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Résumé

L'étude de la transition entre les disques proto-planétaires riches en gaz et les disques de dé-
bris, dans lesquels le gaz a disparu au bout de quelques millions d’années, est essentielle pour
contraindre les mécanismes de formation planétaire. De plus en plus de disques de débris riches
en gaz sont détectés. Certains de ces disques possedent méme des caractéristiques qui laissent
présumer que le gaz y est d’origine primordiale a la différence de la poussiére.

C’est a ces disques hybrides que je m’intéresse tout particulierement dans cette these. Grace
aux interférometres ALMA et NOEMA, j'ai pu observer en détails le disque de débris autour de
I'étoile HD 141569, de type spectral A0V, d4gée d'une dizaine de millions d’années. Mes observa-
tions révelent un disque de gaz d’origine primordiale en cours de dissipation, ce qui fait de ce
disque un systeme hybride. La poussiere millimétrique y a aussi évolué, puisque son émission est
faible et possede un indice spectral caractéristique de grains qui ont grossi.

Afin de détecter de nouveaux disques hybrides, j'ai observé le gaz CO dans 25 disques de
débris avec APEX et le 30 m de 'IRAM. Autour de HD 23642, le gaz semble étre détecté a 40 et
pourrait correspondre a un disque singulier, puisqu’il entoure une binaire de ’amas Pléiades, dont
I'age est estimé a 125-130 millions d’années.

Pour différents stades d’évolution des disques, 'émission du gaz et de la poussiére est cor-
rélée sauf pour les disques hybrides dont le rapport de flux est plus élevé, peut-étre a cause une
évolution rapide de la poussiere. Il reste a savoir si cette phase est généralisable a tous les disques
pour comprendre les implications de ce phénomene.

Mots-clefs : Disques proto-planétaires, disques de débris, formation planétaire, disques hy-
brides, interférométrie, ALMA, NOEMA.

FROM PROTO-PLANETARY DISKS TO DEBRIS DISKS: STUDY OF HYBRID DISKS.
Abstract

The study of the transition between proto-planetary gas-rich disks and debris disks, where
gas has disappeared in a few millions years, is crucial to constrain the planet formation mecha-
nisms. More and more gas-rich debris disks are detected. I have studied some of those disks where
observations suggest that gas is still primordial.

Thanks to radio interferometers such as ALMA and NOEMA, I have observed in details the
debris disk around the ten millions year old HD 141569 star, of spectral type AOV. My observations
reveal the gas disk is primordial and is dissipating, which makes the disk a hybrid system. The
millimeter dust has also evolved, since its emission is weak and has a spectral index f typical of
large grains.

To detect more hybrid disks, I have observed the CO gas in 25 disks with APEX and the IRAM
30 m. Around HD 23642, CO emission is detected at 40 and could correspond to a peculiar disk,
since it surrounds binary stars in the Pleiades cluster, which age is estimated around 125-130 mil-
lions years.

The emission of the gas and the dust is correlated for all types of disks but hybrids, where the
high flux ratio might be due to a rapid dust evolution. It remains to know whether this phase is
common to all disks to understand the implications of this phenomenon.

Keywords : Proto-planetary disks, debris disks, planetary formation, hybrid disks, interfer-
ometry, ALMA, NOEMA.
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res nec causa moratur
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et varias hominum gentis et saecla ferarum.

Toutes les fois d’ailleurs qu'une abondante matiere se tient préte, qu'un espace I'attend
et que rien ne fait obstacle, il est évidemment fatal que les choses prennent forme et
s’accomplissent. Et si par surcroit les germes sont en telle quantité que tout le temps de
I'existence des étres ne suffirait a les compter; si la méme force subsiste et la méme
nature pour les rassembler en tous lieux et dans le méme ordre que les atomes de notre
monde, il faut admettre que les autres régions de I’espace connaissent aussi leur globe,

leurs races d’hommes et leurs espéces sauvages.

Lucrece, De natura rerum, I, v.1067-1075 Traduction d’André Lefevre.
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Introduction

Des disques pour comprendre d’ot1 'on vient

Allongé par une belle nuit d’été a admirer le ciel, avec pour seule mélodie le souffle
du vent dans les arbres et les derniers chants des grillons, qui ne s’est jamais pris a réver
d’autres mondes, autour de chaque étoile que nos yeux nous donnent a contempler ? Qui
n’'a jamais songé a tous les mysteres que pouvait contenir I'immensité du ciel ? Qui n'a
jamais été envahi I'espace d'une seconde par la peur dévorante de penser que nous, si
petits étres humains, pouvions étre seuls dans cet univers? Qui n’a jamais eu envie de
savoir ? Cette soif de réponses m’a toujours faconnée et m’a emmenée jusqu’ici, jusqu’a
moi-méme contribuer a cette quéte.

La science d’aujourd’hui est tellement spécialisée qu'il est souvent bien difficile d’ob-
tenir des réponses a nos questions, tant elles ont d'implications. Comprendre comment
la vie est apparue sur Terre il y a quelques milliards d’années nécessite de comprendre
les résultats scientifiques les plus récents de la biologie, la microbiologie, la génomique,
la chimie, la biochimie, la géochimie, la géologie, la paléontologie, la paléoclimatologie,
I'astronomie, I'astrophysique et tellement d’autres encore !

Il fallait donc faire un choix parmi toutes ces disciplines, et le mien s’est porté sur l’as-
trophysique, pour me rapprocher de ces mondes lointains dont j'ai toujours révé. Pour
étre plus précise, je m'intéresse dans cette thése aux disques dans lesquels naissent les
planetes. Toute I'architecture des systemes planétaires, et donc celle du systéme solaire,
provient de cette étape cruciale de la matiere dans I'univers. Rassemblées sous la forme
d’'un disque riche en gaz et en poussieres, toutes les briques nécessaires a I'apparition
des planétes et de la vie vont se mettre en place. Il est donc important de connaitre les
conditions physiques qui existent dans ces disques pour comprendre les étapes qui per-
mettent a la matiere de passer des grains de poussieres aux planetes, puis de I’état inerte
au vivant.

Je consacre le premier chapitre de cette these aux techniques d’observation que j'ai
utilisées pour observer les disques autour des jeunes étoiles. Détecter et étudier le gaz et
la poussiére nécessite par exemple d’utiliser des instruments différents, qui observent a
plusieurs longueurs d’onde. Je détaille également la technique d’interférométrie dans le
domaine radio, qui nous permet de faire un bond en terme de résolution et d’observer
des objets plus petits et plus lointains.
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Dans le second chapitre, je remets en contexte les disques en détaillant 'histoire de
la matiere autour des jeunes étoiles, depuis la formation des étoiles, en m’attardant plus
particulierement sur les processus physiques en jeu dans les disques proto-planétaires
qui donneront naissance aux systemes planétaires. Je finis par décrire les disques de dé-
bris, derniere phase de I’évolution des jeunes systémes.

Je dédie le troisiéme chapitre a 'étude détaillée des observations que j'ai obtenues
d'un systeme en particulier, HD 141569. Le disque autour de cette étoile montre des
signes d’évolution, et semble en transition entre la phase protoplanétaire et disque de
débris. Il représente donc un objet test pour les théories de dissipation des disques et de
formation planétaire.

Peu d’objets hybrides ressemblant a HD 141569 ont été découverts, mais ces objets
ont des particularités qui méritent d’étre étudiées. Dans ce but, nous avons cherché a dé-
tecter de nouveaux objets, et je présente les résultats de ces recherches dans le quatrieme
chapitre, accompagnés d'une mise en contexte de ces disques afin de comprendre leur
spécificité.

Les perspectives qu'engage |’étude de ces disques sont nombreuses et sont présentées
dans le dernier chapitre, afin de montrer 1'étendue du travail qu'’il reste a mener pour
mieux saisir les origines des systemes planétaires, et peut-étre de la vie.

Sic itur ad astra
— C'est ainsi que l'on s'éleve vers les étoiles, Virgile, I’Enéide, IX, 641
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1.1 Méthodes observationnelles

Que ce soit pour observer les disques circumstellaires qui nous intéressent ou tout
autre objet sur Terre ou dans l'univers, notre principal outil est la lumiere. Pendant des
siecles, I’étre humain n’a eu acceés qu’a une infime partie du monde qui I'entourait, li-
mité par les capacités de son ceil. Instrument évolutif formidable, I'ceil n’est pourtant pas
adapté a I'observation des phénomeénes au-dela de la Terre.

Limitations spectrales Premierement, nous ne percevons a I’ceil nu qu'une infime par-
tie de notre monde : ce que l’on appelle la lumiére, ou lumiére visible, ne correspond qu’a
une fraction de la gamme de rayonnements que les objets émettent. D’autres instruments
sont donc nécessaires pour accéder a tout ce que I'ceil ne voit pas.

La figure 1.1 permet de replacer le domaine du visible parmi toute la gamme d’ondes
électromagnétiques qui existent : plus la longueur d’onde du rayonnement est courte (ou
la fréquence grande), plus le rayonnement correspond a des phénomeénes énergétiques
et chauds (rayons y produits par les trous noirs, les supernove). Les phénomenes moins
énergétiques, et donc moins chauds, vont produire un rayonnement a plus grande lon-
gueur d’'onde, comme les rayons X, les rayons ultra-violets, jusqu’au visible (longueurs
d’onde A comprises entre ~ 400 et 800 nm). Les longueurs d’ondes plus grandes que celles
du visible, de I'infrarouge aux ondes radio (A > 500 um), permettent quant a elles d’avoir
acces en particulier a 'émission de 'univers froid (émission des grains de poussiere).

Trous noirs Amas de Vision Galaxies SETI Pulsars 5
. ‘.‘ gaIaX|es * humaine
K |

/ ’17
* - ‘ @ Etoiles Planétes @ Grains de
. joactivi poussiéres Q.;

" Radioactivité e

]]]]:>~

Télécommu-
nications
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1105
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I ! ! ! >
10 12 10 -6 103 1 103
GammaW\/ /\/ Infrarouge %RM
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FIGURE 1.1 - Illustration du spectre de rayonnement, des ondes y aux ondes radio. Des exemples
d’objets émetteurs ou d’utilisation sont représentés pour les différents domaines.

Lobservation de I'univers dans le domaine visible ne donne donc acces qu’a une in-
fime partie de ce qu’il contient. Ce n’est qu’a partir du XX° siecle que le champ d’étude
s’est étendu, vers les ondes radio dans un premier temps. En effet, la découverte par Karl
Jansky de la premiere source radio extra-terrestre en 1933 fut le début d’'une longue liste,
comprenant entre autres le fond diffus cosmologique, 1a détection de molécules dans!’es-
pace ou encore les pulsars. Les autres domaines du spectre électromagnétique durent at-
tendre le début de I'ere spatiale pour étre étudiés. En effet, seules la lumiere visible et les
ondes radio sont facilement observables depuis le sol (voir la figure 1.2). Les rayons 7, X,
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FIGURE 1.2 — Représentation des fenétres d’observation depuis le sol. Pour certaines longueurs
d’onde, 'atmosphere est opaque, et seuls les instruments spatiaux peuvent capter les ondes élec-
tromagnétiques venues de I'espace. © Wikipedia commons.

UV et infrarouges sont absorbés par les molécules de 'atmosphere, et les ondes radio a
tres grande longueur d’onde sont réfléchies par I'ionosphere. Ces domaines ne sont donc
observables qu’en dehors de 'atmosphere, grace aux télescopes spatiaux.

Limitations de performance Avant méme de comprendrel’étendue du spectre électro-
magnétique que I'ceil ne pouvait percevoir, les hommes se sont rendus compte que I'ceil
seul ne pouvait suffire pour observer ’espace. La sensibilité de I'ceil ne nous permet de
voir que les étoiles suffisamment brillantes, de magnitude inférieure a 6 (plus la magni-
tude est faible, plus I'objet est brillant). De plus, le pouvoir de résolution de I'ceil, a savoir
sa capacité a distinguer de petits détails, est d’environ une minute d’arc (1’). On ne peut
par exemple pas voir de détail plus petit que 100 km sur la Lune. C’est en 1609 que Galilée
fut le premier a avoir I'idée de pointer un instrument grossissant vers le ciel, sa fameuse
lunette, afin de dépasser les limitations de I'ceil. Il fit ainsi rapidement de nombreuses
découvertes, parmi lesquelles les quatre plus gros satellites de Jupiter, désignés pour lui
rendre hommage satellites galiléens :

‘“ Verum, quod omnem admirationem longe superat, quodve
ad Monitos faciendos cunctos Astronomos atque Philosophos
nos apprime impulit, illud est, quod scilicet quatuor
Erraticas Stellas, nemini eorum qui ante nos cognitas aut
observatas, adinvenimus [...]. Qué omnia ope Perspicilli a
me excogitati, divina prius illuminante gratia, paucis
abhinc diebus, reperta atque observata fuerunt. ”’

Sidereus nuncius, Galileo Galilei, mars 1610.

“ Mais, c’est avec une admiration surpassant toutes les autres, qui nous a
déterminés a informer tous les astronomes et philosophes, que nous avons
trouvé quatre astres errants, qu'aucun n’avait auparavant observé ni ne
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connaissait [...]. Et c’est a 'aide d’'une lunette de mon invention, et en pre-
mier lieu par la lumiere de Dieu, que j’ai pu il y a quelques jours les repérer et
les observer. ”

Pour voir toujours plus loin, les instruments se sont au fil des siecles améliorés et
agrandis. En effet, le critere de Rayleigh montre qu’a une longueur d’onde donnée, le pou-
voir de résolution d'un instrument dépend de son diametre :

9%1,221 (1.1)
D

avec 0 la taille angulaire minimale observable, A la longueur d’onde observée et D le
diametre de I'instrument.

Plus l'instrument est grand, plus sa résolution angulaire augmente et permet d’étu-
dier des objets plus petits, ou plus lointains. De plus, I'augmentation du diametre amé-
liore la sensibilité de I'instrument. Ce sont ainsi ces propriétés qui motivent actuellement
la construction d’instruments de tres grande taille, tels I'interférometre mm/sub-mm
ALMA opérationnel au Chili ou encore le projet optique de télescope de 39 m de diametre
E-ELT de I'ESO.

Nous disposons actuellement de tres nombreux instruments, de toute taille et obser-
vant a différentes longueurs d’onde. Ils donnent acces a de nouveaux astres, plus diffé-
rents les uns que les autres, qui nous permettent progressivement d’assembler les pieces
du puzzle que constitue notre univers. Parmi ces pieces, certaines nous aident a com-
prendre d’ou I'on vient : c’est le cas par exemple des disques circumstellaires que nous
allons étudier par la suite.

1.1.1 Densité spectrale d’énergie (SED) et opacité

Comme on I'a vu précédemment, le spectre de la lumiére ne se réduit pas aux lon-
gueurs d’onde du visible. Le flux lumineux émis par un corps aux différentes longueurs
d’onde, que I'on appelle densité spectrale d’énergie (SED), est propre a chaque source et
résulte de processus bien connus. Dans l'univers, beaucoup de sources se comportent
comme des corps noirs : leur densité spectrale d’énergie est entierement déterminée par
leur température. La plupart des étoiles peuvent étre assimilées a des corps noirs, ce qui
signifie qu'il est possible de mesurer la température d'une étoile directement a partir de
sa SED, grace a laloi de Wien :

- hc  2,898.107°
4,965k A 00 Amax

(1.2)

avec h la constante de Planck, ¢ la vitesse de la lumiere dans le vide, k la constante de
Boltzmann et A,,,, la longueur d’onde du maximum d’émission de la SED. En appliquant
cette formule au spectre du Soleil visible en jaune sur la figure 1.3, la température du So-
leil peut étre estimée a 5800 K, avec A,,, 500 nm. L'axe des ordonnées de la figure 1.3, la
luminance spectrale, quantifie la puissance émise par le Soleil que I'on capte par unité
de surface (ce que I'on appelle un flux), de fréquence, et d’angle solide. En intégrant sur
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FIGURE 1.3 — Densité spectrale d’énergie du Soleil.

I’angle solide sous-tendu par le Soleil, on obtient la densité spectrale de flux, S,. Il est im-
portant de remarquer que cette quantité dépend de la distance de la source, puisqu’elle
caractérise la puissance recue par unité de surface. Or I'énergie est dispersée dans toutes
les directions, sur une surface égale a 4t D? (D étant la distance). Plus on s’éloigne de la
source, plus la surface s’agrandit, et plus I'énergie est diluée : S, oc D2. Ce phénomene
a eu pour conséquence de définir une unité spécifique de flux, le jansky (Jy), pour per-
mettre de manipuler plus facilement les trés faibles densités de flux qu’impliquent les
distances astronomiques dans les domaines infrarouge et radio :

1Jy=10"°W.m 2. Hz . (1.3)

Lorsque de la poussiere est présente autour d’'une étoile, la densité spectrale d’énergie
de I’étoile est modifiée. La poussiére absorbe I'énergie de I'étoile dans le domaine UV, ce
qui chauffe les grains a des températures de ~ 10 a ~ 1000 K;; les grains chauffés émettent
alors a leur tour un rayonnement thermique de type corps noir, dans les domaines radio
et infrarouge (1.2).

L'absorption du rayonnement par la matiere sur un petit intervalle de distance As ,
que ce soit la poussiére ou le gaz, est caractérisée par la variable 7(v), ou opacité :

AT(v) o< k(V)As (1.4)

avec k() est le coefficient d’absorption massique du milieu. Il dépend notamment
de la fréquence et de la composition du milieu (voir par exemple son évolution pour dif-
férentes tailles de grains de poussiere sur la figure 2.4). On parle de milieu optiquement
mince lorsque 7 < 1 et que I'intensité lumineuse I en sortie du milieu est similaire a I'in-
tensité initiale I, (I ~ I)). En revanche, lorsqu'une grande quantité de matiere s'interpose
sur le trajet du rayonnement, 7> 1 et I ~ 0, le milieu est dit optiquement épais.

C’est ce qui se passe notamment au tout début de la formation des étoiles, au stade
que I'on qualifie de classe 0 (voir schéma 2.1), lorsque I'étoile est entourée d'une épaisse
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FIGURE 1.4 - Les deux images montrent le nuage moléculaire de Barnard, situé a 153 pc dans la
région d’Ophiuchus. Limage de gauche a été prise dans le domaine du visible avecle VLT. Limage
de droite en fausses couleurs est composée de 'image en visible (bleu), en infrarouge proche (vert)
et en infrarouge lointain (rouge). La partie observée en infrarouge révele les étoiles d’arriere-plan
dont la lumiere est absorbée par le nuage de poussiéeres en visible. © ESO.

enveloppe de gaz et de poussieéres, ou lorsqu’'un disque épais est vu par la tranche : le
rayonnement de I'étoile n’est pas visible, et I’émission provient seulement de I'émission
thermique de la poussiere. Avec le temps, la quantité de poussiere décroit et I'étoile de-
vient visible, la densité spectrale devient progressivement dominée par le rayonnement
stellaire (classes [, II et III).

1.1.2 Observations de disques dans le domaine radio

Bien que le domaine visible soit le plus naturel pour observer I'univers, il est rapi-
dement inadapté lorsqu’on veut étudier des milieux riches en poussiere. Lopacité de la
poussiéere a ces longueurs d’onde ne permet pas de sonder la matiere. Cependant, le co-
efficient d’absorption croit avec la fréquence, avec pour approximation :

k(v) o< Y (B >0) (1.5)

La conséquence directe de cette formule est la possibilité d’étudier dans I'infrarouge
ou le domaine radio des objets qui apparaissent opaques en optique (voir figure 1.4).

Une autre raison nous pousse a observer dans le domaine radio : les disques autour
des étoiles sont des objets globalement froids. La température moyenne du disque est
de l'ordre de 20 K, avec des grains peut-étre méme encore plus froids d’apreés une récente
étude du disque “Flying Saucer” [Guilloteau et al., 2016]. Lémission thermique n’est donc
visible qu’aux grandes longueurs d’onde.

Emission du continuum

Lobservation de la poussiére passe par ce que 'on appelle le continuum : chaque
grain étant différent de son voisin, la gamme de longueur d’onde a laquelle il rayonne
le sera aussi, en fonction de sa température, sa taille et sa composition. Le rayonnement
recu par un instrument n’est donc pas discret, mais continu.
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FIGURE 1.5 — Gauche : Variation de 3 en fonction de la distance des grains par rapport a |'étoiles
dans le disque DL Tau, d’apres Guilloteau et al. [2011]. Les couleurs se rapportent a différents
modeles de disque, avec des rayons caractéristiques repérés par les traits verticaux.

Droite : Figure extraite de Ricci et al. [2010]. La variation de 3 est représentée en fonction de la taille
maximale des poussiéres a,,,x. Les grains considérés sont sphériques et composés principalement
de silicates, composés carbonés et de glace d’eau. Leur taille varie entre a,;, = 0, lum et @,y
selon une distribution en loi de puissance dn(a)/da o< a™9. Lindice 3 suit le comportement du
coefficient d’absorption k, qui admet une valeur constante a < A, et un maximum lorsque a ~ A.
Le coefficient décroit ensuite rapidement lorsque a > A.

Ainsi, observer a une longueur d’onde donnée ne permet pas d’avoir une vue d’en-
semble de la poussiere, mais seulement de capter I'’émission d'un type de grains : les
grains de taille a émettent essentiellement autour de A ~ 2ma. Afin de comprendre la
physique dans les disques, les observations doivent donc étre faites a plusieurs longueurs
d’onde, de I'infrarouge jusqu’au dans le domaine radio.

La loi de Planck s’écrit :

o _2h? 1 _2kT,
"7 2 explhv/kT)—1 c?

(1.6)

ou la deuxieme partie de la formule est 'approximation Rayleigh-Jeans, valable aux
grandes longueurs d’onde lorsque hv < kT;. k est la constante de Boltzmann et T la
température des grains. Lorsque I’émission est optiquement mince, la densité de flux est
reliée au coefficient d’absorption massique de la poussiére x(v) (m?.kg™') de la maniére
suivante :

M, 1,
D2

2k
F, o< —v*k(v) (1.7)
c?2
ol M, estla masse de poussieres et D la distance de la source. Lopacité étant dépen-
dante de la fréquence avec un exposant 3 (1.5), on obtient

F,oc 1P, (1.8)

On s’apercoit donc que 'émission d'une source dépend directement de 3, qui té-
moigne du grossissement des grains. Le premier graphe de la figure 2.4 montre en effet
la dépendance de f avec la taille de la poussiére : pour les petits grains de taille sub-
micronique, comme ceux qui composent le milieu interstellaire, § ~ 1,7. Les grains plus
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FIGURE 1.6 — Illustration du spectre en énergie d'une molécule. Les niveaux d’excitation électro-
nique sont représentés en vert, ceux d’excitation vibrationnelle en bleu, et les niveaux d’excitation
rotationnelle sont présentés en rouge.

gros ont un indice plus petit, jusqu’a atteindre 0 lorsque leur rayonnement ne dépend
plus de la longueur d’'onde. Le cas 3 = 0 peut également correspondre a une émission
optiquement épaisse. Afin de distinguer les deux cas, il est nécessaire d’obtenir des ob-
servations résolues afin de lever les dégénerescences, en comparant notamment la tem-
pérature de brillance et la température des grains. Grace a I'interférométrie, il est désor-
mais possible de déterminer 5 comme le montre I'’exemple de droite de la figure 1.5, qui
présente la détermination de 8 en fonction du rayon dans le disque DL Tau résolu grace
alinterféromeétre du Plateau de Bure [Guilloteau et al., 2011]. La variation de 8 prouve le
grossissement des grains dans les parties internes du disque, alors que les parties externes
sont composées principalement de petits grains.

Etudes du gaz : spectroscopie

L'émission du gaz est discrete, c’est-a-dire caractérisée par une longueur d’onde bien
précise, sous la forme d'une raie. Létude de ces raies est appelée spectroscopie. Lors-
qu’'une molécule (ou un atome) est excitée, elle quitte son état fondamental et transite par
un niveau d’énergie supérieur. Apres un certain temps, la molécule se désexcite en per-
dant de I'énergie sous forme de rayonnement, et retombe vers son état fondamental. Le
rayonnement émis par le passage d'un niveau supérieur a un niveau inférieur correspond
a une quantité d’énergie fixe, et donc a une fréquence discréte bien précise, repérable
sous la forme d’'une raie dans le spectre. La figure 1.6 représente les différentes transitions
possibles pour une molécule : les niveaux rotationnels sont excités a faible énergie (lon-
gueurs d’onde del’ordre du mm/cm), alors que les niveaux vibrationnels et électroniques
nécessitent des énergies plus élevées (infrarouge et optique/UV). Ainsi, dans les milieux
froids, tels que les nuages moléculaires ou les disques circumstellaires, seule I'émission
des transitions rotationnelles des molécules pourra étre observée.

Cependant, pour qu'une molécule puisse émettre au niveau rotationnel, il faut qu’elle
posseéde un moment dipolaire non nul, ce qui n’est possible que pour des molécules hé-
téronucléaires ou non-symétriques. Cette condition représente la principale difficulté a
observer le gaz dans I'univers, puisque sa composante majoritaire est le dihydrogene, H,,
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TABLE 1.1 — Fréquences et longueurs d’onde d’émission des raies rotationnelles de CO et de ses
isotopes.

