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LES HYDROCARBURES DANS LE MILIEU INTERSTELLAIRE :
DES NUAGES SOMBRES AUX REGIONS DE PHOTODISSOCIATION

Les hydrocarbures forment ’ossature de la chimie interstellaire en phase gazeuse. Pour
autant, la distribution et ’abondance de ces especes ne sont connues que dans une poignée
d’objets. Apres avoir introduit quelques notions d’astrochimie, nous nous intéressons dans la
deuxieme partie de cette these a 1I’étude des hydrocarbures dans les nuages sombres. Nous
montrons d’abord — a I'issue d’un travail consacré au nuage TMC-1 — que le rapport d’abondance
des isomeres cyclique et linéaire de la molécule C3H, dépend de la fraction électronique dans le
gaz et pourrait donc étre utilisé comme sonde de cette quantité. Nous soulignons aussi que les
molécules CgH et [-C3H,, rarement observées jusqu’ici, sont communes dans les nuages sombres.
Nous montrons enfin que les hydrocarbures sont présents dans I’enveloppe du nuage L 134N
et que leurs abondances correspondent a celles d’une chimie riche en carbone. La troisieme
partie est consacrée a l’observation d’hydrocarbures dans trois régions de photodissociation,
dont la nébuleuse de la Téte de cheval. Les cartes que nous avons réalisées montrent que
les hydrocarbures sont présents en abondance dans les zones soumises au champ ultraviolet.
En outre, leur émission est spatialement corrélée a celle des PAH. Nous remarquons que les
modeles de chimie en phase gazeuse échouent a reproduire ces propriétés puis soulignons que
la photoérosion des PAH — non prise en compte actuellement — semble pouvoir former des
hydrocarbures a un taux suffisant pour réconcilier modeles et observations.

HYDROCARBONS IN THE INTERSTELLAR MEDIUM :
FROM DARK CLOUDS TO PHOTODISSOCIATION REGIONS

Hydrocarbons form the frame of the interstellar gas-phase chemistry. Yet, the distribution
and the abundance of these species are known in a few objects only. After a short introduction
to astrochemistry, we deal with hydrocarbons in dark clouds in the second part of this PhD
dissertation. We first show — at the end of a work dedicated to the cloud TMC-1 — that the
abundance ratio of the cyclic and linear isomers of C3H, depends on the electronic fraction
in the gas and could therefore be used as a probe of this quantity. We also emphasize that
C¢H and [-C3Hs, rarely observed until now, are common in dark clouds. Finally, we show that
hydrocarbons are present in the envelope of the cloud L 134N and that their abundances fit in
with a carbon-rich chemistry. The third part is dedicated to observations of hydrocarbons in
three photodissociation regions, including the Horsehead nebula. The maps we made show that
hydrocarbons are present and abundant in zones illuminated by the ultraviolet field. Besides,
their emission is spatially correlated with the PAH’s. We notice that gas-phase chemistry models
fail to reproduce these properties and emphasize that the photoerosion of PAHs — not yet taken
into account — seems to succeed in producing hydrocarbons fast enough to reconcile models
and observations.
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INTRODUCTION 5

Introduction

Il y a une quarantaine d’années, I’espace intersidéral était encore considéré
comme un environnement trop ténu et trop baigné de rayonnements destruc-
teurs pour que des molécules puissent s’y former. Les trois seules especes
connues — CH, CH™' et CN, détectées entre 1937 et 1941 — étaient vues
comme des exceptions. Puis les radioastronomes découvrirent OH, en 1963,
et quelques années plus tard I’ammoniac, la vapeur d’eau, le formaldéhyde, le
monoxyde de carbone, le méthanol, etc. Aujourd’hui, pres de 120 molécules
peuplent le ”vide” interstellaire.

La majorité de ces especes contient du carbone et parmi celles-ci, 23 sont
des hydrocarbures. Ce n’est pas un hasard: le carbone est 1’élément le plus
”souple” de la chimie — capable de former aussi bien des liaisons moléculaires
simples que doubles ou triples —, et I’hydrogene I’élément le plus abondant
de I'Univers. La majorité des hydrocarbures que 1’on observe dans le milieu
interstellaire sont cependant tres insaturés. Cette particularité traduit le ca-
ractere atypique de la chimie qui se développe dans le milieu interstellaire
et explique en partie l'intérét que peuvent lui porter des chimistes a prior:
éloignés de I’astronomie : I’Univers est le siege de processus inconnus sur Terre
et parfois impossibles a reproduire en laboratoire. Une autre caractéristique
des hydrocarbures interstellaires est qu’ils sont linéaires. Si I’'on excepte CgHg,
détecté dans la nébuleuse protoplanétaire CRL 618 (milieu circumstellaire),
on ne compte pour le moment que deux hydrocarbures cycliques. Les chaines
carbonées, insaturées et tres réactives, forment ainsi ’ossature de la chimie
interstellaire en phase gazeuse.

Pour autant, la distribution et ’'abondance de ces especes ne sont connues
que dans une poignée de sources, ou I'inventaire ne dépasse généralement pas
les molécules plus lourdes que C4H. Par exemple, on ne sait pratiquement
rien de I’abondance et de la distribution des hydrocarbures dans les régions
de photodissociation, ou le satellite ISO a si souvent observé I’émission des
PAH. Ces hydrocarbures aromatiques géants, dont on ne sait ni comment ils
se forment ni comment ils sont détruits, sont probablement reliés aux chaines
carbonées : étudier celles-ci doit nous permettre de mieux connaitre ceux-la.
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Meéme dans les nuages sombres, notre connaissance des hydrocarbures reste
limitée. Le filament dense TMC-1 est la seule source interstellaire ot nous
ayons observé les chaines carbonées jusqu’a CgH. Dans L. 134N, I'autre nuage
dense le plus étudié du ciel, seule une poignée d’hydrocarbures a été recensée.

Le but principal de cette these est de contribuer a I’étude des hydro-
carbures dans le milieu interstellaire en étendant son champ d’investigation
observationnel. Ot se trouvent les hydrocarbures? Quelles sont les conditions
physiques favorables a leur croissance? Que peuvent-ils nous apprendre sur
ces conditions physiques? Nos observations nous ont amené a étudier la chi-
mie des deux seuls isomeres connus parmi les hydrocarbures dans le milieu
interstellaire, et a nous intéresser au lien entre les hydrocarbures et les PAH.

Dans une premiere partie, nous introduisons quelques notions d’astrochi-
mie utiles au lecteur non averti et présentons succinctement trois modeles que
nous avons utilisés au cours de cette these. Nous soulignons aussi la diversité
de la matiere carbonée dans le milieu interstellaire.

La deuxiéeme partie est consacrée a 1’étude des hydrocarbures dans les
nuages sombres. Nous présentons d’abord le résultat d’un travail sur la chimie
des isomeres de C3H et C3Hy dans TMC-1. Quelques observations nouvelles
sur la molécule CgH et les isomeres de CsH, dans les nuages sombres du
Taureau font I'objet de la section suivante. Une étude de ’abondance et de
la distribution des hydrocarbures dans L. 134N — au terme de laquelle nous
présentons un premier bilan du carbone dans ce nuage — clot la deuxieme
partie.

Enfin, la troisieme partie traite de ’abondance et de la distribution des
hydrocarbures dans les régions de photodissociation. Nous présentons suc-
cinctement ce type d’objets, puis détaillons le travail d’observation et d’ana-
lyse réalisé successivement dans la nébuleuse de la Téte de Cheval, IC63
et l'interface du nuage dense p Oph Ouest. Nous discutons finalement nos
résultats inattendus en les confrontant a des modeles de chimie.

Des pistes pour des recherches futures terminent cette these.



Chapitre 1

Chimie dans le milieu
interstellaire

Apres la découverte des premieres molécules interstellaires, dans la premi-
ere moitié du XXeme siecle, 'astrophysique a vu naitre en son sein une nou-
velle discipline. Animée par des astronomes, des chimistes et des spécialistes
de physique moléculaire, 1’astrochimie a pour objet principal ’étude des
phénomenes physico-chimiques qui président a la formation et a la des-
truction des molécules dans 1’Univers — depuis les nuages moléculaires jus-
qu’aux systemes planétaires, ainsi qu’en témoigne l'intitulé d’un récent sym-
posium de ’Union Astronomique Internationale (IAU 197)!. Bien que l'on
puisse considérer que ses développements actuels s’étendent plus loin encore
— émergence de 'astrobiologie, voir par exemple Hollis et al. 2000, Charn-
ley et al. 2001 — nous nous bornerons ici a décrire les principales réactions
chimiques du milieu interstellaire et les modeles qu’utilisent les astronomes.
Nous nous intéresserons ensuite a la matiere interstellaire carbonée, et plus
particulierement aux petits hydrocarbures. Mais il semble utile pour com-
mencer de présenter quelques éléments d’Histoire.

1.1 Aspects historiques

1.1.1 Les précurseurs

[existence de molécules dans le milieu interstellaire semble avoir été
évoquée pour la premiere fois par Eddington, en 1926, durant une conférence
donnée a la Royal Society (Dalgarno, 2000). Répondant & une question de

1. Astrochemistry: from molecular clouds to planetary systems. Eds. Y.C. Minh et E.F.
van Dishoeck, 2000.
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I’auditoire, il remarquait qu’ ”il est difficile d’admettre I’existence de molécules

dans 'espace interstellaire car une fois qu’une molécule est dissociée il semble
n’y avoir aucune chance pour que ses atomes s’assemblent a nouveau. Les
atomes seront ionisés et incapables de se combiner.” Et il ajoutait: ”Si cette
objection apparemment fatale était rejetée ne devrions-nous pas trouver des
traces de bandes spectrales dans les étoiles qui sont partiellement obscurcies
par des nébuleuses?”.

De tels spectres furent obtenus dans le visible et le proche ultraviolet au
cours de la décennie suivante. En 1935, Merrill observe en direction de la
binaire spectroscopique Boss 6142 plusieurs raies et bandes d’absorption sta-
tionnaires — ce qui signe leur caractere interstellaire? (Merril, 1936). Dans les
années qui suivent, Adams, Dunham et McKellar sont les premiers a pouvoir
attribuer a des especes moléculaires, en 'occurence CH et CN, certaines des
étroites raies d’absorption présentes dans leurs spectres stellaires (Dunham
1937; Dunham & Adams 1937; McKellar 1940) . Puis CH™ est identifié grace
aux mesures en laboratoire de Douglas & Herzberg (1941).

Bien que ces especes diatomiques soient longtemps restées les seules molé-
cules connues dans le milieu interstellaire, leur existence et leur large distri-
bution? ont stimulé les premiers progrés d’'une balbutiante astrochimie. En
1946, Kramers et ter Haar (1946, cité par Walmsley 1985) sont les premiers a
considérer explicitement les processus de formation et destruction possibles
dans ’espace interstellaire. Ils pointent le fait que la photodissociation de CH
est rapide dans le champ ultraviolet interstellaire, et analysent la formation
de CH et CH™" par association radiative. Cing ans plus tard, Bates & Spitzer
soulignent que "les densités moléculaires observées ne peuvent s’expliquer
que si les nuages [interstellaires] sont trés concentrés”, avec des densités de
l'ordre de 10%cm™3. Ils envisagent aussi la formation de molécules sur les
grains interstellaires. En fait, la plupart des processus mis en ceuvre dans les
réseaux de chimie interstellaire actuels ont été proposés par Bates & Spitzer
(1951) pour rendre compte des abondances des seuls CH et CH*. A cette
époque, on ne soupgonne guere la richesse chimique de I'espace interstellaire.

1.1.2 Emergence d’une technique: la radioastronomie

En 1963, le radical hydroxyle (OH) est découvert dans le milieu interstel-
laire grace a sa transition a 18 cm (Weinreb et al., 1963). Cette découverte
marque I'entrée des techniques radio dans le champ d’étude des molécules

2. Pres de soixante-dix ans plus tard, les porteurs de ces bandes interstellaires diffuses
demeurent non identifiés.

3. Adams (1949) les détecte dans environ 25% des quelque 300 étoiles brillantes qu’il
observe dans des directions diverses.
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interstellaires. Le domaine radio se préte bien a cette étude. En effet, le do-
maine de fréquence d’une raie moléculaire est caractéristique du type de la
transition mise en jeu: les transitions électroniques se trouvent dans le vi-
sible et I'ultraviolet, les transitions de vibration dans l'infrarouge et celles
de rotation pure dans les domaines centimétrique et (sub)millimétrique. A
plus grande longueur d’onde apparaissent les transitions de structure fine et
hyperfine. Or, compte-tenu de la faible densité du milieu interstellaire et des
températures qui y régnent (voir tableau 1.1), les molécules sont généralement
dans un état d’excitation bas, voire dans leur état fondamental. Il en résulte
que 'observation de transitions moléculaires dans le visible ou l'ultraviolet
est hautement improbable sauf a considérer quelques cas particuliers (raie ob-
servée en absorption devant une étoile brillante par exemple). En revanche,
les raies centimétriques et millimétriques correspondent bien aux transitions
de rotation pure depuis ou vers 1’état fondamental, qui restent intenses.

Une autre difficulté concernant 1’étude des molécules interstellaires dans
le domaine visible, encore plus vrai dans l'ultraviolet, tient au phénomene
d’extinction de la lumiere par la poussiere. En premiere approximation, cette
extinction augmente en proportion de l'inverse de la longueur d’onde. Le
rayonnement visible est donc beaucoup plus fortement atténué que le rayon-
nement radio. Dit autrement: I’observation radioastronomique permet de son-
der des régions plus lointaines et plus obscurcies que la classique méthode de
spectroscopie dans le visible.

En 1968, Cheung et al. rendent compte de la détection de la molécule
d’ammoniac (NH3) & 1.25 cm. C’est la deuxiéme molécule découverte au
moyen d’un radiotélescope, et la premiere d’une impressionnante série: vien-
nent s’ajouter deux autres especes en 1969 (H2O et H,CO), sept en 1970 (CO,
CN, HCN, H'3CN, HC3;N, CH30H et HCOOH), neuf en 1971 (3CO, C'80,
CS, SiO, CH3C,H, HNCO, OCS, CH3CN, NH,CHO et CH3CHO). Pour ex-
pliquer la présence de ces especes complexes dans le milieu interstellaire, il
faut se rendre a I’évidence: il existe une chimie active dans la phase gazeuse
du milieu interstellaire.

1.1.3 Le modele de Herbst et Klemperer

Eric Herbst et William Klemperer publient en 1973 dans The Astrophysi-
cal Journal un article fondateur. Comme son titre I'indique, ”The Formation
and Depletion of Molecules in Dense Interstellar Clouds” se propose d’ex-
pliquer I'abondance des molécules détectées dans les nuages denses. Leurs
hypotheses sur ces nuages sont les suivantes:

— L’extinction y est telle que le rayonnement interstellaire n’y pénetre
pas.
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— L’hydrogene s’y trouve entierement sous forme moléculaire.

— Le carbone y est présent essentiellement sous forme de monoxyde de
carbone CO.

Ils soulignent de plus que, compte-tenu des conditions physiques qui
regnent dans ces objets, les réactions a prendre en compte dans la modélisation
de leur chimie doivent étre:

— Des collisions & deux corps uniquement (les densités sont trop faibles
pour permettre des collisions & trois corps).

— Nécessairement exothermiques (compte-tenu de la faible température
cinétique au sein de ces nuages, les réactions endothermiques sont impos-
sibles).

— Exemptes de barriere d’activation (afin que leur taux de réaction reste
non négligeable).

Les réactions ion-molécule exothermiques répondent a ces criteres et for-
ment donc chez Herbst & Klemperer I’essentiel du réseau chimique qui conduit
a la synthese en phase gazeuse de molécules polyatomiques.

Nous avons vu que, afin de préserver la phase gazeuse moléculaire, les
nuages denses sont par hypothese pratiquement opaques au rayonnement in-
terstellaire. La photoionisation des especes neutres est donc inopérante et se
pose alors la question de la production des ions dans ces nuages sombres. Pour
y répondre, Herbst & Klemperer, a la suite de Solomon & Werner (1971),
invoquent les rayons cosmiques. Ceux-ci ionisent les espéces dominantes Hs,
H et He en Hy™, H* et Het*. Hy* réagit immédiatement avec Hy pour créer
Hs* (Hy + Hy — Hy + H) puis les ions HY, Het et Hy™, dits primaires,
réagissent avec les especes neutres CO, O, N, O, et N, pour former les ions se-
condaires Ct, NT, OF, Ny™, O,t, HCO™ et HN, . Les réactions ion-molécule
exothermiques peuvent alors s’amorcer, a commencer par I'importante classe
du type (protonation):

At + Hy - AHT + H,

AH" + Hy — AHS + H,
etc.,

Les ions polyatomiques ainsi créés réagissent ensuite avec CO pour for-
mer de nouveaux ions, ou se recombinent avec les électrons pour former des
molécules neutres polyatomiques. Ces molécules seront elle-mémes détruites
par d’autres réactions ion-neutre, voire par des réactions neutre-neutre ou

4. Ils calculent, pour un spectre d’énergie des rayons cosmiques dominés par des protons
de 100 MeV (suffisamment énergétiques pour traverser des densités de colonne de 1024
ecm~2), un taux d’ionisation de I’hydrogéne moléculaire (g7, de ordre de 10717 s71.
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encore par condensation sur les grains de poussiére. Herbst & Klemperer cal-
culent les abondances moléculaires a 1’état stationnaire. Cet équilibre entre
taux de formation et taux de destruction est atteint en environ 103-10* ans
dans leur modele.

1.2 Conditions physiques et réactions chimiques
du MIS

Nous décrivons ici brievement les principales réactions chimiques a ’ceuvre
dans le milieu interstellaire. Ce sont bien entendu les conditions physiques
du milieu qui dictent quelles réactions y sont possibles ou non. Les réactions
endothermiques, par exemple, sont exclues dans les nuages froids. D’autres,
pourtant exothermiques, sont rendues impossibles par la présence d’une bar-
riere d’activation impossible & franchir sans énergie (cinétique) suffisante. De
meéme, nous avons vu que la faible densité du milieu interstellaire interdisait
les réactions a trois corps. Il semble donc utile d’entamer cette section en
décrivant succintement les différentes phases du MIS.

1.2.1 Conditions physiques dans le milieu interstellaire

Le milieu interstellaire compte pour 20 & 30% de la masse de la Galaxie
(Ehrenfreund & Charnley, 2000). 1l est composé a 99,9% d’hydrogene et
d’hélium, puis d’atomes plus lourds (C et O essentiellement). Une fraction
importante de ces atomes étant présente sous forme de grains. On considere
généralement que la masse totale des poussieres interstellaires vaut 1% de
celle de I’hydrogene.

Schématiquement, on peut distinguer quatre phases dans le milieu in-
terstellaire. La plus chaude correspond au gaz tres peu dense — quelques
1073 em™3) — et entierement ionisé qui baigne les nuages interstellaires (c’est
le HIM : Hot Ionized Medium). Le gaz porté & 8000 K et 100 fois plus dense
correspond aux milieux diffus notés WNM ( Warm Neutral Medium) et WIM
(Warm Ionized Medium) que Pon observe principalement & haute latitude
galactique. Enfin, le CNM (Cold Neutral Medium) correspond & la phase la
plus froide (" < 100K) et la plus dense (ng > 30cm™3) du milieu inter-
stellaire. C’est dans cette phase que ’on rencontre le gaz moléculaire ol se
forment les étoiles. Les conditions physiques rencontrées dans ce milieu sont
donnés par type d’objet dans le tableau 1.1.
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TAB. 1.1 — Les principauzx objets du milieu interstellaire moléculaire

Type d’objet Densité Température degré d’ionisation
(cm~?) (K)

Régions de photodissociation  10%-10° 20-100 1077-10"*

Nuages denses 10*-107 5-30 1079-1076

Régions de formation d’étoiles

et disques protoplanétaires 105-1010 30-500 ~1077

Régions de choc 103-107 10-1000 <10-¢

Note: D’apres le ’BASEMOLE Working Report, November 2002”

1.2.2 Reéactions ion-neutre

Ce sont des réactions du type A" + B — C* 4+ D. Elles sont majori-
tairement exothermiques et agissent a un taux k généralement élevé, qui en
outre dépend peu de la température. Ces caractéristiques en font les réactions
"reines” de la chimie du milieu interstellaire. Dans les nuages sombres, elles
sont initiées par ’action ionisante des rayons cosmiques sur H, Hy et He, qui
donnent H*, Hy (rapidement converti en H3) et He® .

On peut utiliser un traitement classique pour calculer le taux de réaction
k. Un ion qui s’approche d’une molécule neutre y engendre un moment dipo-
laire avec lequel il interagit. Dans le cas ou la molécule n’a pas de moment
dipolaire permanent (cas de Hs), le potentiel d’interaction est simplement
—ae?/2rt, ol « est la polarisabilité de la molécule et r la distance ion-
molécule. Le calcul de k£ se réduit alors a un calcul de trajectoire que 1'on
traite par la théorie des orbites. On obtient (tauz de Langevin):

o 1/2
kL = 27e <—>
L
1

ol p est la masse réduite. &k, est de I'ordre de 107 cm? s,

L’interaction d’un ion avec une molécule polaire doit étre traitée différemment.
Le taux de réaction dépend alors de la température (il augmente & basse
température).

La réaction CT + CoHy, — C3H™ + H est un exemple de réaction ion-
molécule qui nous intéressera par la suite. Pour une revue de la chimie des
ions dans les nuages interstellaires, on pourra se reporter a Smith (1992).
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1.2.3 Recombinaison dissociative

La recombinaison dissociative des ions produit de nombreuses molécules
neutres dans le milieu interstellaire. C’est la réaction AB* +e — A + B.
Contrairement a ce qu’ont d’abord cru les théoriciens, c’est une réaction
rapide. Elle est impliquée dans la formation de CO (HCO" +e — H + CO)
mais aussi dans celle de nombreux hydrocarbures. Par exemple: C3Hi +e —
C3Hy + H,C3H + H,.

Un point délicat pour ce genre de réaction est la mesure du tauz de
branchement entre les différents produits de la recombinaison. On pourra
consulter sur ce point la revue de Mitchell (1990). Pour un exemple de progres
récent dans ces mesures, voir le calcul des taux de branchement pour H,O™,
H;0T et CHY par Vejby-Christensen et al. (1997).

1.2.4 Association radiative

Il s’agit de la combinaison directe de deux especes (neutres ou ionisées)
au cours de laquelle la molécule formée évacue I’énergie en exces en émettant
un photon: A+ B — AB + hv.

Bien entendu, cette réaction n’est efficace que si I'exces d’énergie peut
étre évacué dans un temps court devant le temps caractéristique de la redis-
sociation AB* — A + B (AB* est la molécule AB excitée). Ce n’est pas le
cas lorsque deux atomes ou ions atomiques se rencontrent: la durée d’une
collision n’étant que de 10~ s, et le coefficient d’Einstein pour une transition
radiative étant de I’ordre de 108571, la probabilité pour qu'une désexcitation
radiative ait lieu pendant la collision n’est que de 10~ par collision. On a ainsi
pour ces especes, compte tenu du faible taux de collision entre atomes neutres
(~ 107" em 2 s71), un taux d’association radiative d’environ 107" ¢cm 2 s~
seulement. La situation est différente lorsque des molécules sont impliquées.
L’espece formée possede alors de nombreuses liaisons dans lesquelles peut se
diluer I’énergie en exces, et il peut se passer un temps appréciable avant que
I’énergie nécessaire a la dissociation d’une liaison n’apparaisse dans celle-
ci. Un temps suffisant en tout cas pour que I’émission d’un photon puisse
avoir lieu et désexcite le complexe formé. Dans les cas les plus favorables, la
désexcitation est si rapide que le taux d’association radiative est égal au taux
de collision (i.e. I'association radiative n’est plus limitée par le processus de
désexcitation).

Les mesures directes des taux de ces réactions sont tres difficiles car au
laboratoire, a I’exception des expériences en pieges a ions, les complexes AB*
sont généralement désexcités par collision bien avant d’avoir eu le temps
d’émettre un photon. On pense cependant que ces réactions sont rapides aux
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basses températures qui prévalent dans les nuages sombres.

Par exemple, ’association radiative pourrait jouer un role important dans
la synthese du benzeéne (c-CgHg) via la suite de réactions:

C4H;——|—H—>C4H;+hy,
C4H;+02H2 —)C—CGH;_+}LV,
C—OGH;_—FHQ—)OGH;_—{'}LZ/,

suivi de la recombinaison dissociative de CgHY (McEwan et al., 1999).

1.2.5 Reéactions neutre-neutre

Les réactions entre espéces neutres (entre molécules ou entre atomes et
molécules) ont longtemps tenu un role marginal dans les modeles de chi-
mie interstellaire. L’interaction entre deux molécules stables passe en effet
par le franchissement d’une barriere de potentiel, ce qui en limite 'effica-
cité aux zones chaudes du gaz moléculaire. Pourtant, depuis une dizaine
d’années, l'intérét pour les réactions neutre-neutre ne cesse de croitre. On
s’est d’abord apercu que beaucoup de réactions entre oxygene atomique et
radicaux libres® étaient rapides & température ambiante, puis que le carbone
atomique réagissait rapidement avec des hydrocarbures stables (toujours a
300 K), puis que des réactions entre les radicaux CN ou OH et des molécules
stables étaient rapides — et tendaient a s’accélerer — jusqu’aux températures
typiques des nuages sombres. Au cours des années 90, ces réactions ont donc
pris peu a peu leur place dans les réseaux de chimie interstellaire (Bettens et
al., 1995).

Un type de réaction particulierement important pour la chimie des hydro-
carbures est celui qui implique un atome de carbone et un hydrocarbure. Par
exemple, selon Kaiser et al. (1997, 1999), la réaction C+CyHy — ¢—CsH+H
pourrait entrer en compétition avec la voie ”classique” (i.e ion-molécule) de
formation de ¢-C3H a basse température. Les réactions molécule-molécule
jouent aussi probablement un role non négligeable dans la croissance des
chaines carbonées. Pour les cyanopolyynes et les polyacétylenes, Fukuzawa et
al. (1998) ont démontré que les réactions Cy, Ho+CN — HCo, «N+H (n =
1—4)et Co,Hy+ CoH — HCy,,oH + H (n =1 — 4) étaient exothermiques
et ne possédaient pas de barriere d’activation.

5. Molécule dont les liens de valence ne sont pas satisfaits et donc pourvue d’un ou
plusieurs électrons non appariés.
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1.2.6 Photodissociation

La photodissociation — c¢’est-a-dire la destruction d’'une molécule par ab-
sorption d’un photon (ultraviolet) — joue un role important dans la chimie
du milieu interstellaire. Non seulement dans le milieu diffus et a la surface
des nuages moléculaires (régions de photodissociation), mais aussi au coeur
des nuages sombres ou des photons secondaires sont créés par les rayons cos-
miques (voir Sternberg et al., 1987).

Lorsque la photodissociation se fait par absorption du rayonnement UV
dans des raies (plutot que dans un continuum, comme c’est le cas en général),
la molécule concernée a la capacité de s’auto-protéger. C’est justement ce qui
se passe pour Hy et CO a la surface des nuages moléculaires. La photodis-
sociation de CO a été discutée par van Dishoeck & Black (1988). Son taux
dans le champ UV interstellaire moyen non atténué (Ay = 0) est d’environ
2 x 10719571, Elle est particulierement intéressante pour la chimie des hy-
drocarbures car elle libere C, qui permet la croissance des chaines, et O, qui
les détruit.

Les taux de photodissociation des hydrocarbures sont mal connus. Lee
(1984) donne un taux de 3.1 x 107s~! pour I'acétylene CoH, & Ay = 0, et
van Dishoeck (1988) environ 107%s™! pour ¢-C3H, (mais avec une incertitude
d’un ordre de grandeur). Dans les modeles, on fait généralement I’hypothése
que la photodissociation des hydrocarbures est de I'ordre de 10 %s7!, c’est-
a-dire est rapide.

1.2.7 Chimie sur les grains de poussiere

Nous n’évoquons ici la chimie sur les grains que pour souligner leur im-
portance désormais avérée dans la chimie du milieu interstellaire. Bien que
la formation de molécules sur les grains ait été envisagée tres tot — des 1951,
Bates & Spitzer évoquent la présence de méthane sur les grains et, en 1970,
Hollenbach & Salpeter montrent que Hy s’y forme — il faut reconnaitre avec
Hasegawa et al. (1995) qu’elle a longtemps été négligée par les astrochi-
mistes. Peut-étre en partie parce que, face aux succes de la chimie des nuages
sombres, elle devait paraitre bien ingrate et difficile! Les mécanismes qui
régissent la chimie sur les grains sont en effet mal compris, a commencer par
ceux qui sont responsables de la formation de Ho.

Les réactions a la surface des grains dépendent dans le détail des pro-
priétés chimiques (composition) et physiques (état de surface) de ces grains
— qui sont tres mal connues. Disons simplement que la chimie sur les grains
nécessite une certaine mobilité des atomes et molécules piégés en surface.
Plusieurs mécanismes de désorption existent qui libérent ensuite dans le gaz



16 CHAPITRE 1. CHIMIE DANS LE MILIEU INTERSTELLAIRE

les especes formées (entre autres CO, HoCO, CO,, HyO, NHg, ...).

Déplétion

Sans que l’on puisse a proprement parler de chimie, la condensation sur
les poussieres de molécules fabriquées dans le gaz joue aussi un réle non
négligeable. Nous parlerons de la déplétion d’un élément (ou d’une molécule)
pour signifier que son abondance dans la phase gazeuse est plus faible qu'une
certaine valeur standard. Dans les modeles de chimie, les abondances stan-
dard utilisées sont généralement celles observées en direction de ¢ Oph et
compilées par Mitchell et al. (1978)°.

La déplétion des molécules a un impact direct sur la chimie en phase
gazeuse. Dans les coeurs denses, ou la température peut étre inférieure a
10K, on observe ainsi une augmentation de 1’abondance de certains ions
moléculaires, qui est interprétée comme une conséquence de la condensation
des especes neutres sur les grains. En effet, puisque les réactions ion-neutre
sont les plus efficaces dans le gaz froid, le transfert d’une partie des molécules
neutres de la phase gazeuse vers la phase solide conduit a une destruction
moindre des ions moléculaire du gaz. Cette interprétation est appuyée par
I'observation d'une diminution d’abondance de certaines molécules au coeur
des nuages denses (voir par exemple Caselli et al., 1999). D’autres effets de la
déplétion sur la chimie du milieu interstellaire s’observent dans les modeles
des astrochimistes. Le rapport des abondances du carbone et de 'oxygene,
par exemple, est un parametre qui influence profondément la chimie des hy-
drocarbures (voir section 1.3 et figure 1.1). La déplétion des métaux, dont
I’affinité électronique est importante, joue quant a elle sur le degré d’ionisa-
tion du gaz.

1.3 Quelques modeles d’astrochimie

Il existe aujourd’hui de nombreux modeles de chimie interstellaire. Les
deux principaux sont le New Standard Model, du groupe d’Eric Herbst a
I'université de 1’Ohio, et le modele UMIST95, développé a l'université de
Manchester autour de Tom Millar. Tous deux traitent de la chimie dans les
nuages sombres et dérivent peu ou prou du modele de Herbst & Klemperer

6. Ces mesures d’abondances dans le gaz diffus de notre voisinage montrent d’ailleurs
une déplétion des éléments par rapport aux abondances ”cosmiques” — c’est-a-dire celles
observées dans le Soleil, les étoiles proches et les météorites —, qui constituent la référence
ultime.
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(1973) modifié par 'approche ” pseudo-dépendante du temps” 7 introduite par
Prasad & Huntress (1980a,b).

D’autres modeles ont cependant vu le jour. Parfois pour résoudre des
problemes spécifiques — par exemple la formation des PAH dans les enve-
loppes circumstellaires (Cherchneff et al., 1992) ou la présence de carbone
atomique dans les nuages denses (Chieze et al., 1991) — mais aussi pour rendre
compte de la chimie dans des environnements spécifiques — dans les chocs
(Flower et al., 1985) et les PDR par exemple (Le Bourlot et al., 1993 ; Lee
et al., 1996a). Ces modeles integrent souvent des processus physiques micro-
scopiques (chauffage et refroidissement du gaz) ou macroscopiques (mélange
dynamique...).

Pour une introduction a I’histoire des différents modeles de chimie, on se
reportera a Lee et al. (1996b) et aux références citées. Nous ne présentons ici
— succintement — que les trois modeles utilisés dans notre travail.

1.3.1 Le New Standard Model

Le NSM (Bettens et al., 1995) est un modele de chimie en phase gazeuse
de nuage dense et opaque. Il contient 3785 réactions et 409 especes chimiques
—jusqu’a CyHs, CH3CgH, HCgN ou CH3C;N — mais ne fait pas de distinction
entre isomeres cycliques et linéaires. Le NSM est une extension du modele
de Herbst et Leung (Herbst & Leung, 1986, 1989), essentiellement basé sur
une chimie ion-neutre, qui inclut donc peu de réactions neutre-neutre. Il est
capable de produire des especes complexes avec des abondances maximales
vers 10*5-10%® ans, avant que la chimie n’atteigne son état stationnaire (on
parle d’"early time” chemistry®). Ces abondances sont alors comparables &
celles observées dans TMC-1. Lorsque des réactions neutre-neutre rapides
sont intégrées au réseau, notamment celles qui font intervenir 'oxygene ato-
mique, ’accord n’est plus automatique. Cela est du au fait que la chimie du
NSM est une chimie riche en oxygene (C/O = 0.4) et que cet atome détruit
les chaines carbonées.

Adaptation du NSM a la chimie des isomeéres

Turner et al. (2000) ont adapté le réseau de chimie du NSM pour qu’il
traite les especes linéaires et cycliques de C3H, C3Hy et leurs progéniteurs (c-

7. Le systeme d’équations différentielles de la cinétique chimique est résolu en fonction
du temps a partir d’abondances initiales fixées et de conditions physiques homogenes.

8. Ce terme ne signifie pas que 'on doive pour autant confondre le stade d’évolution
chimique d’un nuage avec son age. Pour une critique de cette approche, voir Gerin et al.
(2003).



18 CHAPITRE 1. CHIMIE DANS LE MILIEU INTERSTELLAIRE

C3HJ et 1-C3H3). L’inclusion des 3 especes cycliques ajoute 319 réactions au
réseau, bien que les auteurs fassent I’hypothese — restrictive — que les réactifs
linéaires ne produisent que des especes linéaires (et de méme pour les especes
cycliques). Turner et al. ajoutent aussi les réactions de I'oxygene atomique et
du carbone atomique avec les isomeres linéaires de CsH et C3Hs. Les especes
cycliques sont supposées inertes vis a vis de C et O.

Cette version modifiée du NSM donne de bons résultats sur les abon-
dances des hydrocarbures a I’état stationnaire. Elle ne nécessite pas de chimie
“early time”. Elle constitue aussi, sans doute, le réseau de chimie interstellaire
le plus complet actuellement disponible. Beaucoup de taux de branchements
et de taux de réactions dans le modele nous sont cependant inconnus.

1.3.2 Le modele UMIST95

La version 71995” de la base de données UMIST pour I'astrochimie est
présentée par Millar et al. (1997). Elle contient 3864 réactions en phase ga-
zeuse, 395 especes et 12 éléments chimiques. La molécule la plus complexe
du réseau est CH3C;N. La encore, la chimie est essentiellement ion-neutre
puisque le réseau compte 2802 réactions de ce type contre 394 réactions
neutre-neutre. Les autres réactions sont des réactions de recombinaison, de
photodissociation et d’ionisation par les rayons cosmiques. Le réseau UMIST95
traite les isomeres de C3Hs et leurs progéniteurs, mais ne fait pas de différence
entre ¢-CsH et FC3H.

Globalement, le modele UMIST95 se comporte comme le NSM : ’état sta-
tionnaire est atteint apres 107 ans d’évolution et les abondances des especes
complexes sont maximales vers 10° ans (chimie "early time”), juste avant que
tout le carbone atomique ne soit piégé sous forme de CO. Lorsque 'on aug-
mente artificiellement la proportion initiale de carbone dans le modele, le pic
est moins marqué et les abondances des hydrocarbures sont plus importantes
a Pétat stationnaire (figure 1.1).

1.3.3 Le modele de Meudon

Le Bourlot et al. (1995) ont développé un modele de région de photodisso-
ciation dans lequel les équilibres radiatif, chimique et thermique sont résolus
(voir la page http://aristote.biophy. jussieu.fr/MIS/). Le modele traite
le cas d’un nuage plan semi-infini a I’état stationnaire éclairé par un champ
isotrope. Le nuage est découpé en couches (typiquement une cinquantaine).
Pour chaque couche — et dans cet ordre — le transfert radiatif dans 'UV,
I’équilibre chimique, 1’équilibre thermique et les émissivités des transitions
de refroidissement sont calculés, jusqu’a convergence.
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Fic. 1.1 - Evolution chimique d’un nuage homogeéne a température constante
pour C/O = 0.4 (en haut) et C/O = 1 (en bas) dans le modéle UMISTI5.

Les conditions initiales sont celles données dans les tables 3 et 4 de Fossé et

al. (2001).
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Ce sont les raies de structure fine de CII et O I qui sont les principales raies
de refroidissement des parties externes des PDR. H, intervient a la surface
(chaude) des nuages, puis CTI et enfin '*CO, dans les parties plus internes.
Le chauffage du gaz est principalement di a l'effet photoélectrique sur les
grains et les PAH et a la formation de Hy sur les grains. Mais le modele tient
compte aussi du chauffage chimique (essentiellement di & la recombinaison
dissociative des principaux ions moléculaires), de la photodestruction des
molécules et des rayons cosmiques. Pour une discussion de ces aspects, on
pourra se reporter a Habart (2001).

Dans sa version "basique”, le modele integre un réseau de chimie conte-
nant 76 especes et environ 800 réactions chimiques, dont 12 de substitution
isotopique (par exemple BCT + CO — CT 43 CO). Nous avons utilisé une
version du modele adaptée par Evelyne Roueff pour les réseaux de chimie
NSM et UMISTO95.

1.4 Matiere carbonée et hydrocarbures

Le carbone est le quatrieme plus abondant élément de I’Univers. On le
recontre dans le milieu interstellaire sous forme de poussiere et de molécules,
avec une abondance totale de 225 + 50 ppm (Snow & Witt, 1995). Dans la
phase gazeuse diffuse, son abondance vaut environ 140 4+ 20 ppm et est prati-
quement constante® (Cardelli et al., 1996). On connait trés mal Pabondance
du carbone dans la phase gazeuse dense et froide.