Molecule | Transition | v (GHz) | A (mm)
12CO J=1—-0 115.271 2.6
12CO J=2—>1 230.538 1.3
12CO J=3—-2 345.796 0.87
13CO J=1—-0 110.201 2.7
13CO J=2—1 220.399 1.4
13CO J=3—-2 330.588 0.91
C0 J=1—-0 109.782 2.7
C0 J=2—>1 219.560 1.4
C!80 J=3-2 329.331 0.91

Notes. Rapports d’abondances :

12CO/H, = 8.107° [Ohishi et al., 1992]
12C/13C =77 + 7 [Wilson and Rood, 1994]
16C/18C =560 + 25 [Wilson and Rood, 1994]

qui est homonucléaire et ne posseéde donc pas de moment dipolaire permanent. L'obser-
vation du gaz se fait donc principalement grace a la deuxieme molécule la plus abon-
dante, le monoxyde de carbone CO. De plus, les transitions rotationnelles du CO ont lieu
dansle domaine radio (voir table 1.1), ce qui permet de les observer directement depuis le
sol. Il est également possible de sonder le gaz grace a la version deutérée du dihydrogene,
HD, comme fait récemment dans le disque TW Hya [Bergin et al., 2013]. Lémission de
HD a 100 um est cependant plus difficile puisque seuls des télescopes spatiaux comme
Herschel peuvent observer cette gamme de longueurs d’onde.

Que ce soit pour observer la poussiere ou le gaz, il est donc nécessaire d’observer I'uni-
vers, et plus particulierement les disques circumstellaires, dans le domaine radio. A ces
longueurs d’onde, I'approximation de Rayleigh-Jeans permet de mesurer directement le
grossissement des grains, et le gaz est facilement observable. Nous allons dans la par-
tie suivante aborder des notions plus concretes sur les outils et techniques qu'utilise la
radioastronomie.

1.2 Instrumentation

1.2.1 Radioastronomie et radiotélescopes

Lhistoire de la radioastronomie débute par une découverte inattendue. Afin d’amé-
liorer les transmissions radio, les laboratoires Bell chargent Karl Jansky a la fin des an-
nées 1920 d’étudier les sources pouvant parasiter les signaux. Jansky construit alors une
antenne afin de collecter les ondes radio et la pointe dans toutes les directions. Parmi les
parasites qu’il détecte, un seul reste de nature inconnue ; apres plusieurs mois d’observa-
tions, Jansky identifie en 1933 que la source de I"’émission radio inconnue provient d'un
objet du Sagittaire, que I'on sait aujourd’hui étre le trou noir central de notre galaxie; ce
fut la premiere observation astronomique dans le domaine radio.
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FIGURE 1.7 —Illustration du fonctionnement d'un radiotélescope pour la réception hétérodyne de
signaux.

La plupart des radiotélescopes utilisés pour détecter les ondes radio fonctionne de la
méme facon que les télescopes optiques, avec une monture de type Cassegrain. Ils sont
composés d'une premiere surface collectrice concave, qui réfléchit les ondes radio vers
une deuxieme surface redirigeant les ondes vers la chaine de traitement électronique
(voir figure 1.7). De la méme facon que les miroirs dans le domaine du visible, les ma-
tériaux composant la surface collectrice d'un radiotélescope doivent étre réfléchissants.
Mais pour qu'un matériau soit un bon réflecteur, il faut que les irrégularités a sa surface
soient inférieures au dixieme de la longueur d’onde. Contrairement au domaine optique
ol des irrégularités de plus de quelques dizaines de nanometres dégradent 'image, la
surface des antennes radio nécessite beaucoup moins de précision. Pour les longueurs
d’onde centimétriques un simple maillage diélectrique suffit méme a réfléchir les ondes.

Signal recu par une antenne

Le signal émis par une source est perturbé par les milieux qu'’il traverse au cours de
son chemin, en particulier I'atmosphere. Bien qu’elle soit globalement transparente aux
longueurs d’onde radio, I'’eau qu’elle contient absorbe une partie du rayonnement. Ainsi,
le signal peut étre fortement atténué selon les conditions météorologiques. Durant les
observations, la quantité de vapeur d’eau précipitable (PWV, en mm) est mesurée afin de
déterminer en direct I'état de I’atmosphere. D’autres molécules atmosphériques, telles
O, ou O3, présentent des raies d’absorption dans le domaine radio et peuvent également
réduire la transmission du signal. Les variations locales du taux de concentration del’eau
peuvent aussi produire des phénomenes de réfraction anormale, ce qui fait bouger artifi-
ciellement la source et provoque des dépointages. La réfraction apparait principalement
lorsque 'atmosphere est instable, quand '’humidité et la température sont élevées. L'ob-
servation de nuit ou en hiver est donc préférable afin d’éviter ces phénomenes.

En plus des perturbations atmosphériques qu'’il subit, le signal émis ne correspond
jamais a celui que I'on observe : chaque instrument d’observation, que ce soit 1'ceil ou un
radiotélescope, modifie le signal d’origine. En optique, lorsque la lumiére passe par une
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FIGURE 1.8 — L'image de gauche représente la tache d’Airy créée par la diffraction d'un faisceau
de lumiere lors du passage a travers une ouverture circulaire. La réception d’'une onde sur une
antenne provoque un phénomene de diffraction similaire, illustré sur les deux schémas de droite :
le signal se répartit entre les lobes primaire et secondaires. La taille du lobe primaire détermine
notamment le pouvoir de résolution de I'instrument.

ouverture circulaire, il se produit un phénomene de diffraction : I'intensité lumineuse
en sortie de I'ouverture est spatialement modulée et forme une tache d’Airy (figure 1.8).
Lorsque le signal est capté par 'antenne primaire, le méme phénomene se produit : la
puissance de I'onde électromagnétique est modulée par la forme de I'antenne qui re-
cueille le signal. Le maximum de puissance est contenu dans ce qu'on appelle le lobe
primaire, mais une partie du signal est répartie dans les lobes secondaires (figure 1.8).

S’ajoutent a cela les imperfections de I’antenne et les déformations mécaniques ou
thermiques auxquelles elle est soumise, qui viennent modifier la forme du signal recu.
Avant chaque observation, il est donc nécessaire de connaitre parfaitement tous ces fac-
teurs en faisant un diagramme d’antenne. Il suffit pour cela d’observer une source ponc-
tuelle : on obtient alors une image non ponctuelle constituée de taches, qui représentent
la forme des différents lobes. La caractérisation des lobes, notamment celle du lobe pri-
maire, est importante puisqu’elle conditionne le pouvoir de résolution de l'instrument.
En effet, prenant 'exemple de deux étoiles séparées par une distance angulaire 8, on ne
peut distinguer ces étoiles I'une de I'autre que si cette distance est plus grande que la lar-
geur a mi-hauteur du lobe primaire (HPBW). Dans le cas contraire, les taches produites
par les deux étoiles se superposent, et ne peuvent donc pas étre distinguées (voir les sché-
mas de la figure 1.8).

Lorsque le lobe primaire est gaussien, ce qui est vérifié dans la plupart des cas, les lois
del’optique géométrique, et notamment celle de la diffraction, permettent de déterminer
facilement la largeur a mi-hauteur HPBW grace au critére de Rayleigh (1.1).

Ainsi, en radioastronomie, pour des longueurs d’onde supérieures a 500 um, les an-
tennes doivent mesurer plusieurs dizaines de metres pour atteindre un pouvoir de réso-
lution suffisant. Le tableau 1.2 donne une idée des tailles angulaires de différents objets
en parallele de la taille d’antenne nécessaire pour les résoudre. Les capacités d'une seule
antenne sont donc rapidement limitantes, et seule la technique de l'interférométrie per-
met d’observer des objets plus petits (1.2.2).

Pour résumer toutes les caractéristiques de 1'antenne, on définit en général trois
termes d’efficacité, qui caractérisent la réponse de I'antenne de maniere globale : I'ef-
ficacité de surface, 11,4, qui mesure le rapport entre la surface utile a la réception du signal
et la surface géométrique réelle, I'efficacité vers I'avant n).; mesurant le rapport entre la
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TABLE 1.2 — Taille de télescope requise pour résoudre les sources a A = 1.3 mm

| Source | Diametre angulaire ' | Taille de télescope |
Lune 34’ 16 cm
Jupiter 327 10 m
Disque autour de  Pictoris (19 pc) 16” 21m
Mars 6,3” 52m
Disque autour de HD 141569 (116 pc) 4,3” 76 m

puissance détectée vers ’avant et la puissance totale détectée, et 1), 'efficacité du lobe
primaire, qui représente le pourcentage de la puissance captée par le lobe primaire. Ces
trois facteurs permettent de corriger les atténuations qu’a subies le signal une fois capté
par 'antenne.

Traitement électronique : bolometres et spectrometres

Lamplitude d’'une onde électromagnétique plane et monochromatique peut étre dé-
crite par I'expression suivante :

u(x,t)=Ae'kx+et = pel? (1.9)

avec x et t les coordonnées spatiales et temporelles, k = 27t/A le nombre d’onde, la
pulsation w =27 v (v étant la fréquence) et ¢ la phase de 'onde. Une fois réfléchie par les
antennes primaire et secondaire du radiotélescope, le signal est transmis aux récepteurs
électroniques par un cornet qui sert de guide d’onde. Les récepteurs sont des composants
électroniques qui vont mettre en forme le signal afin qu'il puisse étre analysé.

Lorsque I'’on souhaite faire une mesure du continuum d’une source, seule I'informa-
tion sur la quantité d’énergie émise a la fréquence d’observation est importante. Cette
information n’est contenue que dans le facteur A de I'équation (1.9). Des récepteurs in-
cohérents, c’est-a-dire qui ne conservent pas la phase de I'onde, suffisent pour récupérer
I'information sur I'intensité du signal. Les récepteurs en question sont des bolometres.
Leur principe de fonctionnement est trés simple : lors du passage de 'onde a travers le
récepteur, la température augmente et induit une modification de la résistance du maté-
riau, que I'on peut mesurer. Plus I'intensité du signal est élevée, plus la résistance change.
Cet effet est peu sensible a la fréquence de I'onde, ce qui signifie donc que les bolomeétres
ne peuvent pas distinguer les fréquences les unes des autres; on dit que la résolution
spectrale est faible.

Pour faire de la spectroscopie, il faut en revanche utiliser des récepteurs cohérents,
qui préservent la phase de 'onde. Les instruments sont appelés des récepteurs hétéro-
dynes, car ils nécessitent une modulation de la fréquence du signal. En effet, les com-
posants électroniques fonctionnent mal a hautes fréquences, alors que la plupart des si-
gnaux astronomiques nous parviennent a des fréquences supérieures au gigahertz. La
diminution de la fréquence de 1'onde est réalisée grace a un mélangeur, qui multiplie

1. Le diametre angulaire 0 est une mesure de I'angle sous-tendu par un objet de diametre d a une dis-
tance D. Lorsque D > d, 0 =d /D rad. 0 s’exprime en degrés, minutes d’arc (') ou secondes d’arc (”).
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le signal d’intérét de fréquence vs a un signal provenant d’un oscillateur local, de plus
basse fréquence v;,, pour donner un signal de fréquence intermédiaire v;r. En sortie
du mélangeur, plusieurs composantes a différentes fréquences existent, mais seules les
composantes situées aux fréquences vs— v, et vs + v, ont la méme amplitude que le
signal d’origine. Ces deux bandes de fréquences sont appelées bande latérale inférieure
(LSB pour Lower Side Band) et bande latérale supérieure (USB pour Upper Side Band). Ce
principe est le méme que la modulation de fréquence utilisée pour la transmission des
émissions radiophoniques (radio “FM” pour Frequency Modulation). Le signal doit éga-
lement étre amplifié pour pouvoir étre analysé. Bien que certaines amplifications soient
parfois faites avant le passage dans le mélangeur, il est beaucoup plus facile d’amplifier
un signal a basse fréquence, c’est pourquoi les amplificateurs sont généralement situés
apres le mélangeur dans la chaine de traitement. Le signal d’origine doit étre amplifié
d’un facteur ~10' (100 dB), pour pouvoir étre analysé. Les étapes d’amplification et de
mixage constituent ce que 'on appelle la partie “front end” d’'un récepteur hétérodyne
(voir schéma 1.7).

La partie “back end” du récepteur désigne les instruments permettant d’analyser le
signal. Pour mesurer la polarisation du signal, des polarimetres peuvent étre connectés
a la partie “front end”, afin de déterminer les parametres de Stokes du signal. Si I’on veut
récupérer I'information spectrale, il faut connecter un spectrometre. Il en existe de plu-
sieurs sortes, mais tous ont le méme but : mesurer la densité spectrale de puissance du
signal. Dans ce cadre, la notion de transformée de Fourier (TF) est essentielle, puisque
cette opération mathématique permet de déterminer la densité spectrale de puissance
d’'un signal a partir de ses variations temporelles. La transformée de Fourier se fait de
maniere numérique, il est donc nécessaire de convertir le signal jusqu’ici analogique en
signal numérique (une représentation du phénomene est donnée en figure 1.9). Une pre-
miere méthode pour déterminer la densité spectrale de puissance du signal S(v) est de
calculer la transformée de Fourier de I'autocorrélation du signal, R(7), obtenue en mul-
tipliant le signal (noté ici u) par lui-méme décalé d'un temps 7.

S(v)=TF{R(7)} = TF{{u(t) x u(t —7)*)} (1.10)

C’est le principe qui est utilisé dans les spectrometres a autocorrélation. Une
deuxieme méthode consiste a faire directement la transformée de Fourier du signal u(t),
la densité spectrale de puissance étant alors obtenue en prenant le module au carré de la
transformée de Fourier.

S(»v)=[U)I° =|TF{u(t)} (1.11)

Cette méthode est utilisée dans les spectrometres dits FFTS, pour Fast Fourier Trans-
form Spectrometer.

Tout au long de la chaine de traitement, chaque opération augmente le bruit sur le
signal : la puissance totale du bruit du systeme de réception permet d’évaluer la qualité
des observations. Elle est exprimée en unité de température, T, déterminée a partir de
la relation P = kT Av (ou k est la constante de Boltzmann et Ay la largeur de bande de
fréquence). Ty, représente la somme de toutes les sources de bruit : celui de la source,
de I'atmospheére, du sol et du récepteur, et est de 'ordre de 200 K. Le bruit du systeme
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FIGURE 1.9 — Gauche : schéma extrait de T. L. Wilson [2013], illustrant la conversion du signal ana-
logique a) en signal numérique b) et c). Plusieurs types de numérisation peuvent étre appliqués :
le signal numérique b a été converti avec 2 niveaux (1 bit), et le ¢ avec 4 niveaux (2 bits). Droite :
représentation des deux types de spectrometres utilisant la transformée de Fourier (TF), adaptée
de Klein et al. [2006].

se répercute donc dans la dispersion du signal de sortie; 'erreur sur la mesure AT peut
finalement étre calculée par la formule suivante :

AT_ K (1.12)
Tsys_VAVT ’

ol 7 est le temps d’intégration de I'observation et K un coefficient dépendant du té-
lescope.

1.2.2 Interférometres

Lutilisation de radiotélescopes a considérablement augmenté notre connaissance de
I'univers. Cependant, a des longueurs d’onde si grandes, nous avons vu que le pouvoir de
résolution est tres limité, puisqu’on ne peut pas indéfiniment augmenter la taille des an-
tennes : le radiotélescope de Green Bank, avec 100 m de diametre, représente la limite en
termes de contraintes mécaniques pour qu'un télescope puisse étre mobile. Il existe des
radiotélescopes plus grands, comme celui d’Arecibo (305 m), mais dans ce cas 'antenne
primaire est immobile. Sur le méme principe, le plus grand télescope du monde devrait
étre inauguré en Chine en septembre 2016, avec un diametre de 500 m.

Pour pallier les contraintes imposées par la taille des télescopes, les radioastronomes
ont rapidement, des les années 1940, développé une technique permettant de simuler
de tres grandes antennes a I'aide de plusieurs télescopes : 'interférométrie (déja expéri-
mentée dans le domaine optique pour mesurer les diametres stellaires et 1a éparation des
étoiles binaires).
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FIGURE 1.10 — Schéma explicatif du principe de I'interférométrie.

Principe de I'interférométrie

Le principe de I'interférométrie repose sur le fait qu’on peut retrouver la distribution
de brillance d’une source, I, grace a la corrélation des signaux provenant des antennes
qui observent en méme temps la source. Lorsque deux antennes observent une source S
tres éloignée, les ondes provenant de la source peuvent étre considérées comme planes,
et'on voit surla figure 1.10 qu’elles n’arrivent pas en méme temps sur les deux antennes :
I'antenne 2 recoit 'onde a un instant donné, alors que I'antenne 1 recoit 'onde avec un
décalage en temps 7. Ce décalage est fonction de la séparation B des antennes, représen-

—
tée par le vecteur ligne de base b, et de la position de la source, repérée par le vecteur
—

s

—
b.s

T= (1.13)

c
avec ¢ la vitesse de la lumiere.

Les deux ondes électromagnétiques recues par les antennes 1 et 2 peuvent donc
s'écrire

u,(t)=Ue?™" (1.14)

et

u,(t) = Upe2m1=") (1.15)

Afin de retrouver les caractéristiques de la source, il faut combiner ces ondes a I'aide
d’'un corrélateur. La fonction de corrélation R(7) résultante représente simplement la
moyenne de la multiplication des deux ondes sur un temps T caractéristique du corré-
lateur:
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R(T): (]1(]2 /Tei27rvtei27rv(t—f)dt (116)
T Jo
A cause de la rotation de la Terre, la direction de la source par rapport aux antennes,
“s’, varie dans le temps, ce qui implique que le facteur 7 varie aussi dans le temps. Cepen-
dant, la variation temporelle de 7 est lente par rapport au temps d’intégration du corréla-
teur: <15 Hz pour une fréquence d’observation de 100 GHz et une ligne de base de 100 m.
Ainsi, la fonction de corrélation peut s’écrire :

R(7) o< U, U,e"™™" (1.17)

Le corrélateur en sortie produit donc une onde variant sinusoidalement en fonction
du retard : ce sont les franges d’interférence.

L'amplitude de I'onde est ici U, U,, mais c’est la puissance de 'onde qui est mesurée
a la sortie du corrélateur. La fonction de corrélation est donc fonction de la brillance de
la source, I('s ), de la surface de 'antenne A('s ), ainsi que de la largeur de la bande de
fréquence A v et de I'angle solide df2 sous-tendu par une région élémentaire de la source
dans la direction s :

R(T)=I($)A(s )e?™ dQAy (1.18)

. Z 2 . 202 v .
Si la source est étendue, on peut définir un vecteur de référence s, pointant vers le
z o, . —_—
centre de la source, et repérer les autres positions de la source par un vecteur o, tel que
—_— - —
S=8 +0.

Ainsi, laréponse du corrélateur s’écrit comme l'intégrale sur toute la source de la fonc-
tion de corrélation :

R=e2"NAy / / 1(T)A(T)e?™ % dn) (1.19)
S

Lintégrale de I'’équation précédente est appelée visibilité complexe V :

V= / / I(E’)A(E’)e”“@cm. (1.20)
S

Léquation 1.19 fait donc le lien entre une quantité que I'’on peut mesurer, R, avec la
distribution d’intensité de la source que I'on cherche a obtenir, 1.

—
La visibilité V est repérée par les coordonnées (u, v, w) du vecteur ligne de base b :
les coordonnées x et y définissent un plan tangent a la vofite céleste, et le vecteur w
pointe dans la direction du centre de la source. On peut ainsi écrire les relations suivantes :

—
—
b.s

14

=ux+vy+twz (1.21)
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=w (1.22)

g =uUx+vy+wsyl—x2—y2. (1.23)

Les régions observées sont souvent peu étendues, la courbure de la votite est donc tres
faible, le plan du ciel peut donc étre confondu avec le plan (u,v). Pour les mémes raisons,
le terme 4/1—x2— y2 posséde une valeur proche de 1. La visibilité complexe peut donc
étre réécrite :

V(u,v)://I(x,y)A(x,y)eiZ"(””””dxdy. (1.24)
xJy

On s’apercoit alors que V représente la transformée de Fourier a deux dimensions
de I(0)A(T). Ainsi, comme I est une distribution de brillance dans un repere spatial
(x,y,2), les coordonnées (u, v, w) représentent des fréquences spatiales (et sont donc
mesurée en unités de longueur d’onde). Pour retrouver I(x, y), il suffit ensuite d’appli-
quer une transformée de Fourier inverse, pour passer du plan uv au plan image :

1 .
I(x,y)zA(x y)//V(u, v)e 2yl qydy . (1.25)

Couverture du plan u v et lobe sale

Si chaque point du plan uv est connu, l'intensité du rayonnement de la source peut
alors étre calculée en chaque point (x, y). En utilisant deux antennes, il n'existe qu'une
seule ligne de base et donc qu'une seule valeur de u et de v, ce qui ne permet pas de
retrouver complétement la répartition spatiale de la source. Une des grandes probléma-
tiques de l'interférométrie consiste a augmenter le nombre d’antennes et donc de lignes
de base, afin d’obtenir une meilleure couverture du plan u v, et donc une meilleure déter-
mination de la brillance de la source. Mais la principale motivation des interférometres
estde fournir une plus grande résolution grace ala distance entre les antennes. En les éloi-
gnant les unes des autres, le pouvoir de résolution est certes meilleur, puisque 8 o< A/ B,
mais cela entraine une diminution de la sensibilité. En effet, le motif de franges d’inter-
férences agit comme un filtre : si la taille angulaire de la source est plus grande que celle
des franges, le flux est atténué. D’apres I'équation 1.17, la largeur des franges est d’autant
plus faible que le retard 7 est grand, ou que la ligne de base est grande. Afin d’obtenir le
flux manquant, il faut donc des lignes de base plus courtes pour que le flux ne soit pas
diminué. C’est le probleme des espacements courts manquants.

Quelques exemples de couvertures uv sont donnés dans la figure 1.11, afin de mettre
en évidence leur influence sur le plan image.

La rotation de la Terre améliore encore I'échantillonnage du plan uv (ou plan de
Fourier) en couvrant des zones de forme elliptique. Cependant, la couverture du plan
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FIGURE 1.11 - Illustration de I'influence du nombre d’antennes et de la rotation de la Terre sur la
couverture du plan u v et I'allure du lobe sale dans le plan image. (Crédits : A. Dutrey)
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FIGURE 1.12 — Gauche : Positions des antennes de l'interférometre NOEMA situé dans les Alpes
francaises (crédits : IRAM). Droite : antennes de 'interférometre ALMA (crédits : EFE/Ariel Marin-
kovic).

uv reste discrete. Pour tenir compte de cet effet, on peut définir une fonction de poids,
W (u, v), prenant la valeur 0 dans les zones ou le plan uv n’est pas échantillonné :

I’(x,y)oc//W(u, V)V (u, v)e 2 urvqydy . (1.26)

Différentes valeurs peuvent étre choisies pour la fonction de poids. La fonction de
poids naturelle consiste a donner la valeur 1 a chaque poids. Cette méthode est la plus
intuitive ; elle favorise les lignes de base les plus courtes, ce qui permet d’avoir un bon rap-
port signal a bruit, au détriment de la résolution. La fonction de poids uniforme permet
quant a elle de donner plus d'importance aux grandes lignes de base, ce qui augmente
la résolution des données, mais dégrade le rapport signal a bruit. De maniére analogue
aux lobes d'une antenne unique, cette fonction de poids permet d’obtenir le lobe sale de
I'interférometre, B(x, y):

B(x,y)z//W(u, v)e 2 qydy . (1.27)
u v

Ladistribution d’intensité que I’on mesure réellement, I’( x, y) estdoncla convolution
de la distribution réelle I(x, y) et du lobe :

I'(x,y)=1I(x,y)®B(x,y) (1.28)

Afin de retrouver I'image de la source I(x, y), il est nécessaire d’appliquer des algo-
rithmes de déconvolution que I'on décrira dans la section 1.3.2.

Interférometre du Plateau de Bure et NOEMA

Le principal réseau d’antennes que j’ai utilisé pendant ma these pour observer est
I'interférometre du Plateau de Bure dans les Alpes francaises (44°38’ Nord, 05°54 Est),
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FIGURE 1.13 — Gauche : Pouvoir de résolution des interférometres en fonction de la fréquence.
Droite : spectre de I’émission de la poussiere dans des nuages moléculaires situés a 10 kpc a 10 K,
pour différentes masses. La sensibilité a 30 d’ALMA, de NOEMA, du SMA et du VLA sont repré-
sentées pour 5 h d’observations sur la source (crédits : IRAM ?).

géré par I'Institut de Radioastronomie Millimétrique (IRAM). Il permet d’observer dans le
domaine radio a des longueurs d’onde comprises entre 0,8 et 3 mm. Jusqu’'en 2014, 6 an-
tennes de 15 m de diametre situées a 2550 m d’altitude étaient utilisées, avec des lignes de
base dans les directions est-ouest et nord-sud. En septembre 2014, I'inauguration d'une
septiéme antenne a ouvert la voie a I’évolution de I'installation : I'interféromeétre du Pla-
teau de Bure devient NOEMA, pour NOrthern Extended Millimeter Array. A terme, 12
antennes et des récepteurs de derniere génération constitueront I'interféromeétre le plus
puissant de I'hémisphere nord dans le domaine mm/sub-mm, avec des lignes de base
pouvant atteindre 2 km pour fournir une résolution allant jusqu’a 0.1”. L'objectif du pro-
jet est de pouvoir rivaliser avec le plus grand interférometre connecté du monde, ALMA,
afin de permettre d’observer avec une sensibilité et une résolution similaires les sources
de 'hémisphere nord inaccessibles depuis le Chili (voir figure 1.13).

Atacama Large Millimiter Array

Linterférometre ALMA est le plus grand réseau d’antennes du monde. Ce projet colos-
sal est une coopération internationale regroupant principalement 4 centres : I’'observa-
toire européen ESO, I'observatoire nord-américain NRAQO, I'observatoire du Japon NAOJ
et le Chili, ou est construit I'interféromeétre. Les antennes sont situées sur le plateau de
Chajnantor dans les Andes chiliennes (23°18’ sud, 67°45’ ouest), a 5000 m d’altitude. Ce
haut plateau garantit un climat sec et froid la plupart du temps, idéal pour observer.
Linterférometre observe depuis septembre 2011, mais est toujours en cours de finition.
Le quatrieme cycle d’observations (octobre 2016) prévoit I'utilisation d’au moins 40 an-
tennes de 12 m pour le réseau étendu, et 3 antennes de 12 m et 10 de 7 m pour le réseau
compact (ACA) pour récupérer les espacements courts du plan u v, nécessaires pour 1'ob-
servation des sources étendues. La plus longue ligne de base en cycle 4 atteindra 12,6 km.

Les récepteurs permettront d’observer dans une large gamme de longueurs d’onde
radio, que 'on sépare en bandes d’observation, allant de 0,3 a 3 mm. A terme, ALMA com-
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FIGURE 1.14 — Gauche : Observation de la poussiére dans le disque proto-planétaire HL Tau avec
I'interféromeétre américain CARMA, a A =1.3 mm [Kwon et al., 2015]. Lellipse dans le coin infé-
rieur droit représente le lobe synthétisé, et donc la résolution de I'image. Droite : Image du méme
disque obtenue avec I'interférométre ALMA, ala méme longueur d’onde. Lellipse en bas a gauche
témoigne de la résolution supérieure obtenue avec ALMA, permettant de distinguer de anneaux
sombres et brillants du disque [ALMA Partnership et al., 2015].

portera 54 antennes de 12 m de diameétre et 12 de 7 m, avec une ligne de base maximale
de 16 km qui permettra d’atteindre une résolution de 0,01” pour les longueurs d’onde
les plus courtes. L'image du disque proto-planétaire HL Tau, relayée par de nombreux
médias, montre les perspectives de découvertes qu'un tel instrument peut apporter. Les
observations faites en 2014 ont permis de tester les grandes lignes de base : les images
de la figure 1.14 permettent de voir que seules des lignes de bases aussi longues que celle
d’ALMA (15,2 km pour cette observation) révelent les anneaux de poussiere de HL Tau.
Les capacités d'imagerie d’ALMA font désormais tomber certaines frontieres de la radio-
astronomie, en particulier dans I'étude des disques autour des étoiles : les observations
de plus en plus nombreuses de structures fines dans ces disques, telles des anneaux, des
spirales, ou des planetes en formation, sont une étape clé pour comprendre les processus
qui gouvernent la formation des systémes planétaires et leur évolution.

1.3 Réduction des données et analyse

Une fois les observations acquises, tout un processus de traitement et d’analyse est
nécessaire avant de pouvoir en tirer des informations d’intérét astrophysique. Selon l'ins-
trument utilisé, une seule antenne ou un réseau d’antennes, les étapes pourront étre dif-
férentes. Les deux paragraphes qui suivent décrivent la réduction des données de ma-
niere spécifique aux observations que j'ai conduites pendant ma these. Je ne parlerai
par exemple pas du traitement qu’'implique une mosaique d’'images, qui concerne des
sources tres étendues telles les galaxies. Les disques circumstellaires ayant une taille an-
gulaire de quelques dizaines de secondes d’arc tout au plus, le champ de vue des antennes
est suffisant pour capter toute leur émission.
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1.3.1 Observations spectrales avec une antenne unique

Avec une seule antenne, il est difficile de résoudre les disques circumstellaires qui
nous intéressent (cf table 1.2). En revanche, les antennes peuvent étre équipées de tres
bon récepteurs hétérodynes, avec un grand pouvoir de résolution spectrale. En effet, les
instruments de mesure imposent une discrétisation de la fréquence; c’est la largeur de
ces canaux de fréquence qui est appelée résolution spectrale. La résolution spectrale peut
étre exprimée en termes de fréquence Av, de longueur d’'onde AA, ou de vitesse (Av),
grace a la relation suivante :

Ay AA
Av=c—=c— (1.29)
y A

Les récepteurs installés sur les antennes permettent actuellement d’obtenir une réso-
lution de quelques dizaines a quelques centaines de m.s™!, ce qui suffit amplement pour
résoudre les raies de CO émises dans les disques circumstellaires, d'une largeur typique
de quelques km.s™! (un canal de 60 kHz correspond par exemple a 50 m.s™'s).

Les observations peuvent également étre exprimées en termes de densité spectrale
de puissance, S,, ou bien de température de brillance T;. La température de brillance
d’une source correspond a la température qu’aurait un corps noir dont la densité spec-
trale d’énergie serait S,. Les deux quantités sont reliées par I’approximation de Rayleigh-
Jeans (1.6).

La puissance du rayonnement recue lors des observations est enregistrée en fonction
de la fréquence/vitesse, et s’exprime sous forme d’'une température, T, qui ne corres-
pond pas a la température de brillance réelle de la source a cause du chemin parcouru
par le signal a travers I'atmospheére, 'antenne et les récepteurs. T est toutefois corrigée
de I'absorption atmosphérique. Cette température est soit convertie directement en den-
sité de flux grace a un facteur correctif Jy/K propre a chaque antenne, soit en une autre
température, T, captée par le lobe principal (“main beam”) et qui s’exprime en fonction
de l'efficacité vers I'avant, ), ;s et I'efficacité du lobe primaire 7, :

T, =1t (1.30)

A
Nmb

Au cours des observations, des objets brillants autres que la source scientifique sont
observés pour étalonner les instruments. Ce sont le plus souvent des planétes ou des qua-
sars brillants. Leur flux étant connu ou modélisable, il sert de référence pour déterminer
le flux de la source d’intérét. Ils sont également utilisés pour ajuster le pointage du téles-
cope. En parallele, la température du systeme est mesurée afin d’estimer le bruit (1.12).
Grace a ces mesures, les spectres peuvent donc étre étalonnées, généralement automati-
quement juste apres 'acquisition des données.

Le logiciel CLASS du programme GILDAS” permet ensuite de traiter les spectres ob-
tenus. Une des premieres étapes consiste a corriger les données pour que leur ligne de
base soit uniformément a zéro. Il arrive souvent que ce ne soit pas le cas, mais un ajuste-
ment polynomial suffit a y remédier. Il peut également étre utile de réduire la résolution

3. Pour plus de renseignements sur GILDAS : https://www.iram.fr/IRAMFR/GILDAS/
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FIGURE 1.15 - Représentation du flux des visibilités du plan u v en fonction de la ligne de base (en
unités de longueur d’onde) de 'observation du continuum a 1,4 mm autour du systéeme GG Tau.
Les courbes montrent 'ajustement d’'un modele d’anneau (trait discontinu) et d’'un modele an-
neau-+disque (trait continu) [Guilloteau et al., 1999].

des données, afin de réduire I'effet du bruit aléatoire. Ce bruit est d’ailleurs une caracté-
ristique essentielle d'un spectre, puisqu’il quantifie la qualité des observations. Mesuré
grace a I'écart-type des données, o, il définit un critére pour la détection d’un signal : si
I'intensité du signal est supérieure a 30, la probabilité que le signal ne soit pas du bruit
est supérieure a 99,73%.

1.3.2 Observations interférométriques

Tout comme pour des observations avec une seule antenne, les premiéres étapes
apres les observations sont les étapes de calibration. Les antennes observent en plus de la
source d’intérét scientifique des sources brillantes et ponctuelles qui servent a étalonner
le flux, 'amplitude, la phase et la bande passante de la source.

Les données contiennent les informations spectrale et spatiale de la source : a chaque
point de la source correspond un spectre, et a chaque canal de fréquence correspond une
carte a deux dimensions de brillance de la source. Ces informations sont stockées dans
une table uv.

Une premiere facon d’analyser des données interférométriques consiste a déterminer
la variation du flux en fonction de la longueur de ligne de base B. Si le flux mesuré est
constant avec B, la source n'est pas résolue. Dans ce cas on récupere tout le flux de la
source, mais on n’a aucune information sur sa géométrie. En revanche, si la largeur des
franges d’interférence est plus petite que celle de la source (), le flux est diminué en
fonction de la longueur de ligne de base comme sin(x)/x, avec x = 27;05. L'ajustement
du flux en fonction de B permet alors de déterminer la taille de la source. La source est
completement résolue si on observe au moins le premier zéro de la fonction cardinal (un

exemple est donné sur la figure 1.15).

Pour aller plus loin dans I'analyse, il est possible a partir de 'équation 1.28 de déduire
la brillance de la source I(x, y) par une méthode de déconvolution : on cherche a retirer le
lobe sale de I'image. La déconvolution est une opération non-linéaire, et plusieurs solu-
tions peuvent exister. Il existe une méthode, dite MEM (pour Maximum Entropy Decon-
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volution), qui repose sur la détermination d’'une image dont les visibilités sont ajustées
pour correspondre au mieux aux visibilités réelles. Cependant les algorithmes les plus uti-
lisés pour effectuer cette déconvolution reposent sur la méthode itérative CLEAN [Hog-
bom, 1974]. Son principe consiste a considérer que I'image est un ensemble de sources
ponctuelles i, chacune ayant une intensité F;. Appelons F l'intensité du point le plus
brillant de I'image sale lors de la premiére itération, situé aux coordonnées (x;, y;). La
premiere étape consiste a retirer de I'image sale la convolution d'un point d’intensité y
avec le lobe sale. On stocke en parallele dans une nouvelle carte vierge un point d’inten-
sité yF; a la position (x;, ;); on appelle cette carte la carte des composantes “clean”. Si
dans la nouvelle image sale il reste un point dont l'intensité F, est supérieure a un cer-
tain seuil F,,;, on recommence I'opération, autant de fois que nécessaire afin qu’il ne
reste plus de point dans la carte d’intensité supérieure a F,; (ou jusqu’a atteindre un
nombre d’itération prédéfini). La carte des composantes “clean” contient en fait I'infor-
mation spatiale de tous les points de la carte sale qui ont été sélectionnés par le processus.
Un choixadéquat de y (en général del’ordre de 0,1-0,2) et de F,; (de 'ordre de grandeur
du bruit dans la carte) garantit I'élimination des artefacts liés a la technique d’interfé-
rométrie. L'étape suivante consiste donc a convoluer la carte des composantes “clean”
par un lobe “clean” ou synthétisé, choisi pour correspondre a la partie centrale du lobe
sale. C’est en général une gaussienne a deux dimensions, dont les petit et grand axes in-
diquent la résolution de I'observation. La carte des résidus est ensuite rajoutée afin de
ne pas perdre de flux, et la somme constitue la carte “clean”, censée représenter au mieux
I'image réelle de la source. Des exemples de résultats avant et apres déconvolution seront
donnés au chapitre 3. Il existe des variantes de cette méthode, CLARK, MX ou MRC, qui
peuvent améliorer les temps de calcul, mais toutes reposent sur le méme principe.

Major e longinquo reverentia - De loin, l'admiration est plus grande
Tacite, Annales, 1, 47
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46 2.1. NAISSANCE DES ETOILES ET EVOLUTION DE LA MATIERE CIRCUMSTELLAIRE

2.1 Naissance des étoiles et évolution de la matiére circum-
stellaire

Dans I'histoire des disques circumstellaires auxquels nous allons nous intéresser, tout
commence lors de la formation des étoiles, dont voici les grandes lignes pour les étoiles
<3 M, (voir par exemple Shu et al. [1987] pour plus de détails). Les principales phases
sont résumées dans la figure 2.1.

Le milieu interstellaire regorge de nuages sombres, denses et froids, dont la masse
est comprise entre 10% et 10’ M, pour les nuages moléculaires géants. Lorsque perturbé,
par exemple par les ondes de choc d’'une supernova voisine, le nuage s’effondre gravi-
tationnellement sur lui-méme. La pression et la température dans le coeur pré-stellaire
augmentent, et la taille de ’objet diminue pour former une protoétoile. On ne parlera vé-
ritablement d’étoile que lorsque les réactions de fusion de '’hydrogene s’enclencheront,
au bout de quelques millions d’années pour les étoiles de masse solaire.

Revenons au stade de proto-étoile : le cceur proto-stellaire accrete de la matiere depuis
I'enveloppe de gaz et de poussieres, ce qui amplifie la rotation du nuage par conservation
du moment cinétique, et provoque la formation d’'un disque autour de la proto-étoile. La
masse de |'objet central augmente et se contracte sous 'influence de la force de gravita-
tion. Cela entraine une augmentation du moment cinétique au niveau de I'étoile, qui est
évacué sous forme de deux jets bipolaires. La phase proto-étoile est usuellement séparée
en deux classes, selon la masse relative de 1'étoile et de I'enveloppe : tant que la masse
de I'’enveloppe est supérieure a celle de |’étoile, I'objet fait partie de la classe 0. Lorsque
la masse de I'étoile devient supérieure a celle de son enveloppe, le systeme bascule dans
la classe I. Une enveloppe résiduelle subsiste mais la majorité de la matiére est contenue
sous la forme de disque.

Apres ~1 million d’années d’évolution, I'enveloppe a quasiment disparu, ce qui rend
le rayonnement de I’étoile visible : le systeme est qualifié de classe II. L'étoile a quasi-
ment atteint sa masse définitive et est entourée d'un disque massif de gaz et de poussiéres
danslequel se formentles planétes, appelé par conséquent disque proto-planétaire. Cette
phase est aussi appelée T-Tauri (CTTS pour “Classical T-Tauri Star”) ou Herbig pour les
étoiles >2 M, en référence aux premieres découvertes de ces objets (voir section 2.2.1).

Enfin, le disque proto-planétaire se dissipe et le systeme est qualifié de classe III ou
WTTS pour “Weak line T-Tauri Star”, a cause de I'observation de raies étroites de H, en
particulier, qui indiquent que I'étoile n’accrete plus de matiére. Au-dela, I’étoile n’est plus
entourée que d'un disque de débris, ou la poussiére est produite par collisions des grains

et planétésimaux.

2.2 Les disques proto-planétaires

Deux caractéristiques des systemes planétaires permettent de situer la formation des
planetes au cours de la phase de disque proto-planétaire : 1 — les planetes orbitent dans
un méme plan autour du Soleil, ce qui suggere que les planetes se sont formées dans un
environnement globalement “plat” ; 2 —les planeétes géantes sont principalement compo-
sées de gaz, elles ont donc été formées avant que le gaz ne se dissipe. La compréhension
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Formation d'une étoile par effondrement gravitationnel La rotation du nuage entraine son aplatissement, et le
d'un nuage de gaz et de poussiére. L'étoile reste moment angulaire est évacué sous forme de jets qui
enfouie, seul le rayonnement thermique de la ouvrent |'enveloppe : le rayonnement de I'étoile
poussiére est visible. devient visible.

S ETTTT—TT ST

> O E

2 [ Classe 0 <) ;Classel

X = § =

2L ERS

g FE SE

w 2 F o

5 E e E Proto-étoile

S o

o O b vl vl )

01
01 1 10 100 ! 1 (unl)o 100
A (um)

; =T \HHH‘ T \HHH‘ T \HHH‘ ; j\ \HHH‘ T \HHH‘ T \HHH‘

3 [ Classe lll 3 [ Classe ll

x £ x £

3 3

- -

S S &

eF Etoile e E Etoile

0w - 0w -

= c -

o o

O vl vl O vl vl
01 1 10 100 01 1 10 100

A (um) A (um)

Le disque est dépourvu de gaz, les poussiéres sont N . )
prpdu|tes par |e§ CO”I_SIO["IS es corps plus gros Les poussieres sedl[nentent dan§ le plan du d!sgue,
(disque de deb!qs), pr|nc|pa[ement d?ns les zones permettant la fomation des planetels. Une cavité
externes et froides : I'émission du disque est visible interne se forme dans le disque : n'ayant plus de

oussieres dans les zones internes les plus chaudes,

dans les domaines infrarouge lointain et radio. ooussieres nes
émission infrarouge diminue.

FIGURE 2.1 — Représentation des différentes phases d’évolution de la matiere circumstellaire. Pour
chaque étape, la densité spectrale d’énergie de I'objet est illustrée (d’apres la description de Shu
et al. [1987]).

des mécanismes en jeu dans ces disques est donc essentielle pour aborder la formation
des systemes planétaires, et par anthropocentrisme, I'origine du systeme solaire.

2.2.1 Interprétation des premieéres observations

Les premieres observations des disques proto-planétaires remontent au milieu du
siecle dernier, lorsque Joy [1945] a identifié des étoiles variables présentant des carac-
téristiques différentes des autres, notamment de fortes variations de luminosité et la pré-
sence de nébulosités brillantes ou sombres autour de ces étoiles. Il a appelé ces objets
étoiles de type T-Tauri, faisant référence a 1'étoile la plus brillante des 11 sources qu’il a
identifiées. Des criteres similaires ont été utilisés par Herbig [1960] pour classer les objets
autour des étoiles de type spectral A et B. Ambartsumian [1947] identifia que les nébu-
losités des étoiles T-Tauri pouvaient avoir un lien avec la naissance des étoiles. Une fois
acquise 'origine primordiale des T-Tauri et étoiles de Herbig, I’application des modeéles
de disques d’accrétion de Shakura and Sunyaev [1973] et Lynden-Bell and Pringle [1974]
(initalement élaborés pour les disques d’accrétion autour de trous noirs) ont permis d’in-
terpréter les propriétés des étoiles de type T-Tauri et Herbig et de leur environnement. Les
nombreuses observations leur donneront par la suite raison, a commencer par la détec-
tion de lumiére polarisée autour de plusieurs étoiles, interprétée par Elsasser and Staude
[1978] comme provenant d'une structure non sphérique et pouvant étre un disque.
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FIGURE 2.2 — Gauche : illustration de I'élargissement des raies par agitation moléculaire et turbu-
lence, et rotation képlerienne d'un disque incliné. Droite : représentation des isovitesses projetées
pour différentes fréquences ou vitesses d’observation v,s. U; est la vitesse projetée des particules
situées au rayon externe du disque, matérialisé par l'ellipse. Image extraite de la these de Piétu
[2004].

2.2.2 Emission du gaz: premieéres propriétés du disque

Dans le domaine millimétrique, une des premieres études des disques circumstel-
laires par Beckwith et al. [1990] montre que ces disques sont nombreux et que la forma-
tion planétaire doit étre un processus courant. Par la suite, les observations résolues des
disques ont permis de les imager et de montrer que la vitesse des particules y est keplé-
rienne [Koerner et al., 1993, Dutrey et al., 1994], signe que les disques sont peu massifs
par rapport a |’étoile centrale :

V(r)= . 2.1

Les raies observées proviennent des transitions rotationnelles des molécules, CO
étant la molécule observable la plus abondante. Lorsque la densité du gaz est supérieure
ala densité critique (103-10* cm™ pour les premieéres transitions rotationnelles), les raies
de CO sont thermalisées par collisions : la température mesurée correspond a la tempé-
rature cinétique du milieu. Si la densité critique n’est pas atteinte, la température cor-
respond en revanche a la température d’excitation du gaz, qui définit la population des
deux niveaux de la transition (voir par exemple I’équation 12.40 de T. L.. Wilson [2013]).
D’autres molécules que CO peuvent étre observées dans le disque, comme HCO*, CN,
HCN, CS, H,CO, N,H", etc [Dutrey et al., 1997, Oberg et al., 2010, Guilloteau et al., 2013]
et permettent de sonder la complexité chimique et physique du disque, avec moins de
confusion par les nuages interstellaires que le CO.

En pratique, les raies sont élargies a cause de I’agitation thermique des molécules et de
la turbulence du milieu. Le profil d'une raie en fonction de la vitesse v est donc gaussien,
et s’écrit

flv)= ﬁexp[—(fvﬂ (2.2)

avec Av = \/ O VG o+ O U . Les termes & Uper €t 8 Uy, Teprésentent respectivement



CHAPITRE 2. DE NATURA DISCUM 49

les élargissements dus a I’agitation thermique et a la turbulence.

De plus, comme le gaz est en rotation autour de 'étoile, si le disque posséde une in-
clinaison i par rapport a un disque vu de face, certaines parties du disque s’éloignent de
nous et d’autres se rapprochent. L'émission des régions du disque qui s’éloignent de nous
estdonc décalée vers les grandes longueurs d’onde par effet Doppler, alors que l’émission
des régions qui se rapprochent de nous est décalée vers les courtes longueurs d’ondes.
La raie est donc double-piquée, les deux ailes de raies tragant les parties du disque qui
s’éloignent et se rapprochent de nous, comme illustré sur la figure 2.2 (voir aussi Beck-
with and Sargent [1993]). La vitesse des particules correspond a une vitesse projetée sur
la ligne de visée et s’écrit v.sin(i), ce qui implique que plus le disque est incliné, plus la
raie est large. Si le disque est vu de face, la rotation n’a pas d’influence sur la raie.

Lorsque les observations sont résolues, elles permettent de distinguer les différentes
régions du disque, qui tournent a des vitesses différentes : les régions internes tournent
plus vite que les régions externes, et ont donc une vitesse projetée plus grande. Ainsi, les
régions internes sont tracées par les vitesses les plus grandes par rapport a la vitesse de
I’étoile, a I'extérieur des pics de la raie. Lémission du centre de la raie, a faible vitesse,
provient des régions externes du disque. Les deux pics reperent donc la vitesse du rayon
externe du disque, v; = Ui & Vs, qui permet d’estimer le rayon externe R, grace alaloi
de Kepler :

Ry =—5— (2.3)
Va

enrappelant que G estla constante gravitationnelle et M, 1a masse de I'étoile centrale.

Ainsi, en prenant I’exemple d'un disque proto-planétaire autour d'une étoile de 1 M, des

pics écartés de 2 km.s™! de la vitesse systémique correspondent a un rayon externe de
220 ua.

La rotation d'une particule de gaz n’est cependant pas tout a fait képlerienne a cause
des forces de pression des autres particules de gaz qui s’ajoutent a la gravitation de l’étoile.
La densité de particules étant supérieure a l'intérieur du disque par rapport a I'extérieur,
cette force de pression est en général dirigée vers I'extérieur et s’oppose a la force de gra-
vitation : la rotation des particules est donc sub-képlerienne et ralentie de 1% a 500 au,
pour T = 30 K [Armitage, 2009]. Cet effet est donc tres faible sur le mouvement du gaz,
mais a une importance cruciale dans celui des grains solides (voir section 2.2.3).

2.2.3 Structure du disque et composition

Un schéma extrait de Henning and Semenov [2013] est présenté sur la figure 2.3 et per-
met d’illustrer la structure et la composition des disques. Ils sont principalement compo-
sés de gaz, sous forme de H, et He (99%) et de poussieres (1%), dont une partie continue
d’étre accrétée sur I’étoile, a raison d’environ 107 a4 10~ M, /an pour des étoiles de masse
<3 M, [Hartigan et al., 1995, Gullbring et al., 1998, Mendigutia et al., 2011]. Les disques
ont une masse qui s’échelonne entre 1 M, et 1073 M, [Beckwith et al., 1990, Andre and
Montmerle, 1994], avec une masse médiane de 1072 M,, (5 Mj,p) [Williams and Best, 2014],
et s’étendent sur plusieurs centaines d'unités astronomiques. Il est cependant possible
que les statistiques soient biaisées par des effets de résolution et de sensibilité. C’est ce
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que suggerent les observations de Piétu et al. [2014] dans la région de formation du Tau-
reau, dont 25% des disques pourraient étre compacts avec des rayons <15 ua comme ceux
qu’ils ont étudiés.

Disque de poussiéres

Bien que la poussiere ne compte que pour environ un centieme de la masse du disque,
elle représente une part importante dans la vie du disque, puisqu’elle va servir de base a
la formation des planetes, contenant la plupart des éléments lourds. Avec une fonction de
catalyseur de certaines réactions (par exemple la formation de H,), la poussiere est éga-
lement un élément essentiel de la chimie des disques. Aux courtes longueurs d’onde, les
grains de poussieres dominent 'opacité du disque (voir figure 2.3). Auxlongueurs d’onde
millimétriques, I'émission de la poussiere est en revanche optiquement mince, et per-
met ainsi d’étudier les conditions physiques du disque et d’évaluer sa masse. La pous-
siere joue notamment un role essentiel dans le chauffage du gaz. En effet, elle absorbe
le rayonnement stellaire (~1 um) et réémet un rayonnement thermique a plus grande
longueur d’onde. Le gaz est également chauffé par |'effet photoélectrique, produit par
'interaction des radiations UV et de la surface des petits grains. Lorsque la densité du
milieu est importante, les nombreuses collisions entre les grains et les molécules repré-
sentent la principale source de chauffage du gaz dans la couche moléculaire. Composés
principalement de carbone et de silicates, les grains de poussiére ont une taille inférieure
a 0,1 um dans les objets les plus jeunes et le milieu interstellaire [Draine, 2003]. Dans les
régions froides du disque, les grains sont entourés d’'un manteau de glaces, provenant de
la condensation des gaz.