1.4.1 La matiére carbonée dans le milieu interstellaire

Sur les 112 molécules observées jusqu’ici dans le milieu interstellaire ',

86 possedent au moins un atome de carbone et 34, parmi celles-ci, ont un
squelette carboné de 3 atomes ou plus. Ceci s’explique par la capacité du car-
bone a former des molécules complexes par réaction de fixation (C réagit avec
un ion hydrocarbure), d’insertion (C* réagit avec un hydrocarbure neutre)
et de condensation (réaction entre hydrocarbures ion et neutre). Les deux
premieres réactions, qui impliquent ’abstraction d’un atome d’hydrogene,
expliquent aussi que la plupart des molécules carbonées du milieu interstel-
laire sont insaturées. Ainsi, la plus longue chaine carbonée observée a ce jour
dans le milieu interstellaire possede 11 atomes de carbone pour seulement
un atome d’azote et un atome d’hydrogéne (HC;;N). De petits agrégats de

9. Ce qui indique soit de faibles échanges entre le gaz et les poussieres, soit un régime
d’échange stationnaire.
10. Nous ne comptabilisons pas les molécules deutérées.
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carbone!! — Cy, O3 et peut-étre C, — ont aussi été détectés (Hobbs & Camp-
bell, 1982 ; Maier et al., 2001 ; Cernicharo et al., 2002). Cs5 a été détecté dans
I'enveloppe de I'étoile carbonée IRC+10216 (Bernath et al., 1989).

D’autres formes de matiere carbonée existent dans le milieu interstellaire.
Des hydrocarbures aromatiques polycycliques (PAH en anglais), nous y re-
viendrons, mais aussi sans doute des nanodiamants (identifiés dans I’enve-
loppe d’une étoile Herbig Ae/Be par Guillois et al., 1999 ; voir aussi Jones &
d’Hendecourt, 2000), et peut-étre des fullerenes, de la suie, du graphite, etc.
(voir figure 1.2, extraite de Ehrendfreund & Charnley, 2000). L’identification
et la caractérisation de ces différents matériaux font I’objet de nombreux tra-
vaux de laboratoires, en relation avec des recherches dans d’autres domaines
comme la combustion ou la physique des agrégats.

BUCKY TUBES COMFLI:I( BUCKY TUBES ONION TYPE C PARTICLES

Fic. 1.2 — Différentes formes de matiere carbonée susceptibles d’étre
présentes dans le milieu interstellaire et le systeme solaire. FExtrait de Eh-
rendfreund € Charnley, 2000.

1.4.2 Les hydrocarbures: intérét pour ’astrochimie

Les hydrocarbures forment un classe a part parmi les molécules inter-
stellaires. D’abord parce que la plupart des especes en sont dérivées. Par

11. Pour une revue récente sur ces carbon clusters, voir van Orden & Saykally (1998).
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exemple, les cyanopolyynes sont formés par:
N+ C,HY — HC, \CNH™ + H,, 5

ou

C,Hy+CN — HC,CN+ H

Ensuite parce qu’ils sont essentiellement présents dans le milieu interstellaire
sous forme non saturée, donc tres réactive. Cette réactivité permet de tester
les modeles de chimie. Puis parce que deux d’entre eux — C3Hs et C3H — sont
observés sous forme linéaire et cyclique. A ce jour, ce sont les seules especes
du milieu interstellaire pour lesquelles nous connaissons deux isomeres. Enfin
parce qu'ils sont étroitement liés aux PAH (cf. Herbst, 1991 ; Cherchneff et al.,
1992 ; Allain et al., 1996a,b), dont les processus de formation et de destruction
ne sont pas encore compris.

1.4.3 Les hydrocarbures aromatiques polycycliques

L’existence d’hydrocarbures aromatiques polycycliques (PAH) dans le mi-
lieu interstellaire a été postulée au début années 80 pour rendre compte de
I’observation de bandes d’émission vues en infrarouge un peu partout a tra-
vers la Galaxie. Entre (approximativement) 2 et 15 um, le spectre interstel-
laire infrarouge présente en effet 6 bandes principales d’émission — & 3.3, 6.2,
7.7, 8.6, 11.3 et 12.7 um — parfois désignées sous le nom de Unidentified In-
frared emission bands — UIR. Ces bandes correspondent en fait aux modes
de vibration des liaisons aromatiques C-H (pour 3.3, 8.6, 11.3 et 12.7 um) et
C-C (6.2 et 7.7um), aussi privilégierons-nous dans la suite de ce mémoire la
dénomination AIB, pour Aromatic Infrared Bands.

Le processus d’émission des AIB est le suivant (Léger & Puget, 1984;
Allamandola et al., 1985): un PAH absorbe un photon ultraviolet ; I’énergie
du photon est convertie en énergie interne (via les modes de vibration des
liaisons intramoléculaires) ; les densités dans le milieu interstellaire étant
extrémement faibles, la désexcitation du PAH par collision est inefficace, et
I’énergie emmagasinée s’évacue principalement par fluorescence infrarouge.
Ce processus d’émission hors d’équilibre nécessite une taille nanométrique
pour les PAH. De plus, les intensités relatives des AIB suggerent ’existence
d’une population de PAH ionisés. Le degré d’ionisation dépend de plusieurs
facteurs (densité de photons UV, densité du gaz, abondance électronique,
température) et peut atteindre 100%. Il est probable que cette population
ait un impact sur la chimie interstellaire (Lepp & Dalgarno, 1988 ; Bakes &
Tielens, 1998).
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Les processus de combustion a ['ccuvre dans les enveloppes d’étoiles car-
bonées semblent pouvoir fabriquer de grandes quantités de PAH (voir par
exemple Cherchneff et al., 1992). Cependant, le satellite ISO a détecté les
bandes d’émission caractéristiques de ces especes dans une grande variété de
sources interstellaires (Boulanger et al., 2000) et la question se pose de savoir
si les étoiles seules peuvent rendre compte de 'abondance totale des PAH 2.

Plusieurs processus de destruction des PAH ont été proposés: explosion
coulombienne apres une double ionisation (Leach, 1987), recombinaison dis-
sociative de cations PAH doublement chargés (Millar, 1992), réaction avec
I'oxygene atomique (Duley & Williams, 1986), photodissociation directe de
liaisons C-H (Buch, 1989), et thermo-photo-dissociation (Léger et al., 1989).
Dans ce dernier modele, 'efficacité de la photodissociation — par détachement
d’un atome d’hydrogene, de carbone, ou bien d'une molécule d’acétylene —
dépend du nombre de liaisons dans lesquelles I’énergie du photon incident
peut étre redistribuée, et donc de la taille des PAH, les plus petits étant plus
efficacement détruits. Deux études récentes viennent conforter ce modele.
Celle de Verstraete et al. (2001), qui montre que la queue de la distribution
en température des PAH, remarquablement constante '2, dépend de la taille
minimale des PAH et de la "dureté” (hardness) du champ de rayonnement
UV auquel ils sont soumis — "augmentation de la taille minimale des PAH
a mesure que le champ de rayonnement se durcit s’explique naturellement
dans le cadre d’'un modele ou la photodissociation des petits PAH est plus
efficace que celle des gros. Et 'étude de Le Page et al. (2003), qui montre
notamment que les PAH qui possedent moins de 20 atomes de carbone sont
rapidement détruits dans le milieu interstellaire '*.

12. D’autant plus que les PAH sont probablement présents aussi dans les nuages sombres,
ou les conditions d’excitation ne leur permettent pas de rayonner.

13. Ce sont en réalité la position et la largeur des AIB qui sont remarquablement
constantes, mais celles-ci dépendent de la température des cations PAH (Joblin et al.,
1995).

14. Entre autres par éjection de petits agrégats (Ca, C3) et d’acétylene.
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Chapitre 2

Hydrocarbures dans les nuages
sombres

2.1 TMC-1

2.1.1  Taurus Molecular Cloud 1

TMC-1 est un filament moléculaire de la constellation du Taureau, situé
dans un ensemble plus vaste baptisé Heiles Cloud 2, a environ 100 pc de dis-
tance. Sa température est de 10 K et sa densité vaut 3x10*cm =3 (Cernicharo
& Guélin, 1987). Il est devenu I'une des cibles privilégiées des radioastro-
nomes au milieu des années 70, lorsqu’on y découvrit les molécules les plus
complexes du milieu interstellaire a I’époque: HC3N, HC5N, HC;N et HCyN
(Churchwell et al. 1978 et références citées; Broten et al., 1978). La figure
2.1 montre le filament vu dans la transition J = 10-9 de HC3N (Cernicharo,
comm. pers.).

Un laboratoire de chimie en phase gazeuse...

TMC-1 est aujourd’hui considéré comme la plus riche source de molécules
exotiques du ciel (avec le nuage Sgr B2). HCy ;N y a été détecté en 1985 (Bell
& Matthevvs, 1985), mais aussi C5N, C5H, CgH, CgH, HQCg, HQC4 et HQCG
(Guélin et al., 1998 ; Cernicharo et al., 1986, 1987, 1991 ; Kawagushi et al.,
1991 ; Langer et al., 1997; Bell et al., 1999), soit toutes les longues chaines
carbonées connues dans le milieu interstellaire.

L’observation d’un si grand nombre d’especes d’'une méme famille dans un
unique nuage — dont les conditions physiques sont par ailleurs bien déterminées
— a fait de TMC-1 le principal laboratoire de chimie en phase gazeuse des
astrochimistes. Ainsi, les résultats des modeles de chimie des nuages sombres
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Fic. 2.1 — Intensité intégrée de HC3N (10-9) dans TMC-1. Les contours
sont tracés pour des valeurs allant de 0.4 & 1.6 K km s~'. La référence de
la carte est: aigsg = 04"38™38.6°, 61950 = 25°35°457. Les positions du pic
des cyanopolyynes (carré), du pic de l'ammoniac (triangle) et de la source
IRAS 04381+2540 (étoile) sont données. Nous avons encadré la zone d la-
quelle nous nous intéresserons par la suite.

sont souvent comparés directement aux abondances dans TMC-1 (voir par
exemple les travaux de Millar & Freeman, 1984 ; Herbst & Leung, 1986, 1989 ;
Bergin et al., 1995). De méme, le nuage est une cible privilégiée pour la
recherche de nouvelles molécules .

1. Récemment, Dickens et al. (2001) y ont notamment cherché les molécules prébiotiques
c-C4H5N (pyrrole) et NHoCH,COOH (glycine).
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... qui semble atypique

Pour autant, la nature et la chimie de TMC-1 sont loin d’étre totalement
comprises. Depuis la nébuleuse proto-solaire de Churchwell et al. (1978) jus-
qu’a ’hypothese de Markwick et al. (2000) — les gradients chimiques observés
dans le filament sont dus a la destruction de manteaux de glaces induite par
la propagation d’ondes d’Alfvén, elles-mémes issues de I'objet proto-stellaire
TRAS 0438142540 (en regardant la figure 2.1, il est effectivement tentant de
lier I’évolution de TMC-1 a la présence de cet objet!) — plusieurs modeles
se sont succédés pour "expliquer TMC-1”. Aucun ni parvient totalement.
D’une part parce que le degré de sophistication auquel nous sommes parve-
nus dans notre connaissance observationnelle du nuage dépasse de loin les ca-
pacités des modeles (structure a petite échelle, complexité des molécules ob-
servées...), et d’autre part parce qu’il est possible que TMC-1 soit réellement
non-représentatif de la chimie des nuages sombres — pour laquelle il est resté
le modele?.

Dickens et al. (2001) notent ainsi que TMC-1 présente par certains aspects
une chimie de type ”coeur chaud”, caractéristique des régions de formation
d’étoiles massives. De méme, Caselli et al. (1998) remarquent que la région du
pic des cyanopolyynes, comparée a un échantillon de 24 nuages sombres, est
tres singuliere " both as far as deuterium fractionation is concerned and with
regard to long-chain carbon species’. Conclusion : ” It is misleading to use the
TMC-1 abundance distribution as typical’. Nous verrons dans la section 2.2
que TMC-1 se démarque aussi par 'intensité de ses raies en C3Hy et CgH.

2.1.2 Chaines et cycles carbonés dans TMC-1

Les especes C3H et C3Hy sont les deux seules a avoir été observées sous
forme d’isomeres dans le milieu interstellaire. Elles sont pour cela d’un intérét
particulier en astrochimie. Le cyclopropenylidéne (¢-C3Hs), le propadieny-
lidene (I-C3H,), le cyclopropynylidyne (¢-CsH) et le propynylidyne (-CsH)
ont été détectés — et parfois découverts — dans TMC-1, ce qui en fait une
cible toute indiquée pour I’étude de la chimie des isomeres.

Résumé de l’article Fossé et al. (2001)

Nous présentons dans cet article des résultats de cartographie de HC3N,
CeH, ¢-C3Hsy, ¢-C3H, FC3Hy et FC3H. De fagon surprenante, la distribution

2. Bien que nous sachions désormais qu’il abrite des étoiles naissantes, qui perturbent
nécessairement leur environnement. Un flot proto-stellaire issu de IRAS 04381+2540 a par
exemple été détecté par Chandler et al. (1996).



28 CHAPITRE 2. HYDROCARBURES DANS LES NUAGES SOMBRES

50 -

NIV
L™

W

m

—50 b 2

o s
m

! VSLSR (Emsi?) °
Fi1Gc. 2.2 — Chaines et cycles carbonés dans TMC-1. CgH et I-C3Hy ont été
observés dans la méme bande de fréquence. Voir Fossé et al. (2001) pour une
légende compléte.

de Iisomere linéaire de C3Hy ne correspond pas a celle de 'espece cyclique.
Le rapport N(c — C3Hy)/N(l — C3Hs) varie d’un facteur 3 du Sud-Ouest du
filament au Nord-Est. De méme, le rapport N(c — C3H)/N(l — C3H) varie
d’un facteur 2.5 sur une échelle de distance de 0.02 pc. Ces variations sont in-
terpétées comme la conséquence d’une compétition entre réactions ion-neutre
et neutre-neutre pour la destruction des quatre molécules.

Le cas des isomeres de CsHy est plus particulierement étudié grace au
réseau de chimie UMIST95. Nous montrons que, dans cette chimie, le rapport
N(c — C3Hy)/N(l — C3H,) dépend de I’abondance électronique du milieu
(figure 2.3). En effet, nos molécules se forment par la chaine de réactions:

C++CQH2 —>03H++H

03H+—|—H2 —)C/l—CgH;_—Fhl/
C/Z—CgH;—F@—)C/Z—CgHQ‘i‘H
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pour laquelle nous supposons que les ions cycliques engendrent les molécules
cycliques et les ions linéaires les molécules linéaires (Adams & Smith, 1987 ;
Maluendes et al., 1993). Dans le milieu diffus, les ions progéniteurs des
isomeres de CsHy sont principalement détruits — au méme taux — par re-
combinaison dissociative. Dans les nuages sombres en revanche, la densité est
suffisante pour que les réactions ion-neutre prennent le pas sur la recombinai-
son dissociative. L’ion cyclique étant supposé inerte pour ce type de réaction,
son abondance augmente par rapport a celle de 1-C3Hjg, et par conséquent
celle de ¢-C3Hy par rapport a celle de 1-C3Hy (voir aussi Cernicharo et al.,
1999).

Cette compétition entre réactions ion-neutre et neutre-neutre s’applique
aussi a la destruction des isomeres neutres. Les principaux processus de des-
truction pour ¢-C3Hy sont:

C++C—03H2—>CI+H2,C4H++H

H;+C_C3H2_>C_C3H;+H2

et pour lisomere linéaire :
C+l—03H2—>C4H+H

C++l—03H2—>CI+H2,C4H+—|—H
O+l—CgHQ—>CQH2+CO
H;+l—03HQ—>l—O3H;+H2

Pour des extinctions visuelles modérées (A, < 3), le rapport d’abondance des
isomeres cyclique et linéaire de C3Hy dépend de 'abondance électronique via
le rapport C*/C (I'ion C* détruit efficacement les deux especes tandis que
C réagit avec uniquement avec FCzH,). A plus haute extinction visuelle,
I’abondance des ions diminue et le taux de destruction des deux especes par
réaction ion-neutre aussi. La destruction du seul -C3Hy par réaction avec
I'oxygene atomique explique alors la surabondance du cyclopropenylidene.

La dépendance du rapport [¢-C3Hs]/[FC3H,] avec I’'abondance électronique
est intéressante car elle signifie qu’il pourrait étre utilisé comme sonde de
z(e™) dans les milieux ot les méthodes classiques (mesures de [DCO™]/[H3CO™]
ou [NoDT]/[NoH™]; voir Guélin et al. 1982a, Caselli et al. 1998, Caselli 2002)
sont ineffectives. En particulier, il serait intéressant de mesurer ce rapport
dans plusieurs lignes de visées en absorption, la ou la dépendance de [c-
C3Hs]/[FC3H,| avec xz(e™) semble la plus forte (fig. 2.3) et ou les molécules
deutérées ne sont pas détectées.
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F1G. 2.3 — Rapport d’abondance des isomeéres cycliques et linéaires de CzHy
(Ry = [c-CsHy[/[I-C3Hy]) en fonction de l’abondance électronique modélisé
par la chimie UMIST95 a ’état stationnaire.
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2.1.3 Un bilan du carbone dans TMC-1

TMC-1 est la plus riche source de molécules carbonées connue a ce jour.
Aussi nous parait-il utile, dans le cadre d’une étude sur les hydrocarbures in-
terstellaires, de faire le bilan du carbone dans ce nuage. Nous le comparerons
plus loin au bilan du carbone dans les PDR.

Le tableau 2.1 recense les especes carbonées observées dans TMC-1. Le
réservoir de carbone dans le nuage est essentiellement CO. Ensuite, la ma-
jorité du carbone en phase gazeuse est piégée dans les especes contenant 3
ou 4 atomes de carbone. Puis 'abondance des especes plus lourdes décroit,
les molécules contenant un nombre impair de C étant systématiquement plus
abondantes que celles qui en contiennent un nombre pair (un effet de la
chimie des cyanopolyynes). Il faut garder en téte que ce bilan est probable-
ment incomplet. Par exemple, il est probable que les carbon clusters observés
en absorption dans plusieurs lignes de visées stellaires sont aussi présents
dans les nuages sombres. Si les porteurs des mystérieuses bandes diffuses sont
constitués de carbone, ils peuvent en représenter quelques 1072 du total (Le-
queux, 2002). De méme, le fait que la variété des especes détectées diminue
lorsque le nombre d’atomes de carbone qu’elles possedent augmente suggere
que l'inventaire des molécules carbonées dans TMC-1 n’est pas terminé.

TaB. 2.1 — Bilan du carbone dans TMC-1

Nombre d’atomes de carbone N/N(Hy) [C1/[Crot]
1(CO, C, CH, ..) 8.0 x 10~° 1
1 (CH®M, HCN®, CS@), ) <1.0x 1077 <1.2x 1073
2 (C,H®), C,8B), CH3CNM ) 6.7 x 107° 1.7 x 10~*
3 (CH3CCH®), C3H,®), HC3NG) | C38©),

C3HO), CaN( L) 1.2 x 1078 46 x 10~*
4 (CLH®) HyC,® ) CH3CsN®, L) 1.8 x 1078 9.1 x 107*
5 (HO;N™ | CH3C,H®), CsHOO ) CND L) 4.1 x 107° 2.5 x 107*
6 (CeH®), HyCs®, ..) 4.6 x 10~10 3.6 x 107
7 (HC,N®) ) 1.8 x 107° 1.6 x 10~*
8 (CgH®, ) 1.5 x 10711 1.6 x 1076
9 (HCoNUID ) 1.9 x 10710 2.2 x 107°
11 (HC; N® ) 1.4 x 1071 1.9 x 1076

Note: nous utilisons N (H2) =2 x 10?2 cm =2 et [CO]yq. = 8.0 x 107°

(1) Gerin, 1988 ; D) Pratap et al., 1997; (®)Dickens et al., 2001; (¥ Broten et al., 1984;
() Ce travail (Fossé et al., 2001) ; (¥ Hirahara et al., 1992; () Guélin et al., 1998
®)MacLeod et al., 1984 : () Langer et al., 1997; (19 Bell et al., 1999; 1V Bell et al., 1997
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2.2 Isomeres de C3H, dans les nuages sombres

Les chimistes ont recensé au moins quatre variétés différentes de CsH,
dans leurs laboratoire (Seburg et al., 1997). Cependant, deux especes seule-
ment sont connues dans le milieu interstellaire: le cyclopropenylidene (c-
C3Ha) et le propadienylidene (-C3Hz). Nous les avons observées simultanément
dans plusieurs nuages sombres.

2.2.1 But de ’étude

A la suite de nos mesures des rapports d’abondances de c¢-CsHs et [
CsH,y dans le milieu diffus et dans TMC-1 (Cernicharo et al. 1999; Fossé et
al. 2001), nous avons voulu tester notre hypotheése selon laquelle le rapport
d’abondance de ces isomeres était directement lié¢ a 'abondance des électrons
dans le gaz. Nous nous sommes donc intéressés a 8 objets sombres (en plus
de TMC-1) dont nous connaissions ’abondance électronique et pour lesquels
nous pouvions espérer détecter [-C3Hy. La sélection de ces cibles s’est faite
par croisement d’un catalogue de 27 sources observées en ¢-C3Hy par Cox et
al. (1989) et d’un autre (24 sources) pour lequel les abondances électroniques
avaient été déterminées par Caselli et al. (1998). En nous restreignant aux
nuages sombres, nous sommes bien conscients de limiter notre exploration de
la figure 2.3 au domaine ou une corrélation entre Ry (pour Ne—cym,/Ni—cum,)
et z(e") est la plus difficile & mettre en évidence. Il s’agit simplement d’une
premiere étape.

Un sous-produit intéressant de ce travail sur les isomeres de C3H, est la
détection de CgH dans 6 des 8 nuages que nous avons observés.

2.2.2 Observations

Ces observations ont été réalisées au télescope de 100 m du Maz-Planck-
Institut fir Radioastronomie (Effelsberg) du 11 au 15 janvier 2001. Le télescope
était équipé du nouveau récepteur a 1.3 cm installé au foyer primaire, ainsi
que d’un nouvel autocorrélateur a 8196 canaux partagé en deux moitiés de
20 MHz. Nous avons utilisé la méthode du Frequency Switching. Ces données
ont donc une résolution en vitesse de 0.0798 kms™' pour ¢-CsH, (110-101)
A 18.343145 GHz et 0.070397 kms~! pour -C3H, et CgH, & ~20.7 GHz. Les
lobes d’antenne valent 54”7 a 18.3 GHz et 48”7 a 20.7 GHz.

Les noms et positions des cibles sont donnés dans le tableau 2.2.
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TAB. 2.2 — Liste des sources observées a 1.3 cm

Nom Q(1950) 5(1950) VLSR(I)

(h:min:s) (o) (kms™)
TMC-1 04:38:38.6  25:35:45.0 5.80
TMC-2 04:29:39.8 24:18:00.0 6.20
TMC-1C  04:38:30.0 25:55:00.0 5.40
L1172A  21:01:48.6 67:42:13.0 2.86
L1400G  04:21:05.1 54:52:20.0 3.46
L1400K  04:26:51.0 54:45:27.0 3.29
L. 1489 04:01:45.0 26:10:33.0 6.76
L 1498 04:07:50.0 25:02:13.0 7.87
L1544 05:01:14.0 25:07:00.0 7.24
(M) Apres calibration (cf. section 2.2.3)

2.2.3 Calibration des données
Calibration en intensité

A Effelsberg, compte-tenu du type d’étalonnage utilisé (par diode a bruit),
la conversion du signal recu se fait en Volt plutot qu’en Kelvin. De plus, les
mesures ne tiennent pas compte de 'absorption atmosphérique, ni du gain en
élévation de 'antenne. Pour calibrer les données en température d’antenne
hors atmosphere, corrigée des pertes arriere de I’antenne, et en Kelvin, nous
avons donc régulierement observé une source de calibration radio, de flux
S, [Jy] connu. La température d’antenne du télescope s’écrit :

TA[K] = T[K/Jy] x G(A) x Se™[Ty] (2.1)

ou I' = ny x (mD?/8k) est le facteur de conversion Jy — K (4 est efficacité
de surface et D le diametre de 'antenne), G(A) est le gain en élévation de
I'antenne et S%™ = S, x e~™4 est le flux restant (en Jy) apres la traversée
d’une masse d’air A d’opacité au zénith 7y a déterminer. Généralement, la
température d’antenne est calculée "hors atmosphere” (corrigée du gain en
élévation et des pertes atmosphériques):

1 o 1
G(A) e 4

Ty [K] = Ta[K] % (2.2)
De plus, la température d’antenne est ici donnée dans une unité interne
(Volt). Nous la notons T :

1

V] = o T4[K] (2.3)



42 CHAPITRE 2. HYDROCARBURES DANS LES NUAGES SOMBRES

ou C est le facteur de conversion en K/V a déterminer. On peut donc réécerire :

T

G(A) x —— =C x ™! (2.4)
i
G(A), A et Ty- = T x S, étant connus, de méme que TP (mesuré), on

détermine C et 7y en formant le logarithme de ’expression 2.4 et en 'ajus-
tant par une droite de coefficient directeur 7 et d’ordonnée a l'origine In(C).

En pratique, nous avons observé le quasar 3C123, un calibrateur radio
dont le flux est donné par (Ott et al., 1994):

log(S,[Jy]) = 2.525 4 0.246 x log(v[M Hz]) — 0.1638 x log*(v[M Hz]) (2.5)

De plus, le diametre utile du télescope a ces fréquences est de 87m et n4 vaut
0.33 pour le récepteur a 1.3 cm placé au foyer primaire. Pour ce récepteur, le
gain en élévation s’écrit (cf. http://134.104.64.34/ak/calib.html):

G(A) = G(1/sin(El)) = 0.88196+6.6278.10 *El[’]—9.2334.10 °El[°] (2.6)

Les mesures d’étalonnage sont données sur la figure 2.5. Notons qu’a Ef-
felsberg, deux backends — AKN-1 et AKN-2 — sont disponibles pour chaque
fréquence (pour des mesures de polarisation). Cependant, les mesures du
continuum n’en utilisent qu’'un seul (AKN-2). En conséquence, pour pouvoir
utiliser toutes les données spectroscopiques, nous devons supposer a priori
que la calibration est aussi valable pour le AKN-1. En réalité, ce n’est pas
tout a fait vrai. Nous avons remarqué que les températures systeme du ba-
ckends AKN-1, données en unité interne, étaient plus hautes que celles du
AKN-2. Nous avons donc appliqué un facteur correctif — empirique — de 0.76
aux observations réalisées avec le backend AKN-1 (voir figure 2.4). Il s’ensuit
une possible sous-estimation de la brillance de nos sources de 12%. Une va-
leur comparable a l'incertitude sur le flux du calibrateur 3C123 (~10% selon
Ott et al. 1994).

Calibration en vitesse

Lors de nos observations, nous ne connaissions qu’approximativement les
vitesses de nos nuages. Nous avons donc calibré les vitesses de nos spectres a
posteriori, en utilisant la raie de ¢-C3Hs (2151 1), de fréquence parfaitement
connue. Ces spectres sont présentés sur les figures 2.6 a 2.8, ainsi que ceux
de FC3Hy et CgH apres calibration (figures 2.9 a 2.11).
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Fic. 2.4 — Illustration des différences de gain observées entre les détecteurs
AKN-1 et AKN-2 a Effelsberg. Tandis que les deur backends sont utilisés
pour les observations spectroscopiques (triangles vides), seul le AKN-2 est
utilisé pour les observations en continuum (cercles pleins).

2.2.4 Résultats préliminaires

Faute de temps pour analyser les données, nous ne pouvons présenter ici
que des résultats préliminaires de cette étude sur les isomeres de C3Hs.

Le premier résultat est que -Cs3Hy et CgH sont bien présents dans la
plupart des nuages sombres observés, méme si les intensités de leurs raies
sont 3 a 20 fois inférieures a celles de TMC-1. Au premier ordre, les émissions
intégrées des deux especes sont proportionnelles (c’est sans doute un effet
d’excitation, cf. figure 2.12). Mais les spectres individuels montrent aussi de
fortes variations d’émission d’une espece a ’autre. Dans L 1400K par exemple,
I’émission de C3Hy est seulement deux fois inférieure a celle de TMC-1
tandis que CgH est a peine détecté. Il serait intéressant de sonder cette
source a d’autres positions pour savoir si ce ”déficit” de CgH est un effet
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Fic. 2.5 — Panneau du haut : Observations continuum du quasar 3C123 et
détermination de C et 1y (voir texte) o 18.3 GHz. Panneau du bas: Idem a
20.7GHz. Dans les deux cas, les données de quatre nuits d’observations ont
ELE regroupées.
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local ou non.

Dans les figures 2.12 a 2.14, TMC-1 se distingue nettement par I'intensité
de son émission en FC3H,, ¢-C3Hs, et surtout CgH. En effet, tandis que le
rapport d’émission intégrée des isomeres de C3Hs dans TMC-1 est similaire
a celui des autres sources (figure 2.14), on a dans ce nuage W(CgH) ~ 0.15 x
W(c—C5Hy) et W(CgH) ~ 6.5 x W (l—C5Hy). Ces valeurs sont a rapprocher
de celles obtenues pour 'ensemble des autres sources (voir figures 2.12 et
2.13): W(CeH) ~ 0.04 x W{(c — C3H,) et W(CsH) ~ 2.5 x W(l — C3H,).
Pris ensemble, le fait que les chaines brillent plus dans TMC-1 qu’ailleurs et
que, de surcroit, ce soit la plus longue qui est proportionnellement la plus
brillante suggere qu’un effet de densité est a ’origine du caractere atypique de
TMC-1. En effet, contrairement aux raies de [-C3Hy et ¢-C3Hs, la raie de CgH
observée a 1.3c¢m n’est pas une transition vers le niveau fondamental. Elle
est donc plus sensible aux conditions d’excitation. La température cinétique
des nuages sombres étant supposée connue (Tx = 10K), nous pouvons faire
I’hypothese qu’une densité plus importante dans TMC-1 est a 'origine de
'intensité de ses raies, en particulier de celle de C¢H (15/2-13/2).
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Fig. 2.7 - 0—03H2 (11’0*10’1) dans L 117214, L 1400G et L 1400[(
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F1G. 2.14 — Rapport des émissions intégrées des isomeéres de C3Hy en fonction
de celle de ¢-CsHy (110-19,1). Nous avons ajouté ici les données obtenues
pour L 134N (voir section 2.3). Le rapport d’émission intégrée des isoméres
de C3Hy dans TMC-1 est similaire a celut des autres sources. Ces émissions
intégrées sont en revanche nettement plus fortes dans ce nuage.
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2.3 Abondance des hydrocarbures dans L 134N

2.3.1 L 134N : une alternative a TMC-1

Bien que les chaines carbonées aient été identifiées depuis de nombreuses
années dans les nuages sombres, leur abondance est bien mesurée dans une
poignée de sources seulement (voir en particulier Turner et al. 2000). TMC-1
est probablement 'unique objet ot abondances relatives et distributions de
toute une série d’hydrocarbures — par exemple, les C,H jusqu’a n = 8 — sont
connues. L’essentiel de la modélisation en chimie des nuages sombres prend
ainsi cette unique source comme référence.

Pourtant, la chimie de TMC-1 semble trés particuliere (cf. chapitres 2.1
et 2.2). Les fortes abondances d’hydrocarbures et de cyanopolyynes que ’on
y observe ne sont probablement pas représentatives de la chimie des nuages
sombres en général. C’est pourquoi nous avons cherché a constituer une base
de données observationnelles alternative, qui soit consacrée aux hydrocar-
bures dans une source autre que TMC-1.

Répertorié par Lynds (1962) sous le nom de 1.183, L 134N est un nuage
sombre d’abord repéré sur des plaques photographiques du Palomar Obser-
vatory Sky Survey. C’est a la suite d’observations moléculaires que les as-
tronomes réaliserent qu’il n’était situé qu’a 2° au nord de L 134, d’ou son
nom. C’est un objet isolé, a relativement haute latitude galactique (36°),
mais proche (160 pc; Snell 1981). Il n’abrite aucune source d’énergie et de
nombreuses molécules ont été repérées dans sa direction, dont NHs, HC3N,
CH3C,H, H'3COT, etc. (voir Dickens et al. 2000 et références citées). Ces ca-
ractéristiques font de L 134N une bonne cible d’observations d’hydrocarbures
a haute résolution spatiale.

2.3.2 Observations

La plupart des observations ont été réalisées en septembre 1999 au télescope
de 30 m de 'TRAM a Pico Veleta. A 3mm, 75% de I'autocorrélateur & 4096 ca-
naux était partagé en deux moitiés de 60 MHz chacun. La résolution spectrale
résultante était de 39 kHz, soit des vitesses de 0.12 & 0.14 km.s™!. Les obser-
vations a 1 mm ont été faites a I'aide du banc de filtres a haute résolution
(100kHz), qui nous a permis d’atteindre une résolution en vitesse d’envi-
ron 0.14km.s™!. A fin de calibration, nous avons régulierement observé des
planeétes et des quasars durant cette session d’observations.

Des données a 1.3cm ont aussi été obtenues en janvier 2001 a ’aide du
télecope de 100 m du MPIfR (Effelsberg). Le récepteur a 1.3 ¢cm situé au foyer
primaire a été utilisé avec le nouvel autocorrélateur a 8196 canaux partagé



2.3. ABONDANCE DES HYDROCARBURES DANS L 134N 55

en deux moitiés de 20 MHz. Ces données ont donc une résolution en vitesse
d’environ 0.075km.s ! & 20 GHz. La méthode de calibration de ces données
est présentée dans le chapitre 2.2.

Comme L 134N présente des raies étroites, nous avons choisi d’observer
le nuage en utilisant la méthode dite du frequency switching, disponible a
Pico Veleta comme a Effelsberg. Nous avons utilisé un décalage maximum
de 1MHz. Compte-tenu de nos temps d’intégration (jusqu’a 230 min), les
lignes de bases obtenues sont assez bonnes. Nous les avons ajustées par des
polynémes d’ordre 9.

Quelques données additionnelles ont aussi été obtenues au CSO. Elles
sont seulement présentées ici a titre de comparaison.

Dans le temps qui nous a été imparti, nous avons choisi de nous concen-
trer sur la région du pic d’émission des hydrocarbures déterminé par Swade
(1989a) : Aa = 435”7 et Ad = +175” par rapport a la position a@ =
15h54min06.6s, 6 = —02°52'19.1" (J2000). Neuf points ont donc été ob-
servés autour de cette position. Les spectres sont visibles dans la section
2.3.3 (pour C4H) et 2.3.4. Nous avons en outre sondé le pic d’émission
de NoH"™ (4+307,4+18”) et une position située en bordure du coeur dense
(+150”,4240”), pour comparaison. Les données obtenues a ces positions
sont présentées sur les figures 2.15 et 2.16.

Les fréquences, largeurs de lobe d’antenne et les efficacités sont données
pour chaque transition dans le tableau 2.3. Plusieurs parmi les détections
que nous avons réalisées sont des premieres dans ce nuage.

2.3.3 Conditions physiques dans L 134N
Température

Une température cinétique du gaz dans L. 134N de 12K a été déterminée
par Swade (1989a) a l'aide d’observations de 2CO, *CO, C®O et NH;.
Dickens et al. (2000), en utilisant les transitions de NHj, obtiennent une
température de I'ordre de 10 K et ne variant pas avec la position — en accord
avec une étude bien antérieure de Ungerechts et al. (1980). Nous avons tenté
de déterminer la température cinétique dans L. 134N de maniere indépendante,
en utilisant nos observations du méthyl acétylene CH;CoH.

Le méthyl acétylene est connu comme sonde de température dans les
ceeurs de nuages denses (Churchwell & Hollis 1983; Askne et al. 1984; Kui-
per et al. 1984; Bergin et al. 1994). En tant que toupie symétrique,
c’est en effet un bon thermometre: I’énergie de rotation de ces molécules
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TAB. 2.3 — Transitions observées dans L 134N

Molécules Transition Frequence HPBW nB
(GHz) (arcsec)
CoH N=1-0, J=3/2-1/2
F=2-1 87.316925 281 .79
F=1-0 87.328624 281 .79
N=1-0, J=1/2-1/2
F=1-1 87.402004 281 .79
F=0-1 87.407165 281 .79
c-CsH N=213-111, J=5/2-3/2
F=3-2 91.494349 27t .78
F=2-1 91.497608 271 .78
N=212-111, J=3/2-1/2
F=1-0 91.692752 271 .78
F=2-1 91.699471 27t .78
-C3H J=9/2-7/2
F=5-4 (f) 97.995166 251 .76
F=4-3 (f) 97.995913 251 .76
F=5-4 (e) 98.011611 251 .76
F=4-3 (e) 98.012524 251 .76
c-C3Ho o 11,0-1o,1 18.343145 542 .58
o 21,2-1p,1 85.338898 281 .80
o 33,0-22,1 216.27875 111,343 .50, .76
I-C3H> p 19,1-00,0 20.792590 482 .58
CH3CoH J=5-4
K=2 85.450730 281 .80
K=1 85.455622 281 .80
K=0 85.457272 281 .80
J=6-5
K=1 102.546024 241 .73
K=0 102.547984 241 .73
C4H N=2-1, J=5/2-3/2
F=2-1 19.0147200 532 .58
F=3-2 19.0151430 532 .58
N=9-8, J=19/2-17/2
F=9-8 85.6340057 281 .80
F=10-9 85.6340167 281 .80
N=9-8, J=17/2-15/2
F=8-7 85.6725807 281 .80
F=9-8 85.6725829 281 .80
-C4H, P 110,11-100,10 98.245016 251 .76
-CsH J=9/2-7/2
F=5-4a 21.480823 462 .58
F=4-3 a 21.481312 462 .58
J=9/2-7/2
F=5-4 b 21.484710 462 .58
F=4-3 b 21.485262 462 .58
CgH J=15/2-13/2
F=8-7 (a) 20.7928720 482 .58
F=7-6 (a) 20.7929440 482 .58
F=8-7 (b) 20.7944410 482 .58
F=7-6 (b) 20.7945110 482 .58
I-CeH2 0 81,8-71,7 21.488255 482 .58
CS J=2-1 97.9809730 251 .76
Cc'éo J=2-1 219.560319 11t 49

L Observations au 30m
2Observations au 100m
3Observations au CSO
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Fi1Gc. 2.15 — Spectres obtenus a la position du pic d’émission de NoH"
(+30,+18) et en bordure du cceur dense (+150,4+240). Pour les espéces qui
présentent une structure hyperfine, nous avons parfois superposé artificielle-
ment les raies. L’échelle des vitesses en abscisse inférieure se rapporte alors
au spectre tracé en trait plein. L’abscisse supérieure se rapportant au spectre
en pointillés.
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F1G. 2.16 — Suite de la figure 2.15.
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est fonction de deux nombres quantiques, J et K, et les regles de sélection
(AJ = 0,£1; AK = 0) ne permettent aucune transition radiative entre les
différentes échelles K. Ces échelles sont donc uniquement connectées par col-
lisions et les rapports de population de leurs niveaux J sont donnés par la loi
de Boltzmann :

— =2 ex _
Nl g P kTem

De plus, CH3CoH a un faible moment dipolaire (u = 0.78 D) et peut donc
posséder une distribution de population thermique dans les conditions phy-
siques des nuages sombres?®. Ainsi, en faisant 'hypothése que I’émission est
optiquement mince, il est possible d’utiliser la méthode du diagramme de
rotation pour calculer température cinétique du gaz et densité de colonne du
méthyl acétylene. Cette méthode consiste a supposer que les populations de
chaque niveau sont a 'ETL et définies par une unique température d’exci-
tation T. La densité de colonne totale et la température sont alors reliées

par:
Smkv? N, E
7M/dev = eap (——u) (2.8)
he3 Ay g, Q(T) kT
ou Ay, v, Ey, gy et Q(T) sont respectivement le coefficient d’Einstein d’émission
spontanée, la fréquence, I'énergie du niveau haut de la transition considérée,
son poids statistique et la fonction de partition a la température T, et ou

[ Tydv est l'intensité de raie intégrée. Ces constantes étant connues, le loga-
rithme de l'expression 2.8 s’écrit comme 'équation d’une droite:

In ( Smhvy / dev> (L> _ L (2.9)
On a alors directement acces a la température T (une température d’ex-
citation des niveaux rotationnels appelée T,,) et a la densité de colonne
de lespece considérée (via 'ordonnée a l'origine). Si ’hypothese d’ETL est
vérifiée, alors 1), = T}o.