De nombreuses preuves montrent que les grains grossissent dans les disques, la plus
flagrante étant I'existence des planétes (voir aussi la section 1.1.2). Grace aux observa-
tions dans le domaine millimétrique, qui permettent de sonder le plan du disque riche en
poussiéres et aux expériences en laboratoires, les processus de grossissement des grains
peuvent étre examinés (voir par exemple la revue de Testi et al. [2014]). Des modéles
tentent également de reproduire ces processus (en ne considérant que des grains sphé-
riques ou poreux pour l'instant), et se basent principalement sur les étapes suivantes. Le
grossissement commence dans les nuages interstellaires par la collision des grains sub-
micrométriques les uns avec les autres. Les grains ont une faible vitesse qui leur permet
de se coller les uns aux autres lors d'une collision, et de former un agglomérat poreux de
macromolécules (voir figure 2.4). Ces nouveaux grains sont ensuite compactés par les col-
lisions successives et la pression du gaz [Kataoka et al., 2013]. Le rapport surface/masse
diminue dong, et les grains se découplent peu a peu du gaz et sédimentent dans le plan
du disque. Cela a pour effet d’augmenter la densité des grains de poussieres et de faciliter
encore leur grossissement.

Disque de gaz

La partie droite du disque représenté sur le schéma de la figure 2.3 délimite les trois
couches verticales principales : la couche dite “PDR” (pour “PhotoDissociation Region”)
en surface qui subissent les effets des rayonnements stellaires, la couche moléculaire et le
plan médian froid. Le disque posséde un gradient vertical de température, comme le ré-
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FIGURE 2.3 — Haut : schéma représentant la structure et les principaux mécanismes d'un disque
proto-planétaire, extrait de Bergin et al. [2007]. Sont aussi représentées les courbes de température
et de densité de quelques molécules en fonction de la distance de I’étoile et/ou de la hauteur dans
le disque. Bas gauche : Image HST d’un disque circumstellaire vu de profil, dans la région d’Orion
[Smith et al., 2005]. On y observe notamment |'évasement du disque dans les parties externes. Bas
droite : Image HST du disque HH30 vu par la tranche. Le plan du disque est opaque, alors que la
surface est illuminée par I'étoile centrale. L'image révele également bien I'évasement des parties
externes du disque. Credits : Chris Burrows (STScI), the WFPC2 Science Team and NASA/ESA.
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FIGURE 2.4 - Illustration du grossissement des grains a partir de particules de 0,6 ym. © 2012
Alexander Seizinger

velent les observations de différentes transition de CO et de ses isotopes (voir par exemple
Dartois et al. [2003]).

La zone située dans le plan du disque est la plus froide, car le rayonnement stellaire ne
peut pas traverser et chauffer le disque jusqu’a ces zones. Les zones les plus externes du
plan du disque sont les plus froides, avec des températures de I'ordre de 10-15 K a 100 ua
dans les disques T-Tauri, si bien que la majorité des molécules se trouvent condensées
sous forme de glaces a la surface des grains de poussiére (la température de condensa-
tion de CO est de I'ordre de 17-19 K). C’est dans la couche moléculaire (a z~1 a 3H, voir
section 2.2.4) que I'on trouve de nombreuses especes chimiques en phase gazeuse. Pour
finir, la couche en surface du disque est directement exposée aux radiations stellaires et
interstellaires, elle est donc tres chaude et peu dense. Les molécules ne survivent pas et
sont dissociées en atomes, ions ou radicaux.

2.2.4 Paramétrisation du disque

Un systeme pratique pour étudier un disque est un systeme cylindrique centré sur
|’étoile, décrit par un rayon r et 1’axe vertical z perpendiculaire au disque. Je décris donc
par la suite la structure du disque selon ces deux axes, vertical et radial. Le disque est
considéré axisymétrique, en équilibre hydrostatique et isotherme verticalement.

Structure verticale

Le disque de gaz est considéré en équilibre hydrostatique, c’est-a-dire que les forces
de gravitation et de pression sont en équilibre. Sile disque est verticalement isotherme, il
amontré [e.g. Pringle, 1981] que la densité des molécules en un point donné peut s’écrire

2
n(r,z)=n(r,0).exp (_ZHZ(r)Z)' (2.4)

Le disque est d’autant plus évasé que le rayon est grand. La formule précédente

montre que la structure verticale n’est régie que par le terme H, appelé échelle de hauteur
hydrostatique, qui ne dépend en fait que de la température T(r):

2kr3T(r)
H(r)=\ ——". (2.5)
GM,m,
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ou k est la constante de Boltzmann, G la constante gravitationnelle, M, la masse de
I’étoile et m, = 2,5my le poids moléculaire moyen du gaz en unité de masse de I'hydro-
gene [Beckwith and Sargent, 1993]. Les observations ont confirmé que les disques sont
effectivement évasés dans les parties externes (voir les images prises par Hubble, figure
2.3).

Nous avons vu dans la partie 2.2.3 que le disque réel n’est pas isotherme, comme illus-
tré sur le schéma de la figure 2.3. Ainsi, on ne peut pas modéliser de maniere aussi simple
a la fois les observations du [CI] situé en surface du disque et les observations du CO
dansles couches plus profondes. Il est cependant possible de modéliser individuellement
les observations, sensibles a des zones bien précises du disque. Dans le domaine radio,
I’émission provient de couches dans lesquelles le gradient de température est faible. la
température peut étre considérée comme isotherme, ce qui permet d’utiliser la descrip-
tion de Pringle [1981].

Structure radiale

Dans les modélisations les plus simples, les parametres physiques dépendent de la
distance al’étoile : la hauteur d’échelle H(r) définie précédemment, la température 7(r),
la vitesse de rotation V(r) et la densité de particules par unité de surface, ou plus simple-
ment densité de surface X(r). En pratique, d’autres parametres varient avec le rayon : les
abondances chimiques, la turbulence, la viscosité, I'indice de grossissement des grains
B, le coefficient d’absorption x, etc.

La vitesse de rotation peut par exemple s’écrire V(r) o< r=", ou v = 0,5 dans le cadre
de la loi de Kepler. Les observations ont permis de déterminer que cet indice était bien
égal a 0,5 et permet alors de déterminer la masse de I'étoile centrale [Simon et al., 2000].
[Beckwith et al., 1990] modélisent également la température et la densité de surface (et
donc la hauteur d’échelle) par des lois de puissance en fonction du rayon, une paramétri-
sation dont les observations ont démontré la validité dans le domaine radio (par exemple
Dutrey et al. [1994], Hughes et al. [2008b]). Nous utiliserons donc cette paramétrisation
dans nos modélisations (voir section 3.4).

2.2.5 Formation des planétes

Notre compréhension du grossissement des grains jusqu’a la formation de planétési-
maux se heurte cependant a des barrieres théoriques. Par exemple, plus les grains gros-
sissent, plus leur vitesse est élevée et au-dela de ~1 m.s™!, sont détruits en grains plus
petits [Glittler et al., 2010]) : c’est la barriere de fragmentation. Le deuxieme obstacle au
grossissement des grains est la barriere de migration radiale : au-dela d’une taille cri-
tique de 1 m, les grains migrent et sont accrétés sur ’étoile dans un temps plus court que
la durée de vie des disques. L'observation de nombreuses planetes prouve que ces bar-
rieres peuvent étre dépassées. Une densité de surface plus pentue pourrait augmenter
les forces de frottements dans les régions internes, ce qui pourrait stopper la migration
[Laibe, 2014]. Des instabilités dans le disque pourraient également favoriser les interac-
tions entre les grains pour former les planétésimaux comme on le verra dans le para-
graphe suivant.
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Une fois ces barrieres dépassées, les particules grossissent par collisions jusqu’a for-
mer des planétésimaux de ~10 km de diametre en quelques centaines de milliers d’an-
nées. A partir de 1a, la gravitation entre en jeu et accélere les interactions, jusqu’a for-
mer des proto-planetes, dont la masse est suffisante pour accréter le gaz alentour et for-
mer des planetes géantes gazeuses. Ce scénario appelé, “core accretion” [Pollack et al.,
1996], part d'une petite échelle de taille pour construire des blocs de la taille de planetes
(“bottom-top”). Une autre approche existe, et consiste a prendre comme point de dé-
part de larges structures dans le disque, pour former des objets plus petits de la taille des
planetes (“top-bottom”). Cette théorie invoque I'effondrement gravitationnel d'une sur-
densité dans la distribution de poussieres pour former des planétésimaux. Cette théorie
est en particulier justifiée par le nombre croissant d’observations de surdensités dans les
disques de poussieres [van der Marel et al., 2013, Pérez et al., 2014, Casassus et al., 2015,
Marino et al., 2015a). De plus, dans le cas du systeme solaire, les simulations de Morbi-
delli et al. [2009] ne permettent pas de reproduire la distribution de la taille des astéroides
avec la collision de corps de taille kilométrique. Cela suggere que les particules solides
sont rapidement passées de 1'échelle sub-métrique a des planétésimaux >100 km sans
intermédiaire.

2.2.6 Dissipation des disques

En observant des amas de jeunes étoiles agés de 0,3 a 30 millions d’années, Haisch
et al. [2001] ont montré que le nombre de disques détectés dans I'infrarouge dans un
amas diminue avec 1'age, ce qui leur a permis d’estimer que I’échelle de temps de dissi-
pation des disques est de ~6 millions d’années (figure 2.5). Si des proto-planetes se sont
formées dans le disque, elles peuvent participer a la dispersion du disque en accrétant le
gaz et la poussiere. Dans le systeme solaire, la masse des planétes représenterait moins
de 10% de la masse initiale du disque (voir Weidenschilling [1977b] et Desch [2007] pour
une discussion sur la masse minimum de la nébuleuse solaire).

Les principaux mécanismes qui dissipent le disque, et notamment le gaz, sont1’accré-
tion de la matiere surI’étoile et la photoévaporation par le rayonnement stellaire. Dans le
premier cas, a cause de la conservation du moment angulaire dans un disque a étalement
visqueux, la masse qui est accrétée sur I'étoile transfere son moment angulaire a la masse
plus éloignée. Cette masse est alors contrainte de circuler sur des orbites plus lointaines.
En d’autres termes, les parties internes d’'un disque visqueux sont accrétés vers 1'étoile,
alors que les parties externes s’étalent vers I'extérieur. Le mécanisme de photoévapora-
tion provient du chauffage de la surface des disques par les rayonnements stellaire et
interstellaires (voir par exemple Alexander et al. [2006]). Le gaz s’échappe donc du disque
sous forme de “vents”. La dissipation du gaz par ce mécanisme a un impact sur tout le
disque. En effet, Gorti et al. [2015] ont montré que les poussieres suffisamment grosses
ne sont pas couplées au gaz qui s’échappe et subsistent dans le milieu : il reste environ
30% des particules solides a la fin de la dissipation des disques, alors que la moitié du gaz
serait photoévaporée. Cela entrainerait une augmentation locale du rapport de la masse
de poussiére par rapport a la masse du gaz et faciliterait la concentration des particules
de poussiere par instabilités [Johansen et al., 2015].

Les disques dont le gaz est en cours de dissipation, comme HD 141569 étudié au cha-
pitre 3, sont donc essentiels pour poser des contraintes sur les conditions physiques de
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FIGURE 2.5 — La figure extraite de Wyatt [2008] montre que la fraction des disques dans les amas
d’étoiles diminue avec 1'age, sur une échelle de temps de I'ordre de 6 millions d’années [Haisch
etal., 2001].

la phase de dissipation des disques et progresser dans notre compréhension les méca-
nismes de la formation planétaire.

2.3 Disques de débris

Apres quelques millions d’années, le gaz est dissipé et le systeme bascule vers la classe
III (figure 2.1), a savoir un disque de débris optiquement mince, composé principalement
de grains de poussieres.

Selon la taille des particules, les grains migrent vers I'intérieur oul’extérieur du disque.
Dans un disque de débris, a priori dépourvu de gaz, le mouvement des grains est dominé
par la pression de radiation de I'étoile (F,q), la gravité (Fy,,), de direction radiale et de
sens opposés. Le facteur f.,4 de 'équation (2.6) mesure le rapport de ces deux forces :

Ead 1 L*
o<

ﬁrad = @ p_d M*

(2.6)

avec p la masse volumique du grain, a son diametre, L, et M, les luminosité et masse
de I'étoile centrale.

Deux comportements apparaissent donc :

— le rapport étant inversement proportionnel a la taille et a 1a densité du grain, les
petits grains (typiquement a < 1 um) sont dominés par la force de radiation : ils
sont éjectés du systeme lorsque B4 > 0,5, sur une échelle de temps comparable a
leur période de révolution autour de I'étoile;;

— les grains plus gros (<100 um) et plus denses sont retenus dans le systeme par la
force de gravitation. Ils sont tout de méme sensibles a la pression de radiation de
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I’étoile, qui entraine I'effet Poynting-Robertson. Il agit sur la composante tangen-
tielle de la vitesse de la particule : le rayonnement stellaire arrive avec une compo-
sante opposée a la vitesse du grain de poussiere, ce qui réduit cette vitesse et donc
son moment angulaire, le grain spirale vers l'intérieur et finit par “tomber” sur
I’étoile. La vitesse de migration étant proportionnelle a f,,4 [Moro-Martin, 2013],
I'effet Poynting-Robertson est donc particulierement fort sur les petites particules.

Si du gaz est encore présent dans le systeéme, les petits grains (<100 yum, Takeuchi
and Artymowicz [2001]) sont couplés au gaz mais ressentent cependant les effets de pres-
sion de radiation et Poynting-Robertson décrits précédemment. En revanche, les grains
plus gros, de taille supérieure a une centaine de microns, sont découplés du gaz et ont
des orbites kepleriennes. Mélangés au gaz, ils subissent alors des forces de frottement
et un “vent” créé par la différence de vitesse entre celle des grains et celle du gaz (sub-
képlerienne).

La encore, deux phénomenes interviennent selon la taille des particules :

— parmi les particules découplées (pour rappel, >100 um), les plus petites sont en-
core sensibles a la pression de radiation de 1'étoile. La force de radiation peut ra-
lentir les particules comme dans I'effet Poynting-Robertson, a des vitesses plus
faibles que celles du gaz. Le “vent” créé par la différence de vitesse fait gagner du
moment angulaire a la particule, qui par conservation entraine une migration vers
I'extérieur du disque;

— les grosses particules (quelques centaines de microns et plus), sont quant a elles
insensibles a la pression de radiation : leur vitesse keplérienne est donc supérieure
a celle du gaz dans lequel elles se déplacent, ce qui leur fait perdre du moment
angulaire. De ce fait, les grains de poussiéres migrent vers l'intérieur du disque,
et ce d’autant plus vite que les particules sont massives, avec des vitesses jusqu’a
100 m.s~! pour des particules de la taille du metre [Weidenschilling, 1977al.

La détection des disques de débris n’a été possible qu’a partir des années 1980 avec
le télescope spatial IRAS, premier satellite observant le domaine infrarouge. En détectant
autour de I'étoile Vega un exces d’émission infrarouge, Aumann et al. [1984] ont pour la
premiere fois mis en évidence la présence de poussiere autour d'une étoile. Ces grains,
d’'une taille inférieure a 100 um [Harper et al., 1984], ne pouvaient pas avoir survécu de-
puis la formation du systéme : ils devaient soit avoir été évacués par pression de radia-
tion de I'étoile, soit étre tombés en quelques milliers d’années sur I'étoile (voir section
2.2.3). Sachant que Véga est agée de ~ 400 millions d’années, seul le renouvellement de
ces grains par la collision de corps plus gros pouvait expliquer leur présence. Cette ob-
servation suggérait donc la présence de corps massifs qui pouvaient étre les débris sub-
sistant de la formation planétaire. Onze ans avant de découvrir les premieres planetes
extra-solaires, on avait donc matiere a penser qu’elles pouvaient exister ailleurs.

A partir des 3 disques de débris les plus brillants, Véga,  Pic et Fomalhaut, Backman
and Paresce [1993] ont défini les caractéristiques principales du “phénomeéne Véga” : 1'ex-
ces infrarouge autour de ces disques est produit par I’émission thermique des grains de
poussieres, les grains de poussiéres de ces disques sont plus gros que dans le milieu inter-
stellaire et forment un disque dans le plan équatorial de I’étoile de 100 a 1000 ua, les zones
internes étant relativement vides de poussieres. La masse de poussiere observable est de
'ordre de 1073-1072 Mg En plus de ces trois disques, le satellite spatial IRAS a détecté une
centaine d’autres objets qui étaient de bons candidats pour entrer dans la catégorie des
étoiles de type Véga, a savoir les disques de débris.
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Une définition plus précise des propriétés de ces disques est apportée par Lagrange

et al. [2000] :

— le rapport de la luminosité de la poussiere par rapport a celle de I'étoile est tres
inférieur & 1 : Lgpins/L. < 1 (milieu optiquement mince). Ce rapport est parfois
appelé luminosité fractionnelle, notée f ;

— la masse du disque est également faible par rapport a celle des étoiles :
M(grains+gaz)< 0,01 M,, cette valeur étant la masse minimum de la nébuleuse
solaire;

— la dynamique des grains n’est pas controlée par le gaz : Mg,, < 10 Mgpins 5

— le temps de destruction des grains est plus court que 1'age de I’étoile.

Ce dernier critére définit 'appellation des disques de débris : les grains sont de se-

conde génération, produits par collisions, et signent la présence de corps plus gros, qui
peuvent étre les résidus de la formation planétaire.

Les générations de télescopes se sont succédées et ont permis de mieux comprendre
la physique de ces objets. Le télescope spatial Spitzer a par exemple montré qu'un exces
infrarouge autour des étoiles de type A était observé pour plus d'un tiers des étoiles, et que
cet exceés semble étre corrélé al’age du disque, décroissant en ~1/t [Su et al., 2006]. Par la
suite, Herschel a permis d’observer des disques avec une meilleure sensibilité et un plus
grand pouvoir de résolution. Le programme DUNES (DUst around NEarby Stars) a ob-
servé 133 étoiles de type FGK, avec un taux de détection de disques de débris de 20 £+ 2%,
résolus pour la moitié d’entre eux. Cette étude a également révélé des disques froids
seulement détectés aux longueurs d’onde >100 um, et qui pourraient étre des disques
ayant suivi une évolution dynamique “calme” [Krivov et al., 2013].

P Pictoris Un des disques les plus intensément étudiés est celui de I'étoile  Picto-
ris, situé a 19 pc. Le disque de débris a été découvert peu apres celui de Véga, et fut le
premier a avoir été imagé par Smith and Terrile [1984] (voir 2.7), montrant un disque vu
par la tranche autour d’une étoile de type A5V de ~21 millions d’années [Binks and Jef-
fries, 2014]. De nombreuses études ont montré que des grains sub-microniques étaient
présents autour du disque, et ne pouvaient exister que par des processus collisionnels,
comme pour Véga (voir par exemple Backman et al. [1992]). En parallele, du gaz de se-
conde génération a été détecté et interprété comme provenant de I'évaporation d’objets
de type cométaire, appelés FEB pour “Falling Evaporating Bodies” [Lagrange-Henri et al.,
1989]. De nombreuses observations ont révélé que le disque est asymétrique. Il présente
un gauchissement qui pourrait étre produit par la présence d'une planete entre 1 et 20 ua,
avec une masse comprise respectivement entre 10 My, et 3 Mg [Mouillet et al., 1997].
Cette planete a été directement observée par Lagrange et al. [2009] a une distance de 8 ua,
et aurait une masse de ~8 Mj,,,. Les images récentes dans le domaine radio montrent éga-
lement une zone riche en gaz et en poussieres, interprétée comme le signe d'une récente
collision massive de planetes ou de collisions de planétésimaux en résonance avec une
planete [Dent et al., 2014].

2.3.1 Processus collisionnels

Dans un disque, lorsque les excentricités des planétésimaux dépassent 1073-1072, une
cascade collisionnelle se met en place. Les collisions produisent de la poussiére, dont la
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distribution de taille a s’écrit d’apres Dohnanyi [1969], Tanaka et al. [1996]

dnfa) .5, @2.7)
da

Ainsi, les collisions produisent plus de petites particules. Celles dont la taille est su-
périeure a a,,;,, définie par un rapport f = F,,q/Fg., < 0,5, subsistent dans le disque
alors que les particules de taille inférieure sont éjectées. Les observations ont montré que
cette loi reproduit bien la distribution en taille des poussieres dans les disques de débris,
comme le montre par exemple I'étude des disques AU Mic et HD 181327 [Augereau and
Beust, 2006, Lebreton et al., 2012].

2.3.2 Notre disque de débris

Dans notre propre systéme solaire, il reste encore des débris rocheux de la formation
des planetes. Les plus gros corps sont les astéroides et les cometes, regroupés en deux
ceintures. La ceinture d’astéroides principale est située entre Mars et Jupiter, et est com-
posée de corps de toutes tailles, du grain de poussiere a plusieurs centaines de kilomeétres.
Les deux plus gros corps sont I’astéroide Vesta (~530 km de diametre) et la planete naine
Céres (~950 km de diametre). A I'extérieur de 'orbite de Neptune, la ceinture de Kuiper
s’étend de ~30 a 50 au et est de 20 a 200 fois plus massive que la ceinture d’astéroides. Elle
abrite toutes les autres planetes naines du systéme solaire, en particulier Pluton. Les ob-
jets de la ceinture de Kuiper sont des cometes, riches en glaces et composés organiques
qui sont vaporisés lors d'un passage pres du Soleil. La présence dans le systeme solaire de
cometes a longue période, comme Hale-Bopp dont la révolution dure quelques milliers
d’années, suggere qu'’il existe un réservoir de cometes appelé nuage de Oort au-dela de
la ceinture de Kuiper, pouvant s’étendre de 2000 a 50000 ua du Soleil.

L'étude des astéroides et des cometes est un enjeu actuel d'importance puisqu’ils sont
les restes de la formation des planétes de notre systeme. La sonde Rosetta en orbite autour
de la comete 67P/Churyumov-Gerasimenko depuis 2014 et I'atterrisseur Philae ont par
exemple détecté de nouveaux composés organiques et des grains non pas silicatés mais
riches en carbone, ce qui montrerait que les molécules organiques dés I'origine formaient
des agglomérats et n’étaient pas seulement piégées dans la glace [Goesmann et al., 2015,
Bibring et al., 2015]. L'étude du rapport D/H de plusieurs cometes, et de la valeur in situ
de 67P/C-G suggere également que |’eau terrestre ne provient pas des cometes [Altwegg
etal., 2015].

Avant le lancement du satellite Herschel, les instruments n’avaient pas la sensibilité
pour détecter des disques peu massifs comme notre ceinture de Kuiper. Sa faible masse
pourrait étre expliquée par le modele de Nice [Gomes et al., 2005, Tsiganis et al., 2005], et
proviendrait du phénomene de migrations des planetes qui a eu lieu il y a 3,8 milliards
d’années (donnant lieu en particulier au grand bombardement tardif des planétes) [Le-
vison et al., 2008]. Les instabilités ainsi créées par les migrations des planétes géantes
auraient éjecté 99,5% de la masse de débris.

Depuis, le nombre et la variété de disques découverts a considérablement augmenté.
Les résultats des observations du satellite Herschel, qui a observé les disques a des lon-
gueurs d’ondes supérieures a 70 um, permettent de remettre en contexte la ceinture de
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FIGURE 2.6 — Gauche : illustration de la ceinture d’astéroide entre Mars et Jupiter (gauche) et des
objets de la ceinture de Kuiper (droite) (Crédits : A. Feild (STScI)). Gauche : image de la surface de
la comete 67P/C-G, prise avec la caméra CIVA de la sonde Philae. La faible réflectance du matériau
témoigne d’'une composition riche en matiére organique [Bibring et al., 2015].

Kuiper. Parmi un échantillon de 204 disques de débris observés avec le télescope, Moro-
Martin et al. [2015] estiment en effet que le systeme solaire est un disque classique, dont
la luminosité (et donc sa masse) est dans la moyenne de celle des disques détectés.

2.3.3 Systémes planétaires et disques de débris

Malgré I’essor actuel de la détection directe d’exo-planétes (3439 planetes confirmées
au 27 juin 2016, Exoplanets.eu), les disques de débris peuvent encore nous apporter des
informations sur les systemes planétaires. Les simulations numériques suggeérent par
exemple une forte corrélation entre la présence d'un disque de débris froid (A >25 um) et
la présence de planétes telluriques dans le systeme [Raymond et al., 2011, 2012], sans étre
confirmée par les observations a ce jour. En effet, un disque de débris important témoi-
gnerait d'une évolution dynamique calme ot les planétésimaux ont plus de chance de
survivre et de former des planetes telluriques. Les disques de débris sont donc de bons
candidats pour rechercher des systemes planétaires avec des planetes de faible masse.
De plus, les instruments ont désormais la capacité de résoudre les disques, fournissant
des informations spatiales. Ainsi, les images révelent souvent la présence d’anneaux et
de sillons dans les disques, qui peuvent étre sculptés par des planetes, comme autour
des étoiles HR 4796 et Fomalhaut (figure 2.7).

E fructu arbor cognoscitur - On reconnait l'arbre a ses fruits.
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Fomalhaut System Hubble Space Telescope « STIS

FIGURE 2.7 - Gauche : premiéere image d'un disque de débris, celui de  Pictoris [Smith and Terrile,
1984]. Centre : disque de débris observé par SPHERE autour de HR 4796 (Crédits : ESO/].-L. Beuzit
et al./SPHERE Consortium). Droite : disque autour de Fomalhaut observé par le télescope Hubble.
Une planete tres excentrique a été détectée (voir zoom) et pourrait croiser la ceinture de débris en
2032 [Kalas et al., 2008, 2013].
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3.1 Historique et présentation du systéme

HD 141569 est un systeme composé de trois étoiles : I'étoile primaire HD 141569A de
type spectral AOV est accompagnée par une étoile binaire de type spectral M (HD 141569B
et C), avec une séparation visuelle de 7,5”. D’apreés Reche et al. [2009], le systeme bi-
naire n'est pas lié a HD 141569A, puisque la différence de vitesse entre 1'étoile A et les
compagnons B et C est de 5,8 km.s™!, supérieure a la vitesse d’échappement du sys-
teme (2,6 km.s™!). Ces mémes auteurs estiment que la binaire n’aurait fait que survoler
HD 141569A il y a 5000 a 8000 ans, en passant au plus prés a 600 au de 'étoile. Nous
désignerons ainsi par souci de simplicité HD 141569A simplement par HD 141569. Ses
caractéristiques physiques sont présentées dans la table 3.1. Dans la suite du chapitre,
on adopte la distance de 116 pc, d’apres les mesures de Hipparcos [van Leeuwen, 2007].
Les valeurs de la littérature sont corrigées lorsqu'une distance différente a été considérée.

TABLE 3.1 — Parametres stellaires de HD 141569A

Parametres Valeurs Références
Coordonnées (AD ; DEC) 15h49m57.75s; -03°55’16.34” 1
Mouvements propres (mas/an) -18,4+0,7 (AD) -19,3 + 0,6 (DEC) 1
Vitesse radiale LSR (km.s™1) 6,0+0,5

Distance (pc) 116+ 8 1
Type spectral A0V -B9,5V 3,4
Masse (Mg) 2,00 £+ 0,06 2
Rayon (Ry) 1,7 2
Luminosité (Lg) 30+8! 2
Tetr (K) 10000 £ 200 2
Log(g) 4,28 + 0,04 2
Age (x10° ans) 5+3 5
Taux d’accrétion (Mg/an) 1.10°8-1.10711 6, 2
v.sin(i) (km.s™!) 236+ 15 2
Meétallicité [Fe/H] -0,5+0,1 2

Note : ! corrigée de la distance, a 116 pc.
Références : 1 — van Leeuwen [2007]; 2 — Merin et al. [2004]; 3 — Andrillat et al. [1990];
4 —Jaschek and Jaschek [1992]; 5 — Weinberger et al. [2000]; 6 — Brittain et al. [2007]

3.1.1 Disque de débris

Létoile est entourée par un disque de poussieres qui fut détecté lors des observations
a 12 ym, 25 um, 60 um et 100 um du télescope IRAS. Jaschek et al. [1986] identifient un
exces infrarouge maximal a 60 um, correspondant a une température de 100 K. Walker
and Wolstencroft [1988] caractérisent plus en détail I'émission infrarouge ; ils notent en
particulier que I’émission est étendue a 60 um, et que I’exces correspond a de la poussiere
située a 63 au, avec une température de corps noir de 95 K. Sylvester et al.[1996] ont modé-
lisé la densité spectrale d’énergie de I'étoile afin de déduire la luminosité fractionnelle du
disque de poussiére : Liy/L, = 8,4.1073. L'émission de la poussiére est donc optiquement
mince aux longueurs d’onde infrarouges. Par la suite, d’autres mesures photométriques
a de plus grandes longueurs d’onde ont été effectuées, notamment par les satellites Spiz-
zer et Herschel, ou divers radiotélescopes dans le domaine millimétrique. Une liste de ces
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FIGURE 3.1 — Distribution spectrale d’énergie de HD 141569. Les points de photométrie pro-
viennent de la table A.1 de Thi et al. [2014]. Un spectre NextGen a 10000 K en cyan représente
I’émission de la photospheére. Une illustration de1’émission de trois corps noirs a 100, 350 et 1000 K
est représentée par les courbes en pointillés.

mesures est présentée dans la table A.1 de Thi et al. [2014]. J’ai utilisé ces données pour
construire la densité spectrale d’énergie présentée sur la figure 3.1. Un modele NextGen
[Hauschildt et al., 1999] est utilisé pour reproduire la photosphere de I'étoile, ayant pour
caractéristiques T = 10000 K, log g = 4 et une métallicité [Fe/H] = -0,5. L'émission de
corps noirs a 100 K, 350 K et 1000 K est tracée afin de montrer qu'une seule température
de grains ne suffit pas a reproduire I'exces infrarouge.

Images du disque de poussiéeres

Les premieres images du disque de poussiéres ont été obtenues grace au télescope
spatial Hubble et révélérent que la poussiere sub-micronique est répartie dans les zones
externes du disque en deux anneaux situés a ~250 et 400 ua, séparés par une zone moins
dense [Augereau et al.,, 1999, Weinberger et al., 1999]. La surbrillance du c6té est provient
de la diffusion vers I'avant des poussieres, et indique que ce coté est le plus proche de
nous. Mouillet et al. [2001] notent également la présence d'un arc dans la partie nord-
est du disque entre les deux anneaux principaux, une cavité centrale (r < 200 ua) ainsi
qu'une émission diffuse s’étendant a plus de 600 ua de I'étoile centrale. Clampin et al.
[2003] ajoutent a la liste des structures observées la présence de spirales, dont la plus ex-
terne (sud-ouest) semble connectée avec les étoiles compagnons. En plus de retrouver
ces structures, les observations Gemini/NICI de Mazoyer et al. [2016] soulignent la com-
plexité del’anneau a ~230 ua, dédoublé dans la partie est. Les images NICI mettent parti-
culierement en évidence la pente abrupte interne de cet anneau (r*>?°), qui suggeére une
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H2H3 — KLIP

FIGURE 3.2 — Images prises par le HST a 1,1 um a gauche [Weinberger et al., 1999], et plus récem-
ment au centre, déprojetée [Konishi et al., 2016]. L'image de droite montre les détails internes du
disques vus par SPHERE [Perrot et al., 2016].

troncature dynamique par une planete. Des structures plus internes apparaissent grace a
des images récentes de NIRC2, du HST et de SPHERE : un tore de poussiere est détecté de
30 a 65 ua par Currie et al. [2016, 3,78 um], relié a ce qui pourrait étre interprété comme
un début de spirale au nord et au sud. Konishi et al. [2016] détectent avec de nouvelles
images HST/STIS un disque s’étendant de 45 a 130 ua. Les structures des zones internes
sont révélées en détails par les images SPHERE de Perrot et al. [2016]. Un anneau plus
brillant au sud qu’au nord est détecté, avec un grand-axe de 0,4”, ainsi que 3 arcs concen-
triques dans la partie sud-est, situés a 93, 64 et 47 ua. Un, voire deux bras spiraux sont
également détectés (voir I'image de droite de la figure 3.2).

Quelques images du disque de débris sont présentées sur la figure 3.2, et témoignent
de la complexité du disque incliné a ~55° par rapport a un disque vu de face, et avec un
angle de position proche de 0°(I'angle de position repére ici le grand axe du disque).

Dans le proche infrarouge, 'absence d’émission dans les données interférométriques
a 2,2 um indiquent la présence d'une cavité centrale [Eisner et al., 2004] alors que dans
I'infrarouge moyen, le disque s’étend au plus jusqu’a ~100 ua (8-20 um, Fisher et al.
[2000], Marsh et al. [2002], Moerchen et al. [2010], Thi et al. [2014]). A plus grandes lon-
gueurs d'onde, le disque est marginalement résolu a 100 um [Pascual et al., 2016], et
semble I'étre également a 870 um Nilsson et al. [2010], bien que 'origine de I'émission
ne soit pas attribuée de maniere certaine a un disque autour de I’étoile.

Composition de la poussiere du disque de débris

En analysant le rapport de brillance entre les images HST a 1,6 um et celles qu'ils
ont obtenues a 2,2 um, Boccaletti et al. [2003] déduisent une taille minimale de grains de
0,6 £ 0,2 um dans les anneaux externes. Ce résultat confirme ceux de Fisher et al. [2000],
dont les données en infrarouge moyen ne sont bien reproduites que par la présence de
grains d’'une taille micrométrique. Cela implique un rapport f,q = Faq/ Fyray SUp€rieur a
1 (voir figure 3.3), signe que les particules sont évacuées du systeme en quelques milliers
d’années et sont donc continuellement produites par collisions.
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FIGURE 3.3 — Variation du rapport entre les forces de pression de radiation et de gravité, f8,,4, en
fonction de la taille des grains autour de HD 141569 pour le trait discontinu, extrait de Takeuchi
and Artymowicz [2001] (qui ont pris pour HD 141569 L, =22,4 L, et M, = 2,3 M).

D’apres la classification de Meeus et al. [2001], le disque de poussieres HD 141569
est considéré comme un disque du groupe Ib, dans lequel on retrouve notamment les
étoiles HD 100453, HD 135344, HD 34282, IRS 48 ou HD 169142 : la forme de sa SED sug-
gere un disque optiquement mince évasé, et I'émission a 10 um des silicates n’est pas
détectée, comme nous allons le voir par la suite. Li and Lunine [2003] obtiennent une
bonne modélisation du spectre infrarouge par la présence dans le disque d’'un mélange
de grains poreux (90% de vide) et de PAHs (Polycyclic Aromatic Hydrocarbons), avec une
masse totale de 3,56 Mg, nécessitant un taux de production annuel de 7,88.107° M. La
présence de PAHs prédite par Li and Lunine [2003] se trouve confirmée grace aux ob-
servations faites par les télescopes ISO et Spitzer [Acke and van den Ancker, 2004, Sloan
et al., 2005, Keller et al., 2008, Acke et al., 2010, Kospdl et al., 2012]. Lanalyse de I'émis-
sion des PAHs indique qu’ils sont fortement ionisés et tracent donc un milieu optique-
ment mince, ou la densité électronique est faible etle champ UV peut pénétrer [Maaskant
et al,, 2014]. De plus, la raie caractéristique des silicates a 10 um, qui témoigne de I’exci-
tation des grains sub-microniques par les rayons UV de I'étoile, n’est pas détectée [Acke
et al., 2010, Kospal et al., 2012]. Si son absence peut suggérer que les grains sont pauvres
en silicates et plutdt carbonés, la non-détection a 10 um peut également étre interpré-
tée comme un signe de grossissement de la poussiere et une déficience de petits grains
proche de I'étoile, comme suggéré par Maaskant et al. [2013] : la présence d'une cavité
interne, comme dans HD 141569, réduit I'émission des silicates a 10 um.

Dans le domaine de I'infrarouge lointain, Sturm et al. [2013] rapportent également
la détection de forsterite a A = 69 um grace au télescope spatial Herschel. Le spectre
d’émission des grains de forsterite, entre 67 et 72 um, est bien reproduit par un mo-
dele incluant des grains sub-microniques dans une large gamme de températures (50-
295 K), ce qui suggere la présence de plusieurs réservoirs de grains situés a différentes dis-
tances de |’étoile. Cette interprétation est notamment appuyée par la structure complexe
d’anneaux observée dans les images résolues. Cependant, un deuxieme modele testé par
Sturm et al. [2013] indique que des grains d'une taille de 10 um a 150 K reproduisent aussi
bien le spectre d’émission de forsterite. Parmi les 8 sources de type Herbig/T-Tauri qu'ils
ont observées, seul le spectre de HD 141569 peut étre reproduit par I'émission de gros
grains, ce qui dénote une évolution plus avancée de la poussiére dans ce disque.
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FIGURE 3.4 — Emission du CO v=2—1 représentée dans un diagramme en fonction de la position
et de la vitesse [Goto et al., 2006]. La cavité centrale est résolue est s’étend jusqu’a 12 & 2 au.

3.1.2 Disque de gaz

Bien que HD 141569 ait été classée par Sylvester et al. [1996] dans la catégorie des
étoiles de type Véga, c’est a dire possédant une disque de débris, Zuckerman et al. [1995]
ont découvert du gaz sous forme de >CO autour de HD 141569 en détectant la transition
J=2—1.IIs ont estimé la masse du réservoir de H, entre 20 et 460 Mg. Tout comme I’émis-
sion >CO J=2—1, la transition ?CO J=3—2 détectée par Dent et al. [2005] trace le gaz
dans les régions froides du disque (~30 K), principalement dans les parties externes. Le
spectre qu'’ils ont obtenu grace au JCMT montre une raie double-piquée caractéristique
d’un disque en rotation autour de I’étoile. La raie n’est pas symétrique, avec I’émission
du pic de la partie décalée vers le rouge plus importante de 50% par rapport a l'autre
pic. Un pic secondaire serait également observé dans l'aile de raie autour de 3 km.s™.
Cette discontinuité de l'aile de la raie est interprétée par les auteurs comme le signe que
le disque de gaz est composé de deux anneaux. Leur modélisation de la raie les place a 95
et 250 ua. Plus récemment, cette méme transition du CO a été observée en plus de I’émis-
sion J=1—0 par Flaherty et al. [2016], le disque étant résolu spatialement par le SMA, avec
un rayon externe 220 £+ 20 ua. Ces observations mettent en évidence la présence d'une
cavité interne, d'un rayon inférieur a 55 ua. La transition J=1—0 observée avec CARMA,
leur permet d’estimer une masse minimale de H, de 35 &+ 2 M, en faisant ’hypothese
d’une émission optiquement mince.

Dans le domaine infrarouge, sensible aux régions plus chaudes et donc plus proches
del’étoile, de nombreuses raies ro-vibrationnelles du '>CO et 13CO ont été détectées [Brit-
tain and Rettig, 2002, Brittain et al., 2003, Goto et al., 2006, Brittain et al., 2007, Salyk et al.,
2009]. Le disque de gaz sondé par ces raies ne s’étend pas au-dela de 50 ua (rayon au-
dela duquel les raies ne seraint pas excitées), et possede une cavité dont le rayon interne
est de I'ordre de 10-20 ua. Les dernieres observations de van der Plas et al. [2015] dé-
tectent les transitions ro-vibrationnelles de CO de 12 a 60 ua. La présence de la cavité
interne permettrait notamment d’expliquer la non-détection d’émission de la poussiére
sub-micronique dans les observations interférométriques en proche infrarouge [Eisner
et al., 2009], qui est couplée au gaz.

En plus du CO, des raies atomiques du carbone et de I'oxygene, [CII] et [OI], ont été
identifiées par Lorenczetti et al. [2002], Acke et al. [2005], Meeus et al. [2012] et Fedele et al.
[2013], principalement grace aux observations du télescope spatial Herschel. Meeus et al.
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[2012] soulignent que dans leur échantillon d’étoiles de Herbig et de disques de débris,
HD 141569 est la seule pour laquelle la raie de 'oxygene [OI] a 145 um est détectée sans
que ne le soit la raie de CO J=18—17. Lobservation de plusieurs étoiles, en particulier
des étoiles de Herbig, suggere que I’émission de CO pourrait étre associée a une forte
luminosité des PAHs Meeus et al. [2013]. Cette relation pourrait donc expliquer la non-
détection de CO J=18—17 autour de HD 141569, dont la luminosité des PAHs est faible.

En s’appuyant sur la morphologie du disque de poussiéres et des propriétés de I’émis-
sion des grains, Jonkheid et al. [2006] ont modélisé la chimie du disque de HD 141569 pour
une densité de surface du gaz proportionnelle a r'2, Ils ont considéré trois distributions
spatiales : I'une avec un rayon interne de 15 ua, la deuxiéme avec un rayon interne de
80 ua et la troisieme ayant la méme distribution que la poussiere, en particulier une ca-
vité interne de 150 ua. Trois valeurs pour la masse de gaz ont été testées, 60, 80 et 100 M.
Le modele avec une cavité interne de 80 ua et une masse de H, de 80 Mg, est celui qui
reproduit le mieux la raie 12CO J=3—2 observée par Dent et al. [2005].

Le modele chimique de Thi et al. [2014] s’attache quant a lui a reproduire en plus de
la raie 12CO J=3—2 I’émission des raies de structure fine de [OI] et [CII] observées avec
Herschel. Le disque est dans un premier temps modélisé a partir de la SED. Le gaz et la
poussiére sont supposés mélangés. Le meilleur modele de disque est composé de 3 an-
neaux (piqués a 15, 185 et 300 ua), avec un rayon externe de 500 ua et une échelle de hau-
teur de 5 ua ar = 100 ua. L'émission radiale des PAHs a 8,6 um, qu’ils ont observée avec
I'instrument VISIR du VLT, s’étendant jusqu’a ~40 ua est bien reproduite par ce modéle,
et suggere une masse de la poussiere (<1 mm) de 0,7 M. Ils ont par la suite modélisé la
chimie du disque en laissant libre la masse du gaz. La comparaison des modeles a I’émis-
sion de [OI], [CII] et 2CO J=3—2 leur permet de contraindre la masse de H, entre 67 et
164 Mg, dont la température se situe entre 40 et 100 K dans les régions externes du disque.

Ces deux modélisations sont a ce jour les plus complétes en ce qui concerne la phy-
sique et la chimie du disque de HD 141569, et représenteront par la suite un point de
comparaison pour évaluer les résultats que j'ai obtenus.

3.1.3 Statut évolutif et intérét spécifique de HD 141569

Les observations résumées dans les paragraphes précédents montrent que HD 141569
est entourée d'un disque de gaz et de poussieres complexe, tant d'un point de vue mor-
phologique que physique. En effet, les observations de la poussiére prouvent que le
disque a évolué : I'émission de la poussiére est au moins en partie optiquement mince,
les grains sont plus gros que dans le milieu interstellaire et sont produits par collisions de
grains ou corps plus gros.

En revanche, la masse du disque de gaz, de ~80 M, implique qu’il est un reste du
disque primordial de gaz, puisqu’il semble difficile d’envisager que seules des collisions
puissent produire une telle quantité de gaz. La masse de gaz semble cependant 10 a
100 fois plus faible que dans les disques proto-planétaires classiques [Williams and Best,
2014], ce qui montre que le disque est en cours de dissipation.

La figure 3.5 extraite de Wyatt et al. [2015] illustre le déclin de la masse de poussiere
observée autour des étoiles en fonction de I’dge. On y distingue deux populations, avec
des disques jeunes (<10 millions d’années) d’'une centaine de masses terrestres, et des
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FIGURE 3.5 — Evolution de la masse de poussiere avec I’age pour un échantillon de disques de
poussieres autour d’étoiles A et B, d’apres Wyatt et al. [2015]. HD 141569 est 'une des plus jeunes
a posseder un disque de poussiéres peu massif.

disques évolués de plus de 5 millions d’années de masse égale ou inférieure a 1 Mg. On re-
pere sur ce diagramme que HD 141569 est I'une des plus jeunes étoiles a entrer dans cette
derniére catégorie. L'age de la binaire d’étoiles de type M qui accompagne HD 141569A
est estimé a (5 + 3).10° ans par Weinberger et al. [2000], en utilisant le flux de rayons X,
les raies d’absorption du lithium et les séquences d’évolution des étoiles pré-séquence
principale. La binaire n’étant pas liée gravitationnellement a I’étoile principale, ’age des
deux systemes pourrait étre différent. Cependant, Merin et al. [2004] confirme un age
de (4,7 £ 0,3).10° ans en étudiant directement I’émission de HD 141569A. Ce systéme
est donc d’intérét majeur pour comprendre la dissipation des disques autour des jeunes
étoiles.

3.2 Observations millimétriques

Les premieres images résolues du disque de gaz ont été obtenues dans les années 2000
avec l'interférometre du Plateau de Bure [Dutrey et al., 2004], et sont présentées sur la fi-
gure 3.6. L'extension du gaz y est visible jusqu’a ~250-300 ua, sous la forme d'un disque en
rotation képlerienne. Afin de mieux caractériser ces dernieres phases de dissipation, nous
avons observé I’émission des transitions rotationnelles du CO et de ses isotopes dans le
domaine millimétrique, ainsi que I’émission de la poussiere associée. Je présente ici le
travail en cours réalisé a partir d’observations NOEMA et ALMA, et avec le radiotélescope
du 30 m.



CHAPITRE 3. ETUDE DE CAS : HD 141569 69

Image: dust disk
(A=0.585um, HST/STIS)

arciec

% Contours: gas disk
(**CO J=2-1, IRAM array)

4 2 ] -2 -4
arcasec

FIGURE 3.6 - Figure extraite de Dutrey et al. [2004]. Les contours de I'émission du '2CO dans trois
canaux de vitesse sont superposés a 'image HST de la poussiére sub-micronique [Mouillet et al.,
2001]. La couleur jaune représente I'émission détectée a la vitesse de I'étoile (vgy). Attention, les
contours bleus représentent I'émission pour une vitesse v > vgys (décalage vers le rouge), et les
contours rouge I'émission pour une vitesse v < vsys (décalage vers le bleu).

3.2.1 NOEMA

Nous avons utilisé l'interférometre NOEMA pour observer le gaz du disque de
HD 141569 autour de 230,5 GHz ' (PI : J. Péricaud). La source a été observée les 7, 8 et
9 avril 2014 afin de détecter les transitions J=2—1 du *CO et du C'®0 avec la configura-
tion a 6 antennes 6C, et le 6 janvier 2015 dans la configuration 7D (7 antennes), totalisant
12,7 h d’observations. Les quasars 15464027 et 1508-055 ont été utilisés pour étalonner
I'amplitude et la phase, et MWC 349 pour le flux (avec un modele de 1,86 Jy a 219 GHz).
Les lignes de base sont comprises entre 15 et 176 m.

La transition J=2—1 du '2CO a quant a elle été observée en configuration 7D les 24 dé-
cembre 2014 et 2 janvier 2015, et en configuration 7C(-N114+N09) le 27 avril 2016, pendant
8 h. Les quasars 15464027, 1508-055 et 15324016 ont permis d’étalonner I'amplitude et
la phase, et MWC 349 le flux comme pour le *CO J=2—1 (1,91 Jy a 230,5 GHz). Les lignes
de bases s’étendent de 15 a 192 m.

Dans les deux cas, la bande de 20 MHz du corrélateur fournit une résolution spectrale
de 0,20 km.s™! pour 'observation des raies. Le corrélateur a large bande WIDEX a quant
a lui été utilisé pour mesurer le continuum (2 GHz de large).

1. Les fréquences précises des transitions de CO et de ses isotopes sont présentées dans la table 1.1.
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3.2.2 ALMA

En plus des observations NOEMA, nous avons demandé du temps d’observation
sur l'interférometre ALMA pour observer les transitions 2CO J=3—2, le 3CO J=1—0 et
C'80 J=1—0 au cours du cycle 1 (PI :]. Péricaud). Les isotopes du CO devaient permettre
de sonder la masse de gaz du disque, et de déterminer 'opacité du milieu. La mesure du
continuum a plusieurs longueurs d’onde avait également pour objectif d’évaluer les pro-
priétés de la poussiere, notamment 'indice spectral  caractéristique du grossissement
des grains.

Le projet a été accepté (“filler”) mais seules les observations du *CO J=1—0 et du
C'80 J=1—0 a 2,8 mm ont été réalisées lors de deux sessions d’observations : le 7 aott
2015 avec 39 antennes, et le 8 aolit avec 44 antennes pour des lignes de base allant de
15 a 1547 m, fournissant une résolution angulaire de 0,76” x 0,56”. La résolution spec-
trale est de 0,2 km.s™'. HD 141569 a été observé pendant 1 h et 37 minutes au total. Les
conditions météo n’étaient pas favorables avec 3-4 mm d’eau dans’atmosphere. Lampli-
tude a été étalonnée avec Ceres et le quasar 1550+054, la bande passante avec les quasars
155040527 et 1517-2422, 1a phase avec 1550+0527 et le flux avec Ceres et 1550+054.

Bien que la transition 1>?CO J=3—2 n’ait pas été observée dans notre projet, nous avons
utilisé les données du projet 2012.1.00698.S dans les archives ALMA (publiées par White
et al. [2016]), dont les observations ont été faites a 0,87 mm, dans le but de caractériser
’émission du continuum a cette longueur d’onde. Nous n’avons exploité que la partie des
données qui a pu étre calibrée, ce qui représente 46 minutes d’observations sur la source,
avec 32 antennes et des lignes de base de 15 a 650 m (résolution angulaire : 0,43” x 0,33”,
résolution spectrale 0,8 km.s™!). Titan a été utilisé pour étalonner 'amplitude et le flux et
155040527 pour la bande passante et la phase.

3.3 Analyse des données

Les données ont toutes été analysées a I'aide du logiciel MAPPING du programme
GILDAS. Les données ALMA, apres calibration sous CASA, ont été en particulier conver-
ties a 'aide des taches cvel et uvfits pour étre analysées sous MAPPING. Je présente
dans les deux sections suivantes les données continuum et spectroscopiques obtenues
avec les deux interférometres.

3.3.1 Emission des poussiéres - continuum

Dans le projet a 0,87 mm, les 4 larges bandes (7,5 GHz au total, voir 1.2.1) ont été
utilisées pour mesurer le continuum. Pour obtenir la mesure des visibilités sous forme
de table uv, j'ai donc concaténé ces 4 bandes et filtré I'émission >?CO J=3—2 avant de
sommer tous les canaux. Dans les observations que nous avons obtenues a 2,8 mm,
j’ai sommé les canaux des 3 larges fenétres spectrales que 'on a dédiées au continuum
(5,75 GHz au total). Enfin, j’ai regroupé les mesures du continuum a 1,3 mm faites lors
des observations 12CO J=2—1 et 3CO J=2—1 avec le corrélateur WIDEX de NOEMA, aprés
avoir filtré I’émission des raies.
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TABLE 3.2 — Parametres de I'ajustement dans le plan uv du continuum a 0,87 mm, 1,3 mm et
2,8 mm par une gaussienne elliptique. La résolution des données est indiquée dans la deuxiéme
partie du tableau.