Il faut noter cependant que l'orientation relative des spins des atomes
d’hydrogene sépare CH3CoH en deux especes distinctes. Les niveaux rotation-
nels tels que K = 3n(n = 0,1,2...) appartiennent a I’espece notée A tandis
que ceux qui vérifient K = 3n+1,3n+2(n =0, 1,2...) sont notés E. Comme
les transitions collisionnelles et radiatives sont interdites entre les especes
A et E, elles doivent étre considérées comme parfaitement indépendantes.
Par conséquent, regrouper des transitions A et F est illicite: il faut a priori
tracer deux diagrammes rotationnels distincts pour déterminer Ty lorsque

(2.7)

3. La densité critique au-dela de laquelle les processus collisionnels ’emportent sur
I’émission spontanée est en effet proportionnelle & A,;, lui-méme proportionnel & u2.
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I'on utilise CH3CoH. En pratique, et bien que cela n’ait aucune significa-
tion physique, le regroupement des deux especes dans un méme diagramme
rotationnel est souvent la seule maniere d’estimer la température cinétique.
En effet, pour une transition J — J — 1 donnée, une raie seulement de
CH3CyH-A (K = 0) et deux autres de CH3CyH-E (K = 1,2) sont excitées
de fagon significative dans les nuages sombres. En faisant ’hypothese que les
abondances de molécules A et E sont égales, I’estimation de la température
cinétique est cependant valable — voir par exemple ’analyse de Bergin et al.
(1994).

Nous avons observé les raies J = 5 — 4(K = 0,1,2) a 11 positions dans
L 134N. Les raies ont été ajustées par trois gaussiennes de largeurs égales et
d’écartements fixés. Les raies a K = 0 et K = 1 ont été détectées avec un bon
rapport signal-sur-bruit vers 9 positions. Avec un rapport signal-sur—bruit
compris entre 1 et 3, la raie K = 2, en revanche, n’a été que marginale-
ment détectée en 6 positions (pour un bruit rms de 18 mK environ). Ceci
est cohérent avec une faible température cinétique dans le nuage puisque le
niveau J = 2, K = 2 est situé 23.2K au-dessus de I’état fondamental de
CH3CH-E (J =1, K = 1). Afin de déterminer la température cinétique de
L. 134N, nous montrons d’abord (figure 2.17) que la ”température rotation-
nelle” obtenue en ajustant les données des especes A et E dans un méme
diagramme rotationnel — en supposant que A/E = 1 —nous donne une limite
inférieure proche de la vraie température cinétique.

Sur la figure 2.18, les spectres de CH3CoH sont présentés avec leurs dia-
grammes de rotation. La faiblesse de la raie J = 5 — 4 (K = 2) ne nous
permet pas d’obtenir mieux qu’une limite supérieure sur la ”température
rotationnelle” de CH3CyH, et donc sur la température cinétique du nuage.

Nous avons pu utiliser, cependant, des données d’observations réalisées
a la position (4+30,4+120) dans les transitions K = 0,1,2 de J = 5 — 4 et
J = 6 —5 (Teyssier, comm. pers.) pour mesurer séparément les températures
d’excitation de CH3CoH-A et CH3C5H-E. Malheureusement, seules les transi-
tions K = 0 et K = 1 ont été détectées. Par conséquent, la température d’ex-
citation que nous mesurons n’est qu’'une limite inférieure de la température
cinétique (voir la simulation de la figure 2.19). Ce n’est évidemment pas une
surprise puisque, en tracant un diagramme rotationnel de plusieurs niveaux
J pour un niveau K donné, nous ne comparons pas les populations entre
échelles de K mais simplement entre différents J — comme pour une simple
molécule linéaire — et nous n’utilisons donc pas les propriétés particulieres
des toupies symétriques pour sonder la température cinétique. La figure 2.20
présente les diagrammes rotationnels tirés de ces observations. L’espece A
est représentée par les transitions J = 6 —5et J =5 —4a K = 0. La
forme FE est par les transitions J =6 —-5et J=5—4a K = 1. Notons que
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Fia. 2.17 — Température rotationnelle de CH3CoH J = b — 4 (K =
0,1,2) en fonction de la température et de la densité du milieu. Les
températures rotationnelles ont été obtenues en ajustant un diagramme de
rotation théorique pour 20 valeurs différentes de ny,, et en posant A/E = 1.
Les intensités théoriques des raies ont été calculées par un code LVG utili-
sant les tauz de collision du méthyl cyanide — tabulées par Green (1986) —
multipliés par 1.5 afin de prendre en compte la plus grande section efficace
de CH3CyH par rapport @ CH3CN (Cernicharo, comm. pers.).

pour cette derniere espece, les niveaux d’énergie sont donnés par rapport au
niveau fondamental de la forme E, soit (K =1, J = 1). Nous obtenons une
limite inférieure de la température d’excitation compatible avec T, > 9K.
En considérant cette valeur comme une limite inférieure valable a toutes
les positions, et en tenant compte des limites supérieures obtenues grace a
nos 5 meilleurs spectres, on trouve 9K < T,, < 18K. Ainsi, en utilisant
la figure 2.17 et sans aucune hypothese sur la densité du nuage, nous en
déduisons que T = 17 + 8K dans L134N. Un résultat compatible avec
les valeurs trouvées par Ungerechts (1980), Swade (1989a) et Dickens et al.
(2000). L’incertitude de pres de 50% sur cette valeur souligne la difficulté
a obtenir de bonnes contraintes sur les conditions physiques en utilisant le
méthyl acétylene comme sonde de température dans un nuage tres froid.
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Fi1c. 2.18 — Spectres de CH3CoH dans L 134N et diagrammes de rotation.
Pour chaque position est tracée: en abscisse la valeur de E, en K, en
ordonnée la quantité ln(%[ﬂdv) en unités CGS. Les positions sont
données par rapport ¢ o = 15h54min06.6s, dop00 = —02°52'19.1" (J2000).

Attentiop : | le présent données de | tion (+307,4+187).
L e e e (R e e )

montrent qu'il est en réalité peu
probable que T}, soit beaucoup plus élevé que 10 K dans [ 134N. Dans la sec-
tion suivante, nous supposerons d’abord que T, = 10K puis envisagerons les
conséquences d’une plus température plus importante (17 K) sur lestimation

de la densité.

Densité

Plusieurs transitions de C4H a 3mm et 1.3 cm ont été observées respecti-
vement a 11 et 5 positions (voir figures 2.21 et 2.22). Pour une température
donnée, il est possible de prédire a ’aide d’un code LVG la gamme de den-
sité et de densité de colonne compatible avec I’émission a 3mm et 1.3 cm. Les

20
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Fi1a. 2.19 — (a) Panneau du haut: Températures d’excitation de CHsCoH
K=0(]=6-5,J=5—4) - carrés pleins —et K =1 (J] =6-5,J =5—4)
— traits pleins — calculés en fonction de la température et de la densité par
un code LVG. Nous avons posé Nem,com—a = Nemcon-p = 10%em™, Ty, =
10K et Av = 0.3kms™'. On note que (i) les températures d’excitation sont
égales et (ii) elles sont toujours inférieures a la vraie température cinétique.
(b) Panneau du bas : Densités de colonne calculées a partir de diagrammes
de rotation synthétiques pour CHz;CoH-A — carrés pleins — et CHzCoH-E
— traits pleins — en utilisant ezpression 2.9 avec T = T, (voir panneau
du haut) et pour deux fonctions de partition différentes (qui dépendent de
Uorientation du spin des atomes d’hydrogéne). Ces courbes montrent que les
diagrammes de rotation des transitions K = 0 (J = 6 —5,J =5—4) et
K=1(]=6-=5,J =5—4) peuvent étre utilisés pour estimer un rapport
A/E de 1 a 10% preés, et cela bien que les valeurs de densité de colonne qu’ils
retournent pour CH3CoH-A et CH3CyH-E soient fauz (dans le cas ci-dessus
nous avons fait les calculs avec N = 10%em™2).
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Fi1Gc. 2.20 — Diagramme de rotation pour les formes A — carrés pleins, trait
pointillé — et E — trait plein — de CH3CoH a la position (+30,+120). Les
transitions J =5 —4 et J = 6 — 5 ont été utilisées. Les niveaur d’énergie
sont relatifs aur niveaur (K = 0,J =0) et (K = 1,J = 1), respectivement
état fondamental des espéeces Aet E. La valeur numérique du logarithme est
donné en unités MKS.

taux de collisions de C,H ne sont pas disponibles mais il est possible de les
approximer en multipliant les sections efficaces de collisions de HC3N avec
He par un facteur 1.5 (Cernicharo, comm. pers.).

Nous avons d’abord estimé 1’opacité des transitions de C4H en comparant
les rapports T,(N =2 —-1,J =5/2-3/2,F =2-1)/T,(N =2—-1,J =
5/2 —3/2,F =3 —=2) et T,(N =9—-28,J =19/2 —17/2)/T,(N = 9 —
8,J = 17/2 — 15/2) a leurs valeurs théoriques. Les rapports mesurés sont
compatibles avec les valeurs théoriques (i.e. 1.59 et 1.13 respectivement).
Nous en concluons donc que ces transitions sont optiquement minces dans
L 134N.

Le code LVG que nous avons utilisé ne prend pas en compte la structure
hyperfine de C,H. Nous avons moyenné les raies des transitions N =2 — 1
(pondérées par 'inverse de leur intensités relatives) et des transitions N =
9 — 8 (idem) pour simuler des raies de rotation sans structure hyperfine. Le
domaine de densité et de densité de colonne qui est compatible avec I’émission
calculée a la fois pour N =2 —1 et N =9 — 8 nous donne une estimation
des conditions physiques qui regnent dans le nuage ainsi que I'abondance de
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FiG. 2.21 — Transitions de CyH observées a 85634.0 MHz — trait plein — et
85672.6 MHz — trait pointillé — dans L 13/N. L’échelle de vitesse est donnée
en abscisse inférieure pour les deux transitions a 85634.0 MHz et en abs-
cisse supérieure pour celles a 85672.6 MHz. Dans les deux cas, la vitesse de
référence est celle du nuage (2.4 km s1).
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Fic. 2.22 — Transitions de CyH observées a 19 GHz dans L 134N.
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C4H. Les résultats pour T}, = 10K sont donnés sur la figure 2.23 et dans le
tableau 2.4. Les résultats pour Ty = 17K sont donnés sur la figure 2.24 et
dans le tableau 2.5.

TAB. 2.4 — Estimation de n(Hy) et de N(CyH) pour Ty = 10 K

Position n(Hy) N(C4H)
(arcsec,arcsec)  (10% em™?) (10" em—2)
30,18 3.1 (40.6, 0.4) 3.0 (102, 0.3)
5,205 2.1 (+0.4,0.3) 6.3 (+0.6,0.7)
35205 1.7 (+0.2,0.2) 13 (+1.0,-2.0)
65,205 1.8 (+0.2,0.2) 11 (+0.0,-1.0)
150,240 3.0 (+1.0,.0.7) 3.9 (+0.5,0.5)

TAB. 2.5 — Estimation de n(Hy) et de N(CyH) pour Ty = 17 K

Position n(Hy) N(C4H)
(arcsec,arcsec)  (10% cm™3) (10" cm™?)
30,18 12 (+1.0, 1.0) 2.7 (10.2,0.2)
5,205 8.9 (+1.1, 1.1) 5.4 (+0.6, 0.5)
35205 7.5 (+0.8,0.7) 11 (+0.0,-1.0)
65,205 7.6 (+0.8,-0.6) 8.9 (+0.6,-0.5

: 9 ( )
150,240 11 (+3.0,-2.0) 3.5 (+0.4,-0.4)

Notons que les raies de C4H a 3mm ont été détectées partout ot nous
les avons cherchées dans L 134N (11 points) et qu’il a été possible — a la
position (+35,+175) — de simuler 1’émission de C4H (9-8) dans un lobe de
537 (celui du télescope d’Effelsberg & 19 GHz). Par rapport a ’émission dans
le lobe réel — 28” pour le télescope de 30 m de 'TRAM — 'intensité de la raie
dans le lobe synthétique est diminuée de 8% seulement. Nous avons donc
considéré que les effets de lobe étaient négligeables. Sur les figures 2.23 et
2.24, les températures de brillance déduites des données des deux télescopes
sont comparées directement.

En examinant les tableaux 2.4 et 2.5, on remarque que les densités de
colonne de C,H ne changent pas (dans les barres d’erreur) entre 10 et 17 K.
La mesure de N(C4H), peu sensible & la température, est donc solide. Une
température de 17 K, en revanche, est peu probable en regard des contraintes
observationnelles dues a la brillance de CT et de ?CO (4-3), tres faibles dans
[ 134N (Tatematsu et al., 1999). Tatematsu et al. (1999) déduisent de leurs
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F1G. 2.23 — Résultats d’un calcul LVG pour Av = 0.3kms ! et T), = 10K. Les
contours des températures de brillance observées sont tracés avec leurs barres
d’erreurs pour CyH (2-1) — trait plein — et CyH (9-8) — trait pointillé. Le
domaine d’intersection définit la gamme de densité et de densité de colonne
compatible avec les émissions observées.
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Fic. 2.24 — idem fig. 2.23 pour T}, = 17K.
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observations une température de 10 K dans le nuage. Par la suite nous sup-
poserons donc que T, = 10K.

Par rapport a de précédents travaux utilisant HC3N, NoH™, NH3 et CS
(Dickens et al. 2000; Swade 1989b), C4H trace un milieu & basse densité d’en-
viron 2-3x10% cm™2. Ceci peut s’expliquer par le fait que le moment dipolaire
de C4H n’est que de 0.9D : pour un niveau J donné, les densités critiques de
C4H sont environ dix fois inférieures a celles de HC3N. La présence de C,H
dans I'enveloppe de L 134N (ng, ~ 3 x 103cm 3 — Swade 1992) est discutée
en conclusion.

2.3.4 Densités de colonne des hydrocarbures

Nous présentons ici I’ensemble des données que nous avons obtenues, ainsi
que les calculs de densité de colonne pour la série d’hydrocarbures observés.

C.H
1‘, T ] A B T A B ]
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F1a. 2.25 — Spectres de CoH (1-0) observés dans L 134N.

Pour calculer les densités de colonne de CoH nous déterminons d’abord
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sa température d’excitation en utilisant la méthode HFS de CLASS. Cette
méthode d’ajustement de raies de transition hyperfine* permet d’obtenir &
la fois 'opacité 7 d’une transition et la quantité:

= [J,(Tey) — J,(Tog) |7 (2.10)

ou Ty, = 2.7 K (température du fond cosmologique) et J,(T) est I'intensité
moyenne a la fréquence v d’un corps noir a la température T. On peut alors
écrire : -
T, = I/T”/ : (2.11)
In[l + 1/(hy/k + ehu/kagfl)]

Connaissant la température d’excitation T,, (supposée constante sur toute
la structure hyperfine), 1’épaisseur optique totale 7y, et la largeur de raie
moyenne Av — plus I’énergie du niveau haut de la transition E, et la fréquence
de la transition v, que ’on suppose constantes pour chaque raie hyperfine de
la transition rotationnelle — on calcule la densité de colonne totale:

8rnvd Q(Ty,)  ePu/kTes
C3 Z guAul ehy/kTw —1

Ntot - TtotAU (212)
avec g, et A, les poids statistiques des niveaux hauts et les taux d’émission
spontanée pour chaque raie hyperfine.

En pratique, nous utiliserons la formule suivante :

v Q(T,,) e~ Ft/300k _ o= Buf300k B /kTe
Ntot = — ( ) o /6T TtotAv (213)
c Qipr > IirrL ehv/klea — ]
ou Qypr et I;pr sont les fonction de partition et intensité de raie a 300 K
- données par la base de spectroscopie moléculaire du JPL (Pickett et al.,
1998) — et Q(T) est donné par:

QT) = 4[1 + +f(zJ 1) (e )] (2.14)

B = 43674.534 MHz

Les spectres observés sont visibles sur les figures 2.15 et 2.25. Les résultats
sont résumés dans le tableau 2.6.

4. Connaissant les décalages en fréquence entre chaque raie, leurs intensités relatives
théoriques, leurs largeurs (supposées identiques, mais on peut relaxer cette contrainte) et
sous ’hypothese que leurs températures d’excitation sont égales, HFS ajuste des profils
gaussiens a des raies de transition hyperfine.
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TAB. 2.6 — Densités de colonne de CoH dans L 134N

Position 7 Tep N
(arcsec,arcsec) (K) (10" cm™2)
30,18 3.6 3.8 6.5+1.2
5,145 7.3 3.3 8.9+1.7
5,175 5.3 3.5 7.5£1.4
5,205 71 35 9.0%+1.3
35,145 73 3.6 8.8%+1.3
35,175 14.1 3.5 15£2.0
35,205 12.9 3.7 15£2.0
65,145 11.2 3.8 144+2.0
65,175 9.8 3.8 12£2.0
65,205 9.2 3.8 11+£1.0
150,240 8.6 3.6 9.9+1.7

Isomeéres cyclique et linéaire de C;H

Les molécules ¢-C3H et FC3H possedent chacune une structure hyperfine
et nous avons donc appliqué la méthode HFS & nos observations (quand
c’était possible, c’est-a-dire pour 6 positions observées en ¢-C3H et pour
1 position seulement en C3H). Cependant, les résultats obtenus via HFS
doivent étre considérés avec prudence. En effet, le faible rapport signal-sur—
bruit de nos observations affecte de facon significative les intensités relatives
des raies détectées, et donc le calcul de 'opacité des transitions. Les valeurs
données dans le tableau 2.7 pour les positions (45,+205) et (+35,4+145)
sont ainsi probablement surestimées. Les densités de colonne calculées en ces
points doivent donc étre considérées comme des limites supérieures.

Ceci étant bien clair, nous calculons les densités de colonne de nos isomeres
en appliquant la méme méthode que pour C,H, la fonction de partition étant
donnée pour une température d’excitation T,, par:

Q(T) =3 gie™ /T (2.15)

Pour [-C3H, la méthode HFS donne un résultat cohérent en une seule
position (+35,4205). Elle est inutilisable en (+35,+175) et (+65,4145) ol
’émission semble étre optiquement mince (les intensités relatives mesurées
sont proches des valeurs théoriques). Ailleurs, la molécule n’est pas détectée.
Les calculs de densité de colonne dans le cas optiquement mince et dans
la limite des 30 sont faits en utilisant 7., = T, =33K et p=3.1D

€L (35,205)
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F1G. 2.26 — ¢-C5H (215-211) observé dans L 13N

TAB. 2.7 — Densités de colonne de c-CsH dans L 134N

Position T Tex N
(arcsec,arcsec) (K) (10" ¢m~2)

30,18 2.8 3.0 7.54+2.9
5,145 3.2% <20
5,175 3.3 <20
2,205 8.97 2.9 18+4.07
35,145 7.07 3.0 16+3.07
35,175 3.9 3.2 10£1.0
35,205 1.1 4.3 5.24+4.7
65,145 22 34 7.1+2.9

*Tez supposée

10
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Fi1Gc. 2.27 — Détection de [-C5H dans L 134N. Notons que [’isomere linéaire
de CsH a été détecté aux positions ou [’émission de ['espece cyclique est la
plus forte.
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(Green, 1980). Les résultats sont donnés dans le tableau 2.8. Comme l’opacité
déterminée en (435,+205) souffre d’une large incertitude (~75%), la densité
de colonne a cette position doit étre considérée comme une limite supérieure.
En faisant 'hypothese que I’émission est optiquement mince a cette position,
on obtient une valeur plus faible: N = (5.5 £ 0.5) x 102cm 2.

TAB. 2.8 — Densités de colonne de I-C3H dans L 134N

Position T Tes N
(arcsec,arcsec) (K) (10" ¢m™2)
30,18 3.3 <3
5,145 3.3" <6
5,175 3.3% <5
5,205 3.3% <5
35,145 3.3% <3
35,175 <1l 3.3 3.41+0.4
35,205 1.37 3.3 8.6+1.87
65,145 <l 3.3 5.3£0.5
150,240 3.3% <3

*Tez supposée

C-C3H2 et l—C3H2

Nous avons observé 3 transitions ortho de ¢-C3Hy. A 18.3 GHz (6 posi-
tions), 85.39 GHz (11 positions) et 216.28 GHz (8 positions). La plupart des
spectres obtenus sont présentés sur les figures 2.28 et 2.15. L’ensemble des
parametres de raie sont donnés dans le tableau 2.9.

En principe, ces données sont suffisantes pour nous permettre de calculer
la densité de colonne de ¢-C3Hy a partir du calcul des températures d’exci-
tation via la méthode du diagramme rotationnel. Cependant, nos tentatives
n’ont pas donné de bons résultats: les fits, médiocres, nous renvoyaient des
températures d’excitation systématiquement inférieures a 2.7 K. Comme la
méthode du diagramme rotationnel est basée sur les hypotheses d’excita-
tion uniforme, d’émission optiquement mince, d’homogénéité du nuage et
d’émission d’arriere-plan négligeable, plusieurs raisons peuvent expliquer ces
mauvais résultats: 1) I’émission de certaines raies est tres épaisse, 2) le nuage
n’est pas homogene (il existe un gradient d’excitation le long de la ligne de
visée), 3) le rayonnement d’arriere-plan contribue a 1’émission, 4) les interca-
librations entre télescopes ne sont pas bonnes. Le point 3 est pris en compte
en appliquant & chaque transition un facteur [1 — B, (Ty,)/B,(T.)] ™! & la
température de brillance.
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TAB. 2.9 — Parametres de raie des transitions de c-C3Hy

Transition Position Area T4* Av VISR
(K- km- s71) (K) (km-s™')  (km-s!)
Lip—1los 0,0 0.39(0.03)  1.31(0.14) 0.28(0.03) 2.38(0.01)
30,18 0.34(0.02)  1.23(0.07) 0.26(0.01) 2.38(0.01)
5,205 0.58(0.02)  1.58(0.10) 0.34(0.02) 2.43(0.01)
35,205 0.70(0.03)  2.15(0.12) 0.31(0.01) 2.38(0.01)
65,205 0.58(0.02)  1.88(0.11) 0.29(0.01) 2.40(0.01)
150,240  0.23(0.01)  0.69(0.06) 0.31(0.02) 2.42(0.01)
21210, 30, 18 0.47(0.00)  1.32(0.01) 0.33(0.00) 2.35(0.00)
5,145  0.41(0.01)  0.93(0.02) 0.42(0.01) 2.46(0.00)
5,175 0.42(0.01)  0.95(0.02) 0.41(0.01) 2.46(0.00)
5,205  0.48(0.01)  1.11(0.02) 0.40(0.01) 2.45(0.00)
35,145  0.45(0.01)  1.23(0.02) 0.35(0.01) 2.41(0.00)
35,175 0.54(0.01)  1.35(0.02) 0.37(0.00) 2.39(0.00)
35,205 0.59(0.01)  1.47(0.02) 0.38(0.00) 2.35(0.00)
65,145 0.63(0.00)  1.62(0.01) 0.37(0.00) 2.42(0.00)
65,175 0.54(0.01)  1.43(0.02) 0.35(0.00) 2.41(0.00)
65,205 0.49(0.01)  1.33(0.02) 0.35(0.00) 2.38(0.00)
150,240  0.27(0.01)  0.65(0.02) 0.39(0.01) 2.39(0.01)
330221 30, 18 0.05(0.01)  0.21(0.04) 0.22(0.05) 2.34(0.03)
5,145 <0.20
5,175 0.06(0.02)  0.21(0.05) 0.29(0.08) 2.45(0.04)
5,205 <0.21
35,145 0.06(0.01)  0.21(0.04) 0.27(0.05) 2.38(0.03)
35,175 <0.17
35,205 0.06(0.01)  0.20(0.04) 0.26(0.05) 2.32(0.03)
65,145 <0.19
330 221" 30, 18 0.03(0.01)  0.12(0.03) 0.26(0.08) 2.30(0.03)
5,205 <0.08
35,205 0.05(0.01)  0.14(0.03) 0.33(0.06) 2.37(0.03)
65,205 0.04(0.01)  0.12(0.03) 0.29(0.07) 2.39(0.03)
150,240 <0.10

*Observations au CSO
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(65,205 T E(35.205) - (5.205)

Ty* (K)

Ty* (K)

Ty* (K)

2 3 . 4 4 1 2 3 .
Vigr (km s ) Vigg (km s ) Visg (km s )

F1c. 2.28 — ¢-C5H, (212-1p,1) observé dans L 134N

Pour chaque transition, on peut tenter d’estimer la température d’exci-
tation par (Genzel, 1992):

n
cr

Topp + B
:1_|_h_1/1 n

k Tkin Ner

(2.16)

exr

ou Tess est la température effective (supposée égale a 2.7K), n la densité
et n,, la densité critique. A 10K, les densités critiques valent 4.8x10* cm™3,
7.2x10°cm ™2 et 3.9x107 cm 2 pour les raies & 18 GHz, 85 GHz et 216 GHz.
On remarque que ces valeurs different de plusieurs ordres de grandeurs. Dans
ces conditions, I’hypothese centrale de la méthode du diagramme rotationnel
— les niveaux d’énergie sont peuplés selon une loi de Boltzmann fonction
d’une unique température d’excitation — n’est pratiquement jamais vérifiée
car les conditions d’excitation de ces niveaux sont trop différentes. En prenant
103 cm 2 et 10° cm 3 comme valeurs extrémes de la densité, on obtient pour
les transitions a 18 GHz, 85 GHz et 216 GHz: 2.7TK < T,, < 74K, 2.7TK <
T, <b53K, 27K <T,, <29K respectivement.

Nous pouvons tirer parti des différences de densité critique entre les tran-
sitions pour obtenir malgré tout une estimation de N(c¢-C3Hs). Remarquons
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TAB. 2.10 — Densités de colonne de c-C3Hy dans L 134N

Position T, T N
(K) 10" cm™2

0,0 45 >1
74 0.7 2.0

30,18 45 > 1
74 0.6 1.6

5,205 4.5 >1
74 09 3.0

35205 45 > 1
74 1.6 4.9

65,2060 45 >1
74 1.2 3.5
150,240 4.5 1.1 1.6
74 0.3 0.9

d’abord que T,,(18GHz) > T..(8bGHz) > T.,(216GH z). Ainsi, une borne
inférieure de T,,[c — C3H3(212 — 1p,1)] est aussi une borne inférieure pour
Texlc — C3Hy(1y 9 — 1p,1)]. Faisons ’hypothese que la transition 270 — 1o
est optiquement épaisse (comme c’est le cas dans TMC-1). On peut alors
aisément déterminer sa température d’excitation a partir de sa température
de brillance en chaque point. Cette température est une borne inférieure de
Teplc—C3Hy(212—1p,1)] dans L 134N. Les calculs donnent T,, = 4—5K selon
la position. Fixons la valeur a 4.5 K. Nous obtenons finalement une meilleure
contrainte sur la température d’excitation de la transition a 18 GHz:

45K S Tem[c - CgHQ(]_LO - 10,1)] S 74K.

A partir de ces T,, et des températures de brillance des raies & 18 GHz,
nous pouvons calculer les opacités de raie puis — dans ’approximation d’une
émission optiquement mince pour cette transition — les densités de colonne
de ¢-C3H,. Les résultats pour un rapport ortho/para = 3 sont donnés dans
le tableau 2.10.

La molécule [-C3Hy (forme para) a été observée a 5 positions dans L 134N
(voir figures 2.29 et 2.16). Pour calculer les densités de colonne, nous suppo-
sons que I’émission provient du coeur dense du nuage (n(Hs) = 3 x 10%em 3,
Swade 1989b) a T, = 10K. Les résultats d’un calcul LVG utilisant les taux
de collisions de HC3N (Green et al., 1978) sont donnés dans le tableau 2.11.
Nous avons aussi fait ce calcul en nous placant dans I'hypothese ou -C3H,
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0 1 2 371 4 5
Visr (km s7)

Fi1G. 2.29 — Spectres de I-C3Hy observé dans L 134N

TAB. 2.11 — Densités de colonne de I-C3Hy dans L 134N
Position N
10" cm™?
30,18 2.0£0.5
5,205 3.6+0.5
35,205 5.6£0.6
65,205 6.9+0.6
150,240  4.840.7

émet, depuis I'enveloppe du nuage (n(Hy) = 3 x 103¢cm™3). La densité de
colonne est alors majorée d’un facteur 1.2 & 2.6 selon la position.
CH;C;H

Nous avons estimé la densité de colonne de CH;CsH a l'aide d’un code
LVG pour Ty = 10K et 3 x 103> < ng, < 3 x 10*em™3. On obtient N,e. (A4 +
E) ~2 x 108%em™2.
C,H

Voir section 2.3.3

-C,4H,

Nous avons cherché [-C,Hy en 9 positions dans L. 134N. Ce qui représente
un temps d’intégration de 146 min au total. Cette molécule n’a pas été
détectée a plus de 18 mK (T 4+, 30).
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FC;H

Nous avons réalisé un sondage de 53 min au pic des hydrocarbures sans
détecter -Cs;H a plus de 54 mK (T 4+, 30).

CsH

| T ‘

0.04 |-(5,205) ]
o0zl ]
=z
*

-
= oL ]
—0.02 [ ]
I I | I I I I | I I I il
N S S RIS S

0.04 [(35,205) ]
o0zl ]
\M/ L
*

-
= oL ]
—0.02 [ ]
I |
2 | | S
0.04 - Sum 2 —
i CeHl Il (15/2-13/2) |
o0zl a b ]
o : (@) (b) :
*
<t
= oL ]
—0.02 [ ]
L | | L L il

2.0793 10* 2.0794 10*
Rest Frequency (MHz)

Fi1G. 2.30 — Premiere détection de CgH dans L 134N

Nous avons cherché le radical hexatriynil C¢H en 5 positions dans I 134N.
Nous ’avons repéré a deux endroits et sommeé les deux spectres pour consoli-
der la détection (voir figure 2.30). Cette somme équivaut a 12 h d’intégration.
Nous avons calculé N(CgH) grace a un code LVG. Les sections efficaces de
collision pour CgH sont estimées a partir de celles de H,CO (données par
Green et al. 1978). On trouve N(CsH) = (1.0 — 1.4) x 10"2e¢m™2 selon que
I’émission provient du cceur dense ou de I’enveloppe du nuage.
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-C¢Hs,

Memes conclusions que pour FCsH.

CS
[ —
[(35,205)
%)
*4
-
1 s
[(35,175)
=
*
<
-
R — S
[(65,145) [(35,145)
S B
*{ r
-
N
P T P IR R R T R

-5 0 @1 10 -5 0 §>1 10 -5 0 §1 10
Vigr (km s ) Vigg (km s ) Visg (km s )

Fi1a. 2.31 — CS (2-1) observé dans L 134N

Les spectres de CS (2-1) sont présentés sur la figure 2.31. On remarque
qu’ils présentent parfois une structure a double pic. Swade (1989a) affirme
qu’il s’agit d’un effet d’auto-absorption di a du gaz d’avant-plan faiblement
excité plutot qu’a la présence de deux composantes en vitesse. Pour Pagani
et al. (2001), en revanche, I'explication n’est pas si tranchée.

La figure 2.32 montre que ’hypothese d’une deuxieme composante n’est
effectivement pas a exclure: un des deux pics de la raie de CS (2-1) pointe
clairement a la vitesse du nuage. Un effet d’autoabsorption devrait au contraire
faire coincider le creux de la raie de CS avec les pics de raie des autres
molécules.

Nous n’avons pas fait de calcul de densité de colonne pour CS.
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C"®0

Les données C'™O (2-1) sont présentées sur la figure 2.33. Contraire-
ment & ce que 1'on observe pour les hydrocarbures, I’émission de C'¥O est
peu contrastée. Nous n’avons pas suffisamment d’informations pour calculer
N(C™0O). Dickens et al. Pestiment & environ 2 x 10' ¢em™2 pres du pic de
HC;3N.

2.3.5 Analyse des résultats
Comparaison avec TMC-1

Les densités de colonne des hydrocarbures dans L 134N sont comparées a
celles de TMC-1 dans le tableau 2.12. Nous avons utilisé les valeurs au pic des
cyanopolyynes de TMC-1 et au pic d’émission de HC3N dans L 134N (Swade,
1989a), ce qui revient a faire la moyenne des valeurs calculées en (+35,4175)
et (+35,4205). Les densités de colonne sont du méme ordre de grandeur
dans les deux nuages sombres pour CoH et les deux especes cycliques. Les
différences sont plus marquées pour les chaines carbonées.

TAB. 2.12 — Abondances des hydrocarbures dans TMC-1 (au pic d’émission
des cyanopolyynes) et L 134N (au pic d’émission de HC5N)

Molécule  Nryc—i Nrisan NL134N/NTMC—1
(m™?)  (em™?)
C,H 7.2(13) W 1.5(14) 2.1
LC3H 8.4(11) @ 6.0(12) @ 7.1
c-C3H 1.0(13) @ 7.6(12) 0.8
FC3Hy  2.1(12) @ 5.6(11) 0.3
c-CsHy  5.8(13) @ 4.9(13) 0.8
C.H 3.0(14) @ 1.1(14) 0.4
CgH 8.3(12) @ 1.2(12) ® 0.1

(M) Pratap et al. 1997, (2) Fossé et al. 2001, (®) Guélin et al. 1982b.
(4) Valeur probablement surestimée de ~25% (cf. tableau 2.8).

(®) Valeur calculée & partir d’une moyenne de deux spectres (cf. figure 2.30).

Distribution des hydrocarbures dans L 134N

Nos calculs d’excitation suggerent que C4,H et CoH au moins émettent

depuis I'enveloppe du nuage, ot la densité n’excede pas quelques 103 cm=3.
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Velocity (km/s)

Fia. 2.32 — CS (2-1) a la position (+35,4+205) comparé ¢ CyH (1-0), c-
CgHQ (2172*1071), C4H(9*8) et 0180 (2*1)

Ta* (K)

Ty* (K)

Ty* (K)

0 2 471 6 . 0 2 471 6
Visg (km s 7) Vigr (km s 7) Vise (km s )

F1G. 2.33 — C'®0 (2-1) observé dans L 13/N
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Ce résultat doit étre rapproché de I'observation par Tatematsu et al. (1999)
du carbone atomique dans ’enveloppe de L 134N. Ces auteurs concluent en
effet a la présence de C en forte abondance dans ’enveloppe du nuage, et
qu’il joue un role majeur dans son refroidissement. Swade (1989a) et Dickens
et al. (2000) ont pour leur part publié des cartes de CoH, ¢-C3Hy et diverses
molécules dans le nuage. Leurs données montrent que 1’émission des hydro-
carbures ne suit pas celle du ceeur dense, tracé par NoH'. Pour aller plus
loin, il faudrait réaliser des cartes de I’émission d’autres hydrocarbures. Ce
qui est possible pour C4,H mais semble difficile pour l-C3H, et CgH, détectés
apres plus de 2h d’intégration par point.

Rapports isomériques

Nous avons calculé les rapports N./N; pour C3H et C3H, (tableau 2.13).
Nous avons supposé que FCsHy émettait depuis 'enveloppe du nuage. Les
résultats confirment 'estimation de Turner et al. (2000): dans L 134N, le
rapport des isomeres cyclique et linéaire de C3Hy est supérieur d’un ordre
de grandeur a celui de C3H. Par ailleurs le rapport des isomeres de CsH,
est supérieur a celui de TMC-1 pour la plupart des points. L’abondance
électronique est donc probablement plus faible dans L 134N que dans TMC-
1, et la formation des chaines y est plus difficile.

TAB. 2.13 — Rapports N./N; dans L 134N pour Cs3H et C3H,
Position N./N[C3H] N./N[C3Hs]
(arcsec,arcsec)

30,18 >2.5 31+8
5,145 ? ?
5,175 ? ?
5,205 >3.6 7446
35,145 >3.2 ?
35,175 2.940.6 ?
35,205 0.620.6 40+4
65,145 1.340.7 ?
65,205 ? 2542

150,240 >1.4 2249
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Corrélations entre espéeces

Les spectres d’hydrocarbures que nous avons présentés montrent que
ces especes se comportent toutes de la méme fagon. Autour de la position
(+35,+175) par exemple, leur émission décroit significativement du Nord—Est
vers le Sud-Ouest. Ce n’est pas le cas pour C**O et CS. Sur la figure 2.34, les
aires intégrées des raies de C3Hy (cyclique et linéaire), C4H et C®O tracées
en fonction de W (CoH) soulignent la qualité de cette corrélation entre les
hydrocarbures.
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Fia. 2.34 — Intensités intégrées de c-CsHy (212-1p1), I-Cs5Hy (191000,
CLH (19/2-17/2) et C'®0 (2-1) en fonction de celle de CoH (3/2-1/2). Les
carrés pleins se rapportent auz positions proches du pic des hydrocarbures,
les carrés vides aux points (+30,+18) et (+150,+240). On note la bonne
corrélation entre les hydrocarbures.

Nous avons tracé sur la figure 2.35 les densités de colonne de ¢-CsHy,
FC3Hy, C4H, ¢-C3H et FC3H en fonction de N(CyH). Il existe un lien quan-
titatif entre les hydrocarbures dans L 134N :

N(c— C3Hy) = (454 1.5) x 107! x N(C,H)
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N(l — C3Hy) = (7.5 4+ 2.5) x 107° x N(Cy,H)
N(CyH) = (1.0£0.3) x N(CyH)

Ces relations doivent pouvoir étre expliquées par les modeles de chimie.
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F1G. 2.35 — Densités de colonne de CyH et des isomeres cyclique et linéaire

de C3H et C3Hy en fonction de N (CyH).

Comparaison a un modele de chimie

Nous avons intégré le réseau de réactions chimiques UMIST95 a un code
de chimie dépendante du temps qui résoud les sytemes d’équations différentielles
"raides” par la méthode de Gear (Cernicharo, comm. pers.).
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F1G. 2.36 — Abondances (panneaux du haut) et rapports d’abondances (pan-
neauz du bas) de CoH, ¢-C3Hy, I-C3Hy et CyH dans 4 modéles utilisant une
chimie UMIST95 pour C/O = 0.4. Les chiffres en haut a gauche de chaque
panneav, donnent la densité en ecm = et Uextinction visuelle en magnitude.