Parametres 0,87 mm 1,3 mm 2,8 mm
Flux (mJy) 39+0,1 [38+03 | 04+0,1
FWHM - grand axe (ua) 57+2 267 £23 37+5
FHWM - petit axe (ua) 43+2 162+ 12 345

PA(°) 2+7 21+8 20 £51
Lobe primaire

PA(°) 121 14 57

FWHM MajxMin (ua) 50x38 244x116 88x65

FWHM MajxMin (”) 0,43%x0,33 | 2,1x1,0 | 0,76x0,56

3.3.2 Analyse dans le plan de Fourier

Les données peuvent dans un premier temps étre analysées dans le plan uv, en tra-
cant la partie réelle des visibilités en fonction de la ligne de base. Du fait de 1a déclinaison
dela source, les fréquences spatiales dans le plan uv prennent la forme d’ellipses a cause
de la rotation de la Terre. Il est donc nécessaire dans un premier temps de déprojeter les
visibilités, avant de pouvoir sommer dans un rayon u v donné, qui correspond a une lon-
gueur de ligne de base. Les visibilités ont été additionnées tous les 30 m a 0,87 mm et
1,3 mm, et tous les 70 m a 2,8 mm. La couverture du plan uv ainsi que le tracé de la partie
réelle des visibilités en fonction de la longueur de ligne de base sont représentés sur la
figure 3.7 pour les trois longueurs d’onde.

Lémission du continuum est résolue a 0,87 mm et 1,3 mm puisque la valeur des visi-
bilités atteint 0, alors que le continuum a 2,8 mm ne I’est pas completement. Le flux émis
par la totalité du disque mesuré grace aux lignes de base les plus courtes, est indiqué pour
chaque longueur d’'onde dans le tableau 3.3. Ces valeurs sont cohérentes avec les mesures
interférométriques de Flaherty et al. [2016], qui déterminent 8,2 +2,4 m]Jy a 0,87 mm et
0,78 £0,3mJy a 2,8 mm. A 0,87 mm et 1,3 mm respectivement, les bolometres LABOCA et
SCUBA mesurent 13 £+ 5 mJy [Nilsson et al., 2010] et 5,4 £ 0,1 mJy [Sylvester et al., 2001],
ce qui montre que la majorité du flux est détecté par les observations interférométriques.

Lareprésentation dans le plan uv permet une premiere interprétation de la structure
spatiale de la source. Afin de réaliser une premiere caractérisation spatiale la source, j'ai
utilisé la tache uvfit de MAPPING pour ajuster les données dansle plan uv al’aide d'une
fonction gaussienne elliptique. Les résultats de 1'ajustement sont donnés dans la table
3.2. D’apres 'ajustement, les largeurs a mi-hauteur des émissions a 0,87 mm et 1,3 mm
sont supérieures a la taille dulobe, ce qui indique que le disque est résolu. En revanche, la
taille du lobe a 2,8 mm est supérieure aux largeurs déterminées par I'ajustement, ce qui
confirme que I"’émission n’est pas totalement résolue a cette longueur d’onde.

Les valeurs de flux de 'ajustement révelent que le disque posséde une structure bien
plus complexe qu'une gaussienne elliptique. La figure 3.8 montre pour les trois longueurs
d’onde la partie réelle des résidus, a savoir la soustraction aux observations de leur ajus-
tement par une fonction gaussienne elliptique, en fonction de la ligne de base. On voit
qu’il reste du flux aux treés courtes lignes de base (<50 m), ce qui témoigne d’une struc-
ture étendue mal contrainte par'ajustement. C’est en particulier visible dans les données
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FIGURE 3.7 - La couverture u v des données est représentée a gauche, et la partie réelle des visibili-
tés en fonction de la ligne de base est tracée a droite, pour le continuum a 0,87 mm (haut), 1,3 mm
(centre) et 2,8 mm (bas). Les droites en pointillés sont tracées pour visuellement séparer la com-
posante étendue (bleue) du disque et la composante centrale (orange). Les cercles en pointillés
verts suggerent la présente d'une composante interne non résolue.
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FIGURE 3.8 — Partie réelle en fonction de la ligne de base des résidus obtenus apres soustraction
de I'ajustement des données par une fonction gaussienne elliptique avec la tache uvfit dans le
plan uv.

ALMA, qui ont une meilleure résolution et sont donc moins sensibles a ces structures.

Il semble donc que le disque de poussiére vu auxlongueurs d’'onde millimétriques soit
constitué de deux composantes spatiales (voire trois). La premiére est un plateau étendu,
caractérisée par I’émission détectée aux courtes lignes de base sur la figure 3.7 (illustrée
par les droites bleues). Une composante plus interne est partiellement résolue aux lon-
gueurs d’ondes les plus courtes. La décroissance de pente plus faible que celle du plateau
(illustrée par les droites oranges) montre que la distribution spatiale est piquée au centre.
Enfin, la présence de visibilités non nulles pour les grandes lignes de base, mises en évi-
dence par les cercles verts, suggeére qu'une composante interne non résolue pourrait étre
présente, malgré un faible rapport signal a bruit pour ces lignes de base.

3.3.3 Analyse dans le plan image

Comme décrit danslasection 1.3.2,j’ai appliqué la méthode de déconvolution CLEAN
afin d’établir une carte de la distribution spatiale de I'émission de la poussiére. Les cartes
du continuum aux trois longueurs d’ondes sont présentées sur la figure 3.9. Le disque
étant peu ou pas résoly, la forme de I'émission est dominée par la forme du lobe. Sur
ces images, |'’émission détectée a 30 s’étend tout au plus jusqu’a 1” sur les images ALMA
(0,87 mm et 2,8 mm), ce qui correspond a une distance de 'ordre de 100 ua a 116 pc.

L'émission semble s’étendre jusqu’'a ~ 2” a 1,3 mm, mais I'image est fortement do-
minée par le lobe primaire. Les cartes continuum montrent la brillance de la source,
exprimée en Jy.beam™!, ce qui signifie que les sensibilités des cartes sont dépendantes
de la taille du lobe. Ainsi, dans un méme lobe de 2,1 x 1,0” correspondant a celui
des données NOEMA, les sensibilités des cartes a haute résolution ALMA deviennent
o =7,57.10"*Jybeam™ 240,87 mm et o =4,16.10° Jy.beam™' a 2,8 mm, & comparer avec
o =7,84.10"° Jybeam™ a 1,3 mm. La sensibilité de la carte a 0,87 mm n’est donc pas aussi
bonne que celle a 1,3 mm et ne permettrait pas de détecter le premier contour a 30 de la
carte a 1,3 mm. En revanche, la sensibilité de la carte a 2,8 mm est meilleure qu’'a 1,3 mm,
et aucune émission étendue n'y est détectée. Il est possible que 1'émission moins éten-
due a 2,8 mm s’explique par le fait que les grains les plus gros détectés a cette longueur
d’onde se trouvent dans des régions plus internes par rapport aux petits grains (détec-
tés a 1,3 mm), a cause de l'effet de Poynting-Robertson et de la dérive des grains [Brauer
etal., 2008, Birnstiel etal., 2010]. Il est cependant difficile d’étayer cette hypothése sans de
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FIGURE 3.9 - Cartes de I'émission du continuum a 0,87 mm (gauche), 1,3 mm (centre), et
2,8 mm (droite). Les contours sont espacés de 30 (0,87 mm : ¢=50,9 uJy.beam™; 1,3 mm :
0=78,4 uJybeam™); 2,8 mm : ¢=8,32 uJy.beam™'). Le lobe primaire est représenté par une el-
lipse blanche en bas a gauche de chaque carte.

nouvelles observations a une résolution et une sensibilité similaires pour les différentes
longueurs d’onde.

3.3.4 Mesure del'indice de la poussiere

Avec une estimation du flux a trois longueurs d’onde différentes, une partie des objec-
tifs des observations ALMA est remplie : il est possible de calculer I'indice du coefficient
d’absorption de la poussiére a partir de la relation (1.8) :

log(S5,/$,)
=_°o 7177 9 3.1
P log(A,/24)

La table 3.3 résume les valeurs de f déduites de nos observations. 3 est assez mal
contraint a cause de la mesure imprécise du flux millimétrique. Les observations ALMA
étant assez similaires, c’estlamesure de § al’aide du fluxa 0,87 mm et 2,8 mm qui permet
de mieux contraindre I'indice dans les zones internes du disque : a 30, 8 <0,59 (8 <0,07
alo).

Toutes les valeurs obtenues grace a I'analyse des observations a plusieurs longueurs
d’ondes ALMA et NOEMA suggerent donc une valeur faible de 3, voire proche de zéro.
La limite supérieure a 30 est significativement différente du comportement des petits
grains <0,1 ym du milieu interstellaire, pour lesquels By = 1,7. Des valeurs aussi faibles
de B peuvent correspondre a deux types de phénomenes : 1° 3 = 0 correspond a une
émission optiquement épaisse de la poussiére (bien que cette hypothése soit exclue par
certains modeles, e.g. Thi et al. [2014]) ; 2° I’émission provient de grains qui ont grossi, de
taille a > A. Les deux cas sont envisageables et non discernables sans des observations
résolues complémentaires.
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TABLE 3.3 — Premier tableau : flux du continuum pour les trois longueurs d’onde (correspondant
au flux pour la ligne de base la plus courte, voir figure 3.7). Deuxiéme tableau : mesures de I'indice
du coefficient d’absorption massique de la poussiére dans HD 141569, 8, pour chaque couple de
longueurs d’onde.

A (mm) S (m]y) A — A, (mm) B

0,87 6,0£1,6 0,87-1,3 -0,99 £ 0,79
1,3 4,0£0,2 1,3-2,8 0,23+ 0,12
2,8 0,72 £ 0,03 0,87-2,8 -0,19+ 0,26

3.3.5 Emission du gaz: raies de CO

Grace aux observations NOEMA et ALMA, j’ai pu détecter et résoudre I’émission des
transitions 2CO J=3—2, 12CO J=2—1, 3CO J=2—1 et 13CO J=1—0 dans le disque autour
de HD 141569. Nous avons également recherché C'#0 J=3—2 et C'30 J=1—0 sans les dé-
tecter. Les caractéristiques de I’émission pour chaque raie sont présentées dans la table
3.4.

La seule comparaison a d’autres observations que l'on puisse faire concerne le
12CO J=3—2. Lintensité intégrée du >CO J=3—2 que I'on mesure est légerement su-
périeure a celle rapportée par Dent et al. [2005] a partir des observations du JCMT
(15+1Jykm.s7!, 8 =15”) et celles faites avec I'interférometre SMA de Flaherty et al. [2016]
(15,8 + 0,6 Jy.km.s™!, 8 = 1,5”x1,0”). Notre mesure reste cependant cohérente avec les
barres d’erreur a 3o.

Opacité du '2CO et du *CO

Pour une méme fréquence, il est possible d’estimer 'opacité des raies grace au rap-
port de flux entre deux isotopes. En effet, la température de brillance 7), est reliée a la
température d’excitation T, des molécules par la formule suivante :

T,=(1—€)T,. (3.2)

Dans des conditions d’équilibre thermodynamique local, la température d’excitation
est égale a la température du gaz, et est donc identique pour les différents isotopes. Ainsi,
comme T}, o< S,/ 12, le rapport de flux R entre le 12CO et le *CO peut s’écrire

2 _ aT12
R(IZCO/”CO):(ﬁ) (L) (3.3)

V13 l—e "

En considérant que le rapport d’opacité entre le >?CO et le *CO correspond au
rapport d’abondance des isotopes dans le milieu interstellaire, 7,,/7,5 = 77 [Wilson
and Rood, 1994], il est ainsi possible de déterminer 7,, et 7,3. Avec un rapport de flux
R(*2CO/13CO 2 —1) pour la transition ] = 2—1 de 7,1 + 1,7, on obtient 7,, = 14 + 4 et
T3 =0,18 £0,05.

Les incertitudes ne prennent en compte que les erreurs sur les mesures de flux et le
calcul de 7. L'incertitude sur ces valeurs est certainement plus grande, comme déterminé
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FIGURE 3.10 - Cartes de I'’émission des raies de CO observées. Les contours positifs sont représen-
tés en trait plein en noir, les négatifs en pointillés en bleu. Les contours positifs sont espacés de
30 pourle 12CO J=3—2 (0=40 mJy.beam™! km.s7!) etle *CO J=2—1 (0=23 mJy.beam'.km.s7!).
Pour le 12CO J=2—1, le premier contour positif est a 50, le deuxieme a 150 et les autres espacés
de 150 (0=31 mJy.beam ! km.s™1). Pour ces trois raies, les contours négatifs sont espacés de 3o.
Les contours du '3CO J=1—0 sont a 2, 3, 4 et 50, en positif et négatif (0=6,8 mJy.beam~'.km.s™!).
Le lobe primaire est représenté par une ellipse blanche en bas & gauche de chaque carte.
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FIGURE 3.11 — Emission intégrée du '>CO J=3—2 avec des poids uniformes. Les contours positifs
sont représentés en trait plein en noir, les négatifs en pointillés en bleu et sont espacés de 30
(0=27 mJy.beam~'.km.s™!). La taille du lobe est de 0,32 x 0,30”, représenté par une ellipse blanche
en bas a gauche.

TABLE 3.4 —Emission des raies de CO autour de HD 141569 (poids naturels). Les limites supérieures
sonta3o.

Raies Intensité intégrée Taille PA
(Jy.km.s™) du lobe ®)
12COJ=3—2 18,4+ 0,3 0,43 x 0,33” | -58
12CO J=2—1 10£1 2,4x1,2" 11
13CO J=2—1 1,4+£0,2 2,3x1,2” -172
C80J=2—1 <0,02 23x 1,27 | -172
BCOJ=1-0 0,140 £ 0,009 0,70 x 0,51” | 58
C80J=1—0 <0,004 0,70 x 0,51” 58

par Kospél et al. [2013] pour le disque de HD 21997. Ils estiment que les valeurs qu’ils dé-
terminent, (7,, €[100;300] et 7,5 €[1,5;4,5]), peuvent étre surestimées d'un facteur deux
et sous-estimées d'un facteur cinq. Méme si les incertitudes sont plus grandes, I'ordre
de grandeur des valeurs que j'ai déterminées suggere que >CO J=2—1 est optiquement
épais alors que le 13CO J=2—1 est optiquement mince.

Flaherty et al. [2016] ont détecté I’émission du 1>CO J=1—0 avec avec l'interféromeétre
CARMA, dont le flux intégré estde 1,6 0,2 Jy.km.s!. Le rapport de flux R(*2CO/*CO 1-0)
pour cette transition est donc de 11 £ 2 sur la base de nos observations ALMA et ces ob-
servations complémentaires, ce qui me permet de calculer les opacités pour la transition
J=1-0:7,,=8+2et7,3=0,11£0,02, cohérentes avec celles déterminées avec la tran-
sition ] =2—1.
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Extension du disque et cavité

En ce qui concerne |'extension spatiale du disque de gaz, les cartes de la figure 3.10
étant a la méme échelle pour chaque longueur d’onde que les cartes continuum de la fi-
gure 3.9, il est facile de déterminer que le gaz s’étend plus loin dans le disque que la pous-
siere millimétrique, avec un rayon del’ordre de ~200 ua. Ce phénomene est fréquemment
observé dans les disques et interprété comme un signe d’évolution, les grosses poussiéres
ayant migré vers les parties internes alors que le gaz s’est étalé a cause de sa viscosité.

Les cartes de la figure 3.10 ont été produites avec des poids naturels, qui optimisent
la sensibilité. En donnant plus de poids aux grandes lignes de base, avec des poids dits
uniformes pour favoriser le pouvoir de résolution (au détriment de la sensibilité), on re-
marque sur la figure 3.11 que I'émission du *CO J=3—2 posseéde deux pics de part et
d’autre de la position de I’étoile, ce qui signe la présence d’'une cavité centrale. Les pics
sont séparés de ~0,8”, la cavité est donc résolue avec un rayon <45 ua. Cette méme ca-
vité est marginalement détectée par Flaherty et al. [2016], le résultat de leur modélisation
suggérant un rayon de 29*)7 ua. Méme en privilégiant les longues lignes de base dans
leurs données >CO J=2—1 et 3CO J=2—1, la résolution ne permet pas de distinguer la
cavité centrale, I'émission est piquée sur la position de I'étoile. En revanche, sur la base
des mémes données de la transition ?CO J=3—2 que nous avons analysées, White et al.
[2016] mettent en évidence cette cavité en repérant dans le gradient de vitesse deux pics
séparés de ~0,5”. 1l est plus difficile d’interpréter la carte du *CO J=1—0, dont le rap-
port signal a bruit est plus faible. La faible qualité des données, obtenues avec une météo
instable, peut également expliquer I’émission hétérogene dans le disque. Elle présente
deux composantes, la principale au sud-est del’étoile étant détectée jusqu’a une distance
d’environ 1”7 de I'étoile, et une autre plus faible au nord-ouest.

Gradient de vitesse

Pour chaque raie de CO observée, le gradient de vitesse dans le disque (ou moment
1) est représenté sur la figure 3.12. Les raies avec un meilleur rapport signal a bruit,
12C0O J=3—2 et 12CO J=2—1, mettent particulierement en évidence le gradient de vitesse
autour de la vitesse de I’étoile a 6 km.s™!, attendu pour un disque en rotation keplérienne
(voir figure 2.2). Les zones du disque a la vitesse de I'étoile vy, sont situées le long du
petit-axe du disque, c’est-a-dire lorsque le vecteur vitesse des particules est perpendicu-
laire a la ligne de visée. Dans le disque de HD 141569, les parties du disque s’éloignant de
nous sont au nord, avec une vitesse v > vy, alors que les zones au sud se rapprochent de
nous, avec une vitesse v < vy,. La meilleure résolution spatiale des données 12C0J=3-2
permet de mettre en évidence que les zones les plus grandes vitesses correspondent aux
parties internes du disque, conforme a la loi de Kepler.

Le gradient de vitesses est également visible dans les observations du *CO a plus
faible rapport signal a bruit, mais est fortement perturbé par le bruit des données, no-
tamment pour la transition 3CO J=1—0.
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FIGURE 3.12 — Gradient de vitesse des raies de CO observées. L'échelle des cartes est la méme
que pour la figure 3.10. La vitesse de I'étoile vgy, est matérialisée par le contour en trait plein.
Les contours discontinus noirs marquent les vitesses plus grandes que gy, espacées de 1 km.s™L.
Les contours discontinus blancs marquent les vitesses inférieures a vy, espacées également de
1 km.s7!.
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3.4 Modélisation avec DiskFit

Afin de déterminer les propriétés physiques du gaz autour de HD 141569, qui est
mieux résolu que le continuum, j’ai modélisé les raies du ?CO J=3—2, 2CO J=2—1 et
BCO J=2—1 avec le code DiskFit, décrit dans le paragraphe suivant.

3.4.1 Description du code

DiskFit est un modele de transfert radiatif qui permet de déterminer les parametres
physiques des disques de gaz et de poussieres, utilisé pour la premiére fois par Dutrey
et al. [1994] afin de modéliser le disque autour du systeme GG Tau. Il est décrit en détails
par Piétu et al. [2007].

Deux catégories de parameétres physiques sont considérés :

— les parametres “géométriques” : X;, Y, i, PA, Roy, Rin et vy SONt respectivement
les coordonnées de I'étoile par rapport au centre de la carte, I'inclinaison par rap-
port a un disque vu de face, I'angle de position (qui repere I’axe de rotation du
disque, contrairement a 'optique), les rayons externes et internes du disque et la
vitesse systémique;

— les parametres dépendants du rayon r, qui sont décrits par des lois de puissance de
laforme A(r)= Ay(r/Ry) "¢, A, représentant la valeur du parametre a la distance R,
(ici 100 ua de maniere arbitraire) de I’étoile. Sont ainsi paramétrés la vitesse de ro-
tation V(r), la température T,,(r), la densité de surface X,,(r), la hauteur d’échelle
h,,(r). Lalargeur locale de la raie d V(r) peut étre décrite comme une loi de puis-
sance, mais nous I’avons considérée ici comme constante.

La modélisation est faite dans le plan uv afin de s’affranchir du bruit introduit par
la déconvolution. Les visibilités correspondant aux parametres d’entrée du modele sont
alors calculées, et les parametres laissés libres sont ajustés par minimisation du y?
[Guilloteau and Dutrey, 1998, Piétu et al., 2005].

3.4.2 Résultats

J’ai ainsi modélisé le 12CO J=3—2, le 13CO J=2—1 et le 12CO J=2—1 avec DiskFit en
fixant uniquement I'’exposant de la loi de vitesse de rotation a 0,5, ce qui revient a suppo-
ser des vitesses képleriennes.

Les parametres du meilleur modele pour les trois raies sont indiqués dans la table 3.5,
et une comparaison pour chaque canal de vitesse entre les observations et le modele est
présentée dans la figure 3.14. Le spectre de chaque raie ainsi que celui du modele associé
sont représentés sur la figure 3.13. Les données du '*CO J=2—1 et *CO J=2—1 ont une
résolution spectrale lissée a 0,2 km.s™! et 0,4 km.s™! respectivement. Les données ALMA
du '2CO J=3—2 ont quant a elle une résolution spectrale réelle de 0,8 km.s™".

Géométrie Les parametres géométriques sont en accord avec les observations de la lu-
miere diffusée en optique/proche infrarouge et I'analyse faite par White et al. [2016], avec
notamment des inclinaisons comprises entre 53 et 57,5°. Le ?CO s’étend jusqu’a 270 ua,
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TABLE 3.5 — Parametres pour le meilleur modele déterminé pour le 12CO J=3—2, le 3CO J=2—1 et
le 12CO J=2—1. Le pivot pour toutes les lois de puissance est fixé a R, = 100 ua. Les incertitudes
sont les erreurs formelles de DiskFit, et les parameétres en gras sont fixés. Travail en cours.

Flux density (Jy)

N
T

Parametres 12C0J=3-2 | BCOJ=2—1| COJ=2-1
X, (mas) -42,77 £ 0,7 -15+33 -74£2
Y, (mas) -4,3+0,7 -19+£28 -17+4
i(°) 56,05 £ 0,07 53+2 57,5+0,3
PA(°) 86,60 £+ 0,06 90+2 85,8 £0,2
Vg (km.s™) | 5,557 +0,001 59+04 | 6,071+0,004
R, (ua) 273,5+0,7 239 +21 277 +3
Ry, (ua) 17 +£3 35+ 20 17

Lois de puissance - Ry = 100 ua
dv 0,435 £ 0,003 0,2+0,2 0,41 £ 0,01
Vy (km.s™) 4,44 £ 0,01 4,8 £ 0,1 4,43 £0,03
v 0,5 0,5 0,5
Ty (K) 28,1 £0,2 14+ 16 33+12
q 0,28 0,01 0,4+0,6 0,10 £ 0,09
¥, (cm™2, CO) | (7,7+0,2).10 | (5+3).10"° | (5.5+0,2).10%
p 3,65+ 0,08 3+1 2,8+0,1
H, 11,5+£0,2 10+11 17,8 £0,5
h -1,15+ 0,01 -1,3+£0,7 -1,45 £ 0,05
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FIGURE 3.13 — Spectre du '2CO J=2—1 (gauche), 13CO J=2—1 (centre), et >CO J=3—2, modélisés
avec DiskFit. Le spectre réel est affiché en trait continu noir, celui du modéle en trait discontinu

de couleur.
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et le rayon extérieur du '*CO J=2—1 est 239 + 21 ua (avec une loi de puissance tronquée,
et un pivota R, = 100 ua).

Extension radiale Le gaz ne recouvre donc pas l’anneau le plus externe observé en op-
tique, a ~400 ua, mais semble s’étendre jusqu’au deuxiéme anneau qui est situé a ~250 ua.
Flaherty et al. [2016] ont modélisé la transition 2CO J=3—2 a I’aide de lois de puissance
également, mais avec une décroissance exponentielle pour le bord externe de la den-
sité de surface et un pivot a 150 ua. IIs déterminent ainsi un rayon externe plus faible
(~200 ua) mais dont la limite supérieure a 30 se situe a 263 ua (pour une distance de
116 pc). Dent et al. [2005] ont également modélisé la raie du *CO J=3—2 qu'’ils ont ob-
servé avec le JCMT. 1ls observent une “épaule” dans le profil de la raie, qu'’ils ne peuvent
reproduire qu’avec un modele a deux anneaux. Leur spectre est cependant tres bruité, et
la modélisation avec un seul disque présentée ici permet de bien reproduire nos obser-
vations. On peut également souligner que la raie qu'’ils ont obtenue comportait une forte
dissymétrie, avec I'émission de I’aile décalée vers le rouge plus forte de 50%. Cet effet est
observé pour les spectres ALMA et NOEMA, mais a un niveau beaucoup plus faible dans
nos données (moins de 5% de différence entre les deux ailes des raies, voir 3.13).