ABONDANCE DES HYDROCARBURES DANS L 134N

[x]/[CzH]

10* 10° 10°

t (annees)
© 3e3, 3 T te4,3 ]
2 e ! . :
— - + 1-C3H, -
L L ‘ L T L ]

10°
t (annees)

Le champ de rayonnement vaut ict x = 1.
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Dans un premier temps, nous avons utilisé les mémes parametres initiaux
que dans Fossé et al. (2001) — voir section 2.1. Ce modele n’a pas donné de
bons résultats pour CoH, dont il sous-estime I’abondance d’un a deux ordres
de grandeur (voir figure 2.36, voir aussi Millar et al. 1997 qui notent déja ce
probléme). Nous avons alors augmenté le rapport C/O jusqu’a 1, ce qui a
eu pour effet de ramener 'abondance de CoH a des valeurs acceptables, mais
aussi d’augmenter les abondances des autres hydrocarbures au point de les
surestimer a leur tour d’un a deux ordres de grandeur.

Turner et al. (2000) ont exploré la chimie des hydrocarbures en utilisant
une version du New Standard Model modifiée de facon a pouvoir traiter la
chimie des isomeres de C3H et C3Hy (voir chapitre 1). Parmi les 16 modeles
qu'’ils présentent (se différenciant selon leur extinction visuelle, leur quantité
de métaux ou leur taux de déplétion), celui qui utilise n(Hy) = 1.8 x 10* cm™3,
Ay = 250mag, T = 10K, C/O = 1.1 et une chimie riche en métaux ("high
metal” : abondance initiale de S, Si, Na, Mg et Fe de deux ordres de grandeurs
supérieure au modele initial ”low metal”) est en accord remarquable avec nos
observations (voir table 2.14). Pour C/O = 0.9, le modele n’est plus valable.

TaB. 2.14 — Comparaison entre les rapports d’abondances observés dans
L 134N et prédits par une version adaptée du New Standard Model™
[CoH] [e-C3H,]/[CoH]  [FC3Hy]/[CoH]  [C4H]/[CoH]
Obs. 0.45 0.008 1.0
Modele 6.1 x 1078 0.43 0.009 1.1
M) Pour n(Hy) = 1.8 x 10*em—®, Ay = 250mag, T = 10K, C/O = 1.1
et une chimie riche en métaux. Voir Turner et al. (2000).

Comment interpréter ces résultats? A premiere vue, I’accord obtenu pour
C/O = 1.1 semble indiquer que la quantité d’oxygene piégée sur les grains
interstellaires (via I’adsorption de H,O par exemple) est un parametre impor-
tant de la chimie des hydrocarbures dans L 134N. Ce qui est possible puisque
O et O5 réagissent efficacement avec les chaines carbonées, qu’elles détruisent
pour former CO.

Cependant, il semble difficile de rééquilibrer le rapport C/O de la phase
gazeuse en collant beaucoup plus d’oxygene que de carbone sur les grains: ex-
cepté HyO, la plupart des especes condensées contiennent au moins autant de
carbone que d’oxygene (CO, COq, H,CO, CH30H, ...). De plus, la présence
de SO et SOy dans L 134N — ces especes sont typiques d'une chimie O-rich
— ne plaide pas en faveur d’une surabondance de C dans la phase gazeuse.
Le modele de Turner, un cas d’école avec ses 250 magnitudes d’extinction,
ne doit donc pas étre interprété trop rapidement. A 1’état stationnaire, un
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rapport C/O de 1.1 permet la présence de carbone atomique résiduel dans
la phase gazeuse apres la formation de CO. Et c’est justement cette derniere
propriété qui rend possible une formation efficace des hydrocarbures. Ainsi,
on peut rejeter I'idée d’une condensation massive des molécules oxygénées
sur les grains pourvu que ’on suppose que le carbone de la phase gazeuse —
méme pour un rapport C/O standard — n’est pas entierement piégé en CO.
Cette condition est probablement remplie dans I’enveloppe de L 134N, d’ou
provient justement ’émission de nos hydrocarbures. En effet, nous possédons
désormais des indices forts de la présence d’atomes en abondance au coeur
méme des nuages sombres®. Des processus tels qu'une pénétration des pho-
tons UV plus importante que prévu, des phénomenes de mélange, ou tout
simplement des réactions chimiques non considérées jusqu’ici® contribuent
probablement a cet enrichissement des nuages froids en atomes.

2.3.6 Bilan du carbone dans L 134N

Comme nous 'avons fait pour TMC-1, il nous semble utile de faire le
bilan du carbone en phase gazeuse dans L 134N, méme s’il est clair que le
recensement des molécules carbonées dans ce nuage n’en est qu’a ses débuts.
Nous nous plagons au point (+35,+175) et utilisons I’estimation de la densité
de colonne de H, faite par Swade (1989a). Notons que cette estimation est
une limite inférieure, les abondances calculées ici sont donc probablement
sur-estimées. Nous utiliserons le tableau 2.15 dans le chapitre suivant.

TAB. 2.15 — Bilan du carbone dans L 13/N

Nombre d’atomes de carbone N/N(Hs) [C]/[Chot]
1 (CO, C, CH, ..) 8.0 x 107° 1
1 (CH, HNC®, ¢S ) <1.0x 1077 <1.2x 1073
2 (C,HP), ) 1.5 x 107 38 x 10~*
3 (C3H,®), CH3;CCH® | HC3NM)

C3H®), L) 9.6 x 107 3.6 x 1074
4 (CHO) ) 1.1 x 107 55 x 107
6 (CHP, ) 1.2 x 1071 9.0 x 1076

Note: nous utilisons N(H) = 10?2 em~=2 et [CO],q. = 8.0 x 107°
(1) Dickens et al., 2001; () Ce travail (section 2.3.4 et tableau 2.12)

5. Li & Goldsmith (2003), par exemple, observent HI dans 24 nuages sombres avec une
abondance au moins 100 fois supérieure & ce que prévoit la théorie. Tatematsu et al. (1999)
observent CI dans TMC-1 et L 134N. Vastel et al. (2000, 2002) observent O I en direction
de W49 N et SgrB2.

6. Comme par exemple CH; +e — C + H> + H (Vejby-Christensen et al., 1997).
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Chapitre 3

Hydrocarbures dans les PDR

3.1 Les régions de photodissociation (PDR)

3.1.1 Présentation générale

Les régions de photodissociation, ou PDR (de I'anglais photodissocia-
tion regions), sont aussi parfois appelées régions dominées par les photons
(photon-dominated regions). Cette double appelation traduit 1’évolution de
la recherche sur les PDR au cours des vingt dernieres années. A l'origine, le
terme désignait les interfaces entre les régions H II et les nuages moléculaires.
Ce sont en effet dans les régions de formation d’étoiles massives Orion A et
M 17, baignées par un fort rayonnement de 'ultraviolet lointain (FUV) —
destructeur — qu’ont d’abord été observées les émissions intenses des raies de
CIl a 158 um et OTI a 63 pm qui caractérisent les PDR. Dans ces zones, les
molécules sont entierement photodissociées et le gaz est atomique. L’étude
des PDR s’est cependant élargie peu a peu a d’autres régions du milieu
interstellaire comme par exemple le gaz neutre chaud, les nuages diffus et
translucides, les nébuleuses par réflexion, les noyaux actifs de galaxies, etc.
Des objets dans lesquels le gaz n’est pas forcément entierement atomique
mais qui contient toujours de I’hydrogene atomique (jusqu’a des extinctions
dans le visible Ay ~ 1 — 2), du carbone ionisé (jusqu'a Ay ~ 2 — 4) et
de l'oxygene atomique (jusqu'a Ay ~ 10) dont la présence s’explique par
la photodissociation des molécules et la photoionisation de C par le rayon-
nement FUV (Hollenbach & Tielens, 1997). L’évolution physico-chimique
de ces objets reste donc dominée par le rayonnement dans le lointain ultra-
violet (6eV < hv < 13.6eV), d'ou le terme de photon-dominated regions.
Puisque 'essentiel du gaz moléculaire de la Galaxie se trouve dans les nuages
moléculaires géants, ou Ay < 10, on peut dire avec Hollenbach & Tielens
(1997) que "all of the atomic and most of the molecular gas in the Galazy
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1s in PDRs”. Nous nous sommes cependant limités ici aux régions de pho-
todissociation ”"denses”, situées a I'interface entre des étoiles chaudes et des
nuages sombres, et ce sont elles que nous nommerons PDR par la suite.

En plus des émissions de CII et OI a 158 et 63 um, les PDR se ca-
ractérisent observationnellement par une forte émission des bandes aroma-
tiques dans l'infrarouge moyen (AIB, pour Aromatic Infrared Bands) et, sou-
vent, par des raies de rotation-vibration et de rotation de H,. Si 'on tient
compte aussi des raies de CO, qui sont tres intenses vers Ay = 1, on s’apercoit
que D’essentiel du refroidissement d’'une PDR se fait dans les domaines mil-
limétrique a infrarouge. Comme ’énergie qui permet I’excitation de ces raies
provient du rayonnement FUV des étoiles — soit parce qu’il est transformé
en énergie cinétique par effet photoélectrique (sur les grains), soit parce qu’il
est directement dégradé en rayonnement IR (par les molécules aromatiques
géantes) — il apparait que le role principal des PDR dans la Galaxie est de
transformer le rayonnement destructeur des étoiles chaudes en énergie ”assi-
milable” par les especes fragiles que sont par exemple les petites molécules.

3.1.2 Structure d’une PDR

Schématiquement — et dans le cadre d’un modele stationnaire (les PDR
ne le sont probablement pas) — une PDR est une structure stratifiée ou I’hy-
drogene passe de 1’état ionisé dans la région HII a 1’état neutre atomique H
puis moléculaire H, a mesure que le champ ultraviolet décroit. Dans le méme
temps, le carbone deux fois ionisé se transforme en C—+, puis C, puis tres vite
CO. Cette possibilité d’observer le carbone sous forme ionisée, atomique et
moléculaire dans les PDR est utilisée comme test des modeles de chimie et
de transfert radiatif (Gerin et al., 1998). On situe généralement la frontiére
intérieure d’'une PDR dans la région ou O, peut se former, la ou ’extinction
visuelle atteint 10 magnitudes (voir figure 3.1, Hollenbach & Tielens 1997).

Les transitions entre différentes couches de la PDR ne sont pas brutales.
Especes ionisées et atomiques coexistent dans une certaine gamme de profon-
deur, de méme, plus loin, que les especes atomiques et moléculaires. Cepen-
dant, la stratification traduit un phénomene physique bien réel : ’atténuation
du rayonnement ultraviolet incident par les grains de poussiere (par absorp-
tion et diffusion) et les especes du gaz (par absorption et auto-absorption).
C’est donc le parametre x/ny — y étant le facteur d’échelle qui donne le flux
de photons FUV du champ de rayonnement en unités de 1.2x10 3 erg cm 2 s+
(le flux du champ interstellaire standard & 1000 A; Habing 1968) — qui détermine
en premiere approximation 1’épaisseur d’'une PDR. Notons cependant que
nous décrivons la un nuage idéal (semi-infini, homogene). Dans un cas plus
réaliste, le nuage est fragmenté, le transfert radiatif est plus complexe et le
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Photodissociation Region
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Fi1G. 3.1 — Stucture schématique d’une région de photodissociation (modéle
stationnaire). La PDR est éclairée par la gauche et s’étend jusqu’aux régions
ot Oy n'est plus sensiblement photodissociée, vers Ay ~ 10 (figure extraite
de Hollenbach € Tielens 1997).

rayonnement FUV peut pénétrer beaucoup plus profondément. La densité de
rayonnement présente alors de grandes fluctuations spatiales (Boissé, 1990)
et la structure de la PDR est plus ”brouillée”.

3.1.3 Chimie dans les PDR

La chimie des régions de photodissociation differe de celle des nuages
sombres, en ceci qu’elle est largement influencée par le rayonnement FUV.
D’abord, les réactions de photoionisation et de photodissociation y tiennent
une place importante (transition C*/C/CO, fractionnement isotopique...).
Ensuite, ’échauffement que le rayonnement provoque dans ces régions denses
permet a certaines réactions endothermiques de se produire, tout comme a
certaines réactions possédant des barrieres d’activation ou encore a d’impor-
tantes réactions avec Hy excité comme O + Hy — OH + H et C* + H; —
CH* + H. Enfin, la présence d’oxygene atomique en abondance au tra-
vers de la PDR rend possibles les réactions de combustion (par exemple
CH* 4+ 0O — CO" + H). Pour une vue plus compléte de la chimie des PDR,
on pourra se reporter & Fuente et al. (1993), Jansen et al. (1995), et surtout
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a Le Bourlot et al. (1993) et Sternberg & Dalgarno (1995), d’ou est extraite
la figure 3.2.

F1G. 3.2 — Les principales réactions de la chimie de l'ozygéne (a) et du car-
bone (b) dans les PDR. D’apres Sternberg € Dalgarno (1995).

Bakes & Tielens (1998) se sont penchés sur l'influence des PAH dans la
chimie des PDR. Ces molécules jouent un role particulier dii a leur grande
surface et a leur état de charge: la prise en compte des PAH dans les réseaux
de chimie des régions de photodissociation conduit a une augmentation de
I’abondance des atomes neutres comme C et S, au détriment de leurs ions
positifs neutralisés par les PAH chargés négativement.
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3.2 Barnard 33: la nébuleuse de la Téte de
Cheval

La nébuleuse de la Téte de Cheval est un des objets les plus connus du
ciel nocturne. Sa silhouette célebre, semblant émerger de I'obscurité, fait le
bonheur des astronomes amateurs. Equipé de I'instrument FORS2, 'un des
quatre réflecteurs de 8.2m du Very Large Telescope a récemment tourné son
regard vers la nébuleuse. L’image obtenue peut étre vue a I’adresse suivante:
http://www.eso.org/outreach/press-rel/pr-2002/phot-02-02.html

3.2.1 Caractéristiques et origine de la Téte de Cheval

Dans le domaine visible, la Téte de Cheval (ou encore B 33, pour Barnard
33) marque une frontiére nette entre la brillante nébuleuse IC 434, dominée
par I’émission He, et le nuage sombre L 1630 dont elle semble émerger. Les
cartes a grand champ en ?CO (2-1) de Maddalena et al. (1986) et le sur-
vey CS de Lada et al. (1991) montrent qu’en effet B33 est 1ié au nuage
moléculaire.

Selon le scénario proposé par Reipurth & Bouchet (1984), B33 est un
globule de Bok en train de se détacher de son progéniteur 1. 1630. Soumis au
flux ultraviolet de 1’étoile de type 09.5V o Ori, (T, ;s = 33000 K) située 0.5° a
I'ouest !, le nuage moléculaire se serait érodé, jusqu’a découvrir les condensa-
tions enfouies en son sein. La Téte de Cheval serait une de ces condensations
suffisamment dense pour empécher la pénétration du rayonnement ultravio-
let. A terme, elle devrait se détacher de L 1630. D’ici la, elle aura peut-étre
perdu sa forme caractéristique.

Chez Lada et al., la Téte de Cheval vue en CS est une condensation de
0.2 pc de diametre et d’'une masse de 35 Mg. Chez Zhou et al. (1993), qui
ont cartographié I’émission de C* (transition 2P3/2—>2P1/2 a 157.7 ym) sur le
bord sud-ouest de L 1630, la téte de cheval est vue comme une protubérance
issue d’une créte d’émission. Cette créte marque le bord ionisé du nuage
moléculaire, et Zhou et al. affirment que l'orientation de la protubérance
trace la direction du champ ultraviolet. En faisant I’hypothese que celui-
ci est dii aux étoiles nOri et o Ori, ils calculent que le flux ultraviolet au
voisinage de la Tete de Cheval est 20 a 100 fois plus intense que le flux
interstellaire local moyen (1.63x10 3 ergsem 25!, Habing 1968), ce qui est
compatible avec la valeur calculée par Abergel et al. (2002), soit x ~ 100 pour
un flux & 1000 A de 1.2x1073 ergscm=2s~". Tl faut noter que ces valeurs sont

1. soit environ 5pc si le nuage se trouve dans le méme plan, & une distance de 350 pc
(Perryman et al., 1997)
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plutot faibles pour une région de photodissociation. Zhou et al., utilisant trois
transitions de CS, calculent encore une densité homogene d’environ 10* cm 3
dans B33. Kramer et al. (1996) en revanche, au terme d’une étude sur les
rapports de raies de CO et *CO (J =2 —1 et J = 3 — 2), concluent que la
densité est inférieure & 10*cm 2 dans B 33 et que le globule est structuré a
petite échelle.

Les observations présentées par Abergel et al. (1999), obtenues a ’aide
d’ISOCAM, ne permettent pas de trancher le débat sur la structure interne de
B 33. En revanche, elles donnent une tres bonne idée de la forme de la surface
éclairée, la ou petits grains et PAH transforment 1’énergie émise par les étoiles
en rayonnement infrarouge. Elle semble tres irréguliere et présente plusieurs
filaments non résolus — la résolution spatiale A’ISOCAM est 6” — orientés
nord—sud. Cette structure en filaments nord—sud est une caractéristique de
Orion B vue par ISOCAM-LW3 (Abergel et al., 2002). L’émission vue par
LW2 (5-8.5 um) est au contraire beaucoup plus diffuse. Abergel et al. (2002)
interpretent cette différence comme la signature d’une évolution photochi-
mique des tres petits grains illuminés a la surface des structures denses, ou
encore comme un effet de ségrégation due a la dynamique des grains baignant
dans un champ de radiation unidirectionnel.

La Tete de Cheval a aussi été cartographiée dans la raie de I’hydrogene
moléculaire 1-0S(1) par Habart (2001) & une résolution spatiale de 17. A
cette résolution les filaments vus par ISO sont résolus mais I’émission de Hy
présente encore de la structure.

3.2.2 Observations

Les observations que nous présentons dans cette section ont été acquises
au radiotélescope de 30 metres de diametre de 'Institut de Radioastronomie
Millimétrique (IRAM), ainsi qu’au Caltech Submillimeter Observatory (CSO)
et a Effelsberg a I’aide du télescope centimétrique de 100 m appartenant au
Maz-Planck-Institut fiir Radioastronomie (MPIfR).

Les données 12CO (3-2) et *CO (3-2) du CSO ont été obtenues par Ma-
ryvonne Gerin en 1995 et sont déja évoquées, mais non utilisées, dans la these
de Matthieu Kopp (Kopp, 1996). Essentiellement, nous les présentons ici de
maniere a illustrer les caractéristiques générales de 1’émission CO dans la
Tete de Cheval. Ces observations ont été faites avec un spectrometre acousto-
optique (AOS) de 50 MHz de largeur de bande. La T, était de lordre de
830 K et le temps d’intégration de 3 s pour chacun des 1369 points. Le bruit
r.m.s. atteint — 1 K — assure un rapport signal-sur-bruit d’environ 25 au pic.
D’autres données ont été acquises au CSO en octobre 2000. Elles concernent
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CoH et ¢-CsH,, observés a 262 et 216 GHz en quelques points seulement.

Les principales observations ont été faites a 'TRAM. Le pic d’émission
de CO (Kopp, 1996) et le pic IR (Abergel et al., 1999) ont d’abord été
observés lors d’une session dédiée a la recherche d’hydrocarbures dans les
PDR, en septembre 1999. Deux heures seulement ont été consacrées a ces
observations dans la Téte de Cheval. Les Ty, a 3mm étaient de I'ordre de
110 a 160K (selon la fréquence), et nous avions pu détecter de nombreuses
especes — dont 5 hydrocarbures? — avec des rapports signal-sur-bruit allant
de 3 a 130. Ces détections sont pour la plupart des ”premieres” dans cette
source. Les cartes de I’émission CoH, ¢-C3Hy et C,H ont quant a elles été
commencées en juillet 2001, poursuivies en septembre, et achevées en mai
2002. 115 points ont été observés pour chaque molécule, avec un temps de
pose de Hmin par point. Les rapports signal-sur-bruit obtenus au pic vont
de ~5 pour C4H a ~50 pour CoH, les T, étant de I'ordre de 100-120 K.
La carte C4H est a notre connaissance la premiere jamais obtenue dans une
PDR.

Pour ces observations en spectroscopie, nous avons essayé de tirer le
meilleur parti de la grande flexibilité du télescope: les quatres récepteurs
disponibles ont été systématiquement utilisés en combinaison avec l’auto-
corrélateur. Enfin, il faut noter que les observations de juillet et septembre
2001 ont été faites depuss 'ENS. Nous avons ainsi contribué a qualifier le
protocole d’observation a distance récemment mis en place entre Paris et
Pico Veleta.

Les données centimétriques (¢-CsHy et -C3Hy, observés en deux points)
ont été obtenues a Effelsberg en janvier 2001. Le télescope était équipé du

récepteur a 1.3cm installé au foyer primaire et du nouvel autocorrélateur
AK90 (8192 canaux). Les T, étaient de 'ordre de 90 K.

Toutes les résolutions spectrales, largeurs de lobe, fréquences, dates d’ob-
servation, etc, sont données pour chaque transition dans les tableaux 3.1 et
3.2.

2. CQH, C—CgH, l—CgH, C—CgHQ et C4H
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TaAB. 3.1 — Transitions de CO et ses isotopes observées dans la Téte de Cheval

Molécule Transition Fréquence HPBW 75 Rés. spec. Méthode Télescope Date
(GHz) (arcsec) (kHz)

co® J=3-2  345.795990 21 65 47.9 OTF CSO 12.10.95
cO®) J=2-1  230.538000 11 IRAM 30m 01.99

cOo®) J=1-0  115.271202 22 74 OTF  TIRAM 30m 01.99

13CO J=3-2  330.587960 21 OTF CSO 13.10.95

13CO J=2-1  220.398686 11 39.1 F.S. IRAM 30m 07.01, 09.01 & 09.02
1BCO® J=1-0  110.201354 22 74 IRAM 30m 01.99

C'80 J=2-1  219.560357 11 39.1 F.S. TRAM 30m 02.05.02
C180OG) J=1-0  109.782173 22 74 IRAM 30m 01.99

M) 5 =np/nr (annexe B)
(2) M. Kopp
() A. Abergel



TAB. 3.2 — Transitions des hydrocarbures observées dans la Téte de Cheval

Molécule Transition Fréquence HPBW 5  Rés. spec. Méthode Télescope Date
(GHz) (arcsec) (kHz)
C.H N=1-0, J=3/2-1/2
F=2-1 87.316925 28 .79 39.1 F.S. IRAM 30m  09.99, 07-09.01 & 09.02
F=1-0 87.328624 28 .79 39.1 F.S. IRAM 30m  09.99, 07-09.01 & 09.02
N=1-0, J=1/2-1/2
F=1-1 87.402004 28 .79 39.1 F.S. IRAM 30m  09.99, 07-09.01 & 09.02
F=0-1 87.407165 28 .79 39.1 F.S. IRAM 30m  09.99, 07-09.01 & 09.02
C-CgH N:212*111, J:5/2*3/2
F=3-2 91.494349 27 .78 78.1 F.S. IRAM 30m 18.09.99
F=2-1 91.497608 27 .78 78.1 F.S. IRAM 30m 18.09.99
N=2;5-1;1, J=3/2-1/2
F=1-0 91.692752 27 .78 78.1 F.S. IRAM 30m 18.09.99
F=2-1 91.699471 27 .78 78.1 F.S. IRAM 30m 18.09.99
CsH J=9/2-7/2
F=5-4 (f) 97.995166 25 .76 78.1 F.S. IRAM 30m 18.09.99
F=4-3 () 97.995913 25 .76 78.1 F.S. IRAM 30m 18.09.99
F=5-4 (e) 98.011611 25 .76 78.1 F.S. IRAM 30m 18.09.99
F=4-3 (e) 98.012524 25 .76 78.1 F.S. IRAM 30m 18.09.99
c-C3Hy 11,0101 18.343145 54 .58 4.88 F.S. MPIfR 100m 14.01.01
21011 85.338898 28 .80 39.1 F.S. IRAM 30m  09.99, 07-09.01 & 09.02
78.1 F.S. IRAM 30m 18.09.99
FCsH, 19,1-00,0 20.792590 48 4.88 F.S. MPIfR 100m 14.01.01
33,022,1 216.27875 11 .50 F.S. IRAM 30m 18.09.99
C.H N=9-8, J=19/2-17/2
F=9-8 85.634006 28 .80 78.1 F.S. IRAM 30m 09.99, 07.01 & 09.01
F=10-9 85.634017 28 .80 78.1 F.S. IRAM 30m 09.99, 07.01 & 09.01
N=9-8, J=17/2-15/2
F=8-7 85.672581 28 .80 78.1 F.S. IRAM 30m 09.99, 07.01 & 09.01
F=8-8 85.672583 28 .80 78.1 F.S. IRAM 30m 09.99, 07.01 & 09.01
CH3C.H J=5-4
K=2 85.450730 28 .80 78.1 F.S. IRAM 30m 18.09.99
K=1 85.455622 28 .80 78.1 F.S. IRAM 30m 18.09.99
K=0 85.457272 28 .80 78.1 F.S. IRAM 30m 18.09.99

@ n=np/nr

P2
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3.2.3 Carte CO et émission aromatique
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F1G. 3.3 — Spectres de >CO (3-2) tracés entre 9 et 14 km s™' et pour Ta-
compris entre -2 et 26 K.

Cartographie en 2CO (3-2)

L’intégralité des spectres 2CO (3-2) dans B33 est présentée figure 3.3,
ol apparait la forme caractéristique de la Téete de Cheval. Cette figure résume
trois propriétés importantes de la Téte de Cheval:

1. Les bords du nuage sont tres raides;

2. L’émission de ?CO (3-2) pique en (—80,-80);

3. Elle est structurée en vitesse.
La raideur du bord du nuage est bien mise en évidence sur les figures 3.4
et 3.5. Alors que la taille caractéristique du nuage est environ 4 arcmin,
I’émission décroit entre son maximum et son miminum en 40 arcsec seule-
ment. Comme nous le verrons plus loin, le bord du nuage est probablement
plus raide encore qu’il n’y parait.
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F1a. 3.4 — Variations de I’émission de '2CO (3-2) le long d'une coupe passant
par le maximum d’émission.
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Fia. 3.5 — Variations de [’émission de 2CO (3-2) le long d’une coupe telle
que Ad = —150". On remarque la présence d’une seconde composante en
vitesse pour 1307 > Aa > 50”.

Sur la figure 3.5 apparait aussi une structure en vitesse, entre les off-
set +50” et +130”, centré & vigr = 12.6km s~!. Cette structure est en
fait due & une condensation isolée de forme ellipsoidale (50” x100”), orientée
nord-ouest/sud-est (fig. 3.6). Nous ne possédons pas d’autres observations
de cette région de B 33, aussi est-il difficile de savoir si la vitesse apparente
de I’émission traduit 1’éloignement de la source (elle serait alors située en
arriere-plan de la Téte de Cheval) ou bien un effet cinématique local. Selon
les cartes de 11630 publiées par Kramer et al. (1996), tres étendues mais
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de faible résolution spatiale (72” & 345 GHz), la majeure partie de I’émission
CO dans ce nuage est centrée vers 10-11km s !. Elle s’étend cependant au-
deld — jusqu’a 15 km s~! environ — et n’exclut donc pas la présence d’une
condensation localisée & 12.6 km s~! qui serait liée au complexe moléculaire
d’Orion B.

Nous avons calculé le rapport W ('2CO (3-2))/ W (**CO (3-2)) dans les
composantes & 10.5 et 12.6km s~!. Pour la composante principale, une va-
leur de 3-6 indique que les raies de 2CO (3-2) sont optiquement épaisses.
Dans la deuxieme composante, le rapport est supérieur d’un ordre de gran-
deur. [’émission est donc moins saturée, voire optiquement mince en cer-
tains points — le rapport d’abondance ['2C]/['3*C] observé dans Orion est de
67 (Langer et Penzias, 1990) — ce qui suggere une densité de colonne plus
faible. Kopp publie dans sa these (1996) quelques spectres de CO et 3CO
dans les transitions J =1— 0 et J = 2 — 1. Si nous comparons ces valeurs a
celles de I’émission de J = 3 — 2, nous constatons que la seconde composante
en vitesse est plus intense a mesure que J augmente. La température est donc
probalement plus importante dans cette composante que dans la composante
principale — ou I’émission reste optiquement épaisse. Compte-tenu de ses pro-
priétés — faible densité de colonne et gaz chaud — nous suggérons que cette
condensation isolée est le reliquat d’un clump dense qui achéve de s’éroder
dans le champ d’ionisation de o Ori. De nouvelles observations permettront
peut-étre de confirmer cette hypothese.

Comparaison avec les cartes ISO d’Abergel et al. (2001)

Nous avons superposé une partie de la carte ISO-LW2 publiée récemment
(Abergel et al. 1999, 2003) aux cartes 2CO (3-2) (figure 3.7). La PDR de
la Téte de Cheval est parfaitement visible dans le proche infrarouge, dont
’émission est légerement décalée par rapport au bord CO (émission intégrée
entre 9 et 12 km s ). Le front d’ionisation qui borde L 1630, orienté nord-sud,
est aussi détecté par ISOCAM. Mieux, le clump situé & Vygp = 12.6km s !
correspond au second pic d’émission de la carte LW2. Ce clump est donc bien
éclairé. La encore, ’émission des AIBs est légerement décalée par rapport a
I’émission moléculaire. ’orientation de cette nouvelle PDR, parallele au bord
sud-ouest de la PDR principale, semble indiquer qu’elle est aussi irradiée par
o Ori. Sa plus grande largeur d’émission — comparée a celle du front principal
4 10.5km s~ ! — pourrait alors s’expliquer ainsi: alors que la Téte de Cheval
est vue par la tranche (1'étoile et le nuage sont dans le méme plan), la seconde
PDR est éclairée sous un angle plus aigu. Ce dernier point est compatible
avec une position en arriere-plan.
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Fia. 3.6 — Structure en vitesse de [’émission intégrée de '2CO (3-2) entre 9
et 12 km s7! (haut) et entre 12 et 14 km s~ (bas), superposée a une image
du Digitalized Sky Survey (Visible, Bande R). Les contours sont tracés pour
des valeurs allant de 20 & 100% du mazimum, soit 36.8 K km s~' et 17.3
K km s7! respectivement. o Ori est située 0.5° a 'ouest.
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F1G. 3.7 — Structure en vitesse de ['émission intégrée de > CO (3-2) super-
posée a la carte de I’émission infrarouge dans le filtre LW2 d’ISOCAM (Aber-
gel et al., 2001). Les contours sont tracés pour les mémes valeurs que la figure
précédente. Les positions sont référencées par rapport o = 05"40™"58.9%
d = —02°25"31.4" (J2000). Le point sombre est la source IRAS 05383-0228.
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3.2.4 Distribution des hydrocarbures
Cartes a grande échelle

Lors d’une premiere session d’observations dédiée a la recherche d’hydro-
carbures dans les PDR — ou nous avons sondé deux points seulement dans
B33 — la Téte de Cheval s’est révélée étre la source la plus intense. Nous
avons donc décidé de cartographier les émissions de CoH, ¢-C3Hs, et C4H (le
détail des transitions est donné dans le tableau 3.1). A notre connaissance,
les cartes présentées ici sont les premieres cartes de chaines et cycles carbonés
dans une région de photodissociation.

Sur les figures 3.8, 3.9 et 3.10 nous comparons les distributions de c-
C3Hy, CoH, et C4H (respectivement) aux cartes publiées par Abergel et
al. (1999,2002). Deux tendances générales se dégagent: d’une part les pics
d’émission des hydrocarbures — identiques pour les trois especes — sont tres
proches du pic d’émission des AIBs (quelques secondes d’arc), d’autre part
ils sont décorrélés du pic CO.

La corrélation entre les hydrocarbures apparait plus clairement lorsque
I’on trace, pour chaque point, I'aire intégrée de I’émission d’une espece en
fonction d’une autre. Pour cela, nous commencons par ramener les différentes
cartes & la méme résolution spatiale (la plus faible, celle de ¢-C3Hs). Sur les
diagrammes de corrélation de la figure 3.11, les carrés vides tracent des po-
sitions a l'intérieur du nuage et les carrés pleins des positions sur le bord du
nuage. On remarque que CoH et ¢-C3Hs, avec un coefficient de corrélation
linéaire de 0.98, sont parfaitement corrélés (figure 3.11). C4H et CyH sont
aussi corrélés mais d’une facon moins nette, en partie a cause du moins
bon rapport signal-sur-bruit des données C,H. CoH et C®O (2-1), en re-
vanche, sont clairement peu corrélés. La dispersion des points a l'origine
montre que le rapport signal-sur-bruit n’est pas responsable de cette mau-
vaise corrélation. Vers W(CyH) = 0.6 K km s™!, une branche verticale du
diagramme de corrélation indique que, a l'intérieur du nuage, ’émission de
C'80 (2-1) augmente tandis que celle de CoH atteint un palier.

Positions relatives des pics d’émission a travers la PDR

Nous venons de voir qu’a grande échelle les hydrocarbures sont bien
corrélés entre eux et que leur émission est maximale dans la région du pic
infrarouge plutot que du pic CO. Qu’en est-il aux petites échelles? Nous nous
concentrerons dorénavant sur une coupe de la PDR en Ad = —150”. Cette
coupe passe par les pics d’émission des hydrocarbures et par le pic IR. Les
profils observés pour chaque émission moléculaire et aromatique résultent de
la convolution du lobe de l'instrument a une fréquence donnée par le profil
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F1G. 3.8 — Distribution de I’émission intégrée de c-CsHs (212-10,1) par rap-
port a l’émission infrarouge dans le filtre LW2 d’ISOCAM (en haut) et a
I’émission intégrée de CO (1-0) (en bas). Les contours sont tracés pour des
valeurs allant de 10 a 100% du mazimum (soit 0.95K km s7'). Toules les
températures sont en T 4«.
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F1G. 3.9 — Distribution de I’émission intégrée de CoH (1,8/2,2-0,1/2,1) par
rapport a l’émission infrarouge dans le filtre LW2 d’ISOCAM (en haut) et a
I’émission intégrée de CO (1-0) (en bas). Les contours sont tracés pour des
valeurs allant de 10 ¢ 100% dv mazimum (soit 2.6 K km s7'). Toutes les

températures sont en T g«.
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F1G. 3.10 — Distribution de l’émission intégrée de CyH (9-8) par rapport a
I’émission infrarouge dans le filtre LW2 d’ISOCAM (en haut) et a [’émission
intégrée de CO (1-0) (en bas). Les contours sont tracés pour des valeurs
allant de 30 a 100% du mazimum par pas de 30%. Toutes les températures
sont en Ty.
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CyH, et C'80. Les positions & l'intérieur du nuage sont identifiées par des
carrés vides, celles de la PDR par des carrés pleins.
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réel d’émission. Pour retrouver ce profil réel a partir d’un profil observé, il

faut donc le déconvoluer par le lobe (supposé connu) du télescope utilisé. En
pratique, pour chaque transition observée, nous avons procédé ainsi:

2.

3.

1. défini un profil ad hoc (4 parametres: position du pic, niveau de I’émission
au cceur du nuage, largeur du front, niveau de I’émission hors du nuage
- voir figure 3.12);

convolué ce profil par le lobe théorique du télescope;

comparé le profil obtenu aux données observationnelles (méthode du
2

X°)-

Nous nous sommes en outre limités a la bordure du nuage, dans la zone ou

I'effet de la convolution du front d’émission par le lobe du télescope est le plus

sensible. Nous verrons plus haut que nos modeles cessent d’étre pertinents
lorsque 1’on s’enfonce dans le nuage.

T (K)

Yo

, I .
I I | I I I I I I
Aa (arcsec)

Fic. 3.12 — Les cing parameétres qui définissent les profils théoriques
d’émission moléculaire le long de la coupe qui traverse la PDR en Ad =
—150".

Parmi les cinq parametres qui définissent le profil théorique, les niveaux

d’émission a 'intérieur et hors du nuage (yo et zo) sont facilement contraints.
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En revanche, dans l'espace des parameétres réduit a trois dimensions (po-
sition du pic, hauteur du pic et largeur du front), le x? est dégénéré. La
position et la hauteur du pic varient, et la distance entre le pic et le pied
des profils d’émission moléculaires, Ax, qui définit la raideur du front (pas
nécessairement identique pour chaque molécule), peut prendre des valeurs
entre 0”7 et 157. Ceci est illustré sur les figures 3.13 et 3.14, ou 'on constate
que les profils théoriques convolués s’ajustent aux données pour des fronts
plus ou moins raides. Cette étude, d’abord menée a ’aide des transitions de
CO et ses isotopes, s’applique aussi aux données CoH, ¢-C3Ha, et C,H (fi-
gure 3.15). Elle conduit aux mémes conclusions: le front n’étant pas résolu,
les données obtenues au radiotélescope de 'TRAM ne permettent pas a elles
seules de déterminer les profils d’émission moléculaires réels. Il est pos-
sible cependant de mettre en évidence un comportement particulier a CO
et ses isotopes: pour une transition rotationnelle donnée, les positions des
pics d’émission & travers la PDR sont systématiquement ordonnées. 2CO
pique le plus pres de la zone éclairée, suivi de 3CO puis C#O. Et ce quelle
que soit la pente du profil déconvolué. Nous avons mis en relief cette ca-
ractéristique pour BCO et C80 sur la figure 3.16, ot 'on constate que le
rapport des aires intégrées double dans la région de photodissociation. Cela
s’explique probablement par un effet de photodissociation sélective  (van
Dishoeck et Black 1988b, Fuente et al. 1993): pres de I’étoile, tous les iso-
topes sont détruits a la méme vitesse; lorsque 'on pénetre dans le nuage,
12C0 est d’abord auto-écranté, puis 3CO, tandis que C'*®O continue d’étre
photodissocié; finalement, a l'intérieur du nuage, toutes les molécules sont
efficacement protégées du rayonnement ultraviolet et les rapports d’abon-
dances redeviennent constants. On trouve, dans la région opaque, un rap-
port W[*CO (1-0)]/W[C'™O (1-0)] d’environ 6. Ce chiffre est en bon accord
avec ce que l'on attend si I'on suppose que ces deux raies sont optique-
ment minces. Le rapport d’abondance théorique est en effet ['*CO]/[C'80] =
([PC1/1C]) = ([°01/[*0]) = (1/77) x 560 = 7.

Parmi les différents fronts possibles, il est tentant de privilégier les plus
raides. En effet, Abergel et al. (1999) et Habart (Habart, 2001) montrent
que les profils d’émissions des AIBs — a une résolution de 6arcsec — et
de Hy — & larcsec de résolution — sont extrémement raides dans la Téte
de Cheval (selon Abergel et al. 2001, le filament infrarouge de B33 est le
plus mince filament détecté par ISOCAM dans le milieu interstellaire). Si,
dans notre analyse du x?, nous ne considérons que les pentes telles que
Az < 57, alors les pics d’émission moléculaire et aromatique se super-
posent. En effet, la déconvolution des profils observés induit un déplacement
des pics d’émission réels vers le bord de la PDR. Par exemple, alors que
I’émission observée de '2CO (2-1) est maximale en Aa = 647, son pic réel (i.e
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F1c. 3.13 — Profils d’émission observés (trait plein), théoriques (tirets) et
ajustés (profils théoriques convolués par le lobe d’antenne; pointillés) pour
les deux premieres transitions rotationnelles des trois principaux isotopes de
CO. La largeur du front a été fixée a 2 arcsec. Le profil d’émission ISOCAM
a 7um (trait gras) est comparé a ’émission de > CO (1-0).
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Fi1a. 3.14 — Profils d’émission observés (trait plein), théoriques (tirets) et
ajustés (profils théoriques convolués par le lobe d’antenne; pointillés) pour
les deux premieres transitions rotationnelles des trois principaux isotopes de
CO. La largeur du front a été fivée a 15 arcsec. Le profil d’émission ISOCAM
a 7um (trait gras) est comparé a l’émission de > CO (1-0).
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F1c. 3.15 — Profils de température (colonne de gauche) et d’émission intégrée
(colonne de droite) : observés (trait plein), théoriques (tirets) et ajustés (pro-
fils théoriques convolués par le lobe d’antenne; pointillés) pour CoH, c-C3Hy
et C4H. Le profil d’émission observé par ISOCAM vers 7um est superposé au
profil de température d’antenne de c-C3H,.
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F1aG. 3.16 — Rapport des aires intégrées de *CO (1-0) et C*® O (1-0) le long
de la coupe en Ad = —1507.

déconvolué du lobe d’antenne) est décalé de 20 arcsec, a seulement 4 arcsec du
pic d’émission infrarouge (—80,-150). A la précision de pointage du télescope
de 30m (5arcsec), les deux pics sont donc confondus (voir figures 3.13 et
3.14). Cette analyse s’applique aussi aux hydrocarbures (voir figure 3.15).

Nous avons proposé en septembre 2001 d’observer la PDR de la téte
de cheval & laide de linterférometre du Plateau de Bure (PdBI) dans les
transitions de ¢-C3Hy et C,H & 3mm, et C'®*O & 1 mm. La simulation du
profil d’émission de c¢-C3Hy le long de la coupe 1, tel que devait le voir
I'interférometre, est présentée en figure 3.17. On constate ce que nous atten-
dions, a la résolution du PdBI (environ 4 arcsec), un déplacement sensible
du pic vers la région éclairée. Les observations ont été réalisées par Jérome
Pety en mars 2002 et montrent effectivement un bord tres raide et un pic
des hydrocarbures décalé vers le pic infrarouge (figure 3.18; Pety et al. 2003,
en préparation). Comme prévu (cf. figure 3.17), l'intensité au pic est aug-
mentée de 50% environ. Enfin, la corrélation entre I’émission de ¢-C3Hsy et
celle des PAH sur le front de photodissociation est tout a fait remarquable.
En tenant compte de ce que nous savons sur la répartition a grande échelle
des autres hydrocarbures par rapport a I’émission infrarouge, nous avons
la le premier lien observationnel direct entre les petits hydrocarbures et les
grandes molécules aromatiques.
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Fic. 3.17 — Profil d’émission de ¢-CsHy(2,2-1p1): observé a Pico Veleta
(trait fin), déconvolué du lobe d’antenne (tirets), ajusté aprés convolution du
profil théorique par le lobe d’antenne du 30m (pointillés), prédit dans le lobe
de Uinterférométre du Plateau de Bure (trait épais).
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Fic. 3.18 — Emission intégrée de c-Cs5Hy (219-1p1) observé avec l'in-
terférometre du plateau de Bure comparée a [’émission infrarouge des PAH.
Les contours sont tracés tous les 0.2 K km s~' pour des valeurs allant de 0.5
a 1.7K km s 1. L’accord sur le bord de la PDR est remarquable. La structure
intérieure est probablement un artefact di a la déconvolution des données

interférométriques.
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3.2.5 Abondances moléculaires

Nous nous limiterons ici au calcul des abondances le long des coupes a
A6 = —150” (coupe 1) et Ad = —80” (coupe 2) pour CoH, ¢-C3H,, C4H et
les isotopes de CO, et aux points (-80,-80) et (~150,-80), respectivement les
pics CO et IR, pour les molécules CH3CsH, ¢-CsH, FCsH, [-C3Hs, FC4Hs,
CS, et HN!3C.

Deux approches sont possibles pour le calcul des abondances. Soit nous
utilisons les données telles quelles, c’est-a-dire sans tenir compte des effets
géométriques qui, au voisinage du front de la PDR, ont pu diluer le signal
dans le lobe d’antenne; soit nous essayons de travailler avec des données
déconvoluées du lobe d’antenne. La premiere voie présente I'avantage de ne
laisser aucune place a la spéculation (nous avons vu plus haut que plusieurs
raideurs du front déconvolué étaient compatibles avec les données, laquelle
choisir?). Mais nous savons qu’elle donne forcément des résultats erronés
dans la PDR (en fait, des que le signal commence a décroitre vers I’extérieur
du nuage). La seconde nécessite de faire un choix qui n’est pas totalement
maitrisé (le choix de la raideur réelle du front) mais nous garantit des valeurs
de densités de colonne ”moins fausses”, au voisinage du front, que la premiere
approche. Pour récapituler: dans le cas d’'un front raide, les profils observés
(dilués) nous permettent de faire des calculs avec une bonne confiance jusqu’a
Aa ~ —60” tandis que les profils déconvolués sont de meilleures estimations
du profil d’émission réel pour —80” < Aa < —60”. Nous utiliserons donc les
deux approches de facon complémentaire. Dans la suite, nous ne présenterons
les étapes du raisonnement que pour la coupe 1.

Calibration des données

Au voisinage d’un front d’émission comme celui que présente B33, la
traduction d’une température d’antenne en température de brillance n’est pas
triviale. En effet, la source n’est ici ni ponctuelle, ni d’une taille comparable
au lobe d’antenne, ni infiniment étendue sur le ciel. La contribution des
lobes d’erreur a 1’énergie collectée dépend donc de la position pointée par
le télescope. Elle peut cependant étre évaluée pourvu que l'on connaisse la
structure a grande échelle de ’émission de la source avec une résolution au
moins équivalente & celle de ces lobes (Panis, 1995; Bensch et al. 2001). C’est
justement le cas pour la Téte de Cheval. Des données a 1 mm du télescope
de 3m du KOSMA, publiées par Kramer et al.(1996), ont ainsi été utilisées
pour calculer les facteurs & appliquer aux T 4* observées pour "2CO (2-1) et
1BCO (2-1), soit 1.65 et 1.85 (Teyssier, 2002). Pour C'¥0 (2-1), dont aucune
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carte équivalente a celle du KOSMA n’existe, nous avons appliqué le méme
facteur qu'a *CO (2-1). A 3mm, les lobes d’erreur sont moins étendus. La
correction a apporter a 1’étalonnage standard en T,,; est négligeable.

Conditions physiques dans la Téte de Cheval

Pour calculer les densités de colonne des hydrocarbures, il nous faut
d’abord déterminer les conditions physiques qui regnent dans le nuage. Nous
avons utilisé pour cela les données CO et C'8O.

La température du gaz peut étre estimée a partir de la température de
brillance Tz d’une transition optiquement épaisse. En effet, nous avons dans
I’approximation de Rayleigh—Jeans:

T = n[Jy(Tex) = Ju(Tog) (1 — €7 (3.1)

ou Ty, = 2.7 K (température du fond cosmologique), 1 est le facteur de
remplissage de la source dans le lobe du télescope et J,(T) est la température
de rayonnement d’un corps noir a la température T. Dans le cas optiquement
épais (7 > 1) et pour un facteur de remplissage égal a 1, le calcul de la
température d’excitation est direct:

hv/k

hv/k
In[1+ 7TB+JV(Tbg)]

T,, = (3.2)

Or T, est reliée a la température cinétique Tj par ’équation approchée
(systeme a 2 niveaux):
hv Yji
T, =1 e 3.3
er — kfzk +-7l%?£¥% ( . )
Ji

oll ;; est le taux de collision global de la transition (en cm ? s71), A;; son

coefficient d’Einstein d’émission spontanée, v sa fréquence et n la densité du
milieu. A grande densité — soit n > Aj;/7v;i = ne — les collisions dominent
’excitation de la transition et T, tend vers T} (équilibre thermodynamique
local, ou ETL). On a ainsi (cas d’une transition optiquement épaisse) :

hv/k

hv/k
In[1+ 7TB+JU(Tbg)]

Ty

12

(3.4)

Nous avons utilisé ">CO (1-0), transition épaisse dans la Téte de Cheval
et de faible densité critique, comme sonde de température.
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En faisant I’hypothese raisonnable que les températures d’excitation des
transitions J = 1 — 0 sont égales pour tous les isotopes, I’équation 3.1 nous
permet en outre de calculer les opacités des raies de '*CO et C'®8O A partir de
Tex['*CO (1-0)]. Les résultats sont donnés dans le tableau 3.3 pour les profils
observés et déconvolués. On constate que les émissions des deux isotopes rares
sont optiquement minces ou, comme en certains points du profil déconvolué
de 13CO, seulement marginalement épaisses. Nous pouvons donc utiliser ces
données pour estimer la densité du nuage le long des coupes a 1’aide d’un
code LVG.

R.A. offset T, [2CO(1-0)] r[2CO(1.0)] 7[CPO(1-0)]

(arcsec) (K)

-35.5 31.4 0.79 0.10
-39.5 32.1 32.4 0.74 0.65 0.11 0.07
-43.5 32.9 33.1 0.75 0.72 0.13 0.10
—47.5 33.7 33.8 0.78 0.80 0.14 0.14
-01.5 33.6 34.5 0.82 0.88 0.18 0.18
-95.9 34.0 35.1 0.98 0.96 0.21 0.20
-09.5 34.7 35.8 1.05 1.04 0.20 0.24
-63.5 36.1 36.5 1.10 1.13 0.19 0.27
—67.5 33.8 37.2 0.99 1.22 0.16 0.30
-71.5 33.2 37.9 0.87 1.52 0.11 0.16
~75.5 30.8 38.5 0.76 1.42 0.10 0.01
—-79.5 26.5 39.2 0.63 0.51 0.07 0.01
-83.5 22.2 39.9 0.53 0.02 0.05 0.01
—-87.5 16.7 0.48 0.04
-91.5 12.0 - -
-95.5 6.8 - -
-99.5 5.3 - -
-103.5 4.6 - -
-107.5 4.2 - -
—111.5 2.0 - -
—115.5 4.5 - -
—119.5 2.0 - -

TAB. 3.3 — Température d’excitation de >CO (1-0) et opacités des transi-
tions J=1—0 de *CO et C'®*O déduites des profils observés et (en italique)
déconvolués le long de la coupe 1 (Ad = —150").

Connaissant le profil de la température cinétique dans le nuage (voir fi-
gure 3.19) et I’émission des deux premieres transitions de C'®*O en chaque
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point, le code LVG nous permet de contraindre la densité de gaz ny,. Dans la
PDR, région pour laquelle les effets de lobe sont critiques, nous avons travaillé
simultanément avec les profils théoriques (ou déconvolués) et les profils ob-
servés. Ces derniers étant reconvolués a la résolution de la transition J=1—0
pour pouvoir étre utilisés dans 'analyse LVG. Plus a l'intérieur du nuage,
c’est-a-dire aux positions suffisamment éloignées du front pour que ce dernier
n’influe plus sur le signal collecté, nous avons utilisé uniquement les profils
observés (convolués a la résolution de la transition J=1—0).

50 ——————— — —

+ T [Pco(1-0)] |

x T [*co(z-1)]

40 - ,

30 -
<
i
o

20 L -

10 - -

ol | T E S
0 —50 ~100 ~150

Ao (arcsec)

Fic. 3.19 — Profils de température cinétique observé (trait continu) et
déconvolué (tirets) le long de la coupe 1 (A§ = —150"). Les températures
estimées ne sont valables que pour Aa > —80”.

Nous présentons sur la figure 3.20 un exemple de la fagon dont nous
avons utilisé le code LVG. Pour chaque position, a laquelle nous connais-
sons la température cinétique du gaz grace a ’analyse précédente, le code
calcule ’émission attendue des raies J=1—0 et J=2—1 de C'0O pour un
jeu de couple [ng,,N(C'™0)]. Celles qui correspondent aux températures de
brillance effectivement observées sont tracées avec leurs barres d’erreur dans
un diagramme ng, /N(C'™0). L’intersection des deux domaines obtenus nous
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donne a la fois la densité du gaz et la densité de colonne de la molécule.
Cette méthode n’est efficace que dans certaines conditions. En particulier,
des raies thermalisées conduiront a une solution dégénérée. De plus, lorsque
les hypotheses de base de I'approximation LVG ne sont pas respectées, les do-
maines d’émission ne se croisent pas et 'on n’obtient aucune solution. C’est
le cas pour certaines positions du profil déconvolué situées vers 'intérieur du
nuage; ce qui confirme que ce profil n’est valable qu’au voisinage de la PDR.

16

log[N(¢*%0)]

15.4 . . . . I . . . . I
3.5 4 4.5
IOg[nHZ]

Fia. 3.20 -~ Un ezemple de diagramme ng,/N(C'®0) pour une posi-
tion donnée. Le domaine correspondant o ['émission de C'®O (1-0) (resp.
C'80 (2-1)) est tracé en trait plein (resp. trait pointillé).

Le résultat de 'analyse LVG est présenté sur la figure 3.21. Les données
issues du profil observé sont tracées en trait plein et celles issues du profil
déconvolué sont en tirets. Nous pouvons tirer plusieurs conclusions de cette
figure. Les domaines de validité des approches ”profil observé” et ”profil
déconvolué” sont complémentaires. Lorsque 1’on s’approche du front, la den-
sité est mieux contrainte par les données déconvoluées; au contraire, elle ne
fournit plus de solution pour les positions de 'intérieur du nuage, 1a ou les
observations non déconvoluées restent exploitables. Dans la PDR de la Téte
de Cheval, la densité est de 'ordre de 10*cm 3. Cette valeur est assez bien
contrainte pour —50” < Aa < —70”. Plus dans le nuage, l'incertitude est
plus importante. La densité de colonne de C®O est heureusement peu sen-
sible a la densité dans ce domaine. Elle reste tres bien déterminée partout
dans le nuage, ou elle varie entre 3x10* cm 2 et 10'%cm 2. C’est sur le bord
de la PDR, aux positions pour lesquelles c’est le profil déconvolué qui est le
plus crédible, que N(C'®O) est maximale.
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1016

N(c'®0) (em™®)

—40 —50 —60
Aa (arcsec)

Fic. 3.21 — Densité de colonne de C'80 et densité locale de gaz le long de
la coupe 1 calculées a partir des profils observé (traits pleins) et déconvolué
(pointillés).
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Densités de colonne des hydrocarbures

La densité de colonne de CoH peut étre calculée de deux manieres. Soit
en tirant parti du fait que nous avons observé quatre raies de la structure
hyperfine de la transition N = 1 — 0, ce qui nous permet de calculer la
température d’excitation de la transition et donc, moyennant une hypothese
d’ETL, la quantité de CoH le long de la ligne de visée. Soit, puisque nous
connaissons les conditions physiques qui régnent dans le nuage, en utilisant
directement le code LVG.

Pour le calcul de la température d’excitation de CoH dans la nébuleuse,
nous utilisons la méthode HFS de CLASS (voir les équations 2.10 et 2.11) qui
retourne le produit (T,—T,,) X7 et I'opacité totale 7 de la transition. Cette
méthode ne fonctionne pas pour des transitions tres minces (7 < 0.1) car
HF'S ne converge pas: il est alors impossible de déterminer T,,. Par ailleurs,
le rapport signal-sur-bruit n’est pas toujours suffisant. On calcule finalement
T, avec une bonne précision (AT, < 0.2T,,) sur la moitié environ de la
surface observée. On constate sur la figure 3.22 que la température d’excita-
tion de CoH wvarie entre 5 et 10 K dans la Téte de Cheval. L’opacité totale
de CoH(2-1), quant & elle, reste inférieure & 1.5 (en bordure du nuage, 7 et
T, n’ont aucun sens). Nous avons aussi observé la transition N = 3 — 2 de
CsH en quelques positions. Selon le code LVG, les rapports d’intensité des
raies CoH(3-2) et CoH(1-0) impliquent une T, comprise entre 4.5 et 8 K, en
assez bon accord avec la fourchette obtenue par la méthode HF'S.

Pour des raies minces ou marginalement épaisses, la densité de colonne
de CoH est proportionnelle a l'intensité intégrée W de la transition ou, plus
simplement, a celle de sa principale raie hyperfine (1,3/2,2 — 0,1/2,1) a
87.316 GHz. Dans le domaine de T,, comprise entre 5 et 10 K, elle s’écrit:

Nt = (T41) x 10" Wz 316 (3.5)

Nous pouvons prendre en compte les variations d’opacité de point a point en
introduisant le facteur correctif (Wyrowski et al., 1999)

G(r) = (1— )7

ol 7/ = 0.679 799! et, dans notre cas, T = Tg7.316. L'expression 3.5 se réécrit
alors
N = (T£1) x 10" Wyr.316/G(7) (3.6)

W H . . 1. .
Comme N2 est peu sensible & T,,, on peut utiliser la formule ci-dessus

pour le calcul de la densité de colonne partout ou HFS n’a pas convergé. Le
résultat est présenté sur la figure 3.23.



122 CHAPITRE 3. HYDROCARBURES DANS LES PDR

—50 -

6.46 18.2 481

—100 |-
6.63 7.24 6.55

? ? 8.83

A8(")

—150

Opacity

—200

—250

F1c. 3.22 — Carte des opacités (en gris) et des températures d’excitation de
CoH(1-0) dans la Téte de Cheval. L’erreur sur T,, est de lordre de 20%.
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F1G. 3.23 — Carte de la densité de colonne de CoH dans la Téte de Cheval.
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Cette analyse ”grande échelle” de la distribution de CoH ne tient pas
compte des effets de lobe que nous avons mis en évidence plus haut. Si on
utilise les valeurs d’émission intégrée déterminées le long de la coupe 1 pour
les deux types de profils (voir figure 3.15), on obtient les densités de colonne
données dans le tableau 3.4.

TAB. 3.4 — Paramétres des raies de CyH (2,3/2,2-1,1/2,1) et densités de
colonne le long de la coupe 1 pour les profils observé et déconvolué (italique).

A« Area Ta* Av Visr Niot
(arcsec) (K km s™1) (K) (km s—1) (km s~ 1) (1013cm~2)
—10 0.60(0.02)  0.56(0.03)  1.00(0.03) _ 10.98(0.03) 6.6(1£0.9)
—25 0.73(0.02) 0.82(0.03)  0.84(0.02)  10.89(0.01) 8.1(+1.0)
-40 1.07(0.02)  1.32(0.04)  0.76(0.02)  10.82(0.06)  12.0(:1.8) 9.6(%1.4)
-55 1.53(0.01) 1.94(0.03)  0.74(0.01)  10.80(0.01)  17.1(£2.5) 18.7(£2.6)
-70 2.03(0.02)  2.32(0.03) 0.82(0.01) 10.75(0.01)  22.7(%3.3) 38.4(£5.5)
pic 48.0(+£5.5)
-85 1.12(0.01)  1.23(0.03)  0.85(0.01)  10.72(0.01) 12.5(+1.8)
-100 0.20(0.15)  0.20(0.03)  0.96(0.09)  10.63(0.03) 2.3(40.4)
-115 0.06(0.01) 0.12(0.02)  0.48(0.23)  10.57(0.03) 0.6(+0.1)

Le calcul de la densité de colonne pour ¢-C3H, est plus délicat. En effet,
dans le domaine de température et de densité que nous explorons (ng, =~
1 —5x10tem 3 et T}, ~ 30 — 40 K), la température de brillance de la
transition 2,5 — 1o, est tres sensible a la densité. Ceci est illustré sur la
figure 3.24. Or la densité du gaz dans la téte de cheval est assez mal contrainte
par les données C'#0. Si I’on tient compte des incertitudes sur ng,, les barres
d’erreur sur N(¢-C3Hy), supérieures a 50%, deviennent inacceptables.

Nous pouvons essayer de contraindre le calcul de N(e-C3Hs) en utilisant la
figure 3.11, qui illustre la tres bonne corrélation entre les émissions de CoH et
c-C3H,. Puisque CoH est beaucoup moins sensible aux conditions physiques
que ¢-C3H,, la faible dispersion des T} indique soit une grande homogénéité
des conditions physiques dans le nuage, soit des variations de densités de
colonne de ¢-C3Hy qui compenseraient exactement celles de ny, en chaque
point. La premiere hypothese parait plus plausible. Nous utiliserons donc une
densité constante de 1.5x10%* cm =3 le long de la coupe 1, une valeur en accord
avec les résultats de la figure 3.21.

Le code LVG traite les especes ortho et para séparément. Pour calculer
N(¢-C3Hy) a partir de N(ortho-c-C3Hy) calculé par le code en utilisant la raie
212 — 1o, (transition ortho), nous utilisons le rapport théorique des poids
statistiques o/p = 3 (Thaddeus et al., 1985). Les résultats sont donnés dans
le tableau 3.5.

La densité de colonne de C4H est calculée grace au code LVG. Ce code ne
traite pas les structures hyperfines de la molécule et I’on doit donc synthétiser
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18

1013

N(c—CgH,) (cm™?)

Fi1G. 3.24 — Variation de la température de brillance de c-C5Hy (219-101)
pour différentes densités et pour: T, = 30K (trait plein), Ty, = 40K (trait
pointillé).

une raie a partir des raies hyperfines observées. Si W est ’émission intégrée
de la transition, on a:
> (Wn/an)

N
ou ay est I'intensité relative de la N-ieme raie. Dans le cas de C4H, les inten-
sités relatives des transitions (N=9-8, J=19/2-17/2) et (N=9-8, J=17/2-
15/2) valent respectivement 0.53 et 0.47. On a donc:

Wsynth =

(W1/0.53) + (W,/0.47)

Wsynth = D)

soit
Wsynth = Wl + W2

Dans la pratique, nous avons donc sommé les raies observées pour créer des
raies "synthétiques”. Les parametres de raie et les résultats des calculs LVG
sont donnés dans le tableau 3.6.

Les molécules ¢-C3H, C3H, LC3H,y, -C4H,, CH3C,H, CS et HN'3C ont
été observées aux points (-80,-80) et (-80,-150), en 1999. Exceptées CH3CoH
I-C3H, et I-C4Hs, toutes ont été détectées. Comme on peut le constater sur
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TAB. 3.5 — Paramétres des raies de c-CsHy (2,10-1,0,1) et densités de colonne
le long de la coupe 1 pour les profils observé et déconvolué (italique).

A« Area Ta* Av Visr Niot
(arcsec) (K kms™1) (K) (km s~1) (kms~1')  (10'2cm™?)
~10 0.24(0.02)  0.19(0.03) 1.18(0.10) _ 10.82(0.03) 5.9
25 0.28(0.01)  0.34(0.03)  0.76(0.05)  10.71(0.02) 6.9
—40 0.47(0.02)  0.68(0.03) 0.65(0.03) 10.71(0.01)  12.7 5.3
55 0.58(0.01)  0.84(0.03)  0.65(0.02) 10.70(0.01)  16.7 10.0
~70 0.75(0.02)  0.89(0.04) 0.79(0.02) 10.68(0.01)  22.0 26.6
pic 44.0
“85 0.42(0.01)  0.48(0.03) 0.82(0.04) 10.66(0.01) 11.3
100 0.11(0.02)  0.10(0.03) 0.99(0.19)  10.67(0.06) 2.7
115 0.04(0.02)  0.03(0.03) 0.59(0.03)  10.50(0.03) 0.5

TAB. 3.6 — Paramétres des raiesV) de CyH (9-8) et densités de colonne le
long de la coupe 1 pour les profils observé et déconvolué (italique).

A« Area Ta* Av Visr Niot
(arcsec) (K km s™1) (K) (km s—1) (km s~ 1) (1013cm~2)
-10 < 0.06 < 0.4
—25 < 0.06 < 0.4
-40 0.22(0.02)  0.24(0.04)  0.86(0.13)  10.86(0.04) 1.6 1.1
-55 0.24(0.02) 0.36(0.04)  0.60(0.05)  10.78(0.02) 1.3 2.5
-70 0.44(0.02)  0.49(0.03)  0.85(0.04)  10.83(0.02) 3.1 4.1
pic 5.7
-85 0.14(0.01) 0.25(0.04)  0.54(0.07)  10.73(0.03) 1.1
—-100 < 0.12 < 0.8
—115 < 0.12 < 0.8

(DRaies "synthétiques” obtenues par la moyenne des transitions J=19/2-17/2
et J=17/2-15/2 pondérées par leurs intensités relatives

la figure 3.25, les isomeres de C3H se comportent comme les autres hydrocar-
bures: leurs émissions sont plus fortes au pic infrarouge qu’au pic CO. Par
contraste, I’émission de CS — et c’est aussi le cas pour HN'3C, non présenté
ici — suit celle de CO et ses isotopes.

Pour déterminer les densités de colonne de ¢-C3H et [-C3H, nous nous
placons a 'ETL en faisant 'hypothese que T,, est compris entre 5 et 12 K.
Pour l'isomere cyclique, le rapport entre I’émission intégrée de la raie 25—
11 et la densité de colonne varie d’environ 20% dans ce domaine de T,,.
L’erreur systématique sur N(+CsH) est plus importante (un facteur 2). Pour
les autres molécules, nous avons utilisé: n(H,) = 1.5x10*em™3 et Ty = 36 K
au pic IR, n(H,) = 1.0 x 10* em™3 et T}, = 42 K au pic CO. Les densités de
colonne calculées se trouvent dans le tableau 3.7. Nous avons aussi intégré
dans ce tableau les raies de CoH, -C3Hy et C4H telles que nous les avons
observées pour la premiere fois, en 1999. Il faut remarquer que les valeurs de
N calculées pour ces molécules au pic IR ne sont pas des valeurs maximales
pour ce nuage. Les densités de colonne les plus fortes, pour des observations
non déconvoluées, sont obtenues un peu plus a l'intérieur du nuage (a la
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Fi1c. 3.25 — Quelques molécules observées auzx pics CO et IR. Sur la figure
centrale, [’émission infrarouge est tracée en trait plein pour des valeurs allant
de 15 a 30 MJy/sr. L’émission de CO (3-2) est tracée en pointillés pour une
valeur de 30% du mazimum de lintensité intégrée, puis pour des valeurs
supérieures a 80%.

résolution du 30m, les pics IR et "hydro” ne sont pas confondus).

Nous n’avons pas cherché a étendre les calculs de densités de colonne
partout a 'intérieur de la Téte de Cheval car les conditions physiques y sont
probablement homogenes. En témoignent, d’une part, la carte de T, [CoH(1—-
0)] (figure 3.22), et d’autre part les accumulations de carrés vides dans les
diagrammes de corrélation entre CoH et C4H et CoH et ¢-CsH,. Les moments
dipolaires entre ces molécules étant tres différents, on peut supposer que la
remarquable constance de leur émission (et de leurs rapports d’émission) est
di au fait que les conditions physiques ne varient pas.
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TAB. 3.7 — Parameétres des raies et densités de colonne auz pics CO et IR.

Position  Molécule Area Ta* Av Visr Niot
(K km s~ 1) (K) (km s~1) (km s~ 1)
Pic CO CoH! 1.59(0.06)  1.69(0.07) 0.88(0.04) 10.64(0.02)  1.7(£0.2)x10%
c-CsH2 < 0.05 < 2.1x10'2
LC3H3 < 0.04 < 2.3x1012
c-C3Hy 0.56(0.01)  0.65(0.02) 0.81(0.02) 10.56(0.01) 1.1x 1013
FC3H> < 0.02 < 3.2x101!
Cc,ut 0.16(0.00)  0.23(0.01) 0.67(0.04) 10.56(0.02) 1.0x10%3
LC4H, < 0.05
CH3C2H < 0.05
HN!3C 0.08(0.01)  0.12(0.02) 0.67(0.08) 10.70(0.03)  1.2(=+0.2) x10'?
Cs 3.95(0.01)  3.98(0.02)  0.93(0.00) 10.71(0.00)  1.2(#0.0) x10'4
Pic IR CoH! 1.55(0.06)  1.75(0.04) 0.83(0.04) 10.32(0.02)  1.6(£0.2)x104
c-C3H?2 0.08(0.01)  0.09(0.02) 0.81(0.14)  10.82(0.06)  3.7(#£0.5)x 102
LC3H3 0.06(0.01)  0.07(0.01)  0.75(0.10)  10.47(0.05)  2.0(40.7)x10'?
c-CsHy 0.63(0.03)  0.65(0.04) 0.91(0.05)  10.69(0.02) 9.3x10'?
FC3Ho < 0.02 < 3.2x101!
C4H* 0.31(0.01)  0.34(0.01)  0.87(0.07)  10.72(0.03) 2.0x10%3
LC4H, < 0.05
CH3C2H < 0.04
AN3C 0.03(0.01)  0.05(0.01)  0.44(0.09) 10.70(0.05)  2.5(40.8) x10'!
Cs 1.74(0.01)  2.04(0.02) 0.80(0.02) 10.66(0.00)  2.9(4+0.0) x10'3

M Transition N=1-0, J=3/2-1/2, F=2-1

) Transition N=21 5-11,1, J=5/2-3/2, F=2-1

() Transition J=9/2-7/2, F=4-3 (f)

(4)Raies "synthétiques” obtenues par la moyenne des transitions J=19/2-17/2
et J=17/2-15/2 pondérées par leurs intensités relatives

Densité de colonne de H, et abondances

Le calcul des abondances passe par celui de la densité de colonne de 1’hy-
drogene moléculaire dans le nuage. Cette derniere peut étre estimée en utili-
sant ’émission de la poussiere. Une estimation "naive” a partir des données
IRAS & 100 gm pour une température de grain de 37K (estimée a partir de
Taust = 17.5K pour y = 1, Boulanger 1996 — ici x = 100) et la courbe d’ex-
tinction de Draine et Lee (Draine & Lee, 1984) dans le millimétrique donne
N (Hj) ~ 10*! ¢m 2. Une faible densité de colonne qui, rapprochée des valeurs
du tableau 3.7, implique des abondances d’hydrocarbures exceptionnellement
élevées et un rapport [C'®*0]/[Hs] d’au moins un ordre de grandeur supérieur
a la valeur canonique de 1.7x10~" (Frerking et al., 1982). C’est qu’en réalité
le lobe d'TRAS (4°) n’est pas adapté aux dimensions de la Téte de Cheval.
Casey (1991) a par exemple montré dans une autre PDR, NGC 7023, que les
densités de colonne de Hy déduites d’observations avec le Kuiper Airborne
Observatory (HPBW=~54") étaient 10 fois plus importantes que celles obte-
nues grace aux données IRAS. Afin de nous affranchir au mieux des effets de
dilution dans le lobe, nous avons donc observé le nuage a 1.2 mm, avec une
résolution de 11 arcsec.
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Cette carte est présentée dans la these de David Teyssier (Teyssier, 2002).
Pour le calcul de N(Hj) et des abondances, nous 1’avons reconvoluée au lobe
d’antenne des observations a 3 mm. La valeur du flux au pic est alors diminuée
d’environ 40%. On a (Motte et al., 1998):

< NH2 > bean™= Sl.2mm/[Qbeam,umHﬁl.QmmBl.me(Tdust)] (37)
qui se réécrit dans notre cas:
< Niy >peam= 4.64 x 1012824 /(11 o mm Tust) (3.8)

ol la densité de colonne s’exprime en cm~2, le flux S en mJy et 1'opacité
par unité de masse x en cm2g~!. Nous choisissons ici £ = 0.003 cm?g~!, une
valeur tabulée par Ossenkopf et Henning (1994) pour des grains dépourvus
de glace dans un milieu de densité intermédiaire (on a fait I’hypothese d’un
rapport de masse gaz/poussieres de 100). Les densités de colonne de Hy pour
les pics CO, IR et la coupe 1 sont données dans le tableau 3.8. L’incertitude

est typiquement d’un facteur 2 et est principalement due a k.

TAB. 3.8 — Densité de colonne de Hy et abondance de trois hydrocarbures auz
pic CO, IR, et le long de la coupe 1

Aa S Taust™ N(H>) [CoH]  [e-C3Ha]  [C4H]
(arcsec)  (mJy/beam) (K) (102t em—2)  (1078%) (1079) (1079)
-802 27.7 42 10.0 1.7 1.1 1.0
-803 22.3 36 9.6 1.7 1.0 2.1

-10 3.4 30.3 1.7 3.9 3.5 <24
—25 8.8 31.6 4.3 1.9 1.6 < 0.9
-40 20.7 33.1 9.7 1.2 1.3 1.6
-55 32.7 35.0 14.5 1.2 1.2 0.9
=70 31.7 35.0 14.0 1.6 1.6 2.2
-85 14.5 23.9 9.4 1.3 1.2 1.2
-100 0.3 7.9 0.6 3.8 4.5 <13

T Nous supposons Ty st = Tgaz, ot Tya, est donné dans le tableau 3.19

2 Pic CO

3 Pic IR

La liste ci-dessus peut etre complétée par le calcul des abondances de
’ensemble des molécules en (-80,-80) et (-80,-150), les pics CO et IR.

TAB. 3.9 — Abondances auz pics CO et IR
Position  [e-C3H] [FC3H] [FC3Ha] [HNI3C] [CS]
(10~1%)  (10—-1%) (o-'t) (10—-'hy  (1079%

(-80,-80) <21 <23 <32 12 11
(-80,-150) 3.9 2.1 <3.3 6.3 9.9

Une premiere analyse de ces abondances montre qu’elles sont du méme
ordre de grandeur que celles rencontrées dans TMC-1, le plus riche en hydro-
carbure parmi les nuages sombres. Cela peut sembler a priori anormal dans
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une région de photodissociation. Une analyse plus détaillée sera présentée
dans le chapitre 3.5.
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3.3 IC63

3.3.1 Présentation de la source

IC 63 est une nébuleuse par réflexion associée a I’étoile variable de type
B0.5IVpe v Cas (HD 5394), située a 230+70 pc de la Terre (Vakili et al.,
1984). La forte émission de fluorescence de Hy ainsi que de I’émission rouge
étendue détectées par Witt et al. (1989) dans IC 63 laissent penser que le
processus de photodissociation de Hs a toujours cours dans la nébuleuse,
probablement associé au nuage moléculaire cartographié par Jansen et al.
(1994). Blouin et al. (1997) ont observé IC63 dans la raie a 21 cm de HI
et indiquent que la masse d’hydrogene atomique dans la nébuleuse est de
0.15 Mg,.

Un des intéreéts spécifiques de IC 63 est d’étre associée a une autre nébuleuse
par réflexion, IC 59 (voir figure 3.26), qui présente des propriétés différentes et
est donc un intéressant objet de comparaison. IC 59 possede une plus grande
masse de HI — 0.64 M, — et aucune émission moléculaire (CO) n’y a été
détecté par Jansen et al. (1994). En revanche, et contrairement & Witt et al.
(1989), Luhman et al. (1997) y ont détecté de I’émission de fluorescence de
Hs.

La géométrie de I’ensemble 1C 63-1C 59-HD 5394 n’est pas bien connue.
Sur le ciel, la distance projetée entre IC63 et HD 5394 est de 20’, soit 1.3
pc. Selon Blouin et al. (1997), qui modélisent le continuum radio & partir
d’observations a 408 et 1420 MHz, IC63 et HD 5394 sont effectivement a la
méme distance de la Terre tandis que 1C 59 est située plus loin. Pour Jansen
et al. (1994), par contre, 1 ’étoile est plus proche de nous que la nébuleuse et
la région de photodissociation est vue partiellement de face.

La composante moléculaire de IC 63, tracée par les raies de rotation de
CO, s’étend dans une direction Sud-Ouest/Nord-Est. Soit radialement par
rapport a v Cas dont 'intense rayonnement ultraviolet (x = 1000 dans le
champs de Habing & 1000 A~ Habing 1968) semble ”"souffler” la matiére qui
I’entoure. On constate cependant sur les cartes publiées par Jansen et al.
(1994) que I’émission de 2CO (2-1) et 2CO (3-2) est assez piquée. Celle
de CS (2-1), observée par les mémes auteurs, I’est encore plus et les conduit
a faire 'hypothese suivante: 1’émission moléculaire, pour les especes autres
que CO, provient d’une petite région de 30” x20”.

Les conditions physiques dans IC 63 déterminées par Jansen et al. (1994)
au moyen des raies de CO, HCO™, HCN, CS et H,CO sont les suivantes:
T, = 50+ 10 K et n(Hy) = 5+ 2 x 10* em™>. Jansen et al. 1996 notent
cependant qu’'un double gradient de densité est possible le long de 1'axe
du nuage, avec n(H,) = 2 x 10* em™ en (307,20”) et n(H,) = 10* em™3
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en (607,407), et aussi n(Hs) = 2 x 10* em™3 en (-157,-10”). L’abondance
électronique varie quant a elle de quelques 10~° cm 2 sur la PDR 4 1077 dans
le nuage.

La densité de colonne de Hy est estimée & 5 4+ 2 x 10%' em 2 soit, en
utilisant la loi N(H) = 2N (H;) = 1.59 x 102'em™2, Ay = 6.3+ 2.5 mag. Les
autres densités de colonne calculées par Jansen et al. a la position (0”,0”) sont
données dans le tableau 3.10. Il est a noter que ’abondance totale du carbone
en phase gazeuse — soit la somme des abondances de CO, de ses isotopes, du
carbone atomique C et de C* — est particulierement faible dans IC 63 et vaut
environ 5.4x107°, 13% seulement de I"'abondance solaire (Jansen et al., 1996).
Considérant que ’abondance des chaines carbonées n’est pas significative, les
auteurs avancent que l’essentiel du carbone dans IC 63 pourrait se trouver
sous la forme de PAH ou de poussieres. (Jansen et al., 1995)

Molécules | N(ecm™?)
H 4.0x10%0
C 3.7x1016
Cct 2.0x10'7
CO 3.0x10'7
13CO 3.9x10"
C"0O 5.0x10™
CS 9.5%x10"?
CN 2.7x1013
HCN 4.0x10"3
HNC 1.1x10"
HCO* 8.0x10"?
H,CO 5.0x10"?
C,H 1.8x10'
NoH™ 2.9x 10"
H,S 7.3x10'?
SO <5.0x10"
802 <1.5x10"
SiO <1.0x102
CH;0H <1.9x10'3
CH;CN <7.4x10"
HC;N <9.3x10"?
HNCO <2.8x10"

TAB. 3.10 — Densités de colonne en (07,0”) dans IC 63 (Jansen et al. 1995)
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3.3.2 Observations

IC 63 est certainement la PDR pour laquelle nous avons collecté le plus
de données, notamment dans le but d’obtenir des cartes de I’émission des hy-
drocarbures. Malheureusement, une partie de ces données s’est révélée pra-
tiquement inutilisable suite a des probléemes de pointage — l'un des aspects
critiques de la cartographie d’objets a bords raides (voir paragraphe 3.3.4).

Les premieres observations de IC 63 ont été faites en septembre 1999 a
Pico Veleta. Il s’agit d’une coupe (5 points) a travers la PDR dans les tran-
sitions de plusieurs hydrocarbures (CoH, ¢-CsH,y, C,H, -C3H, ¢-C3H, HyCy,
CH3CCH) ainsi que C**O (2-1), CS(2-1) et HN'3C (1-0). Pour ces observa-
tions, les mode d’observation, résolution spectrale, etc, tabulés en 3.1 pour
la Tete de Cheval s’appliquent.