Rayon interne Les données du '*CO J=3—2 ayant la meilleure résolution spatiale, ce
sont elles qui contraignent le mieux le rayon interne du disque, a 17 &+ 3 ua. Cette valeur
est en particulier cohérente avec la cavité détectée dans'infrarouge, estimée par exemple
a 12 par Goto et al. [2006] et van der Plas et al. [2015] (voir section 3.1.2). En raison des dif-
ficultés rencontrées pour faire converger la modélisation de la transition >CO J=2—1, la
valeur du rayon interne a été fixée a la méme valeur que pour la transition J=3—2. En
ce qui concerne le *CO J=2—1, bien que mal contraint, le rayon interne est plus grand
qu’avecla modélisation de la transition ?CO J=3—2. Si cet effet est réel, il pourrait étre ex-
pliqué par la différence d’opacité des raies : la transition *CO J=2—1 indiquerait qu'une
chute de la densité de CO est observée pour r<35 ua, mais cette densité serait tout de
méme suffisante pour que la cavité ne soit pas détectée jusqu’a 17 ua par la transition
optiquement épaisse 2CO J=3—-2.

Masse stellaire Grace alaloi de vitesse, on peut déterminer la masse de I’étoile centrale.
A 100 ua, la vitesse du gaz est de 4,44 + 0,01 km.s™! pour le ?CO J=3—2, la loi de Kepler
prévoit donc une masse de M, = 2,19 £0,01 M,,. Cette valeur est tres proche de la masse
contrainte par le 1>CO J=2—1 (2,22 + 0,03 M,). D’apres la modélisation du *CO J=2—-1,
M, =2,6 £0,1, ce qui est dans les barres d’erreur des mesures précédentes. Ces mesures
sont en accord avec les mesures faites dans le domaine optique (voir table 3.1), et avec la
modélisation de I’émission de la transition 12CO J=3—2 de White et al. [2016], qui déter-
minent M, = 2,39770s M.

Echelle de hauteur ['ajustement de I’émission des trois raies confirme que le disque
est faiblement évasé, avec un indice pour la hauteur d’échelle de -1,15 £ 0,01 pour la
transition J=3—2 du '2CO, et - 1,45 + 0,5 pour la transition J=2—1, ce qui implique la
surface des parties externes du disques est illuminée par le rayonnement stellaire.
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FIGURE 3.14 — Cartes canal a canal des raies du '2CO J=3—2 (a gauche), '*CO J=2—1 (au centre) et
12COJ=2-1 (adroite). Pour chaque raie, la colonne de gauche montre les observations, la colonne
centrale montre le meilleur modele calculée avec DiskFit, correspondant aux valeurs de la table
3.5, et la colonne de droite représente les résidus (soustraction du modéle aux observations). La
vitesse de chaque canal est indiquée dans la colonne de droite, et le lobe primaire est représenté
par une ellipse dans le canal du bas. Pour le 12CO J=3—2 et le 12CO J=2—1, les contours des obser-
vations et du modele sont espacés de 50 avec respectivement o = 6,3 mJy/beam et o = 16 mJy/-
beam. Pour le 13CO J=2—1, les contours sont espacés de 30, avec o = 10 mJy/beam. Pour toutes
les raies, les contours négatifs ainsi que les contours des résidus sont espacés de 3o. On note un
résidu significatif pour la modélisation du '2CO J=3—2.
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Température et densité de surface Linterprétation des résultats pour les lois de tempé-
rature et de densité de surface est plus complexe, a cause des effets d’opacité du milieu.
De facon intuitive, une transition optiquement épaisse ne permet pas de déterminer avec
précision la loi de la densité de surface, puisque I’émission provient de la couche de gaz
pour laquelle T ~ 1. De plus, il existe des dégénérescences entre les lois de température
et de densité de surface selon I'opacité du milieu. La température de brillance observée
T,(r) du disque s’écrit en effet en fonction de I'opacité 7(r) et de la température d’ex-
citation T,,(r) d’apres la formule 3.2. Pour un milieu optiquement épais, avec 7 > 1,
T,(r) = T,,(r), la température est donc directement contrainte par les observations. En
revanche, si le milieu est optiquement mince, 7;,(r) o< X,,(r) pour les transitions ] =2—1
(voir par exemple Dartois et al. [2003] et Dutrey et al. [2007] pour plus de détails).

L’ajustement des données 2CO, dont les transitions J=2—1 et J=3—2 sont optique-
ment épaisses, permet ainsi de déterminer que la température du gaz est située autour de
30K a 100 ua, avec un exposant pour la loi de puissance autour de 0,1-0,3. Etant inférieure
ala température des grains comprise entre 40 et 100 K dans les parties externes du disque
[Thietal., 2014], il est possible que cette température corresponde a la température d’ex-
citation du gaz et non pas a la température cinétique. La température déterminée avec
le 3CO J=2—1, 14 + 16 K 4 100 ua, n’est pas bien contrainte. Pour mieux déterminer les
parametres, j’ai commencé une minimisation a I'aide du module MCMC (Monte Carlo
Markov Chain) de DiskFit, qui permet de calculer plus précisément les barres d’erreur,
en particulier lorsqu’elles sont asymétriques. Le travail est en cours mais les parametres
sont cohérents avec la méthode de minimisation classique.

La densité de surface a 100 ua contrainte par les observations *CO se situe autour de
5.10'6 cm™2. La transition 3CO J=2—1, bien qu’optiquement mince, ne permet d’estimer
qu’'un ordre de grandeur pour ¥, (5.10'® cm™2), a cause du faible rapport signal a bruit. A
cette méme distance, Piétu et al. [2007] ont déterminé que la densité de surface dans le
disque plus jeune de MWC 480 est plus élevée d'un a deux ordres de grandeur par rapport
aHD 141569, avec X, =6.10'8 cm™ pourle 2CO J=2—1 et 8.10' cm™2 pourle 3CO J=2—1.
Cela montre que le disque de gaz autour de HD 141569 est en cours de dissipation.

Qualité de l'ajustement De maniere globale, les parametres déterminés pour le
12CO J=3—2 et le 'CO J=2—1 sont tres similaires, alors que ceux du *CO J=2—1, dont le
rapport signal a bruit est plus faible, sont moins bien contraints. Les spectres modélisés
de la figure 3.13 et 'absence de résidus significatifs visible sur la figure 3.14 témoignent
de la qualité de la modélisation, pour le 2CO J=2—1 et le *CO J=2—1. On peut noter
la présence d’un résidu >3¢ autour de 7 km.s™! pour le ?CO J=3—2, significatif a 6,50
sur l'aire intégrée. L'émission intégrée, dont les contours sont visibles dans la figure 3.16,
comporte deux pics, situés a une distance projetée de 1'étoile d’environ 50 ua. Les résul-
tats présentés restent préliminaires et sont susceptibles d’évoluer, notamment pour les
parametres les moins contraints.
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3.5 Masses des disques

3.5.1 Masse de la poussiere

La poussiere observée dans les disques aux longueurs d’onde millimétriques est gé-
néralement optiquement mince, ce qui signifie que toute I’émission de la poussiére est
détectée. Il est alors possible de déterminer la masse de ces poussiéres. Il faut pour
cela connaitre la température des grains et leur coefficient d’absorption «,, qui dépend
du parametre . La température T; des grains pour un disque de débris optiquement
mince peut étre calculée pour une distance donnée en faisant I'hypothese que les grains
émettent comme des corps noirs :

0,5

*

r

1,=278,3 (3.4)

avec L, laluminosité de I'étoile exprimée en luminosité solaire et r le rayon auquel se
trouve les grains en unité astronomique [Wyatt, 2008]. En prenant L, = 30 L, et un rayon
de 100 ua, on obtient 7; = 65 K (92 K pour de la poussiere a 50 ua).

La masse de la poussiere millimétrique peut alors étre obtenue grace a la formule sui-
vante :

M _FVDZCZ( (hV) 1) (3.5)
4T 2wk, exp '

ol k,, = 10(v/10')? est le coefficient d’absorption massique de la poussiére, comme
défini par Beckwith et al. [1990]. Nous avons vu dans la section 3.3.1 que le parametre 3
semble inférieur a 0,7. En tenant compte des trois mesures de flux a 0,87 mm, 1,3 mm et
2,8 mm de la table 3.3, ainsi que des variations possibles de § et de la température, avec
B €[0;0,7] et T; €[65;92] la masse de poussiéres millimétriques est comprise entre 0,03
et 0,52 M, et est en accord avec la masse déterminée par Flaherty et al. [2016] (0,6 Mg) et
White et al. [2016] (>0,04 M).

3.5.2 Masse de gaz

Lorsque I'émission du gaz est optiquement épaisse, la masse de gaz ne peut étre es-
timée qu’a partir de la masse de poussiéres, en faisant une hypothese sur le rapport gaz
sur poussiere. Ce dernier est de 100 dans le milieu interstellaire et souvent supposé iden-
tique dans les disques proto-planétaires. Il est donc préférable d’utiliser directement les
mesures de gaz pour calculer la masse, mais comme pour la poussiere, le gaz doit étre
optiquement mince. C’est pour cette raison que les isotopes du CO sont utilisés pour
sonder la masse du disque de gaz. D’apres les estimations d’opacité des raies que nous
avons obtenues, nous pouvons utiliser le '*CO dont I'opacité est strictement inférieure a
1. Lestimation de la masse est donc ainsi plus précise qu’a partir du ?CO, qui est opti-
quement épais et ne fournit qu'une limite inférieure (voir par exemple White et al. [2016],
qui suggerent My, > 1,4 Mg).
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La modélisation a permis de déterminer la densité de surface du *CO J=2—1 :
Y1) =13, (RLO)_p (cm™2). 1l suffit alors d’intégrer X, sur toute la surface du disque pour
déterminer le nombre de molécules de CO qu’il contient :

Rout 2n
Neo = / / ¥, (r)rdrd@ (3.6)
R JO

int

ce qui apres calculs s’écrit

2nE0R [ Rowe \* " [ Rine\* "
Neg= ——2 OK Out) —( t) ] 3.7)
2—p R, R,

En appelant X le rapport d’abondance (nombre de molécules) de CO par rapport a
H, , et my, la masse moléculaire du dihydrogene, la masse totale de H, dans un disque
s’obtient avec la formule suivante :

My, =— M- (3.8)
Le rapport isotopique >CO/CO est de I'ordre de 77 (voir par exemple Wilson and
Rood [1994]), et en supposant que le rapport d’abondance entre le 12CO et H, est de 10~
(voir table 1.1), le rapport d’abondance X['*CO/H,] est de ~107%. De récentes études sou-
lignent que le rapport d’abondance [CO/H,] pourrait étre plus faible [Reboussin et al.,
2015b, Bergin et al., 2013], ce qui conduirait a sous-estimer la masse totale de gaz en pre-
nant pour valeur 107, Pour le *CO J=2—1, X, = 5.10'° cm™2, p = 2,8, R,,; = 240 ua. Le
parametre le plus critique dans la formule 3.7 et donc dans le calcul de la masse est le
rayon interne, du fait de la décroissance en loi de puissance de X,,. En prenant pour li-
mites 15 et 35 ua, la masse de H, ainsi estimée est comprise entre 68 et 151 M,,. Cette
gamme de valeurs est cohérente avec les modeéles de Jonkheid et al. [2006] et Thi et al.
[2014], qui estiment respectivement 80 M, et 67-164 M. Nos observations confirment
donc ces modeles.

3.5.3 Rapport de masses gaz/poussiéres

D’apres les estimations des masses de poussieres et de gaz faites dans les deux der-
niers paragraphes, le rapport de masses gaz/poussiere serait compris entre 130 et 5000.
Le rapport de masse entre le gaz est la poussiére est un parametre ajusté par la modéli-
sation de Thi et al. [2014], qui se base notamment sur I’émission de [OI], [CII] et la raie
12CO J=3—2 observée par Dent et al. [2005]. Leur résultat suggere une valeur du rapport
comprise entre 50 et 100. Si l'on calcule le rapport brut a partir de la masse de poussieres
qu’ils ont déterminée en modélisant la SED de HD 141569, a savoir 0,7 Mg (comparée a
la gamme 0,03-0,52 Mg que I'on estime) et leur gamme de valeurs pour la masse de gaz,
le rapport est compris entre 96 et 234.

Le rapport gaz/poussieres semble donc étre supérieur a la valeur canonique de 100
du milieu interstellaire. La mesure de ce rapport est cependant soumise a de nombreuses
incertitudes, ce qui rend difficile I'interprétation des valeurs. En effet, en plus des incer-
titudes sur la mesure des flux, les masses sont calculées a partir de parametres qui sont
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parfois mal connus, comme la température des grains de poussiéres ou leur coefficient
d’absorption massique. La masse de gaz est quant a elle principalement dépendante de
la densité de surface, qui n’est bien contrainte que par I'’émission du gaz optiquement
mince, et du rapport d’abondance entre le CO et H,.

La morphologie du disque complique également les choses puisque le gaz et la pous-
sieres ne sont pas forcément situés dans les mémes zones. Le rapport gaz/poussiere varie
donc tres certainement localement.

3.5.4 Limites supérieures sur le contenu moléculaire du disque

Les particularités du disque de HD 141569 nous ont conduits a nous intéresser aux
autres molécules qu’il pouvait contenir. En effet, la faible quantité de poussieres et la
faible densité de surface par rapport aux disques plus jeunes peut avoir un impact sur
le contenu moléculaire du gaz : il est possible que le flux UV de I'étoile pénétre plus en
profondeur dans le disque et permette la destruction ou la désorption de certaines mo-
lécules. Nous avons donc obtenu des observations avec ’antenne de 30 m de I'TRAM (PI :
J. Péricaud) afin de sonder le spectre de HD 141569 a la recherche d’autres molécules que
CO. J'ai utilisé les deux bandes de fréquences E090 et E150 du récepteur EMIR, respecti-
vement centrées a 91,2 GHz et 146 GHz (largeur des bandes : 8 GHz).

Dans la bande E090, nous espérions observer principalement les transitions J=1—0
de HCO" et HCN. Aucune raie n’a été détectée, avec un rms de 7,2 mJy (6v= 0,64 km.s™!).
Dans la bande E150, aucune raie non plus n'a été détectée avec un rms de 12 mjy
(6v = 0,40 km.s™!). Nous ciblions dans cette bande les transitions H,CO ] =2—1,
HC;N J =16—15, CS ] =3—2 et plusieurs transitions de c-C3;H,.

La sensibilité que nous avons obtenue nous aurait par exemple permis de dé-
tecter facilement HCO* J =1—0 et CS ] =3—2 a respectivement 330 et 320 dans le
disque de I'étoile de Herbig AB Aur [Pacheco-Vazquez et al., 2015]. De la méme facon,
HC3;N J =16—15 aurait pu étre détecté a 50 dans le disque autour de I'étoile de Herbig
MWC 480 [Chapillon et al., 2012a], et 'on aurait pu suspecter avec un niveau d’a peine
30 la présence de c-C3H, ] =3—2 dans le disque de HD 163296 [Qi et al., 2013].

Les non-détections autour de HD 141569 restent a analyser en détails, mais suggerent
que le flux UV de I’étoile joue un role destructeur sur les molécules dans le disque.

3.6 Discussion

3.6.1 Comparaison optique/mm

Les images de HD 141569 montrent la complexité de la distribution des petites pous-
sieres dans le disque, qui se présente sous la forme de plusieurs anneaux, spirales et arcs
(section 3.1.1). Dans le domaine millimétrique, la distribution des grosses poussiéeres ap-
paraissent plus compacte que celle des poussieres sub-microniques, comme le montre
la superposition des contours du continuum avec les images de lumiere diffusées sur la
figure 3.15. Les observations a haute résolution spatiale faites a 0,87 mm et 2,8 mm in-
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FIGURE 3.15 — Les contours du continuum a 0,87 mm, 1,3 mm et 2,8 mm sont superposés a la
lumiere diffusée par les grains sub-sub-microniques observés par SPHERE [Perrot et al., 2016]. Les
contours sont espacés de 30, avec 0 =50,9 mJya 0,87 mm, o0 =78,4 mJya 1,3 mm et o = 8,32 mJy
a 2,8 mm. Le premier contour a 30 (o = 40,6 mJy) du '>CO J=3—2 avec des poids naturels est
représenté en trait discontinu jaune, et se superpose a 'anneau de poussiere situé a 250 ua.

diquent que ces grosses poussiéres sont situées principalement al'intérieur de 50-100 ua,
et ne suivent apparemment pas la distribution des petites poussieres.

11 faut cependant étre prudent et tenir compte des effets liés a la taille du lobe. Le
premier contour a 30 sur I'image centrale de la figure 3.15 indique que la poussiere est
détectée a 1,3 mm jusqu’a ~200 ua. Méme si le lobe est grand et domine la distribution,
I'extension spatiale semble s’étendre au-dela du lobe et pourrait témoigner de la pré-
sence de grosses poussieres a plus grande distance de I'étoile, représentant environ 30%
du flux. Leur émission, moyennée par le lobe, serait suffisante pour étre détectée, alors
qu’elle ne I'est pas pour de plus grandes résolutions (voir section 3.3.1). Cette hypothese
est renforcée par la visualisation des données dans le plan uv (voir section 3.3.2) : les
lignes de base les plus courtes révelent qu'une partie du flux provient de régions éten-
dues (~40% a 0,87 mm et 2,8 mm). Des observations avec le réseau compact ACA pour-
raient par exemple permettre d’étudier cette distribution étendue de poussieres au-dela
de 100 ua.

D’apres les modélisations faites avec DiskFit, le gaz ne s’étend pas au-dela de 270 ua.
Le contour a 30 du ?CO J=3—2 visible en trait discontinu jaune sur la figure 3.15 permet
de comparer la distribution de gaz avec celle des petites poussieres. On y voit notamment
que ce contour se superpose parfaitement a I’anneau interne situé a ~250 ua. Cet anneau
est le plus complexe du systeme, puisqu’il présente de nombreuses discontinuités dans
la partie est, et possede une pente interne de I'anneau trés abrupte (voir section 3.1.1).
Ces différents éléments semblent indiquer que cet anneau pourrait étre confiné par deux
planetes de masse <2 My, [Biller et al., 2015], moins massives que les limites de détec-
tion des observations actuelles [Biller et al., 2015, Konishi et al., 2016, Perrot et al., 2016,
Currie et al., 2016]. Sans invoquer la présence de planétes, la coincidence de 'anneau de
poussiere a 250 ua et le bord externe du disque de gaz peut étre expliquée par les phéno-
menes de migration des poussiéres. Takeuchi and Artymowicz [2001] ont en effet montré
que sous 'influence de la pression de radiation, les particules ont une vitesse légerement
inférieure a celle du gaz, ce qui leur fait gagner du moment angulaire et provoque une
dérive vers I'extérieur (voir section 2.3). Les particules dérivent ainsi jusqu’au bord du
disque de gaz : au-dela, le couple qu’exercait le gaz sur les particules n’existe plus, les
particules restent donc sur des orbites képleriennes, et forment un anneau.
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FIGURE 3.16 — Les contours (espacement de 0,50 a partir de 3¢, avec ¢ = 33 mJy.beam'.km.s™')
de I'émission intégrée de la différence entre les observations du >CO J=3—2 et le meilleur mo-
déle sont superposés a la lumiere diffusée par les grains sub-microniques observés par SPHERE a
gauche, et aux différents anneaux/arcs identifiés dans les parties internes de ces images a droite
[Perrot et al., 2016].

Il est également intéressant de comparer le résidu de la modélisation du ?CO J=3—2
aux structures de la poussiere sub-micronique. Afin de comprendre son origine, j'ai su-
perposé surlafigure 3.161'émission intégrée de ce résidu al'image SPHERE de Perrot et al.
[2016] et aux anneaux qui sont détectés dans les parties internes (<100 ua). Les contours
semblent correspondre au début de ce qui est appelé par Perrot et al. [2016] la spirale S, et
se superposent aux anneaux de poussieéres identifiés a 93, 64 et 47 ua. Le résidu pourrait
ainsi correspondre a une véritable inhomogénéité dans la distribution du gaz, et éven-
tuellement étre une spirale. Il est également possible que le surplus d’émission soit lié a
un effet de température. D’apres la lumiére diffusée par les grains de poussieres, le disque
seraitincliné de telle sorte que le coté ouest est le plus éloigné de nous : les zones internes
du disque, chauffées par le rayonnement de 1’étoile, sont donc directement visibles. En
revanche, comme le 2CO J=3—2 est optiquement épais, ces mémes zones du cOté est ne
sont pas visibles, et sont donc en apparence plus froides.

3.6.2 HD 141569, un disque hybride

La modélisation du disque de gaz autour de HD 141569 montre que le disque est en
cours de dissipation, puisqu’il possede une densité de surface et une masse significati-
vement plus faibles que dans les disques proto-planétaires classiques autour d’étoiles
du méme type. De plus, la faible émission du continuum et sa distribution compacte
montrent que la poussiére a évolué. Le disque a d’ailleurs été classé comme un disque
de débris ou la poussiere est produite par collisions dans les parties externes, avant que
le gaz n'y soit détecté. Bien que du CO puisse étre libéré a la suite des collisions, comme
c’est le cas dans les disques autour de f Pictoris [Dent et al., 2014] et HD 181327 [Ma-
rino et al., 2016], cette origine ne peut pas expliquer la distribution spatiale uniforme du
disque de gaz de HD 141569 ni sa masse d’environ 100 Mg, : le gaz doit étre majoritaire-
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FIGURE 3.17 — Gauche : évolution du rapport Mg,, /Mg,ins €n fonction du rayon d’apres Gorti et al.
[2015]. Droite : le facteur d’augmentation de la masse de poussiéres par rapport a celle du gaz
(échelle colorée) est tracé en fonction du rayon et du temps d’évolution du disque, d’apres Hu-
ghes and Armitage [2012]. Les zones vertes pour lesquelles le facteur est égal a 1 ont un rapport
Mgaz/Mgrains ~ 100, les zones oranges/rouges ont un rapport plus €levé et les zones bleues/vio-
lettes ont un rapport plus faible.

ment primordial.

Le disque est donc arapprocher de la catégorie des disques “hybrides”, terme employé
pour la premiere fois afin de caractériser le disque autour de HD 21997 [Moor et al., 2013,
Kospdl et al.,, 2013]. Les images ALMA de HD 21997 ont en effet révélé un disque de gaz de
26-60 Mg, s’étendant de <26 a 138 £20 ua, alors que le disque de poussiéere a 0,87 mm pré-
sente une cavité centrale de rayon interne 55 + 16 ua. Lhypothése de la production de gaz
par collisions ne permet pas d’expliquer cette différence de localisation, ni la masse im-
portante de gaz. On peut citer également dans cette catégorie de disques hybrides, avec
un disque de débris et une quantité de gaz potentiellement primordiale, 49 Ceti [Hughes
etal., 2008a] ou encore la récente détection HD 131835 [Moor et al., 2015a]. Le nombre de
ces disques reste limité et des observations résolues a venir avec ALMA permettront d’en
apprendre plus sur ces systemes particuliers.

Un élément commun aux deux disques hybrides HD 21997 et HD 141569 est le rap-
port élevé de la masse de gaz par rapport a la masse de poussieres : il est compris entre
130 et 5000 pour HD 141569, et de 'ordre de 300 dans HD 21997. Grace aux observa-
tions de plus en plus nombreuses des isotopes minces de CO (principalement *CO et
C'®0), des mesures indépendantes de la masse de gaz et de poussiéres peuvent étre faites
et contraignent le rapport a des valeurs inférieures a 100, qui est usuellement considéré
dans les disques. Williams and Best [2014] déterminent par exemple un rapport moyen
de 16 dans leur échantillon de 9 étoiles de type spectral K a M.

Lafigure 3.17 montre que dans les régions externes des disques (>200 ua), les modeles
de dissipation de Gorti et al. [2015] et Hughes and Armitage [2012] prévoient un rapport
Mga,/Mgrains Plus €élevé que la valeur canonique 100 a cause de la dérive des grains vers
les régions internes du disque. Dans ces régions internes, les mécanismes qui créent un
rapport plus faible que 100 sont plus complexes, mais reposent principalement sur le fait
que les grains ne sont pas couplés au gaz et subsistent donc dans le disque alors que le
gaz est progressivement évacué par photoévaporation.
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Il reste donc a comprendre la spécificité des disques hybrides. Dans le futur, il sera par
exemple important de contraindre les rapports de masses dans différentes régions des
disques. Linterprétation est d’autant plus compliquée que la géométrie d'une source a
'autre varie, puisque HD 141569 présente une distribution spatiale de poussieres piquée
au centre alors que celle de HD 21997 présente une cavité de ~55 ua, das laquelle du gaz
est détecté.

3.7 Enbref

Au cours de ce chapitre, j'ai étudié en détails le disque de gaz et de poussiere autour
de HD 141569. Les points suivant ont en particulier été abordés :

— HD 141569 possede un disque de débris complexe, révélé par les observations de la
lumiere diffusée en optique et proche infrarouge. Du gaz moléculaire et atomique
y a également été détecté, et les observations du CO dans le domaine infrarouge
mettent en évidence une cavité centrale, de rayon <20 ua;

— nous avons obtenu des observations avec NOEMA et ALMA du '>CO J=2—1,
3CO J=2—1, 3CO J=1—-0 et des continuums associés, complétées par les don-
nées de I'archive ALMA a 0,87 mm. J'ai également observé I'étoile avec le 30 m de
I'TRAM afin de détecter de nouvelles molécules, sans en trouver ;

— le disque de gaz est majoritairement primordial et en cours de dissipation, alors
que le disque de poussiere a évolué vers un disque de débris ou les petites pous-
sieres sont de seconde génération : le disque est un systéme hybride.