Les cartes '2CO (2-1) et '2CO (3-2) ont été obtenues en octobre 2000
et juillet 2001 au CSO (observations On The Fly). La résolution spectrale
des données est de 48.7kHz, soit environ 0.06 et 0.04km s~ '. Les T4ys sont
de l'ordre de 650 K et 1000 K respectivement, les largeurs de lobe sont 21
et 32 arcsec et les efficacités de lobe valent .70 et .75. Quelques spectres de
3CO (2-1) ont aussi été obtenus au CSO en octobre 2000; excepté la T, —
400 K pour ces observations — les parametres sont identiques a ceux utilisés
pour 2CO (2-1).

Les autres observations — cartographie de la PDR en 2CO (2-1), BCO (2-
1), CoH, ¢-C3Hy et C4H — ont été menées sur le télescope de PTIRAM fin
mai 2001, puis en remote observing depuis '’ENS aux dates suivantes: 21-
23.06.01, 25-26.07.01, et 5-7.09.01. Lors des sessions de mai, juin et juillet,
notre but était de cartographier les émissions des hydrocarbures avec un
bon rapport signal-sur-bruit (>5). Ces observations ont donc été faites en
position switching —un point tous les 15 arcsec — avec un temps d’intégration
de 10 min par point et une résolution spectrale de 39 kHz. Comme nous le
verrons au paragraphe 3.3.4, les deux cartes obtenues ont mis en lumiere
certaines difficultés liées a la précision du pointage sur une source possédant
plusieurs bords raides.

Afin de limiter les effets de pointage, nous avons modifié notre stratégie
d’observation pour la session de septembre et utilisé la méthode de carto-
graphie On The Fly. Cette méthode consiste a balayer la source a vitesse
constante tandis que les données sont acquises continuement — toutes les 4 se-
condes dans notre cas pour une vitesse de déplacement du lobe de 1 arcsec.s™!.
Elle présente ’avantage de garantir une meilleure homogénéité des données.
En particulier, pour une petite carte comme la notre (64 arcsecx64 arcsec
— soit 17min de temps d’intégration), un seul pointage est nécessaire et les
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F1G. 3.27 — Cartes obtenues en CoH (3/2-1/2) et CO (2-1) aprés une cou-
verture de 1C'63. La structure de I’émission CO (a droite) est parfaitement
visible. En revanche la transition hyperfine de CoH (ici F=1—0) est noyée
dans le bruit.

erreurs de pointage relatif sont donc éliminées. Une faiblesse de la méthode
OTF est qu’elle ne s’applique a priori qu’a des raies suffisamment fortes pour
étre détectées en des temps d’intégration tres courts (4s ici). Plusieurs cou-
vertures de la zone a cartographier sont généralement nécessaires et, pour la
plupart des molécules, un pointage homogene n’est finalement pas garanti.
Nous avons tenté de contourner ce probleme — critique pour IC 63 — en obser-
vant & la fois une raie forte (*2CO (2-1)) et une raie faible qui nous intéressait
plus particulierement (CoH (1-0)). Le but étant d’utiliser les cartes CO ob-
tenues en une couverture et de les recaler les unes par rapport aux autres
le cas échéant. 13 couvertures de IC 63 ont pu étre effectuées (6 dans une
direction et 7 dans l'autre — voir le résultat d’une couverture figure 3.27) et
’émission de CoH (1-0) a pu étre cartographiée. Cependant, les cartes indivi-
duelles n’ont finalement pas été recalées: bien que la structure de ’émission
présente des modifications d’une carte a 'autre, le déplacement du maxi-
mum n’excede jamais les 4 arcsec. Les cartes finales ont été produites grace a
'algorithme PLAIT (Emerson and Gréve, 1988), qui corrige les couvertures
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individuelles des artefacts introduits a certaines fréquences spatiales par la
méthode OTF. Pour ces observations, nous avons systématiquement doublé
le nombre de backend par raie. Nous avons aussi: Ty, compris entre 100 et
180K pour CyH et entre 270 et 1100 K pour CO , Av = 78 kHz pour CyH
et 39 kHz pour CO.

3.3.3 Cartes CO: morphologie et structure en vitesse

Nous présentons sur la figure 3.28 trois cartes OTF de I’émission de 2CO
dans deux transitions différentes. Le panneau du haut montre la distribution
de I'émission de la raie 2—1 vue par le CSO superposée a une image tirée
du Digitalized Sky Survey. La carte CO est tres semblable a celle publiée par
Jansen et al. (1994). On constate aussi que la zone d’émission moléculaire ne
coincide pas totalement avec la nébuleuse optique.

Le panneau du bas présente a la méme échelle une carte de 1’émission de
12C0 (3-2) observée au CSO, et sur une surface moins étendue une carte de
12CO (2-1) vue par le télescope de 'TRAM. La comparaison de ces trois cartes
CO met en évidence l'effet de la taille du lobe d’antenne sur la résolution
spatiale des observations. En particulier, on peut noter la modification de la
forme du bord sud-ouest de la PDR en fonction du lobe: tres rond lorsqu’il
est vu en 2—1 par le CSO (jusqu’a paraitre s’étendre hors de la nébuleuse
optique, ce qui semble peu physique), il est plus anguleux en CO (3-2) puis
prend finalement une forme proche de la nébuleuse optique — avec un ap-
pendice caractéristique que I'on retrouve en infrarouge (voir 3.3.4) — lors-
qu’on réduit encore le lobe (*?CO (2-1) vu en mode OTF par le télescope de
I'TRAM).

Structure en vitesse

La décomposition par canaux spectraux de 1’émission de 2CO (2-1) vu
au CSO (figure 3.29) met en évidence la structure en vitesse de ’émission
moléculaire dans IC 63. Le pic principal d’émission est situé vers (+10,0), a
Visr ~ 0.25km s !. Lorsque nous sondons des vitesses plus élevées, la zone
d’émission s’allonge et le pic se déplace peu a peu. Le second pic, situé en
(+45,+30) et & une vitesse décalée d’environ +1km s™', est deux fois moins
intense. Des spectres de I’émission CO sont reproduits figure 3.39.

Afin de clairement séparer les deux composantes en vitesse de I’émission
du monoxyde de carbone, nous avons tracé 'intensité intégrée du signal entre
~0.8 et +0.3km s~! d’une part et +0.9 et +2.0km s~' d’autre part (figure
3.30). La double morphologie de IC 63 est ainsi clairement mise en évidence.
Nous reviendrons sur cette figure dans la section suivante.
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F1G. 3.28 — Haut: Carte de [’émission intégrée de >CO (2-1) observée au
CSO. Les contours sont tracés pour des valeurs allant de 20 a 100% du
mazimum (26.6 K km s~'). Bas: Distribution de [’émission de 1>CO (3-2) -
en noir — et 2C0 (2-1) — en blanc — observés respectivement par le CSO et
le télescope de 'IRAM. Les contours sont tracés pour des valeurs allant de
10 a 100% du mazimum (soit 81.5 et 37 K km s™', respectivement). Dans
les deux cas, les contours sont superposés a une image du Digitalized Sky
Survey. L’effet de la résolution spatiale des instruments est clairement mis
en évidence.
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F1G. 3.29 - Structure en vitesse de I’émission de **CO (2-1) par tranche de
0.25km s~" entre -1 et +2.5km.s~'. Les contours sont tracés pour des valeurs
allant de 1 a 15 K. Les coordonnées du point (0,0) sont o = 00"59™"00.7° ;
d = 60°53"19.0" (J2000).

Dimensions de la source

La modification de la morphologie de la source avec la taille du lobe — voir
figure 3.28 — suggere que la zone d’émission du rayonnement millimétrique
n’est probablement pas résolue. En conséquence, les effets de dilution de
I’énergie dans le lobe d’antenne doivent étre pris en compte afin de remonter
a la quantité physique qui nous intéresse, la température de brillance T;. Pour



138 CHAPITRE 3. HYDROCARBURES DANS LES PDR

100 —————— — 100
—0.8 < Vigg < +0.3 1 L
50 - 50
o
]
n
O
j
&
“«Q
<
0} 4 of
—-50 I L | L L [ L I —50 I I L [ L |
100 50 0 —-50 100 50 0
Aot (arcsec) A (arcsec)

F1G. 3.30 — Structure de Uemission de >CO (2-1) a basse et haute vitesse.
Les contours d’aire intégrée sont tracés pour des valeurs allant de 60 a 100%
du mazimum.

cela, nous devons estimer les dimensions de notre source de rayonnement.
Une premiere méthode consiste a supposer que la forme de la zone d’émission

est une gaussienne de largeur a mi-hauteur Al. L’effet de la convolution de
cette source par le lobe (gaussien) du télescope est de produire une source
apparente gaussienne de largeur & mi-hauteur AL telle que AL%Z = Al? +
FWHM?2, ott FWHM est la largeur & mi-hauteur du lobe d’antenne. Connais-
sant la largeur apparente et le lobe d’antenne, il est aisé de retrouver la
dimension intrinseque de la source. Nous avons appliqué cette technique a
1200 (2-1) vu par le CSO. A 230 GHz, FWHM vaut 32 arcsec. Pour chaque
composante en vitesse, les dimensions apparentes sont notées sur la figure
3.30. Le calcul donne (nous notons €2 la taille angulaire de la source):

— Q = 37x29 ~ 1100 arcsec? pour la structure & ”faible” vitesse.
—~ Q = 81x11 ~ 900 arcsec? pour la structure & "haute” vitesse.

Ces résultats sont 30 & 40% inférieurs a la valeur de Jansen et al. (1994), qui
utilise cependant une autre méthode.

—50
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Cette méthode alternative consiste a tirer parti de ’observation d’un
méme objet avec deux télescopes de diametres tres différents. En effet T,
température de brillance de la source (quantité intrinseque), est reliée a la
main beam temperature par T, = Typ(1 + Qp/Qg), ou Qp et Qg sont les
angles solides sous-tendus par le lobe d’antenne et la taille réelle de la source
(voir annexe B). Au CSO et a Pico Veleta — télescopes de 10.5 et 30m de
diametre, respectivement — nous avons observé au pic Ty p = 24K et Qp =
855 arcsec® (CSO) et Typ = 40K et Qp = 110arcsec? (IRAM). Ces valeurs
sont compatibles avec une source d’environ 1000 arcsec?, résultat en excellent
accord avec les 1100 arcsec? calculés par la méthode des gaussiennes. Il faut
noter en outre que I’écart de 30% avec Jansen et al. (1994) n’est pas im-
putable a une différence de calibration entre les télescopes de 'IRAM et du
CSO puisqu’en lissant la carte IRAM a la résolution du CSO nous retrouvons
I’intensité observée de 24 K au pic. L’émission de CO autour du pic principal
provient donc d’une zone tres limitée.

Faute de données IRAM en 2CO (2-1) dans la région (+45,430), nous
n’avons pas pu appliquer la premiere méthode a la composante a ”haute”
vitesse. En revanche, nous avons pu appliquer la méthode des gaussiennes a
I’émission de ¥CO (2-1). Le calcul donne Qg ~ 400 arcsec?, ce qui cohérent
avec le fait que ¥CO, plus fragile, est moins étendu que CO dans les régions
de photodissociation.

Cette estimation de taille a partir des données OTF est corroborée par
I’analyse des observations faites en mode ”point par point” (mai, juin et
juillet 2001). Au cours de ces sessions d’observation, nous avons en effet
constaté d’une part que 'intensité du signal variait fortement d’un point a
l'autre (espacés de 15 arcsec), et d’autre part qu’elle variait aussi d’une ses-
sion a 'autre pour une méme position. L’effet étant plus important a 1 mm
qu’a 3mm. Nous avons résumé cela dans la figure 3.31 qui présente (pan-
neaux du haut) les variations d’intensité constatées le long de deux coupes
orthogonales et passant par le point (0,0) pour deux sessions différentes.
L’hypothese la plus vraisemblable pour expliquer ces variations — jusqu’a un
facteur 3 — est que le nuage possede des bords tres raides, non résolus par
le télescope. Dans ce cas, deux positions adjacentes peuvent présenter de
fortes différences d’intensité. Et une erreur de pointage, méme faible, peut
entrainer d’importantes variations de signal en un point observé a deux ins-
tants distincts. Ces effets sont présentés figure 3.31 pour trois largeurs® de
fronts différentes: 0.5 arcsec (a), 8arcsec (b) et 15arcsec (¢). Dans le cas tres
raide, une erreur de 6arcsec — soit 1/2 lobe & 220 GHz — peut conduire a

3. ”Largeur” étant entendu comme ”largeur & mi-hauteur”
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une variation d’un facteur 2 ou 3 sur lintensité de la raie de *CO (2-1).
Une erreur identique dans le cas intermédiaire peut modifier 'intensité d’un
facteur 1.5. Pour un front de 15arcsec de large en revanche, un demi lobe
d’incertitude sur le pointage conduit a sous-estimer ou sur-estimer le signal
de 60% au maximum. Nous proposons donc d’expliquer les fortes variations
d’intensité observées le long de la coupe Aa = 0 par un profil d’émission de
BCO (2-1) en V renversé (a deux fronts) de largeur & mi-hauteur inférieure
a 16 arcsec (2x8arcsec — chaque portion du profil est donc non-résolue). Le
profil réel de la coupe en Ad = 0, quant a lui, semble bien décrit par le profil
observé. On peut supposer cependant que le bord extérieur du nuage (vers
les o négatifs) n’est pas résolu non plus.

En conclusion, il semble que la zone d’émission des raies de CO dans la
région du pic soit concentrée dans un angle solide équivalent a moins de trois
lobes d’antenne du télescope de 'TRAM a 220 GHz. L’émission de la raie 2—1
de ¥CO provient d’une région plus restreinte encore — environ 400 arcsec? —
probablement non résolue.

3.3.4 Cartographie des hydrocarbures: bandes aroma-
tiques et émission de CoH

IC 63 vu par ISOCAM

Nous présentons sur la figure 3.32 une carte de I’émission intégrée de la
bande infrarouge a 6.2 pm superposée a une image du Digitalized Sky Survey.
Cette carte a été obtenue en intégrant pour chaque pixel ’émission du spectre
CVF d’ISOCAM - réalisé par Diego Cesarsky (comm. pers.) — entre 5.98 et
6.54 pm, apres soustraction d’une ligne de base d’ordre 1 (voir figure 3.33).
La bande a 6.2 um correspond au mode d’élongation de la liaison C-C.

La résolution spatiale ’ISOCAM (6 arcsec) permet de distinguer 5 pics
d’émission différents — 2 principaux et 3 secondaires (voir tableau 3.11) —
dont 'un correspond au pic d’émission secondaire de CO (2—1 et 3—2). Les
contours de I’émission de la bande aromatique a 6.2 um épousent de facon
remarquable les limites de la nébuleuse optique. Par exemple, 'appendice
observé dans le visible est vu aussi en infrarouge. On remarque aussi que
cette émission des aromatiques s’étend sur toute la largeur de la nébuleuse
optique, tandis que I’émission CO se concentre grosso modo le long d’une dia-
gonale Sud-Ouest/Nord-Est (alors que I'effet du lobe tend plutot a ”étaler”
le signal).

Sur la figure 3.34, les cartes CO et PAH sont directement comparées. On
observe le long des coupes [1] et [2], qui traversent les deux fronts principaux
de la PDR tels que tracés par I’émission des AIB, une structure ”en couches”
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Fi1G. 3.31 — Haut: Intensité de la raie *CO (2-1) le long de deux coupes
orthogonales passant par (0,0) mesurée en mai 2001 (trait fin) et juin-juillet
2001 (trait gras). Les écarts varient entre 45 et 360%. Bas: Trois profils
théoriques (en gras) convolués par deux gaussiennes simulant des lobes d’an-
tenne parfaits de 12 et 28 arcsec (trait fin et trait discontinu). Pour un bord
trés raide (a), on remarque qu’une erreur de pointage de 6 arcsec conduit a
surestimer (ou sous-estimer) le fluz d’un facteur 2-3.

de I’émission interstellaire: ’émission visible pique d’abord, puis vient le pic
infrarouge et enfin le pic CO. Cette structure reflete-t-elle la structure in-
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Fi1G. 3.32 — Carte de I’émission intégrée de la bande aromatique a 6.2 pum,
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FIG. 3.33 — Spectre infrarouge de IC 63 a la position o = 00"59™"(02.8° ; § =
60°53"15.5" (J2000) tracé avant et apres la soustraction d’une ligne de base
d’ordre 1. Les positions des raies aromatiques sont indiquées en pointillés.
Les fréquences des raies de rotation pure de Hy et des raies toniques sont en
traits pleins. La zone grisée correspond au domaine sur lequel a été calculé

I’émission intégrée présentée figure 3.32.
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TAB. 3.11 — Brillances et positions des 5 pics d’émission — 2 principaux et
trois secondaires — de la bande aromatique a 6.2 um. Le pic 8 correspond au
pic d’émision secondaire des cartes CO.

Numéro Brillance Q2000 62000
(107" Wm 2sr 1) (h:min:s) (o)

1 1.56 00:59:02.4 60:53:10.4

2 1.39 00:58:59.9  60:53:34.5

3 0.99 00:59:07.3 60:53:52.8

4 0.84 00:59:08.2  60:53:16.5

5 0.83 00:58:59.1 60:53:11.1

trinseque de I’émission ou rend-elle seulement compte des effets de lobe?
Nous n’avons pas entamé pour IC63 le travail de déconvolution fait sur la
Téte de Cheval, en partie parce que la géométrie est moins simple. Cepen-
dant, compte-tenu de la relative symétrie du profil d’émission de CO — nous
sommes ici dans une situation tres différente de celle rencontrée dans la Téte
de Cheval — il est probable que la structure observée reflete effectivement la
structure réelle de la PDR.

La figure 3.34 montre aussi que le troisieme pic AIB se trouve dans une
région moins éclairée que les quatre autres. Dans cette zone, les PAH baignent
probablement dans un milieu neutre, exempt de front de photodissociation.
Cette hypothese est en accord avec une analyse préliminaire des spectres CVF
qui met en évidence la présence de raies ioniques, [Nell] et surtout [ArIl]* —
voir figure 3.33 — autour des pics AIB 1, 2, 4 et 5 uniquement (c’est-a-dire
sur le bord de la PDR). Il faut noter que la carte de I’émission du continuum
a 1.4 GHz tirée du NRAO VLA Sky Survey, bien que n’ayant que 45 arcsec
de résolution, semble aller dans le méme sens: maximale sur la bordure de la
PDR. (qui forme un ”L” couché), I"émission des régions ionisées qu’elle trace
(rayonnement free-free des électrons) commence a décroitre dans la région du
second pic.

Cartographie de CoH

Afin d’obtenir une carte exploitable de IC 63, nous avons utilisé en sep-
tembre 2001 une nouvelle stratégie de cartographie. La méthode OTF semble

4. La résolution du CVF ne permet pas de séparer la raie 0-0 S(5) de I’hydrogene
moléculaire de la raie de ArIl. Cependant, pour les conditions physiques régnant dans
IC 63 et compte-tenu de l'intensité des raies 0-0 S(2) et 0-0 S(3), il est tres probable que
le contributeur majoritaire de 1’émission & 6.9um ne soit pas 0-0 S(5).
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F1c. 3.34 — Comparaison des émissions de CO (vu au 30m) et de la bande
a 6.2pum (ISOCAM). Pour les trois coupes, nous avons ajouté en pointillés
le profil d’intensité de l'image visible (DSS) a ceux de I'émission infrarouge
(trait discontinu) et CO (trait continu). Les profils sont normalisés.

en effet mieux adaptée aux objets du type PDR & bords non-résolus (voir
3.3.2).

Les raies hyperfines de la transition N = 1-0 de CoH ont été observées in-
dividuellement (mais simultanément). Les 4 cartes obtenues — chacune comp-
tant 13 couvertures de la source — sont présentées sur la figure 3.35. On
constate d’abord sur cette figure que le bruit domine totalement les tran-
sitions hyperfines & J = 1/2-1/2. Les transitions J = 3/2-1/2 en revanche
sont détectées. Théoriquement, compte-tenu des intensités relatives des raies
de structure hyperfines de CoH (voir tableau 3.12), nous devrions détecter
la raie a 87.402 GHz aussi bien que celle a 87.328 GHz. Sa non-détection est
seulement due a un probleme technique, peut-étre lié a 'utilisation, pour la
premiere fois, du mode OTF en observation a distance. Si la raie a 87.402 GHz
pose probleme, les autres transitions sont en revanche utilisables pour une
analyse quantitative. Pour les 90 pixels les plus centraux des cartes CoH, nous
avons calculé un rapport d’aire intégrée égal a 1.9+0.4. Une valeur compa-
tible avec une émission optiquement mince, et qui nous autorise a ajouter les
aires intégrées des raies hyperfines. Le résultat est présenté sur la figure 3.36.
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FiG. 3.35 — Cartes OTF des émissions intégrées des 4 principales transitions
hyperfines de CoH(1-0).
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TAB. 3.12 — Intensités relatives des raies de structure hyperfine de CoH (1-0)

Transition Fréquence Intensité relative
(GHz)
J=3/2-1/2, F=1-1 87284.1560 .04
J=3/2-1/2, F=2-1 87316.9250 42
J=3/2-1/2, F=1-0 87328.6240 22
J=1/2-1/2, F=1-1 87402.0040 21
J=1/2-1/2, F=0-1 87407.1650 .08
J=1/2-1/2, F=1-0 87446.5120 .03
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F1G. 3.36 — Cartes de ’émission intégrée de CoH (2-1) superposée a l'image
de ’émission intégrée de la bande aromatique d 6.2pum (elle-méme super-
posée a l'tmage du Digitalized Sky Survey). Les contours sont tracés pour
des valeurs allant de 10 ¢ 100% du mazimum (0.54 K km s7').
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Il semble a premiere vue que CoH et PAH soient distribués tres différemment.

En réalité, la faible résolution spatiale des observations a 87 GHz ne nous per-
met pas de comparer directement la carte CoH aux observations ISOCAM.
En dégradant la résolution de I’émission PAH jusqu’a 28 arcsec, les deux
cartes deviennent comparables et la structure de ’émission des PAH se rap-
proche de celle de CoH. Il est malheureusement difficile, compte-tenu de la
faible résolution spatiale des observations (comparée & la taille de la carte),
d’aller plus loin dans I'analyse des distributions respectives de CoH et des
PAH. On notera simplement que, tout comme les AIB (et CO), il semble que
CsoH présente une queue d’émission vers la direction Nord-Est.

Dimensions de la source d’émission C,H
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F1a. 3.37 — Contours de [’émission intégrée de CoH (2-1) — en noir — et
de 'émission intégrée de '2CO (2-1) vu au 30m — en blanc. Ces données
OTF acquises simultanément sont superposés a une carte de [’émission de
12C0 (2-1) vu au CSO. Sur les coupes, CO observé au 30m est tracé en
trait plein, CO observé au CSO est tracé en pointillés et CoH est tracé en
trait discontinu. Les largeurs a mi-hauteur des profils [1] et [2] peuvent étre
utilisés pour estimer les tailles des zones d’émission (voir texte).

Dans leur étude sur la structure physique et chimique de IC 63, Jansen et
al. (1994) adoptent une taille de source de 30x20 arcsec? pour corriger leurs
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observations des effets de dilution dans le lobe. Comme ils le notent eux—
mémes, cette correction, qu’ils appliquent a toutes leurs données excepté CO
et CS, n’est pas forcément adaptée a toutes les especes. Ils n’ont malheu-
reusement qu’un point de mesure pour CoH, fait avec un seul instrument, et
ne donnent donc aucune garantie sur la fiabilité de la correction pour cette
molécule.

En réalité, I’émission de CoH(1-0) provient certainement d’une zone plus
étendue que 600 arcsec?. Sur la figure 3.37, les cartes IRAM OTF de '*CO (2-
1) et CoH (1-0) sont superposées a la carte OTF de 'CO (2-1) obtenue au
CSO. Globalement, les contours CO et CoH sont similaires. De méme que
pour CO, nous pouvons estimer les dimensions de la zone d’émission de CoH
par la méthode des gaussiennes (voir section 3.3.3). Les largeurs a mi-hauteur
des profils CoH le long des coupes [1] et [2] — 50 et 33 arcsec respective-
ment, vues par un lobe de 28 arcsec — sont compatibles avec un angle solide
d’émission de 40x 18 ~ 700 arcsec?. Cependant, la coupe [3] indique que CoH
est probablement étendu vers le second pic CO. Ainsi c’est la taille de la carte
qui limite les dimensions de la source bien plus que la zone réelle d’émission.
Cela apparait nettement sur la figure 3.39: au point (4+45,430), la puissance
rayonnée par la raie N = 1-0 vaut pres de 90% de celle rayonnée en (0,0) —
alors que, comparativement, >CO (2-1) en (+45,4+30) ne rayonne que 70%
de la puissance rayonnée en (0,0). L’émission de CoH est donc clairement
étendue dans IC63. Nous supposerons par la suite qu’elle I’est autant que
1200, et nous utiliserons donc un angle solide de 1000 arcsec? plutot que les
700 arcsec? calculés plus haut et certainement sous-estimés.

3.3.5 CgH, CgHg et C4H dans IC 63

En plus de CsH, nous avons cherché plusieurs autres hydrocarbures dans
IC63: C—C3H, Z—C3H, C—CgHQ, C4H, HQC4 et CHgCCH La ﬁgure 3.38 résume
les points clefs de ces observations. Sur cette figure, toutes les échelles de
température sont en T7%. Deux especes ne sont pas représentées: HoCy, que
nous n’avons pas détecté a 98245.016 MHz — transition 11y ;,—100 ;9 — le long
de la coupe indiquée figure 3.38 (pour un bruit r.m.s. de 8 mK), et CH3CCH —
transition 5—4 avec K=0,1,2 a v ~ 85455 MHz — que nous n’avons pas détecté
pour un bruit r.m.s. de 13mK le long de la méme coupe. Nous présentons
en revanche deux spectres vers 91.7 et 98 GHz qui rendent compte, pour
une intensité de bruit de 12 et 4 mK respectivement, de la non-détection des
isomeres cyclique et linéaire de CsH.

La transition N = 9-8 de C4H est détectée avec un bon rapport signal-
sur-bruit en (0,0). A la position (4+20,420), nous la détectons encore —
quoique marginalement (S/N =~ 3) — ce qui laisse penser que 1’émission
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de cette molécule pourrait s’étendre jusqu’au second pic des hydrocarbures
(+45,430).

L’isomere cyclique de C3Hy est principalement vu par sa raie a 85 GHz.
Cependant, nous détectons aussi la raie 33 9—251 & 216 GHz au point (+20,~
20), et, marginalement (S/N ~ 3), la raie 1, g—10; & 18 GHz au point (+10,~
10).
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Fic. 3.38 — Carte centrale: Positions observées simultanément dans les
transitions de CoH, c¢-C5H, I-C3H, c-C3Hy a 85 et 216 GHz, C4H, HyCy et
CH3; CCH (cercles pleins), CoH et c-C3Hy (croiz), ¢-C3Hy & 18 GHz (tri-
angles). L’émission intégrée de la bande aromatique a 6.2 um est tracée en
contours. Colonne de droite: Spectres présentant une intensité maximale
(et positions ou ils ont été observés). Colonne de gauche (de haut en
bas): Spectres de CoH et ¢-C3Hy au second mazimum. Spectre de CyH a
la position la plus excentrée que nous ayons observée vers le second pic des
hydrocarbures. Détection de c-C3Hy (350-22,1).
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Etendue de I’émission des hydrocarbures

Parmi les hydrocarbures que nous avons détecté dans IC 63, ¢-C3Hy est
celui qui présente le plus de similarités avec CoH. En particulier, il est vu avec
un bon rapport signal-sur-bruit en (+45,430), dans la queue d’émission du
gaz moléculaire (voir figure 3.39). A cette position, I’émission de sa transition
a 85.3 GHz représente encore 70% de sa valeur en (0,0). Comme pour CO et
CyH, nous ferons 'hypotheése d’une taille de source de 1000 arcsec?.

Sur la figure 3.39, on constate aussi que I’émission de CsH et ¢-C3Hy est
plus étendue vers la queue que celle de ¥ CO. Si un effet de photodissociation
sélective (déja observé dans la Téte de Cheval) est bien la cause de la chute
du rapport *CO/CO entre les positions (0,0) et (+45,+30), alors I'intensité
de I’émission des hydrocarbures vers la queue — qui reste importante — signifie
qu’ils sont présents dans la partie éclairée de la PDR.

Pour les autres hydrocarbures (C4H, ¢-C3H, I-C3H), nous ne disposons
pas des données qui nous permettraient de déterminer I’étendue de ’émission
vers la queue. Les raies d’émission de ces especes étant faibles, nous sommes
tentés de dire qu’elles émettent depuis des régions plus confinées que CoH
et ¢-C3H,y. Cependant, par soucis d’homogénéité — et comme nous n’avons
aucun moyen de quantifier la taille de la zone d’émission — nous appliquerons
a ses raies les meémes facteurs correctifs qu’a CoH. Dans la Téte de Cheval,
nous avons vu que C4H s’étendait aussi loin que CyH. Le facteur correctif
que nous appliquons est donc probablement correct pour cette molécule. Pour
c-C3H et -C3H, les températures de brillance que nous donnons doivent a
priori étre regardées comme des limites inférieures.

3.3.6 Abondances moléculaires
Température cinétique et densité dans IC 63

Une estimation de la température cinétique du gaz dans IC63 nous est
donnée par la transition 2—1 — supposée épaisse — du monoxyde de carbone.
Dans 'approximation de Rayleigh-Jeans, la température de brillance de la
source s’exprime simplement T}, = T,, — Tj,. Elle est liée a la température
de lobe d’antenne (Tpsp) par la relation T, = Typ(1 + Qp/Qs) ou Qp et
Qs sont respectivement les angles solides sous-tendus par la source et le lobe
principal. Donc Ty, = Twp(l + Qp/Qs) + Tiy, o T, = 2.7K. Appliquée a
12C0 (2-1) au point (0,0), cette relation donne Ty = 4842 K. Un résultat en
excellent accord avec les travaux de Jansen et al. (1994).

La température cinétique est-elle constante dans le nuage? Si nous appli-
quons le raisonnement précédent au point (4+45,+30), on obtient un résultat
— 25K — qui indique que les conditions physiques ne sont pas homogenes



3.3. 1IC63 151

C T ]
o0 l
g L i
ae< 10 -
& L i
O | 1 | 1 | 1 1 1 | L 1 Ml A
C T ‘ T T T ‘ T T T ‘ T T T ‘ T |
20 -
i co (2-1) A
g L il
*4 10 |
& L i
O : L _L‘ L L L ‘ L L L ‘ L L L ‘ L |
10 i L e L S B R ]
: Beo (2-1)
g 5 cso A
% L i
<
= L i
5
*<C
E{
5
*<ﬁ
B
. 0.2 F H
= ¥ 1
s 0.1 .
e L ]
0,
il [ I | [ I | ’

-2 0 2 4
Velocity (km/s)

F1aG. 3.39 — Raies moléculaires auz points (0,0) — trait continu — et (+45,+30)
— trait segmenté. Les trois premiers spectres ont été obtenus au CSO, les
trois suivants a U'IRAM. Pour CsH, nous avons représenté la somme des
transitions hyperfines de N = 1 — (. On constate que [’émission dans la queue
est décalée vers les vitesses positives.
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dans IC63. Cependant, nous ne pouvons probablement pas considérer que
I’émission de CO (2-1) est épaisse a cette position. L’intensité de la raie
de *CO (2-1) — 1.2K soit seulement 20% de sa valeur en (0,0) — suggere en
effet que 1’émission de I'isotope principal y est optiquement mince. Les 25 K
sont donc une limite inférieure de Tj dans la queue de la nébuleuse.

Densités de colonne et abondances

Comme nous 'avons montré plus haut, une partie des observations ne
peut étre utilisée pour cartographier I’abondance des hydrocarbures CoH et
c-C3Hy a cause des problemes de pointage rencontrés lors des observations
(été 2001). Tl est cependant possible de calculer — et de comparer en chaque
point — les abondances de ces deux especes qui ont été observées simul-
tanément.

Les fits des quatre principales raies hyperfines de CoH (1-0) sont listées
dans le tableau 3.13. Dans plus de 80% des cas, les intensités relatives des
raies hyperfines sont compatibles avec une émission optiquement mince —
7 < 1 pour la raie principale — et dans tous les cas, nous avons 7 < 3. Nous
considérerons donc par la suite que I’émission de CoH (1-0) est optiquement,
mince dans IC63.

Le calcul des densités de colonne de CoH requiert une estimation de la
température d’excitation de la transition 1—0. Dans 'hypothese de 'ETL,
nous pouvons la calculer en utilisant la transition 3—2 puisque le rapport
T,(3 —2)/T,(1 —0) est sensible & T,,. Nous avons observé CoH (3-2) en trois
points autour de (0,0). En moyennant ces observations, nous obtenons les
fits suivants (la premiere raie correspond a la transition N=3-2, J=7/2-5/2,
F=4-3, & 262004.2266 MHz):

Area T4* Av Visr
(K km s_l) (K) (km s_l) (km s_l)
0.12(0.02) 0.088(0.014) 1.33(0.22) 0.47(0.09)
0.13(0.02)  0.086(0.014) 1.45(0.23) -2.12(0.08)

En moyenne, autour de la position (0,0), I’aire intégrée de la raie principale de
CoH (3-2) vaut donc 0.1-0.15K km s™! et sa température d’antenne (ramenée
a une largeur de raie de 1 km s™') 0.1-0.14 K. De méme, pour la raie principale
de CyH (1-0) nous avons T 4* = 0.23-0.38 K. Les largeurs de lobe d’antenne
étant équivalentes compte-tenu des diametres des télescopes et des fréquences
utilisées, tout comme les beam efficiencies, nous pouvons utiliser le rapport
des températures d’antennes pour calculer la température d’excitation de
CoH a ’ETL. On obtient (voir figure 3.40) T,, = 5.8-8K.
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TAB. 3.13 — Parameétres des raies de CoH (1-0)" et densités de colonne

Position Area, Ta™ Av VIsr Niot
(K km s~ 1) (K) (km s—1) (km s~ 1) 103 cm—2
(730,-30) < 0.06 < 0.90
< 0.06
< 0.06
< 0.06
(-30,-15) < 0.06 < 0.90
< 0.06
< 0.06
< 0.06
(-15,-30) < 0.06 < 0.90
< 0.06
< 0.06
< 0.06
(-15,-15) 0.21(0.01) 0.17(0.02)  1.16(0.06)  0.49(0.04)  2.19-2.54
0.09(0.01) 0.08(0.02)  1.16(0.00)
< 0.06
< 0.06
(-15, 0) 0.28(0.01) 0.24(0.02)  1.10(0.04)  0.37(0.02)  3.09-3.58
0.14(0.01) 0.12(0.02)  1.10(0.00)
0.08(0.01) 0.08(0.02)  0.98(0.06)
0.06(0.01) 0.05(0.02)  0.98(0.00)
(-15, 15) 0.27(0.01) 0.17(0.02)  1.53(0.06)  0.36(0.04)  2.19-2.54
0.12(0.01) 0.07(0.02)  1.53(0.00)
0.07(0.01) 0.08(0.02)  0.80(0.07)
< 0.06
(-15, 30) < 0.06 < 0.90
< 0.06
< 0.06
< 0.06
(-15, 45) < 0.09 < 1.34
< 0.09
< 0.06
< 0.06
( 0,-30) < 0.06 < 0.90
< 0.06
< 0.06
< 0.06
( 0,-15) 0.25(0.02) 0.23(0.03)  1.04(0.05)  0.39(0.03)  2.96-3.43
0.11(0.01) 0.10(0.03)  1.04(0.00)
0.12(0.01) 0.12(0.02)  0.92(0.07)
0.04(0.01) 0.04(0.02)  0.92(0.00)
(0,0 0.32(0.00) 0.38(0.03)  0.80(0.02)  0.42(0.02)  4.89-5.67
0.21(0.01) 0.24(0.03)  0.80(0.00)
0.23(0.01) 0.20(0.02)  1.06(0.04)
0.09(0.01) 0.08(0.02)  1.06(0.00)
(0, 15) 0.32(0.00) 0.30(0.03)  1.00(0.03)  0.39(0.02)  3.86-4.48
0.20(0.02) 0.18(0.03)  1.00(0.00)
0.14(0.01) 0.17(0.03)  0.76(0.06)
0.03(0.01) 0.04(0.03)  0.76(0.00)
( 0, 30) 0.28(0.02) 0.16(0.03)  1.68(0.07)  0.20(0.05)  2.06-2.39
0.14(0.02) 0.08(0.03)  1.68(0.00)
< 0.06
< 0.06
(0, 45) < 0.06 < 0.90
< 0.06
< 0.06
< 0.06
( 15,-30) 0.06(0.01) 0.05(0.03)  1.05(0.13)  0.48(0.12)  0.64-0.75
0.02(0.01) 0.02(0.03)  1.05(0.00)
< 0.06
< 0.06
( 15,-15) 0.23(0.02) 0.19(0.03)  1.10(0.05)  0.47(0.04)  2.45-2.84
0.14(0.02) 0.12(0.03)  1.10(0.00)
< 0.06
< 0.06
(15, 0) 0.32(0.00) 0.31(0.04)  0.98(0.03)  0.42(0.03)  3.99-4.63
0.25(0.02) 0.24(0.04)  0.98(0.00)
0.23(0.01) 0.22(0.03)  0.97(0.04)
0.08(0.01) 0.08(0.03)  0.97(0.00)
(15, 15) 0.32(0.00) 0.28(0.04)  1.07(0.03)  0.52(0.03)  3.61-4.18
0.26(0.02) 0.23(0.04)  1.07(0.00)
0.18(0.02) 0.15(0.03)  1.14(0.09)
0.03(0.02) 0.02(0.03)  1.14(0.00)
(15, 30) 0.30(0.02) 0.17(0.03)  1.71(0.08)  0.45(0.05)  2.19-2.54
0.14(0.02) 0.08(0.03)  1.71(0.00)
0.17(0.02) 0.10(0.03)  1.63(0.13)
0.05(0.02) 0.03(0.03)  1.63(0.00)
(15, 45) < 0.06 < 0.90
< 0.06
< 0.06

< 0.06
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TAB. 3.14 — Suite du tableau 3.13

Position Areal Ta* Av Visr Niot
(K km s~ 1) (K) (km s~ 1) (km s~ 1) 10'3cm—2

(30,-30) 0.09(0.01) 0.09(0.03) _ 0.88(0.07) _ 0.36(0.06) _ 1.16-1.34
0.07(0.01) 0.07(0.03)  0.88(0.00)

< 0.06
< 0.06

( 30,-15) 0.32(0.00) 0.25(0.03)  1.19(0.04)  0.50(0.03)  3.22-3.73
0.16(0.02) 0.13(0.03)  1.19(0.00)
0.13(0.01) 0.12(0.02)  1.07(0.07)
0.06(0.01) 0.05(0.02)  1.07(0.00)

( 30, 0) 0.32(0.00) 0.29(0.03)  1.04(0.03)  0.51(0.02)  3.73-4.33
0.23(0.02) 0.21(0.03)  1.04(0.00)

0.15(0.01) 0.14(0.02)  0.99(0.05)
0.07(0.01) 0.07(0.02)  0.99(0.00)

( 30, 15) 0.49(0.02) 0.24(0.03)  1.90(0.04)  0.73(0.04)  3.09-3.58
0.38(0.02) 0.19(0.03)  1.90(0.00)
0.10(0.01) 0.09(0.02)  1.09(0.10)
0.07(0.01) 0.06(0.02)  1.09(0.00)
( 30, 30) 0.32(0.00) 0.18(0.03)  1.70(0.05)  0.76(0.05)  2.32-2.69
0.11(0.02) 0.06(0.03)  1.70(0.00)
< 0.06
< 0.06
( 30, 45) 0.27(0.02) 0.11(0.02)  2.23(0.11)  0.59(0.07)  1.42-1.64
0.16(0.02) 0.07(0.02)  2.23(0.00)
0.04(0.01) 0.07(0.02)  0.52(0.07)
0.01(0.01) 0.03(0.02)  0.52(0.00)
( 45,-30) < 0.06 < 0.90
< 0.06
< 0.06
< 0.06
( 45,-15) 0.13(0.01) 0.10(0.02)  1.15(0.07)  0.47(0.05)  1.29-1.49
0.11(0.01) 0.09(0.02)  1.15(0.00)
0.06(0.01) 0.04(0.02)  1.22(0.26)
0.02(0.01) 0.01(0.02)  1.22(0.00)
( 45, 0) 0.32(0.00) 0.17(0.03)  1.72(0.05)  0.79(0.04)  2.19-2.54
0.20(0.02) 0.11(0.03)  1.72(0.00)
0.17(0.02) 0.10(0.02)  1.63(0.09)
0.04(0.01) 0.02(0.02)  1.63(0.00)
( 45, 15) 0.32(0.00) 0.23(0.03)  1.28(0.03)  0.90(0.03)  2.96-3.43
0.20(0.02) 0.14(0.03)  1.28(0.00)
0.22(0.02) 0.13(0.02)  1.57(0.07)
0.10(0.01) 0.06(0.02)  1.57(0.00)
( 45, 30) 0.32(0.00) 0.21(0.03)  1.41(0.04)  0.88(0.03)  2.70-3.13
0.25(0.02) 0.17(0.03)  1.41(0.00)
0.16(0.01) 0.10(0.02)  1.47(0.07)
0.10(0.01) 0.07(0.02)  1.47(0.00)
( 45, 45) 0.30(0.02) 0.18(0.03)  1.57(0.06)  1.02(0.04)  2.32-2.69
0.18(0.02) 0.11(0.03)  1.57(0.00)
0.08(0.01) 0.06(0.02)  1.34(0.10)
0.05(0.01) 0.03(0.02)  1.34(0.00)
( 60,-30) < 0.06 < 0.90
< 0.06
< 0.06
< 0.06
( 60,-15) < 0.06 < 0.90
< 0.06
< 0.06
< 0.06
( 60, 0) 0.25(0.02) 0.13(0.03)  1.88(0.11)  0.74(0.07)  1.67-1.94

0.13(0.02) 0.07(0.03)  1.88(0.00)
0.09(0.01) 0.09(0.02)  0.89(0.07)
0.01(0.01) 0.01(0.02)  0.89(0.00)

( 60, 15) 0.31(0.02) 0.15(0.03)  1.95(0.07)  0.86(0.05)  1.93-2.24
0.19(0.02) 0.09(0.03)  1.95(0.00)
0.19(0.01) 0.10(0.02)  1.76(0.08)
0.08(0.01) 0.04(0.02)  1.76(0.00)

( 60, 30) 0.32(0.00) 0.21(0.03)  1.44(0.05)  1.06(0.04)  2.70-3.13
0.14(0.02) 0.09(0.03)  1.44(0.00)
0.18(0.02) 0.09(0.02)  1.91(0.10)
0.10(0.01) 0.05(0.02)  1.91(0.00)

( 60, 45) 0.26(0.02) 0.17(0.03)  1.43(0.06)  1.28(0.04)  2.19-2.54
0.11(0.01) 0.07(0.03)  1.43(0.00)

0.12(0.01) 0.12(0.02)  0.93(0.04)

0.07(0.01) 0.07(0.02)  0.93(0.00)
TTransitions (J=3/2-1/2, F=2-1), (J=3/2-1/2, F=1-0),
(J=1/2-1/2, F=1-1) et (J=1/2-1/2, F=0-1).
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FiG. 3.40 — Variations de la température d’excitation de CoH en fonction du
rapport d’intensité des raies principales des transitions N = 3-2 et N = 1-0.

Dans le régime optiquement mince et pour T,, comprise entre 5.8 et 8 K,
nous avons Ny = (6.3 — 7.3) x 10" [ Tydv, ont Ny s’exprime en cm ™2 et
[ Tydv — I'aire intégrée de la raie principale de CoH (1-0) — en K km s™!. Nous
appliquons cette relation pour toutes les positions dans IC 63. Les densités
de colonne sont donnés dans le tableau 3.13.

Nous avons listé dans le tableau 3.15 les fits de la transition 2; 91y, de
c-C3Hs. La position des centroides est cohérente avec celle de CoH: les deux
molécules émettent depuis le méme volume de gaz. En particulier, on re-
marque pour les deux especes une augmentation de la vitesse des raies depuis
le bord vers la queue de la nébuleuse. Aux température et densité moyenne
dans IC 63 (soit T = 50K et ngy = 5x10* cm™3 d’apres Jansen et al. 1994),
lopacité de ¢-C3Hz(212-10,1) est supérieure a 1 si N(c-C3Hg)>2x10" cm™
(d’apres le code LVG). Le signal attendu vaut alors 2.8 K, soit un ordre de
grandeur de plus que les températures observées. Nous en concluons que
I’émission de ¢-C3Hs a 87 GHz est mince dans 1C 63.

A Taide de notre code LVG, nous avons calculé les densités de colonne
de c-C3H, pour trois types de conditions physiques: a) ny, = 3x10%cm 3
et Tp = 50K, b) ngy = 5x10*ecm™ et T), = 25K, ¢) ngy = 7x10*cm™3
et Ty = 50K. Considérées ensemble, les conditions (a) et (c¢) correspondent
a un milieu isotherme — voir plus haut notre estimation de Ty — de den-
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sité (5+2)x10tem ™3 (Jansen et al., 1994). La condition (b) correspond a
un milieu homogene et plus froid, nous 'appliquons uniquement aux posi-
tions telles que Ax>30" (la queue de la nébuleuse, probablement plus froide).

Les observations de *CO (2-1) sont récapitulées dans le tableau 3.16.
Les décalages en vitesse des raies sont compatibles avec les données CoH et
c-C3H,. En particulier, on note la dérive de la position des centroides entre
le bord du nuage et la queue (voir figure 3.39). Encore une fois, nous avons
calculé les densités de colonne pour trois conditions physiques différentes.
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TAB. 3.15 — Paramétres des raies et densités de colonne de c-C5Hy (219-1p1)

Position Area Txs* Av Visr N? NP N°
(K km s~ 1) (K) (kms 1) (kms ') (102ecm 2) (102cm?) (10'2cm?)
-30,-30 < 0.06 < 0.96 < 0.61
-30,-15 < 0.08 < 1.28 < 0.81
-15,-30 < 0.06 < 0.96 < 0.61
-15,-15  0.11(0.01)  0.09(0.02) 1.17(0.12) 0.35(0.05) 1.76 1.13
-15, 0 0.09(0.01)  0.11(0.02) 0.78(0.10) 0.25(0.04) 1.41 0.91
-15, 15 0.09(0.01)  0.09(0.02) 1.00(0.12) 0.23(0.05) 1.48 0.96
-15, 30 < 0.06 < 0.96 < 0.61
-15, 45 < 0.06 < 0.96 < 0.61
0,-30 < 0.06 < 0.96 < 0.61
0,-15 0.11(0.01)  0.14(0.02) 0.77(0.08) 0.39(0.03) 1.83 1.15
0,0 0.26(0.01)  0.24(0.02) 1.00(0.04) 0.29(0.02) 4.15 2.64
0, 15 0.27(0.02)  0.17(0.02) 1.51(0.11) 0.36(0.04) 1.67 2.72
0, 30 0.13(0.01)  0.11(0.02) 1.08(0.15) 0.19(0.05) 2.00 1.27
0, 45 < 0.06 < 0.96 < 0.61
15,-30 < 0.06 < 0.96 < 0.61
15,-15 0.17(0.01)  0.14(0.02) 1.18(0.10) 0.43(0.05) 2.77 1.75
15, 0 0.28(0.02)  0.22(0.03) 1.16(0.08) 0.46(0.03) 4.36 2.72
15, 15 0.21(0.02)  0.16(0.03) 1.25(0.20) 0.45(0.05) 3.39 2.13
15, 30 0.15(0.02)  0.08(0.02) 1.82(0.23) 0.59(0.10) 2.40 1.56
15, 45 < 0.07 < 1.12 < 0.71
30,-30 < 0.08 < 1.28 < 1.03 < 0.81
30,-15 0.25(0.02)  0.18(0.03) 1.30(0.10) 0.23(0.04) 3.95 3.24 2.47
30, 0 0.32(0.02)  0.20(0.02) 1.49(0.09) 0.43(0.04) 5.07 4.13 3.20
30, 15 0.16(0.01)  0.12(0.02) 1.23(0.12) 0.70(0.06) 2.48 2.01 1.59
30, 30 0.12(0.02)  0.08(0.02) 1.48(0.26) 0.74(0.09) 1.93 1.59 1.25
30, 45 < 0.06 < 0.96 < 0.77 < 0.61
45,-30 < 0.06 < 0.96 < 0.77 < 0.61
45.-15 0.16(0.02)  0.08(0.02) 1.84(0.21) 0.65(0.08) 2.44 1.98 1.57
45,0 0.18(0.02)  0.10(0.02) 1.67(0.17) 0.78(0.07) 2.75 2.28 1.76
45, 15 0.16(0.02)  0.11(0.02) 1.38(0.17) 0.77(0.06) 2.48 2.06 1.60
45, 30 0.18(0.01)  0.14(0.02) 1.21(0.11) 0.86(0.05) 2.87 2.36 1.81
45, 45 0.13(0.01)  0.08(0.02) 1.52(0.19) 0.98(0.08) 2.00 1.66 1.28
60,-30 < 0.06 < 0.96 < 0.77 < 0.61
60,15 < 0.06 < 0.96 < 0.77 < 0.61
60, 0 0.09(0.01)  0.05(0.02) 1.67(0.24) 0.70(0.11) 1.37 1.13 0.85
60, 15 < 0.06 < 0.96 < 0.77 < 0.61
60, 30 0.09(0.01)  0.08(0.02) 1.04(0.14) 0.99(0.07) 1.36 1.13 0.88
60, 45 0.12(0.01)  0.06(0.02) 1.77(0.19) 1.26(0.10) 1.75 1.43 1.12
“Pour nge = 3x10* cm™3, Ty = 50K et un rapport o/p = 3
bPour nge = 5x10* cm 3, T), = 25K et un rapport o/p=3
“Pour ngy = 7x10*ecm™3, T, = 50K et un rapport o/p=3
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TAB. 3.16 — Paramétres des raies et densités de colonne de *CO (2-1)

Position Area Ta* Av Visr Ne NP g
(K km s~ 1) (K) (kms~!)  (kms7!) (10%¥%cm™2%) (10%¢cm~2) (10'%cm—2?)
-30,-30 <0.19 <0.19 <0.21
-30,-15 <0.19 <0.19 <0.21
-15,-30 < 0.19 <0.19 <021
-15,-15  1.19(0.04)  1.31(0.11)  0.85(0.03)  0.44(0.01) 1.19 1.32
-15, 0 1.26(0.03)  1.48(0.10)  0.80(0.03)  0.30(0.01) 1.26 1.44
-15, 15 0.30(0.02)  0.32(0.04)  0.90(0.06)  0.38(0.02) 0.29 0.33
-15, 30 < 0.19 <0.19 <0.21
0,-30 < 0.49 < 0.49 < 0.54
0,-15 0.81(0.05)  0.50(0.11)  1.51(0.13)  0.55(0.04) 0.79 0.89
0,0 5.06(0.05)  6.86(0.17)  0.69(0.01)  0.42(0.00) 6.08 6.61
0, 15 2.32(0.04)  3.06(0.13)  0.71(0.01)  0.42(0.01) 2.44 2.74
0, 30 < 0.42 < 0.42 < 0.47
15,-30 < 0.34 < 0.34 <0.38
15,-15 < 0.51 < 0.51 < 0.57
15, 0 2.22(0.03)  2.76(0.11)  0.76(0.01)  0.30(0.01) 2.36 2.61
15, 15 1.34(0.05)  1.67(0.17)  0.76(0.03)  0.50(0.01) 1.39 1.55
15, 30 < 0.57 < 0.57 < 0.63
15, 45 <0.19 <0.19 <0.21
30,-30 < 0.33 <0.33 < 0.29 < 0.37
30,-15 0.41(0.03)  0.69(0.13)  0.56(0.05)  0.23(0.02) 0.41 0.36 0.46
30, 0 2.35(0.06)  2.40(0.18)  0.92(0.03)  0.38(0.01) 2.46 2.26 2.70
30, 15 0.27(0.03)  0.42(0.13)  0.59(0.07)  0.75(0.04) 0.26 0.22 0.31
30, 30 < 0.76 < 0.76 < 0.67 < 0.84
30, 45 <0.17 <0.17 <0.15 <0.19
45,-30 <0.21 <0.21 <0.18 <0.23
45,15 <021 <0.21 <0.18 <0.23
45, 0 < 0.19 <0.19 <0.17 <0.21
45, 15 < 0.19 <0.19 <0.17 <021
45, 30 1.07(0.02)  1.19(0.06)  0.84(0.02) 0.78(0.01) 1.06 0.95 1.21
45, 45 < 0.36 < 0.36 <0.32 < 0.40
60,-30 < 0.57 < 0.57 < 0.50 < 0.63
60,15 <0.18 <0.18 < 0.16 < 0.20
60, O <0.16 <0.16 <0.14 <0.18
60, 15 < 0.20 < 0.20 <0.18 <0.22
60, 30 <0.28 <0.28 <0.25 < 0.31
60, 45 0.47(0.04)  0.44(0.09) 1.00(0.09) 1.31(0.04) 0.46 0.40 0.52
“Pour nge = 3x10%ecm=2 et Ty, = 50K
bPour nge = 5x10%cm =3 et T, = 25K

cPour nge = 7x10%cm =3 et T), = 50K

Les abondances relatives sont données dans le tableau 3.17. La moyenne
du rapport [¢-C3Hs]/[CoH] vaut environ 7x 1072, avec un écart-type de 3x1072.
La valeur moyenne de [CoH]/['*CO] vaut 4x1072, avec une dispersion rela-
tivement plus importante (de 'ordre de 3x1072). Ces excursions sont dues
aux fortes variations d’abondances observées pour *CO.

Rappelons que — compte tenu des problemes de pointage rencontrés —
les informations de position des tableaux 3.13 a 3.17 sont indicatives. Les
rapports d’abondance en chaque point (tableau 3.17), en revanche, sont a
priori corrects puisque toutes les especes ont été observées simultanément.

Nous avons observé d’autres especes moléculaires le long d’une coupe de 5
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TAB. 3.17 — Abondances relatives de c-CsHy, CoH et 3CO

Position [C—CgHz]/[CzH}a [CZH]/[BCO}G [C—CgHz}/[CgH]b [CzH}/[lSCO]b

(10~2) (1072) (10~2) (10=2)

~30,-30
-30,-15
-15,-30
-15,-15 4.4-8.0 1.7-1.9

-15, 0 2.4-4.5 2.1-2.8
-15, 15 3.7-6.8 6.6-8.8
-15, 30
-15, 45

0,-30

0,-15 3.3-6.1 3.3-4.3

0,0 4.7-8.5 0.7-0.9

0, 15 3.7-7.1 1.4-1.8

0, 30 5.3-9.7 > 4.3

0, 45

15,30 <15.1 > 1.9

15,-15 4.1-11.3 > 4.3

15, 0 5.9-10.9 1.5-2.0

15, 15 5.1-9.3 2.3-3.0

15, 30 6.1-10.9 > 3.5

15, 45

30,-30 < 9.6 > 3.1 <11.7 > 4.0
30,-15 6.7-12.3 7.0-9.1 11.6-13.3 8.9-10.4
30, 0 7.3-13.6 1.4-1.8 12.7-14.8 1.7-1.9
30, 15 4.4-8.0 10.0-13.8 7.5-8.7 14.0-16.3
30, 30 4.7-8.4 > 3.1 7.9-9.2 > 3.5
30, 45 < 6.8 > 7.5 <72 > 6.5
45,-30

45,-15 10.5-18.9 > 5.6 17.7-20.4 > 7.2
45, 0 8.0-10.8 >11.5 12-13.9 > 12.9
45, 15 4.7-8.4 > 15.6 8.0-9.3 > 17.4
45, 30 5.7-10.7 2.2-3.0 10.0-11.6 2.8-3.3
45, 45 4.8-8.7 > 5.8 8.3-9.6 > 7.3
60,-30

60,-15

60, 0 4.4-8.3 > 9.3 7.7-9.1 > 11.9
60, 15 < 4.9 > 8.8 < 5.3 > 10.7
60, 30 2.8-5.1 > 8.7 4.8-5.6 > 10.8
60, 45 4.4-8.0 4.2-5.5 7.5-8.7 5.5-6.4

%Pour nggs = (5E£2)x107cm =3 et T, = 50K
bPour ngs = 5x10%cm~=3 et T}, = 25K
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points allant des positions (0,0) & (40,-40). Les fits et les densités de colonne
sont donnés dans les tableaux 3.18 a 3.22. Pour le calcul des températures
de brillance, nous avons utilisé une taille de source de 1000 arcsec?, excepté
pour C'¥0 o1 une taille de 400 arcsec? — identique & celle calculée pour *CO
—nous a paru plus réaliste. La densité de colonne de C4H est calculée grace
au code LVG.

Des limites supérieures de densités de colonne peuvent étre calculées pour
c-C3H, -C3H, HN'3C et CH3CCH (non détectés). Pour les isomeres de C3H
nous calculons ces valeurs en supposant que la température d’excitation des
transitions est similaire & celle déterminée dans la Téte de Cheval (T, = 5—
12 K). Pour les autres especes, nous faisons ’hypothese d’un milieu homogene
(Tr, = 50K et ngp = 5x10%cm2). On obtient: N(e-C3H) <1.2 x10'2 cm 2,
N(FC3H) <5.8 x102 ecm™2, N(HN'3C) < 1.1x10" em™ et N(CH3;CCH) <
4.0x10"2 cm~2.

TAB. 3.18 — Parameétres des raies de C'®0 (2-1) et densités de colonne

Position Area Ta* Av Visr N NP N°©
(K km s—1) (K) (kms=!)  (kms~!) (10'%ecm~2) (10em~2) (10™cm~—2?)

(0,0)  0.14(0.01)  0.19(0.02) 0.67(0.05) 0.42(0.02) .15 131
(10,-10)  0.04(0.01)  0.07(0.03)  0.52(0.16)  0.30(0.07) 0.33 0.37
(20,20)  0.04(0.01)  0.05(0.02) 0.75(0.16)  0.52(0.08) 0.33 0.37
( 30,-30) < 0.08 < 0.34 < 0.30 < 0.38
( 40,-40) < 0.08 < 0.34 < 0.30 < 0.38
( 20, 20) < 0.06 <0.30 <0.34

TAB. 3.19 — Paramétres des raies de c-CsHy (219-11) et densités de colonne

Position Area Ta* Av Visr N* NP Ne©
(K km s—1) (K) (kms™!) (kms™!) (102cm~2) (10'2cm~2) (10'2cm~—2)

(0,00 0.29(0.01) 0.22(0.01) 1.24(0.05) 0.37(0.02) 152 2.93
(10,-10)  0.28(0.01)  0.27(0.01) 1.00(0.03) 0.46(0.01) 4.66 2.87
(20,20)  0.19(0.01)  0.18(0.01) 1.00(0.05)  0.44(0.02) 2.93 1.93
(30,-30)  0.03(0.01)  0.05(0.02) 0.56(0.12) 0.51(0.07) 0.48 0.39 0.29
(40,-40)  0.02(0.01)  0.03(0.01) 0.60(0.13)  0.29(0.08) 0.29 0.24 0.19
(20,20) 0.15(0.01)  0.08(0.01) 1.72(0.13) 0.49(0.05) 2.26 1.46
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TAB. 3.20 — Paramétres des raies de CS (2-1) et densités de colonne
Position Area, Ta* Av Visr No NP Ne
(K km s~ 1) (K) (kms™') (kms™!) (102ecm™2) (10'2cm~2) (10'2cm~—2)

(0,0)  0.67(0.02) 0.81(0.05) 0.78(0.03) 0.39(0.01) 5.81 1.01
(10,-10)  0.45(0.02)  0.50(0.02) 0.83(0.03) 0.41(0.01) 3.72 2.61
(20,-20)  0.19(0.01)  0.18(0.01) 0.96(0.06) 0.34(0.02) 1.45 1.03
( 30,-30) <0.05 < 0.40 <0.31 <0.86
( 40,-40) <0.05 < 0.40 <0.31 <0.86
(20,20)  0.26(0.01)  0.19(0.02) 1.26(0.06) 0.66(0.03) 2.03 1.43

TAB. 3.21 — Paramétres des raies de CoH (1-0) et densités de colonne

Position Area Ty* Av Visr Niot
(K km s~ 1) (K) (kms™ 1)  (kms™!) (10'2cm—2?)
(0, 0) 0.17(0.01) _ 0.15(0.02) 1.06(0.12)
(0,0) 0.34(0.01)  0.29(0.02) 1.10(0.05)  0.35(0.02)  4.28-4.96
( 10,-10) 0.30(0.02) 0.25(0.03)  1.10(0.08)
(10,-10)  0.63(0.02)  0.50(0.03) 1.17(0.04) 0.42(0.02)  7.94-9.20
(20,20)  0.26(0.02)  0.22(0.03)  1.12(0.09)
(20,-20)  0.51(0.02)  0.42(0.03) 1.15(0.04) 0.39(0.02)  6.43-7.45
( 30,-30) < 0.05
(30,-30)  0.15(0.01)  0.09(0.02) 1.53(0.13) 0.33(0.06)  1.89-2.19
( 40,-40) < 0.05
(20,20)  0.42(0.02)  0.20(0.03) 1.94(0.14) 0.52(0.05)  5.29-6.13

TAB. 3.22 — Parameétres de raie’) de CyH (9-8) et densités de colonne

Position Area Ty* Av Visr N
(K km s~ 1) (K) (kms™!)  (kms~!) (102cm~2)

(0,0)  0.02(0.00) 0.04(0.01) 0.56(0.12) 0.24(0.07) _ 3.3(£0.2)
(10,-10)  0.03(0.00)  0.03(0.01) 0.74(0.14)  0.50(0.07)  3.7(:£0.4)
(20,20)  0.05(0.01)  0.03(0.01) 1.25(0.18)  0.45(0.09)  6.5(£1.5)
( 30,-30) <0.03
( 40,-40) < 0.09

(20,20)  0.02(0.00)  0.03(0.01) 0.57(0.11) 0.42(0.05)  2.9(:£0.3)

(D Raies "synthétiques” obtenues par la moyenne des transitions J=19/2-17/2
et J=17/2-15/2 pondérées par leurs intensités relatives

TAB. 3.23 — Abondances relatives de C,H, c-CsHy, CoH, et C'®0

Position  [C4H]/[C2H]

[c- CaHz]/[CzH}

[CoH]/[CTO]

(10—2) (10~2)

(0,0) 3.8-13.3 5.9-10.5 0.3-0.4
( 10,-10) 2.2-7.3 3.1-5.9 2.1-2.8
( 20,-20) 4.4-15.1 2.6-4.6 1.7-2.3
( 30,-30) < 0.2 1.3-2.5 > 6.3
( 40,-40)

( 20, 20) 2.4-8.1 2.4-4.3 > 2.0




162 CHAPITRE 3. HYDROCARBURES DANS LES PDR

3.4 L’interface de p Ophiuchi Ouest

Le complexe moléculaire d’Ophiuchus est une région de formation stel-
laire proche (~160 pc, Bertiau 1958). On distingue géneralement sa région
”Nord”, pratiquement inactive, de sa région ” Ouest”, siege d’une intense acti-
vité de formation d’étoiles. Cette région est composée principalement de deux
coeurs massifs — L 1688 et L. 1689 — chauffés a grande échelle par ’association
d’étoiles OB2 du Scorpion. Le nuage principal du complexe, L 1688, est to-
talement opaque au rayonnement visible. Il abrite certains des plus brillants
”points chauds” du voisinage solaire dans les raies de CO et de ses isotopes
(Encrenaz et al. 1975, Wilking & Lada 1983, Loren 1989, Tachihara et al.
2000), des dizaines de coeurs préstellaires (Motte et al., 1998), ainsi que des
centaines d’objets stellaires jeunes (Green & Young 1992, Bontemps et al.
2001). Enfouis sous de grandes quantités de gaz (jusqu’a A,~100), ces der-
niers sont probablement responsables de la forte luminosité de I 1688 dans
I'infrarouge. La grande efficacité de la formation stellaire de cette région,
supérieure a 20% selon Wilking & Lada (1983), suggere un scénario de for-
mation d’étoiles du type ”déclenchement par chocs”.

3.4.1 Une mince PDR révélée par ISO

Les observations de L1688 a I'aide d’ISOCAM entre 5 et 18 um (Aber-
gel et al., 1996) ont révélé un brillant filament d’environ 0.03 pc d’épaisseur
coincidant avec le bord ouest du nuage — cartographié en C'80 par Wilking
& Lada (1983). Ce bord est éclairé par 1’étoile HD 147889, une géante de type
B2III/TV. La coincidence spatiale suggere donc que le filament n’en est pas
un, il s’agit plutot de I'étroite zone d’interaction du rayonnement stellaire
avec le gaz dense: une région de photodissociation, dans laquelle I’émission
des PAH est favorisée par la conjonction d’'une forte densité de matiere et
d’un champ de rayonnement ultraviolet important. Notons que cette PDR est
résolue par ISOCAM. Selon Abergel et al. (1999), HD 147889 est probable-
ment au centre d’une cavité plus ou moins sphérique aux parois irrégulieres —
comme en témoignent les structures entrelacées du filament (structures que
’on retrouve aussi dans NGC 7023). En supposant que 1’étoile et la PDR
sont dans le méme plan, Habart (2001) calcule un champ ultraviolet de y =
400 (champ de Habing, Habing 1968) sur la PDR.

En plus des observations d’ISOCAM, quatre spectres réalisés a l'aide de
SWS existent. Une position a aussi été sondée par LWS le long d’une coupe
du filament (voir Article 2 dans Habart 2001).
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Fic. 3.41 — Le compleze de p Ophiuchi vu dans le filtre LW2 d’ISOCAM
(Abergel et al. 1999, 1996). Nous avons représenté sur le panneau du bas
la zone de la PDR cartographiée au SEST, ainsi que la coupe étudiée. Les
carrés pleins indiquent les positions ot des spectres SWS' existent (Habart
et al. 2003). La carte est centrée en o = 16"25™"58.0° ; § = —24°21"00.0'
(J2000). L’étoile excitatrice HD 147889 est en (-499,-259).
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Conditions physiques a travers l’interface de p Ophiuchi Ouest

Les conditions physiques a travers la PDR ont été estimées par Habart
(2001) a partir de Pobservation des émissions des PAH dans le filtre LW2
d’ISOCAM et de Hy dans la raie 1-0 S(1). Le profil d’émission des PAH et le
rapport Iy, /Ipam sont bien reproduits pour une émissivité des grains dans le
filtre LW2 ezpr9~3 10732 W/H et la loi en densité suivante (pour un modele
plan-paralléle):

[ 410 x (r/0.075)>® si r < 0.075
na(r) = { 4.10* si 1 > 0.075 (3.9

oll T est exprimé en parsec et ny en cm ™5,

Dans ce modele, la température du gaz varie entre plus de 1000K a
Pextérieur du nuage et seulement 10 K dans sa partie sombre. Au pic d’émission
des PAH, la température estimée a partir des raies de Hy vaut environ 350 K.

Nous présenterons plus loin nos propres estimations de Ty, réalisées en
utilisant les transitions de CO et ses isotopes.

3.4.2 Observations

Nous avons observé la PDR de p Ophiuchi Ouest a I’'aide du Swedish-ESO
Submillimeter Telescope (SEST) au cours de 6 nuits d’observation en juillet
2000. Ce télescope de 15 m de diametre, situé & La Silla (Chili) pointe avec
une précision de 37.

Deux cartes ont été réalisées en C'80 (1-0) et *CO (2-1) et une troisiéme,
moins étendue, en ¢-C3Hy (21 5-1¢,1). Nous avons aussi sondé la PDR le long
de la coupe réalisée par [ISO-SWS dans les transitions de plusieurs petits hy-
drocarbures (CoH, ¢-C3H, -C3H, ¢-C3Hy, C4H) ainsi que CS (3-2). Pour ces
observations, nous avons appliqué la méthode du Frequency Switching. Les
temps d’intégration sur la source étaient typiquement de 1 min pour CO et ses
isotopes, 15 min pour CoH et ¢-C3Hs, et 1h pour les autres hydrocarbures.

Les tailles de lobe a mi-puissance et les valeurs de n (main beam effi-
ciency) sont respectivement 577 et 0.75 pour CoH, -C3Hy et C4H, 557 et
0.74 pour ¢-C3H, 52”7 et 0.73 pour CS et [-C3H, 47” et 0.71 pour C*O (1-0),
237 et 0.53 pour 3CO (2-1).

Des données complémentaires en '2CO (2-1) et C'®O (2-1) ont en outre
été obtenues pendant la méme période au CSO (HPBW=~33" et n~0.7).
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3.4.3 Distribution et abondance des hydrocarbures
Structure en vitesse de 1’émission moléculaire

Comme I'ont montré les observations d’Encrenaz et al. des 1975, les profils
de raies de CO et de ses isotopes dans le nuage de p Ophiuchi sont complexes.
Pour Wilking & Lada (1983), ’auto-absorption est la principale responsable.

Nous présentons sur la figure 3.42 les spectres de *CO (2-1) et C'®O (1~
0) obtenus au SEST. Les spectres de C'80O — en pointillés — sont ici multipliés
par un facteur 6.8 comparé a *CO. On remarque que la forme des spectres
ne s’explique pas forcément par de l'auto-absorption. Souvent, la présence
de deux composantes aux densités de colonne différentes est tout aussi plau-
sible. A certaines positions, les spectres de 3CO et C®O présentent ainsi
des épaulements opposés que 1’on peut expliquer de la facon suivante : tandis
qu’une composante — trés optiquement épaisse en *CO (2-1) et donc forte-
ment auto-absorbée — émet intensément en C'¥0 (2-1), une autre présente
une émission de *CO optiquement mince et donc naturellement plus impor-
tante que celle de C*O. Sur la figure 3.43, la structuration en vitesse est
encore plus nette.

Quelle composante en vitesse correspond au filament mis en évidence par
ISOCAM? La structure en vitesse de 1’émission de C'80 (1-0) - supposée
mince — est mise en évidence sur la figure 3.44. Deux gradients d’émissions
sont nettement visibles. Aux ”faibles” vitesses, I'intensité croit du nord-ouest
vers le sud-est. Aux "hautes” vitesses en revanche le gradient en totalement
orthogonal (du sud-ouest vers le nord-est) et correspond parfaitement au
gradient d’émission des PAH (modulo le décalage diu au fait que I’émission
de C'®0O pique plus a l'intérieur du nuage). Il semble donc que le gaz associé
au front de photodissociation évolue vers Visg = 3.4 - 3.9kms!.

En ce qui concerne les hydrocarbures, et compte-tenu des temps d’intégration
nécessaires, nous n’avons pu réaliser qu’une petite carte en ¢-C3Hy et une
coupe seulement avec les autres molécules. Les spectres de la carte de ¢-C3Hy
sont reproduits sur la figure 3.45. On constate sur ces spectres que 1’essentiel
de I’émission se fait vers 3.5kms™!, c’est-a-dire précisément aux vitesses qui
correspondent a 1’émission de la région de photodissociation. Les données
de la coupe confirment cet effet: comparés & *CO — que 'on peut toujours
fiter par deux gaussiennes — les hydrocarbures émettent de préférence vers
3.5kms™! (et systématiquement au-deld de 3.2kms™" — voir figure 3.46).

Distribution spatiale des hydrocarbures et dynamique de la PDR

[’association de I’émission des PAH et celle des petits hydrocarbures, que
nous venons de suggérer en étudiant la structure en vitesse de 1’émission du
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F1G. 3.42 — Spectres de *CO (2-1) (trait plein) et C'®0 (1-0) (pointillés)
le long de la PDR de p Oph Ouest. Les températures d’antenne vont de
0 a 17K pour B3CO et de 0 a 2.5K pour C**0. La carte est centrée en
a = 16"25™"58.0° ; § = —24°21"00.0" (J2000).

gaz moléculaire, est confirmée par les données présentées sur les figures 3.47
et 3.48. Nous constatons tout d’abord sur ces figures que C,H est détectée
dans la PDR de p Oph. Bien que le rapport signal-sur-bruit ne soit pas tres
bon, on peut méme dire que son émission double sur le front tracé par les
PAH. C’est précisément le cas pour les autres hydrocarbures, CoH et ¢-C3Ho,
qui sont plus facilement observables. Nous observons donc, de nouveau, un
comportement collectif des hydrocarbures lié a la PDR. Ce comportement est
d’autant plus remarquable qu’il mime la variation d’émission des PAH : dans
la partie éclairée et supposée peu dense du nuage, c’est aussi d’un facteur 2
que décroit 'intensité dans le filtre LW2 d’ISO. De plus, les hydrocarbures se
démarquent nettement de C**O dans cette région. Le traceur de la densité de
colonne est sans doute affecté ici par des effets de photodissociation auxquels
les petits hydrocarbures ne sont pas soumis, ou bien qu’ils compensent par
un taux de formation plus élevé (voir chapitres suivants).
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Fia. 343 — 2C0(1-0) et C"®0(1-0) observés a la position (+1,+189).
L’intensité de C'® O est multipliée par 9. Deux composantes apparaissent net-
tement : ['une a basse vitesse el optiquement mince, ['autre tres épaisse et a
plus haute vitesse.

Au-dela de ces caractéristiques, déja mises en évidence dans la Téte de
Cheval et dans IC 63, le fait que I’émission de CoH reste constante en avant
et en arriere de la PDR est tout-a-fait remarquable. En effet, les conditions
physiques y sont a priori tres différentes. A 'avant de la PDR, la ou le
rayonnement ultraviolet de HD 147889 demeure intense, le gaz est peu dense
(ng, < 10*cm™3) et chaud (T > 500 K). Derriere la PDR au contraire,
le gaz est dense (ng, = 2 x 10 em 3, voir équation 3.9) et ne dépasse pas
quelques dizaines de Kelvin. Comment alors expliquer cette homogénéité ?
Rappelons que la PDR de p Oph Ouest n’a pas une géométrie simple. Il
s’agit d'une portion de la bordure interne de la cavité crée par HD 147889
dans L 1688. Le fait que cette PDR soit completement résolue par ISOCAM,
contrairement a la Téte de Cheval par exemple, s’explique ainsi par un effet
de projection. Sur la figure 3.49, nous avons tracé la vitesse des raies des
hydrocarbures en fonction de leur position le long de la coupe. La PDR
apparait clairement sur ce graphique qui vient confirmer ’analyse précédente
(Paugmentation de I’émission des hydrocarbures est bien directement liée a
la PDR). Elle se manifeste par une signature cinématique particuliere qui
souligne la dynamique du gaz au voisinage du front de photodissociation.
Sans pour autant la résoudre puisque, si le champ de vitesse pour Aa <
—30" peut s’expliquer par un mouvement d’expansion de la cavité (ou, au
contraire, d’évaporation du gaz), il n’est pas facilement interprétable dans la
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F1G. 3.44 — Carte par canaux de [’émission de C*®*O (1-0) dans p Oph. Les
contours sont tracés de 0.5 & 2Kkms™! et la vitesse est donnée en haut a
gauche de chaque case. La derniere case récapitule les zones explorées: la
carte CO et isotopes (oblique), la carte c-C3Hy (rectangle au centre), la coupe

hydrocarbures (les positions SWS sont marquées en carrés pleins). Les cartes
sont centrées en o = 16"25™"58.0° ; § = —24°21"00.0" (J2000).
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Fia. 3.45 — Quelques spectres de c¢-CsHy (212-101) dans la PDR de p Oph
Ouest. Chaque spectre est présenté entre 2 et 5kms™" pour des températures
d’antenne comprises entre —0.25 et 0.5 K. La carte est centrée en o =
16"25m58.05 ; § = —24°21"00.0" (J2000).
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Fic. 3.46 — Distribution des vitesses des raies de 3 hydrocarbures et de
300 (2-1) observées le long d’une coupe a travers la PDR de p Oph Ouest.
Les molécules carbonées se distribuent au-dela de 3.2kms 1.
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partie sombre du nuage. Enfin, le fait que les vitesses observées en avant et
en arriere du front de photodissociation sont identiques (Vpsp>~3.3 kmsfl)
pourrait indiquer — si la géométrie complexe de la région le permet — que
I’homogénéité de I’émission moléculaire de part et d’autre de la PDR reflete
une réelle homogénéité des conditions d’émission.

Abondance des hydrocarbures

Nous n’essaierons pas ici de déterminer ’abondance des hydrocarbures
en chaque point de la coupe. Les conditions physiques dans cette PDR sont
mal connues (surtout compte-tenu des effets de géométrie que nous venons
d’évoquer) et nos données a faible résolution spatiale ne nous permettent pas
de les contraindre. Tout au plus pouvons nous tenter d’estimer la température
cinétique du gaz en quelques points & partir de nos données en ¥CO (2-1)
— transition supposée épaisse mais pas auto-absorbée — et les combiner au
modele en densité de Habart (2001) pour obtenir une fourchette de densités
de colonne des hydrocarbures.

Nous choisissons de nous concentrer sur trois points de la coupe. En Aa =
~21” nous avons T - [P*CO (2-1)] = 8.5 K. Soit, en nous plagant & 'ETL (on
utilise la formule 3.4), T, = 21 K. Le profil d’émission de *CO (2-1) étant
manifestement auto-absorbé a cette position, cette valeur de Tj ne peut-
étre qu'une borne inférieure. Nous avons donc envisagé la possibilité que T%
puisse étre sous-estimée d’un facteur 1.5, ce qui implique une température
cinétique de 30 K. Dans les deux cas, une densité de 2x10* cm ™2 est cohérente
avec les données C'®O (1-0) et C'80 (2-1) injectées dans un code LVG : pour
N(C™0) ~ 4x10' ¢cm™ on retrouve les intensités de raies observées. Nous
utilisons le code LVG pour calculer N(CoH), N(c-C3Hy) et N(C,H). Nous
laisserons de coté les deux isomeres de C3H qui n’ont pas été détectés a plus
de 5mK (30). Comme notre code LVG ne traite pas les structures hyper-
fines, nous avons estimé pour CoH et C,H l’intensité totale de la transition
rotationnelle en divisant l'intensité des raies hyperfines observées par leur
intensité relative. On suppose donc que ’émission de ces transitions est opti-
quement mince. Les résultats, tout comme pour les deux autres points choisis,
sont donnés dans le tableau 3.24.

Ces valeurs sont entachées d’'une grande incertitude. C’est donc plutot les
ordres de grandeur qui nous intéressent ici. On constate qu’ils sont compa-
rables a ceux que nous avons obtenus dans la Téte de Cheval. Ce qui confirme
une nouvelle fois la présence en grande quantités d’hydrocarbures dans les
régions de photodissociation.
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F1G. 3.47 — Variation de l’émission de trois hydrocarbures, de C**O et des
PAH le long d’une coupe dans dans la PDR de p Ophiuchi Ouest. L’étoile
excitatrice HD 147889 est située vers les Aa négatifs.
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F1G. 3.48 — Quelques spectres réalisés au SEST et au CSO aux points A«
= 21" (colonne de gauche) et Ao = —134” (colonne de droite) dans une
coupe a travers la PDR de p Oph QOuest.
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Fic. 3.49 — Variation des vitesses d’émission des hydrocarbures au travers
de la PDR de p Oph Ouest.

TAB. 3.24 — Densités de colonne de C'*0, CoH, c-C5Hy et CiH en trois
points au travers de la PDR de p Oph QOuest

Aa T . NCTE0) NCoH)  MoCsta)  N(Caf)
(arcsec) (K) (10*em=3) (10" cem~2) (10 cem~2) (102ecm~2) (10'3cm~?)
21 21 2 4 3 3 1.5
—67 17 1 1-2 5 5 1
-134 18 0.1-17 2-177 3-227
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3.5 Discussion

3.5.1 Résumé des résultats observationnels

Bien que la chimie du carbone constitue le squelette de toute la chimie
interstellaire (Turner, Herbst & Terzieva 2000) et que celle-ci soit souvent
dominée par le rayonnement des étoiles, la littérature compte peu de travaux
observationnels sur les hydrocarbures dans les régions de photodissociation.
Les auteurs qui se sont intéréssés a la chimie des PDR ont généralement
cherché CoH (Fuente et al. 1993, Jansen et al. 1994) , parfois ¢-C3Hy ou
CH3CoH (Ungerechts et al., 1997), et trés rarement d’autres especes.

Nous reprenons ici les principaux résultats observationnels de notre travail
de recherche systématique et de cartographie des hydrocarbures dans les
régions de photodissociation.

Les hydrocarbures sont détectés dans les parties éclairées des PDR

Nous avons détecté des hydrocarbures dans les zones éclairées des trois
régions de photodissociation que nous avons observées.

Pour la Téte de Cheval, dont la PDR est vue par la tranche, ce résultat est
mis en évidence sur les figures 3.13, 3.14, 3.15 et plus directement sur la figure
3.17. On constate sur cette derniere que, a la résolution angulaire que permet
I'interférometre du Plateau de Bure, I’émission de ¢-C3Hy s’approche autant
du bord de la région de photodissociation que celle des PAH. Comme ceux-ci
émettent forcément depuis une région soumise au flux stellaire ultraviolet,
c’est donc que ¢-C3H, au moins — mais c¢’est doute vrai pour les deux autres
especes — émet, depuis une région tres éclairée de la PDR. Ceci n’avait jamais
été montré.

Dans IC 63, une PDR vue de face, il est a prior: plus difficile de séparer
les contributions a I’émission totale dues d’une part au gaz éclairé (I'enve-
loppe du nuage) et d’autre part au coeur dense sous-jacent. Nous avons donc
procédé par comparaison. Sur la figure 3.39, la comparaison des raies de CO
avec celles de '*CO montre un net déficit de I'isotope rare dans la queue
d’émission de la PDR. Interprété comme la signature d’'une photodissocia-
tion, ce déficit indique que cette zone est soumise a un fort rayonnement
ultraviolet. Mais I’émission de CoH et c-C3Hy y reste significative. La simi-
larité des profils de raie entre ces deux espeéces, CO, et méme C et CT (voir
Jansen et al. 1996, 1996b) montre encore plus clairement que les hydrocar-
bures sont bien présents dans ’enveloppe de 1C 63.

Nous avons aussi observé des hydrocarbures dans les parties éclairées de
la PDR de p Ophiuchi Ouest. Sur la figure 3.47, les variations d’émission
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de CoH et c-CsHy vers lextérieur de la PDR sont bien corrélés. C80, au
contraire, disparait sous l'effet du rayonnement ultraviolet qui le détruit (voir
aussi figure 3.48).

L’émission des hydrocarbures est corrélé a celle des PAH

Nous avons montré pour la Téte de Cheval que I’émission des hydrocar-
bures a grande échelle était bien mieux corrélée a I’émission des PAH (figures
3.8, 3.9, 3.10) qu’a celle de CO. A petite échelle, les observations sont encore
plus convaincantes: ¢-C3Hs est parfaitement corrélé a I’émission infrarouge
sur le bord de la PDR (figure 3.18). C’est la premiere fois & notre connais-
sance qu'un lien observationnel entre PAH et hydrocarbures est établi a cette
échelle.

Dans IC 63, compte-tenu des effets de lobe en millimétrique et de la struc-
ture a petite échelle de I'émission des PAH (cf. figure 3.32 et tableau 3.11),
la corrélation est moins nette. On peut simplement noter que, dans la région
du troisieme pic d’émission des PAH (qui correspond a la queue d’émission
de CO), I"émission de CoH et ¢-C3Hy reste forte comparée a celle de CO
(figures 3.38 et 3.39).

Nous n’avons pu réaliser qu’une coupe dans p Oph Ouest, a 'aide d’un
instrument d’assez faible résolution angulaire. Cependant, les variations d’in-
tensité de I’émission des hydrocarbures comparées a celles des PAH suggerent
la encore une étroite relation (figure 3.47). Une démonstration plus convain-
cante, comme celle apportée pour Téte de Cheval, nécessiterait des observa-
tions a plus haute résolution dans des sources a la fois intenses et géométrique-
ment simples.

Les abondances des hydrocarbures varient ensemble et sont hiérarchisées

La tres bonne corrélation de I’émission des hydrocarbures®, malgré les
changements de conditions physiques dans ces nuages denses éclairés, se tra-
duit par des rapports d’abondances a peu pres constants entre ces especes.
Le rapport [¢-C3Hz]/[CoH], par exemple, est constant a un facteur 2 pres —
principalement di aux incertitudes sur les conditions physiques — voire mieux
(cf. tableaux 3.8, 3.17 et 3.24). Ce résultat est a rapprocher des travaux de
Lucas & Liszt (Lucas and Liszt, 2000), qui observent — en direction de nuages
diffus — des variations d’abondances de ces deux especes en proportions fixes.

C4H et ¢-CsH,, 10 a 20 fois moins abondants que CsH, ont des abon-
dances comparables (~1-2x107"). Viennent ensuite les isomeres cyclique et

5. Dans la Téte de Cheval on pourrait presque, connaissant I’émission de CyH, en
déduire celle de ¢-C3H> avant méme de observer (cf. figure 3.11).
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linéaire de CsH, respectivement 50 et 100 fois moins abondants (tableau
3.25). Comme dans les nuages sombres, les isomeres linéaires sont plus rares
dans les PDR (au moins la Téte de Cheval) que leur contrepartie cyclique.
Il faut cependant remarquer que le rapport [c-C3H,]/[FC3Hs| est beaucoup
plus important (~30) que le rapport [¢-C3H]/[FC3H] (~2).

TaAB. 3.25 — Abondances relatives dans trois PDR et dans le gaz diffus

Source [CzH}/[Hg} [C—CgHg}/[CgH] [l—C3H2]/[C2H} [C4H]/[C2H} [C—C3H}/[CQH] [l—CgH]/[CzH}
(10—%) (102) (1073) (10—2) (10~2) (1072)
B33 (CO) 1.7 6.5(30.8) <1.9 5.9(30.7) <1.2 <1.4
B33 (IR) 1.7 5.8(40.7) <1.9 12((£1.5) 2.2(40.6) 1.2(£0.6)
IC 63! ?? 4.3(£2.4) ?? 4.3(40.8) <1.4 <6.7
p Oph? ?? 10 ?? 20 ?? ?7?
gaz diffus®  2.9(£1.3) 4.8(£2.4) 77 ?7? 77 <28

MPosition (10,-10) ; P)Sur la coupe, en Aa = 677 ; GLucas & Liszt, 2000.

3.5.2 Confrontation aux modeles de chimie

Le modele de PDR de Meudon (Le Bourlot et al., 1993) a été utilisé
comme outil de comparaison a nos résultats. Il a été adapté par Evelyne
Roueff & deux bases de réactions chimiques différentes: la base UMIST95
(Millar et al., 1997 ; Le Teuff et al., 2000) d’une part et celle du New Standard
Model (Bettens et al., 1995; Terzevia & Herbst, 1998) d’autre part. Nous
présentons ici les résultats des modélisations réalisées pour des conditions
semblables a celles de la Téte de Cheval: ng, = 2 x 10t em ™2 et x = 100. IIs
sont en désaccord avec les observations sur au moins trois points.

Un désaccord sur la distribution spatiale

Les deux modeles prédisent une absence d’hydrocarbures au bord de la
PDR, leur pic d’abondance se situant a 20 arcsec (Ay = 2 mag) en retrait
par rapport a la transition H/Hy (& la position 0arcsec sur la figure 3.50).
Ce n’est pas ce que 1’'on observe. Nous avons vu que les hydrocarbures sont
présents en grande quantité dans les régions éclairées des nuages denses —
tracées par 1’émission des PAH.

Un désaccord sur les abondances

Alors que les abondances prédites pour CoH sont correctes (au pic), elles
sont sous-estimées d’au moins un facteur 10 pour les molécules plus complexes
C3Hy et C4H (figure 3.50).
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Fic. 3.50 — Variations d’abondances prédites par deur réseauxr de chimie
intégrés au modele de PDR de Meudon (LeBourlot et al., 1993) a travers
une PDR wvue par la tranche (ng, = 2 x 10 em™ ; x = 100) et située a
450 pc. Le modele UMISTI5 prend en compte les isomeres de CsH et C3Hs.
Nous n’avons représenté ici que l’espéce cyclique.

Un désaccord sur la hiérarchie des abondances

La hiérarchie des abondances entre especes donnée par les modeles n’est
pas non plus en accord avec les observations. On constate par exemple sur
la figure 3.51 que 'abondance de C3H (isomeéres confondus) devrait étre
supérieure a celle de C3H, (idem), ce qui n’est pas observé.

3.5.3 Voies de recherche
Revoir les taux de photodissociation des hydrocarbures?

Nous avons vu que, historiquement, les modeles de chimie ont été concus
pour reproduire les abondances observées dans les nuages sombres, ces régions
ou les photons ne pénetrent pas. Ainsi, les calculs de taux de photodissocia-
tion n’ont pas toujours été une priorité des astrochimistes. Cela est parti-
culierement vrai pour les especes “rares” comme celles qui font 1'objet de
cette étude. En conséquence, les taux de photodissociation utilisés dans les
réseaux de réactions sont tres peu documentés.

Les bases UMIST95 et NSM utilisent des taux de photodissociation de 1
x 107257t pour C3H,, C3H et C4H. Ces valeurs sont essentiellement tirées
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F1G. 3.51 — Rapports d’abondances avec CoH de trois hydrocarbures calculés
grace au modeéle de Meudon (LeBourlot et al., 1993) a travers une PDR vue
par la tranche (ng, = 2 x 100 em™; x = 100) et située a 450pc. Pour
UMISTY95, nous n’avons représenté que l’espece cyclique.

d’un compte-rendu de conférence de van Dishoeck (1988) et de la base de
réactions de Herbst et Leung (1986). On notera que les valeurs calculées
par van Dishoeck (1988) ne sont précises qu’a un ordre de grandeur pres.
Quant aux taux de photodissociation utilisés pour C,H, ils different d’un
facteur 2 entre les deux réseaux: UMIST95 utilise la valeur de van Dishoeck
(1988) dans un champ de Draine (5.1 x 107!%s71), plus faible que celle
du NSM. Les taux de photodissociation des hydrocarbures plus complexes,
pour finir, sont largement inconnus. Leur abondance peut pourtant influencer
celles des especes plus petites, par le jeu des processus d’ionisation puis de
recombinaison dissociative.

On constate donc que les taux de photodissociation des hydrocarbures,
des données cruciales pour l'interprétation de nos observations dans les PDR,
ne sont pas suffisamment connus. CoH, C3H, C3H, et C4H (entre autres) sont
peut-étre moins fragiles qu’on ne le pense. Nous n’avons pas d’indication a
ce sujet. Citons tout de méme Freigovel et al. (1995), qui notent dans un ar-
ticle consacré a la spectroscopie électronique des chaines carbonées linéaires
(6 atomes de carbone ou plus) que "[...] of relevance is the observation that
the ConH (n = 8-8) chains are photolytically very stable. They cannot be
destroyed by UV photons down to 200nm, and in fact Cg and CgH persis-
ted even in the presence of 10.2eV photons.”. Cette propriété est peut-étre
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extrapolable a n < 3.

Compléter les réseaux de chimie en phase gazeuse?

Les réseaux de chimie UMIST95 et NSM sont essentiellement composés
de réactions ion—neutre, rapides, exothermiques et dépourvues de barrieres
d’activation. La classe de réactions neutre—neutre est pourtant importante
dans certains types de chimie des hydrocarbures, comme par exemple les
processus de combustion (Kaiser et al., 2000). Se pourrait-il qu’une ou plu-
sieurs réactions de ce type, négligées dans les modeles de chimie interstellaire,
interviennent de fagon décisive dans la synthese de nos especes? Les réactions
neutre—neutre ont été introduites avec succes dans les modeles d’enveloppes
d’étoiles carbonées en fin de vie (e.g. IRC+10216; voir par exemple Millar &
Herbst, 1994), ot les conditions de température et de densité sont favorables.
Mais nos régions de photodissociation ne sont pas aussi denses: les premieres
tentatives d’inclusion d’'une chimie de combustion dans le modele PDR de
Meudon n’ont pas été trés encourageantes (Roueff, com. pers.).

Envisager une production des hydrocarbures & partir des PAH?

La nette corrélation spatiale que ’on observe entre les hydrocarbures et
les PAH suggere d’aller chercher en direction de ces molécules géantes la
cause de la surabondance de C3H, C3H, et C4H.

On pourrait d’abord objecter que, pour des raisons liées au champ de
rayonnement ultraviolet, ¢’est 'abondance du carbone réactif (C, C*) qui
varie comme celle des PAH. Dans ce cas, la corrélation avec les hydrocar-
bures soulignerait simplement le fait que leur production en phase gazeuse
est favorisée en présence de carbone. Ce point de vue n’explique pas, ce-
pendant, leur pérennité dans cet environnement hostile. Car si 'on suppose
qu’ils sont effectivement photodissociés rapidement, il nous faut trouver une
source de molécules susceptibles de réagir avec C pour former les quantités
d’hydrocarbures que nous observons.

La photoérosion des PAH pourrait étre cette source. Plusieurs travaux,
tant théoriques qu’expérimentaux, ont en effet montré ces dernieres années
que ces molécules étaient susceptibles de se fragmenter sous 'effet de chocs
ou du rayonnement ultraviolet (Smith 1984; Fink et al. 1984; Leach 1987;
Wild & Koild 1987; Buch 1989; Datta et al. 1989; Léger et al. 1989; Allain
et al. 1996a, 1996b; Scott et al. 1997; Verstraete et al. 2001; Le Page et al.
2003 et références citées). Cette production d’hydrocarbures — par exemple
CsHy — et d’agrégats carbonés — Cy, C3, etc. — en marge de la chimie en phase
gazeuse expliquerait-t-elle la surabondance observée?
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D’une fagon générale, ’abondance d’une especes chimique X au cours du
temps est donnée par une équation du type:

% = Zkfiﬁi%‘ — zl:kdl.%‘l[X] (310)

ij

ou ky,. et kg, sont respectivement les taux de réaction entre les especes x; et
x; — qui forment X — et les taux de réactions entre les especes x; et X — qui
la détruise.

En notant [X], I'abondance calculée par un réseau de chimie en phase
gazeuse, nous pouvons réécrire cette équation :

A X

o = K = s{[X],

Et si I'on considére que 1’'abondance observée [X], est due a un mécanisme
de production nouveau, noté Kg, alors:

X,

p = K{ - Htli[X]o + K{

[’accord entre abondance observée et calculée est donc réalisé, a 1’équilibre,
pour:
Kg = ’itli([X]o - [X]r) (3'11)

Le terme de droite de I’équation 3.11 s’exprime simplement si ’on considere
que la photodissociation est la principale voie de destruction des hydrocar-
bures dans les PDR. Pour une PDR ou le flux ultraviolet vaut y, on a:

K1 ([X]o = [X]r) = x % ka > ([X], = [X])

Soit, dans le cas de la Téte de Cheval (xy = 100) et pour la molécule
CsH,, pour laquelle nous avonc vu que le taux de photodissociation valait
1x107?s7! et que I'abondance observée était de 'ordre de 1077 (tableau
3.25), 10 fois plus forte que celle prédite par les modeles (figure 3.50) :

K4([X], — [X])p) > 10716571
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Supposons maintenant que la production supplémentaire de C3Hy est
entierement due a la photoérosion des PAH par détachement d’acétylene
suivie de réactions rapides du type:

(jAF + (72}ié — (73fix+ + H

(73}¥2+ + }]é — (73}¥§+ + hv
(73}15% +e — (jgfié + H

Si k%55 représente le taux de photodissociation des PAH de taille n, d’abon-
dance xPAH  par détachement d’un acétylene, le taux de production de CsH,

s’écrit alors:

K =axxx K&, =axxx Y kbsglAl
n

ol « est le facteur de rendement global des réactions ci-dessus.

Nous considérerons par la suite des PAH contenant uniquement 50 atomes
de carbone. Ce choix est justifié a la fois par la forte décroissance des taux de
photodissociation des PAH & mesure que leur taille augmente (Le Page et al.,
2003), par les abondances de ces especes, de plus en plus faibles lorsqu’elles
grossissent, et par le fait que les PAH de petites tailles sont tres rapidement
détruits (Allain et al., 1996a,b; Le Page et al., 2003). En considérant que 10%
du carbone interstellaire est dans les PAH de cette taille, on peut écrire:

0.1 x [C]
20

diss

K{:axxka X

Soit, en utilisant kdi** ~ 2 x 1079s~! (Le Page et al., 2003), [C] = 3 x 1074,
et pour les conditions d’éclairement de la Téte de Cheval :

Kl =ax107"3s!

La proportion de molécules d’acétylene détachées des PAH qui se trans-
forme en C3H, nous est inconnue. Remarquons simplement qu’un rendement
de 1/1000 suffit a expliquer la surabondance de cet hydrocarbure. L’injec-
tion d’acétylene dans la phase gazeuse par photoérosion des PAH ne doit
donc pas étre négligée. Elle pourrait peut-étre expliquer les désaccords entre
observations et modeles de chimie dans les PDR.

Si 'on prend en compte ’ensemble des hydrocarbures, la conclusion est
la méme. LL’abondance totale des hydrocarbures dans les PDR est d’environ



182 CHAPITRE 3. HYDROCARBURES DANS LES PDR

10~ 7 (Gerin et al., 2003). Ainsi, le taux de photodissociation global des hy-
drocarbures dans une PDR comme la Téte de Cheval vaut — si (k,‘f?j) est
leur taux de photodissociation moyen en s™! et xfl‘;td leur abondance totale:
kit = xx (kilssy <oty xng = 1001079 %1077 x4x10* = 4x 107" em™3s™".
Soit un ordre de grandeur de moins que le taux d’injection d’hydrocarbures
dans la phase gazeuse par photoérosion des PAH, que I'on peut approxi-
mer par K4 x ng =4 x 109 em 3s* (ici & = 1 puisque nous considérons
’ensemble des hydrocarbures). L’injection d’acétylene dans le gaz par frag-
mentation des PAH peut donc contribuer a la formation des hydrocarbures

dans les PDR.

3.5.4 Bilan du carbone dans les PDR

Nous tentons ici un bilan du carbone dans les régions de photodissocia-
tion. Les abondances observées dans les nuages diffus étant comparables a
celles calculées dans les PDR (voir [CoH] et [¢-C3Hy| donnés dans le tableau
3.8 et les valeurs de Lucas & Liszt 2000), nous avons combiné les mesures
en absorption disponible dans la littérature a celles réalisées dans la Téte
de Cheval. Bien entendu, puisque nous combinons des valeurs obtenus dans
différentes sources et a différentes longueurs d’onde, les résultats (tableau
3.26) ne peuvent avoir qu’une signification statistique.

TAB. 3.26 — Bilan du carbone dans les régions de photodissociation

Nombre d’atomes de carbone N/N(H>) [C]/[Chot]
1(C*, C, CO, ..) 26 x 10 * 1
1 (CH, CH™, ...) 7.0 x 10~% 2.7 x 10~
2 (Cy, Coll, ... 8.0 x 10~¢ 6.0 x 10~
3 (C3, C3Hy, ...) 6.0 x 107° 7.0 x 107°
4 (Cy, C4H, ) 2.0 x 1077 3.0 x 107
5 (Cs, ...) < 6.0 x 10710 < 1.0 x 10
~50 (PAT, ...) 1.0 x 107!

Références: ce travail (tableau 3.8); Liszt & Lucas, 2002; Roueff et al., 2002; Oka et al., 2003 ;
Cernicharo et al., 1999 ; Cernicharo et al., 2002; Allamandola, 1996 ; Galazutdinov et al., 2001.

Nous utilisons une abondance totale de carbone en phase gazeuse [C/H],.. = 1.3 x 1074

On remarque cependant une nette tendance: la proportion de carbone
piégée dans les molécules décroit d’abord fortement en fonction du nombre de
C dans la molécule, puis tend a se stabiliser pour les molécules possédant trois
atomes de carbone ou plus. Si cette tendance se confirme, les perspectives
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de détection de nouvelles especes carbonées dans les PDR sont prometteuses
pour l'avenir. Un bémol cependant: avec le nombre d’atomes de carbone
piégé, c’est le nombre total de molécules possibles qui augmente. La quan-
tité totale de carbone étant "diluée” dans de multiples especes, leurs abon-
dances individuelles seront forcément plus faibles que celles des molécules plus
simples. Sauf si la chimie interstellaire privilégie certaines formes isomériques,
par exemple les chaines linéaires.

Il faut noter cependant que Cernicharo et al. (2001) ont découvert la
molécule aromatique benzene (CgHg) dans la nébuleuse proto-planétaire CRL 618,
alors que Cg n’a toujours pas été détectée. L’existence des PAH, ces molécules
aromatiques géantes, suggere en outre la présence d’especes aromatiques plus
petites dans le milieu interstellaire.

Comparaison a TMC-1 et L 134N

Sur la figure 3.52, le bilan des especes carbonées recensées dans les régions
de photodissociation (et le milieu diffus) est comparé au bilan du carbone
dans TMC-1 et L 134N (voir tableaux 2.1, 2.15 et 3.26).

On constate d’abord que, pour ne < 4, les abondances des molécules
carbonées sont similaires dans les PDR et les nuages sombres a un ordre
de grandeur pres. Autrement dit, les hydrocarbures et carbon clusters, qui
constituent I’essentiel du carbone détecté dans les PDRS, sont abondantes
dans ces régions pourtant soumises a un champ UV. Comme le réservoir de
carbone dans la phase gazeuse est plus important dans les PDR — car CO
n’est pas en partie collé sur les grains comme c’est le cas dans les nuages
sombres — les petites molécules carbonées semblent moins y contribuer au
bilan du carbone. Il faut cependant garder a l'esprit que l'inventaire des
molécules carbonées dans les PDR ne fait probablement que commencer.
En particulier, il serait fort intéressant d’y rechercher des cyanopolyynes —
a commencer par HC3N — puisque ces molécules représentent une fraction
importante des especes carbonées dans TMC-1.

Le deuxieme point est qu’au vu des courbes de la figure 3.52, nous avons
de bonnes chances de détecter des especes telles que ne > 4 dans les PDR.
HC;5N, peut-étre, mais d’abord CgH puisque C,H a été observé (et méme
cartographié) dans la Téte de Cheval.

6. Pour ng > 2.
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FiG. 3.52 — Bilan comparé du carbone entre les PDR, TMC-1 et L 13/N.
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Conclusions et perspectives

Nous avons consacré ce travail de these a 1’étude des hydrocarbures dans
le milieu interstellaire. Plusieurs aspects ont été abordés, dont la chimie de
ces especes, leur distribution dans les nuages sombres et les régions de pho-
todissociation, leur contribution au bilan du carbone en phase gazeuse. Nous
espérons ainsi avoir fait progresser notre connaissance de ces molécules et
ouvert des pistes pour des recherches futures.

Nos principaux résultats sont les suivants:

1) Les hydrocarbures — au moins jusqu’a C,H — sont présents dans les
régions de photodissociation avec des abondances comparables a celles des
nuages sombres. On les observe en particulier dans les zones directement
soumises au champ ultraviolet (Ay < 1) ou leur émission est spatialement
corrélée a celle des PAH.

2) Les modeles de chimie ne sont pas encore adaptés aux régions de pho-
todissociation pour ces especes. Excepté pour la molécule CoH, ils prédisent
des abondances inférieures d’au moins un ordre de grandeur a ce que 'on
observe. Ces modeles prédisent aussi une séparation spatiale entre ’appari-
tion des hydrocarbures et le bord des PDR, en désaccord flagrant avec les
observations.

3) Un mécanisme de production lié aux PAH pourrait expliquer la présence
des hydrocarbures dans les régions éclairées des PDR. Par exemple, 'injection
d’acétylene (et/ou d’agrégats de carbone comme C,, Cj, etc.) dans la phase
gazeuse par photoérosion des PAH semble pouvoir former des hydrocarbures
a un taux suffisant pour compenser leur destruction par photodissociation.

4) Les hydrocarbures sont présents dans ’enveloppe du nuage sombre
[L134N. Leurs abondances correspondent en outre a celles d’une chimie riche
en carbone, ce qui conforte I'idée que le carbone atomique est présent en
abondance dans I’enveloppe des nuages sombres.
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5) Le rapport d’abondance des isomeres cyclique et linéaire de C3H, est
plus élevé dans les nuages denses que dans les environnements diffus (Cerni-
charo et al., 1999; Fossé et al., 2001). Qualitativement, nous avons montré
que ce rapport dépendait de ’abondance électronique.

6) Les molécules CgH et -C3H, sont communes dans les nuages sombres.
Nous avons détecté CgH dans 8 des 10 nuages que nous avons observés.
L’isomere linéaire de C3H, a été détecté partout. TMC-1 reste cependant
unique par l'intensité de ses raies, notamment en CgH.

Ce travail sur les hydrocarbures dans les nuages sombres et les régions de
photodissociation peut étre approfondi et poursuivi de plusieurs manieres.
Nous proposons ici quelques pistes.

L’étude des hydrocarbures dans les PDR et leur lien avec les PAH est
un sujet de recherche en soi. Pourquoi I’émission des hydrocarbures est-elle
corrélée a celle des PAH? Pourquoi ces especes facilement photodissociées
sont-elles si abondantes sur les bords éclairés des nuages denses?

Nous avons interprété nos résultats dans le cadre d’un modele station-
naire. Il est possible toutefois que la progression du front de photodissociation
dans un nuage éclairé ne soit pas négligeable devant le temps caractéristique
de photodissociation des hydrocarbures. Ces especes, formées en quantité
dans le nuage sombre puis détruites ”lentement” au passage du front de pho-
todissociation, pourraient alors subsister un temps jusqu’au front lui-méme
avec des abondances supérieures a celles prédites par la chimie des PDR sta-
tionnaires. Nous n’avons pas testé cette hypothese mais il serait intéressant
de confronter nos résultats a un modele non stationnaire.

Notre premiere approche du probleme a consisté a nous interroger sur
la fragilité des hydrocarbures face a la photodissociation. Nous avons fait
remarquer que les taux de photodissociation utilisés dans les modeles d’as-
trochimie étaient tres peu documentés et de toute facon mal connus. Il serait
donc intéressant, dans un premier temps, de faire fonctionner ces modeles en
utilisant des taux plus bas. Une réconciliation avec 1’observation, au moins
qualitative, pointerait la nécessité de nouveaux calculs de ces taux de pho-
todissociation pour les hydrocarbures. Ces données importantes nous font
défaut a I’heure actuelle.

Une seconde approche est de lier 'abondance des hydrocarbures a la
présence des PAH. Un calcul rapide montre que la photoérosion de ces molécules
géantes semble capable de produire suffisamment d’acétylene (par exemple)
pour augmenter localement 1’abondance des hydrocarbures malgré leur taux
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de photodissociation élevé. L’hypothese pourrait étre testée en incluant dans
les modeles de PDR une réaction qui injecterait de ’acétylene dans la phase
gazeuse. Cette création de matiere ex nihilo — c’est-a-dire, ici, & partir de
la phase solide du milieu interstellaire — pourrait cependant poser quelques
problemes puisque la conservation de la masse est 'une des conditions aux
limites des modeles d’astrochimie. D’un point de vue observationnel, il serait
intéressant de mettre en évidence le lien entre hydrocarbures et PAH dans
d’autres PDR vues par la tranche que la Téte de Cheval, pour laquelle nous
sommes limités en résolution spatiale.

Cet objet reste cependant tres prometteur. Peu étudiée jusqu’a un passé
récent, il ne fait aucun doute que la Téte de Cheval est une cible de choix
pour I’étude des PDR. Il existe désormais plusieurs cartes de la Tete de
Cheval dans les longueurs d’ondes infrarouges et nous avons vu qu’il s’agit
aussi d’une source d’émission intense en millimétrique. Elle est donc tout
indiquée pour des observations avec le PdABI et ALMA. L’interférometre sub-
millimétrique, en particulier, permettra a la fois de confirmer la corrélation
spatiale entre hydrocarbures et PAH pour les espéces "lourdes” (C4H, CgH,
...) et de compléter le bilan du carbone dans cet objet.

Nous avons vu que les perspectives de détection de nouvelles molécules
carbonées étaient en effet prometteuses dans les PDR. La recherche de HC3N,
HC;5N et CgH est I'un des projets mis en ceuvre actuellement pour continuer
ce travail de these. La production des cyanopolyynes est-elle favorisée dans
les régions de photodissociation?

Le recensement des hydrocarbures dans L 134N doit aussi étre pour-
suivi. En particulier, il serait fort intéressant de cartographier completement
I’émission de C,H dans le nuage et de la comparer a celle d’un traceur de
région dense. Nous nous attendons a des distributions différentes si C4H émet
bien depuis ’enveloppe de L 134N. Pour les especes plus lourdes, nous avons
travaillé a la limite de sensibilité du télescope de 'TRAM. Aussi faudra-t-il
sans doute attendre ALMA pour aller plus loin dans cette direction.

Enfin, nous proposons de confirmer le lien entre abondance électronique
et rapport [¢-C3Hy|/[lFC3Hs] de fagon observationnelle. Une premiere étape
consisterait a déterminer ce rapport dans les nuages ot nous avons observé
FC3Hy et & comparer sa valeur & celle de [NoDT]/[NoH™], censé étre une
mesure indirecte de ’abondance électronique. Nous pourrions ainsi obtenir
une calibration relative de [¢-C3Hs]/[FC3Hs] en fonction de z(e~). Ce rapport
pourrait ensuite étre utilisé comme sonde de 1’abondance électronique dans
des environnements ou les molécules deutérées ne sont pas détectées et ou la
mesure de z(e”) est donc impossible actuellement.
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A et CH3C,H-F soient faux (dans le cas ci-dessus nous avons
fait les calculs avee N =10%em™2). . . . . . ... .. .. ...
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trait pointillé — et E — trait plein — de CH3CyH a la posi-
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(K=0,J=0)et (K=1,J =1), respectivement état fonda-
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est donné en unités MKS. . . . . ... ... ... ... ...
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vitesse est donnée en abscisse inférieure pour les deux tran-
sitions a 85634.0 MHz et en abscisse supérieure pour celles a
85672.6 MHz. Dans les deux cas, la vitesse de référence est
celle du nuage (2.4km s™'). . .. ...

Transitions de C4H observées a 19 GHz dans L134N. . . . . .
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carbures. . . . . . .. 83
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3.1 Stucture schématique d’une région de photodissociation (modele
stationnaire). La PDR est éclairée par la gauche et s’étend jus-
qu’aux régions ou Oy n’est plus sensiblement photodissociée,
vers Ay ~ 10 (figure extraite de Hollenbach & Tielens 1997). . 91

3.2 Les principales réactions de la chimie de I'oxygene (a) et du
carbone (b) dans les PDR. D’apres Sternberg & Dalgarno (1995). 92
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Annexe A

Les molécules détectées dans
I’espace

Adapté de la page web http://www.lra.ens.fr/ pemi/table-mol.html

Composés hydrogénés
H, HD H;" H,D"

Chaines et cycles carbonés

CH CH" Cy CH, CCH (5
CH; CyH, I-CsH c-CsH CH, C47
c-C3Hy  [-C3H, C,H Cs CHy CsH
I-H,C, HC4H CH3CCH CgH Cg¢Hy HCgH
C-H CH;C,H CgH CesHs
Composés contenant de ’hydrogene, de ’oxygeéne et du carbone
OH cO CO* H,O HCO
HCO™ HOC* (0 COq H;0"
HOCO™* H,CO C30 HCOOH CH,CO
H,COH™ CH;0H CH,CHO HC,CHO C50
CH3CHO c-CoH,O0 CH30CHO  CH;OHCHO CH3COOH
CH,CHOH (CH3),0O CH3CH,OH (CHj3),CO CyH;OCH;

HOCH,CH,OH
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Composés contenant de I’hydrogene, de ’azote et du carbone

NH CN NH, HCN HNC NoH™*
NH; HCNH* H,CN  HCCN CsN CH,CN
CH,NH  HGC3N HC,NC NH,CN CsNH CH3;CN

CH;NC HC3NH*' C;N CH3NH, CoH3;CN  HCyN
CH3C3N  CoH5CN HC;N  CH3Cs;N? HC¢N HC; N

Composés contenant de ’hydrogene, de oxygene, de 1’azote et
du carbone

NO HNO N,O HNCO NH,CHO

Composés soufrés, silicés et autres especes

SH CS SO SOt NS  SiH  SiC
SiN  S8i0O SIS  HClI NaCl AlCl  KCl
HF AIF CP PN S (S SO,
OCS HCS* ¢Si0, SiICN NaCN MgCN MgNC
H,CS HNCS C,S  ¢SiC; SiH, SiC,  CH,SH
;S FeO  AINC

Espeéeces deutérées

HDO CCD DCO* DCN DNC N,D*
NHyD ND,H NDs HDCO D,CO HDS
DC;3N DCsN C4D CH,DCCH CH3;DCN DS
CH,DOH CD,HOH CH30D c-C3HD HDCS

Les caracteres italiques indiquent une détection via des transitions électroniques
(UV-visible).

Les ions moléculaires sont en caracteres gras.

Les especes détectées uniquement dans les enveloppes circumstellaires et les
nébuleuses (proto)planétaires sont soulignées.

Les molécules incluant des isotopes mineurs (13C, 80, 170, ®N, 29Gi, 34§,
335, etc) ne sont pas pris en compte.
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Annexe B

Température de brillance et
facteur de dilution

Nous nous intéresserons ici au cas ou la source est plus petite que le lobe
du télescope.

Basiquement, lorsque nous observons une source de rayonnement, nous
mesurons le produit de la distribution de la source en chaque point (6, ¢) dans
I’angle solide de la source (2g par la réponse du télescope. Cette quantité,
la température d’antenne Ty, s’exprime en fonction de la distribution de la
température de brillance de la source T,(, ¢), du diagramme de rayonnement
de antenne (normalisé) f(f, ¢), et d’un facteur de rendement 7, — qui traduit
les pertes résistives de 'antenne — de la facon suivante:

Ta= 2= [ 13(0,6)(0,6)d0 x e, (B.1)
A Jsource

ou 7, est 'opacité de 'atmosphére au zénith, A = 1/sin(el) est la masse

d’air, et Q24 est 'angle solide du diagramme de rayonnement de ’antenne

QA:iAﬂfwﬁwdQ. (B.2)

Les procédures de calibration des télescopes millimétriques font généralement
intervenir une mesure sur le ciel, et produisent des spectres gradués en unité
de 7. L'unité T est reliée a la température d’antenne 74 par
T
T = =2 x emh (B.3)
nr
ol Ng, le forward beam efficiency, est I'efficacité de la transmission atmosphérique
sur les 27 stéradians du diagramme d’antenne dirigés vers le ciel. La gradua-
tion en T simule donc la température d’antenne d’un télescope placé ”hors
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atmosphere”. Dorénavant, le terme température d’antenne se réferera a cette
quantité.

En introduisant ¢(#, ¢) — la fonction normalisée de distribution de brillance
de la source — I'équation B.1 peut se réécrire

Ny 1 QE
T = ———04T, B.4
AT Qe Qs (B.4)
oll 25 est angle solide de la source
Q5= [ w0, 0)a0, (B.5)

et (25, est 'angle solide de la source moyenné par le diagramme de rayonne-
ment de "antenne

Oy = / 0(0,6)f(0,9)d. (B.6)

Posons K = Qg /s, — ce facteur corrige la température d’antenne de Peffet
de dilution du signal dans le lobe du télescope, nous I'appelerons facteur de
dilution — et introduisons le beam efficiency, rapport de ’angle solide du lobe
d’antenne principal sur ’angle solide du lobe d’antenne total

1
=g [ f(0,0)d = /. (B.7)
A Jlobe principal
On obtient alors 10
* B S
T =n———"T,. B.8
A= e K QO b (B.8)

Le facteur K peut étre calculé explicitement. Pour une source a distribu-
tion gaussienne de largeur a mi-hauteur s et un lobe d’antenne gaussien,
nous avons

02 Qg
K=14-2=14-2 B.9
et I’équation B.8 se réécrit
1 Qp . nr
T, = —(1+—)—=T7%. B.10
’ 777“( Q5)77B A ( )

La quantité (np/np)T% représente la température de brillance qu’au-
rait une source qui remplirait exactement le lobe principal. Elle est appelée
température de lobe principal et est notée Typ (pour main beam temperature).
En outre, un télescope de qualité correcte, le facteur 7, est tres proche de 1
(Gordon et al., 1992). Il s’ensuit que la température de brillance intrinséque
d’une source de taille inférieure au lobe d’antenne s’écrit:

Ty = (1+ =2VTyp. (B.11)



213

Annexe C

Liste des publications

C.1 Revues a comité de lecture

— J. Cernicharo, P. Cox, D. Fossé & R. Giisten, 1999. Detection of linear
C5Hy in absorption toward continuum sources, A& A, 351, 341.

— D. Fossé, J. Cernicharo, M.Gerin & P. Cox, 2001. Molecular carbon
chains and rings in TMC-1, ApJ, 552, 168.

— A. Abergel, D. Teyssier, J.P. Bernard, F. Boulanger, A. Coulais, D.
Fossé, E. Falgarone, M. Gerin, M. Perault, J.-.. Puget, L. Nordh,
G. Olofsson, M. Huldtgren, A.A. Kaas, P. André, S. Bontemps, M.M.
Casali, C.J. Cesarsky, M.E. Copet, J. Davies, T. Montmerle, P. Persi
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