— le continuum est détecté et résolu a 0,87 mm, 1,3 mm et plus marginalement a
2,8 mm. L'analyse dansle plan © v indique la présence d'un flux étendu, non visible
dans les images. L'extension spatiale y est inférieure a 1” a 0,87 et 2,8 mm, mais
s’étend jusqu’a 2” a 1,3 mm. Le coefficient d’absorption massique de la poussiere
P est inférieur a 0,7 a 30, signe du grossissement des grains et/ou d'un cceur de
poussiere optiquement épais au centre du disque;

— les raies du ?CO J=3—2, 2CO J=2—1, BCO J=2—1 et *CO J=1—0 sont détec-
tées a la différence du C'®0 J=2—1 et du C!30 J=1—0. Les rapports des flux du
12CO et du ®*CO montrent que le *CO est optiquement épais (7 ~10), alors que le
3CO est optiquement mince (7 <0,2). Les contours du 2CO J=3—2, 2CO J=2—1
et ¥CO J=2—1 s'étendent de maniére uniforme jusqu’a 2”.

— j’ai modélisé le 1>CO J=3—-2, 12CO J=2—1 et 3CO J=2—1 avec le code de transfert
radiatif DiskFit. Les parameétres des deux raies les mieux détectées, le 12CO J=2—1
et le 2CO J=3—2 sont bien contraints. Les barres d’erreurs des parameétres du
13CO J=2—1 sont plus grandes, mais sont cohérentes avec les deux autres raies.
Un résidu significatif est observé pour quelques canaux du 2CO J=3—2, dans les
parties internes du disque;

— les parametres géométriques correspondent a ceux du disque de débris. Le rayon
interne est également mis en évidence grice aux observations ?CO J=3—2 :
R;, = 17 £+ 3 ua, valeur cohérente avec les observations de la cavité détectée dans
I'infrarouge. Le résidu observé se superpose en partie a une éventuelle spirale dé-
tectée dans les images de la poussiere sub-micronique;

— la densité de surface du CO est plus faible de un a deux ordres de grandeur par
rapport aux disques proto-planétaires classiques, ce qui montre que le disque est



92 3.7. EN BREF

SPHERE rings

. . - —] HsT
LII_') | \inner disk HST rings sub-pm SPHERE
S grains —1 (NIR)
)] 1.3 mm ! large mm
3 mm /0.9 mm I grains
10 50 100 au ! 500
3k — ——————— —L ! : NOEMA
+
12co +13co(2-1)  i~55° (mm)

2
CEllIl _ couo

FIGURE 3.18 — Schéma des distributions de gaz et de poussieres dans le disque autour de
HD 141569.

en cours de dissipation. A partir de la densité de surface de I'isotope optiquement
mince ¥CO J=2—1, j’ai déterminé que la masse totale de gaz du disque est com-
prise entre 68 et 151 Mg, et entre 0,03 et 0,52 Mg pour la masse de poussieres mil-
limétriques. Le rapport Mg,,/Mgins €st donc compris entre 130 et 5000 ;

— les grosses poussieres (mm) détectées sont concentrées dans les parties internes
du disque (<100 ua), contrairement aux petites poussieres observées en lumiere
diffusée, qui s’étendent sur plusieurs centaines d'unités astronomiques. Le bord
externe du disque de gaz et 'anneau interne a 250 ua sont confondus, ce qui sug-
gere leur confinement par une planéte ou un effet de migration des petits grains;

Qui dicit de omnibus dicit de singulis; qui dicit de singulis non
dicit de omnibus

— Qui énonce des principes généraux y comprend les cas particuliers; qui traite des cas
particuliers ne dit rien des principes généraux.
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94 4.1. DES DISQUES DE DEBRIS RICHES EN GAZ

4.1 Des disques de débris riches en gaz

Les disques proto-planétaires, dans lesquels débute la formation planétaire, évo-
luent avec le temps pour devenir des disques de débris. C’est durant ces phases que les
systemes planétaires se mettent en place. L'étude des systémes en transition entre les
disques proto-planétaires et de débris est donc cruciale pour contraindre les mécanismes
en jeu.

Ces derniéres années, de plus en plus de cavités centrales de quelques dizaines d'uni-
tés astronomiques ont été découvertes dans les disques proto-planétaires riches en gaz
(voir par exemple Cieza et al. [2010], Cieza et al. [2012], van der Marel et al. [2015]). Ces ca-
vités pourraient révéler les premieéres étapes de la dissipation des disques, qui sont alors
appelés disques de transition.

Du point de vue des disques de débris, les nombreuses observations ont révélé qu’ils
ne sont pas tous dépourvus de gaz, certains disques possédant méme un résidu sub-
stantiel de gaz primordial. Le gaz atomique a d’abord été mis en évidence de fagon indi-
recte, en détectant les raies d’absorption Call et Nal, attribuées a la présence d'un disque
de gaz dans f Pictoris [Vidal-Madjar et al., 1986]. La variabilité de ces raies fut par la
suite interprétée comme 1'évaporation de larges cometes, lorsqu’elles “tombaient” sur
I’étoile, appelées par conséquence “Falling-Evaporating Bodies” (FEB) [Lagrange-Henri
et al., 1989]. Le gaz était donc de seconde génération, produit par la destruction de co-
metes. Par la suite, Zuckerman et al. [1995] ont cherché I’émission de CO autour d’étoiles
de quelques millions d’années afin de caractériser le temps de formation des planetes
géantes. C’est au cours de cette étude que les premiers disques de gaz dans des disques
de débris, HD 141569 et 49 Ceti, ont été découverts avec le télescope de 30 m de 'TRAM. La
masse de CO détectée suggere que ce gaz est d’origine primordiale (voir chapitre précé-
dent). Depuis, plusieurs études ont été consacrées a la recherche de gaz dans les disques
de débris avec les antennes JCMT, APEX et IRAM Dent et al. [2005], Kastner et al. [2010],
Hales et al. [2014], et ont confirmé les détections de gaz dans HD 141569 et 49 Ceti, mais
peu d’autres systémes ont été détectés : seules les études de Moor et al. [2011] et tres ré-
cemment Moor et al. [2015a] ont révélé avec APEX la présence d'un disque de gaz dans
les disques de débris HD 21997 (2CO J=3—2 et 2CO J=2—1) et HD 131835 (1>CO J=3—-2).

4.2 Recherche de nouveaux disques hybrides

Le faible nombre de détections de disques de débris riches en gaz moléculaire semble
indiquer que ces systémes sont rares ou représentent un épisode bref de la vie des
disques, mais présentent un intérét majeur pour I'étude de la fin de vie des disques proto-
planétaires, comme I’a montré I"étude du disque hybride HD 141569 au chapitre précé-
dent. En effet, parmi les quatre disques détectés dans les études précédemment citées,
deux sont des disques hybrides dont le CO est majoritairement d’origine primordiale.
49 Ceti et HD 21997 étant agés de respectivement 40 et 30 millions d’années, une ques-
tion se pose immédiatement : comment un réservoir de gaz primordial peut-il survivre si
longtemps ? On peut également se demander pourquoi ces disques ne sont observés pour
I'instant qu’autour d’étoiles de types A, et quel est 'impact du gaz sur la poussiere et la
formation des systémes planétaires. Afin de mieux comprendre les mécanismes en jeu
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dans ces disques, il est donc indispensable de faire plus d’observations, pour améliorer
les statistiques sur cette catégorie d’ objets.

4.2.1 Observations
Sélection des disques de débris

Les disques hybrides détectés a ce jour ont certaines propriétés en commun, comme
la présence d'un jeune disque de débris, orbitant autour d’'une étoile de type spectral A.
Dans le but de découvrir de nouveaux objets similaires, nous avons donc fait des obser-
vations pour rechercher la présence de gaz (**CO J=2—1 et ?CO J=3—2) dans les disques
de la table 4.1, selon des criteres de sélection similaires aux caractéristiques des sources
hybrides déja détectées :

— l’étoile centrale est de type E A ou B;

— l'étoile estentourée d'un disque de débris quantifié par un rayon externe du disque
de poussiere au-dela de 30 ua;

— le systéme est jeune (< 100 millions d’années) ;

— nous avons levé la contrainte sur Lz /L, (>5.10~* pour les autres études).

Les étoiles ont été choisies d’apres les études de disques de débris conduites grace aux
télescopes IRAS, Spitzer, Herschel et WISE [Rhee et al., 2007, Wyatt et al., 2007, Zuckerman
and Song, 2004, Patel et al., 2014, Morales et al., 2009, Chen et al., 2006, Riviere-Marichalar
et al.,, 2014, Kennedy et al., 2014]. Parmi les 34 sources de notre échantillon, le CO avait
déja été recherché dans 13 d’entre elles (en italique dans la table 4.1), mais a un seuil de
détection plus élevé que celui que nous avons fixé (voir section 4.2.2).

Les distances des sources s’échelonnent entre 27 et 201 pc, avec une valeur médiane
de 69 pc et une dispersion de 46 pc. Certains de ces disques ont déja été étudiés comme
I’étoile HD 218396, plus connue sous le nom de HR 8799. Le systeme est célébre puisqu’en
plus du disque de débris, quatre planetes ont directement été observées par les télescopes
Keck et Gemini. On peut également citer HD 15115, qui possede un disque asymétrique
vu par la tranche, résolu notamment par le télescope spatial Hubble.

Nous avons également inclus dans I’échantillon quelques sources de type FEB, qui
montrent des signes de présence de gaz d’origine a priori cométaire. Bien que le gaz dé-
tecté par I'évaporation de cometes proches del’étoile soit d’origine secondaire, il est pos-
sible que le disque contienne du CO a plus grande distance comme c’est le cas pour 3 Pic-
toris.

Caractéristiques techniques

Les observations du >CO J=2—1 ont été faites avec le radiotélescope de 30 m de
I'IRAM (Espagne) pour les étoiles de 'hémisphere Nord (projet 172-14) en mode “on-off” :
on observe alternativement la source et une région a priorivide du ciel afin d’éliminer au
mieux le bruit instrumental. Le dépointage du télescope a été fait en faisant bouger le ré-
flecteur secondaire de 120” (“wobbler switching”). Nous avons utilisé le récepteur EMIR,
connecté au backend FTS200 (200 kHz de largeur). Lors des observations que j ai effec-
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tuées du 29 avril au 4 mai 2014, les conditions météorologiques (PWV~5-10 mm et vent
fort) ne m'ont permis d’observer que 9 sources sur les 17 prévues. Cela représente 30 h
d’observations effectives. Les sources non observées sont mises entre parenthéses dans
la table 4.1.

La transition 2CO J=3—2 a été observée avec le radiotélescope APEX (Chili) dans 16
étoiles de 'hémisphere Sud, avec le récepteur SHeFI (projets 094.C-0161 et 095.C-0742).
Le mode “wobbler-switching” a également été utilisé, avec un dépointage de 50”. Les ob-
servations se sont échelonnées du 29 juillet au 5 octobre 2014 pour la premiere partie
(13,5 h “on-source”) et du 19 avril au 9 septembre 2015 pour la deuxieme partie (21,7 h
sur les sources).

Afin de fixer les objectifs en terme de sensibilité pour la recherche de gaz, nous avons
considéré comme référence I’émission du CO dans le disque de 49 Ceti, la plus faible alors
détectée dans un disque de débris. Détecté par Zuckerman et al. [1995] en méme tant que
dans HD 141569, le CO a des chances d’y étre encore primordial. Les récentes observa-
tions ALMA devraient apporter un nouvel éclairage sur la question. Le flux de 2CO J=2—1
de cette source est de 2,0 + 0,3 Jy.km.s™!, et 9,5 &+ 1,9 Jykm.s™! pour le ?CO J=3—2. En
fonction de notre échantillon et des durées d’observation possibles avec APEX etle 30 m,
nous avons pu fixer comme objectif de sensibilité de détecter I'émission de 49 Cetia 120
avec APEX et 12,50 avec le 30 m. Pour un canal de vitesse de 1 km.s™! de largeur, notre
objectif était d’atteindre une sensibilité de 6 mK (T%) avec APEX et 6,5 mK (T%) avec le
30 m.

4.2.2 Réduction et analyse des données

J'ai traité les données obtenues avec le 30 m et APEX grace au logiciel CLASS de GIL-
DAS. Les spectres ont été ré-échantillonnés afin d’avoir des canaux de 1 km.s™! de lar-
geur. Les spectres s’étendent de -400 a 400 km.s™!. La ligne de base a été corrigée par un
ajustement polynomial de degré 1 (voir figure 4.2), suffisant pour les données puisqu’'un
degré supérieur n'améliore pas le rms (bruit). Ce bruit, o, est calculé sur tout le spectre,
donné en Jy, mais peut étre converti en terme d’émission intégrée spectralement, o;, (en
Jy.km.s™1), afin d’évaluer le seuil de détection de I’émission des disques grace al’équation
4.1. La sensibilité de détection, fixée a 30, est indiquée pour chaque étoile dans la table
4.1. Les spectres finaux sont présentés entre -50 km.s™! et +50 km.s™! sur les figures 4.3 et
4.4.

Nous avons atteint une valeur médiane du bruit par canal de 1 km.s™! de 11 mK pourle
2COJ=2—1etde 6,7 mK pour le "*CO J=3—2 (unité T;). La conversion des températures
d’antenne en densités de flux se fait a I'aide des facteurs de conversion Jy/K: 1 K=7,8 Jy
a 230 GHz pour le 30 met 1 K=41 Jy a 345 GHz avec APEX. Le bruit canal a canal, o, se
traduit en terme de bruit sur 'aire intégrée o, grace a la formule suivante :

Oy kms™ =0, . [Jyl]x VAvév (4.1)

ol 0 v estlalargeur d'un canal et Av lalargeur de raie attendue. Bien que pour des étoiles
de type spectral A, la largeur d’émission typique soit de 1'ordre de 6 km.s™!, j'ai choisi
Av =10km.s™! pour faciliter la comparaison des seuils de sensibilité avec d’autres études
similaires [Moor et al., 2011, Hales et al., 2014, Moor et al., 2015a]. Le bruit médian cor-
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TABLE 4.1 — Propriétés des sources et résultats des observations pour la recherche de gaz dans
les disques de débris. Les sources entre parenthéses n'ont pas été observées. Du CO a déja été
recherché dans les étoiles en italique (voir 4.2.2). La vitesse de chaque étoile est donnée dans le
référentiel LSR (Local Standard of Rest). Toy représente le temps d’observation passé sur chaque
source. Les limites sont toujours données a 3¢. Les masses de H, sont dérivées de deux manieres :
soit a partir de la modélisation de la densité de surface (Mﬁ;’del), soit a partir de la mesure de flux

intégrée (M°) (voir 4.2.3).

Nom AD. DEC. Vitesse ton Sco Bo)  Mpodel M
(km.s™1) (h) (Jy.km.s™) (Mg) (Mg)
IRAM 30m - CO (2-1)
HD 2772 00:31:46 +54:31:20  -54 1,3 <0,6 <0,2 <0,5
(HD6798)  01:12:17 +79:40:26 18,9 - - - -
HD 14055  02:17:19 +33:50:50 7,5 75 <0,4 <0,008 <0,03
HD15115  02:26:16 +06:17:33 0,6 0,2 <2 <0,06 <0,2
HD 21620  03:31:29 +49:12:35 -22,8 3,7 <0,6 <0,4 <0,8
HD 23642  03:47:30 +24:17:18  -4,0 4,5 0,71+£0,18 0,17£0,05 0,560,14

(HD 23763) 03:48:31 +24:20:44 -2,1 - - - -
(HD 29391) 04:37:36 -02:28:25 -4,0 - - - -

HD 31295 04:54:54 +10:09:03 -3,5 2,5 <0,8 <0,02 <0,06
(HD 32297)  05:02:25 +07:27:40 7,7 - - - -
HD 42111 06:08:58 +02:29:59 8,4 2,5 <0,9 <1 <2

(HD 85672)  09:53:59 +27:41:44 -8,7 - - - -
(HD 110411) 12:41:54 +10:14:08 6,3 - - - -
HD 159082 17:32:15 +11:55:48 7,1 3,2 <0,5 <0,1 <0,5
(HD 182919) 19:26:16 +20:05:52 -2,6 - - - -
(HD 183324) 19:29:01 +01:57:02 28,4 - - - -

HD 218396  23:07:29 +21:08:03 -12,6 5,2 <0,3 <0,005 <0,03
APEX - CO (3-2)

HD 225200 00:04:20 -29:16:08 13,4 1,02 <3 <0,3 <0,5
(HD 256) 00:07:18 -17:23:13 -13,6 - - - -
HD 17848 02:49:02 -62:48:24 16,7 0,3 <11 <0,1 <0,2
HD 24966 03:56:29 -38:57:44 11,7 1,5 <3 <0,2 <0,3
HD 30422 04:46:26 -28:05:15 -4,8 2,6 <2 <0,04 <0,06
HD 35850 05:25:05 -11:54:04 1,4 2,5 <2 <0,007 <0,02
HD 38206 05:43:22 -18:33:27 5,8 2,6 <2 <0,06 <0,1
HD 54341 07:06:21 -43:36:39 20,0! 2,6 <2 <0,1 <0,2
HD 71043 08:22:55 -52:07:25 5,9 2,0 <3 <0,07 <0,1
HD 71155 08:25:40 -03:54:23 -4,7 2,3 <3 <0,02 <0,04
HD 78072 09:09:04 -18:19:43 2,5 4,2 <2 <0,07 <0,1
HD 136246 15:20:31 -28:17:14 4,2 2,2 <2 <0,3 <0,5
HD 164249 18:03:03 -51:38:56 2,5 2,9 <2 <0,02 <0,05
HD 166191 18:10:30 -23:34:00 3,8 2,6 (0,4)? <3 <0,2 <0,4
HD 181296 19:22:51 -54:25:26 14,3 2,6 <2 <0,01 <0,05
HD 182681 19:26:57 -29:44:36 10,5 1,0 <3 <0,08 <0,1
HD 220825 23:26:56 +01:15:20 -1,5 2,2 <2 <0,01 < 0,05

! La vitesse radiale de HD 54341 nous a été cordialement donnée par Flavien Kiefer, cf Kiefer
[2016].2 0,4 h ont été consacrées a I'observation de I’environnement de HD 166191.
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respond donc a 0,19 Jy.km.s™! pour le 12CO J=2—1 et 0,86 Jy.km.s™! pour le ?CO J=3—2,
ce qui nous aurait permis de détecter 49 Cetia 110.

Une seule raie de CO semble étre détectée dans notre échantillon, autour de I’étoile
HD 23642 (voir section 4.5). Le spectre est présenté sur la figure 4.5. Avec une largeur
FWHM de ~9 km.s™, I'aire intégrée de la raie, calculée entre -8 km.s™! et 2 km.s™!, est de
0,71 Jy.km.s™!. Le bruit du spectre étant pour cette source de 0,18 Jy.km.s™! (voir table 4.1),
la raie est détectée a 3,90. 1l est difficile d’affirmer une détection en dessous d'un niveau
de 50, mais le fait que I’émission semble double-piquée (comme attendu pour I'incli-
naison du systéme, 78°) et centrée sur la vitesse systémique de I'étoile vy a -4 km.s™!
renforce le niveau de confiance de cette détection.

Afin d’augmenter le rapport signal a bruit des données pour chaque fréquence d’ob-
servation, nous avons additionné les spectres des étoiles, une fois leur vitesse systémique
centrée a 0 km.s™! et le flux corrigé de la distance (prise a 100 pc pour tous les spectres).
Les spectres présentant des raies de contamination ou ayant un faible rapport signal a
bruit par manque de temps d’observation (HD 15115 et HD 178480) n'ont pas été in-
clus dans cette procédure. Les spectres cumulés sont présentés pour le 12CO J=2—1 et
le 2CO J=3—2 dans la derniére case des figures 4.3 et 4.4 respectivement. Le cumul des
spectres ne fait cependant ressortir aucune trace d’émission par rapport au bruit, malgré
I'amélioration du bruit d'un facteur 2 a 5 : le rms du spectre cumulé est de 0,09 Jy.km.s™!
pour la transition J=2—1 et 0,16 Jy.km.s™! pour la transition J=3—2.

Contamination

Au cours des observations, certains spectres se sont révélés étre contaminés par des
raies en émission ou en absorption provenant tres certainement du milieu environnant.
Afin de vérifier cette hypothese, nous avons eu le temps pour I'étoile HD 166191 de faire
4 observations supplémentaires, décalées de 40” (c’est a dire environ deux fois la taille du
lobe) dans les directions nord, sud, est et ouest par rapport aux coordonnées de 1’étoile.
Les spectres obtenus dans ces zones sont présentés sur la figure 4.1, et montrent que
I’émission n’est pas originaire de la source. L'émission du nuage moléculaire se fait a une
vitesse de 10 km.s™! dans le référentiel LSR, alors que la vitesse radiale de HD 166191 est
a 3.8 km.s™!, ce qui montre bien que I'émission n’est pas liée a I'étoile.

D’autres raies de contamination sont également observées autour d’autres étoiles en
plus de HD 166191 : HD 42111, HD 21620, HD 136246 et HD 218396. La contamination
autour de cette derniére étoile, plus connue sous le nom de HR 8799, a d’ailleurs été déja
rapportée [Williams and Andrews, 2006, Su et al., 2009, Hughes et al., 2011, Booth et al.,
2016]. Concernant I'analyse des données, j’ai masqué ces raies de contamination pour
déterminer le bruit o, (table 4.1). Pour la modélisation des spectres (voir section 4.2.3),
j’ai considéré deux cas de figure :

— lorsque la vitesse de la raie de contamination est distante de la vitesse de 1’étoile

de 3 km.s™! ou plus, j'ai éliminé les canaux correspondant a la raie (HD 136246,
HD 166191 et HD 219396) ;

— lorsque la vitesse de la raie de contamination se trouve a moins de 3 km.s™! de la
vitesse de I'étoile, j'ai gardé la raie dans la modélisation. En effet dans ce cas de
figure, si un disque est présent autour de I'étoile, son émission peut étre affectée
par la contamination, puisque 1’'émission des disques autour des étoile de type A
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FIGURE 4.1 - Le spectre central montre I'émission (T% en fonction de la vitesse LSR) mesurée a la
position de I'étoile HD 166191. Les mesures du spectre a quatre positions différentes, décalées au
nord, au sud, a l'est et a 'ouest de 40” (2 lobes) confirment que I"émission provient d'une région
étendue du ciel, et non pas de 'étoile.

est de 'ordre de 6 km.s™! (HD 42111 et HD 21620).

4.2.3 Contraintes sur la masse de gaz dans les disques de débris

Les non-détections apportent une information sur la quantité maximale de gaz qui
peut exister autour des étoiles. Pour cela, la méthode la plus directe consiste a estimer la
masse de gaz a partir de la limite sur I'intensité intégrée du flux, Sco. La deuxiéme mé-
thode présentée permet de calculer la masse grace a la densité de surface, estimée par la
modélisation du disque.

Masses de gaz calculées a partir des limites sur S-q

D’apres Scoville et al. [1986], la densité de colonne moyenne dans un lobe peut s’écrire

k 3k T+ 22 T
N=-— T,dv 4.2)
hy8n3Bu2 (J + 1),exp(——) l—e—7
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FIGURE 4.2 — Illustration de la correction de la ligne de base pour le spectre de HD 14055 obtenu
avec le 30 m (flux en unités T, en fonction de la vitesse LSR). Gauche : les données sans correction
ne sont pas centrées en 0. Centre : ajustement de la ligne de base avec un polyndéme de degré 1
(ligne rouge). Droite : spectre corrigé.
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FIGURE 4.3 — Spectres a 230 GHz obtenus avec le télescope de 30 m de 'TRAM. La densité de flux
en Jy est donnée en fonction de la vitesse systémique de I'étoile, dans le référentiel LSR. Le der-
nier spectre représente le spectre cumulé de tous les autres, préalablement centrés a une vitesse
de 0. L'échelle est différente pour ce dernier spectre (le spectre cumulé est représenté a la méme
échelle que les autres sources en vert sur le spectre de la derniere étoile). Les sources présentant
une raie de contamination ou un rapport signal a bruit élevé (HD 15115, HD 21620, HD 42111 et
HD 218396) n'ont pas été utilisées pour produire le spectre cumulé. L'émission a 3o du meilleur
modele de chaque disque est tracée en rouge (voir section 4.2.3). Pour HD 23642, le meilleur mo-
deéle de la raie est tracé en bleu, voir 4.2.5.
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FIGURE 4.4 — Spectre a 345 GHz obtenu avec le télescope APEX. La densité de flux en Jy est don-
née en fonction de la vitesse systémique de 1'étoile, dans le référentiel LSR. Le dernier spectre re-
présente le spectre cumulé de tous les autres, préalablement centrés a une vitesse de 0. L'échelle
est différente pour ce dernier spectre (le spectre cumulé est représenté a la méme échelle que
les autres sources en vert sur le spectre de la derniére étoile). Les sources présentant une raie de
contamination ou un rapport signal a bruit élevé (HD 17848 et HD 166191) n’ont pas été utilisées
pour produire le spectre cumulé. L'émission a 30 du meilleur modeéle de chaque disque est tracée
en rouge (voir section 4.2.3).
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FIGURE 4.5 — Spectre du 2CO J=2—1 de I'étoile HD 23642 obtenue avec le 30 m de 'RAM, en Jy,
tracé en fonction de la vitesse LSR. Une raie est détectée a 40, a la vitesse de I'étoile (-4 km.s™1).
Le modele DiskFit de la raie est affiché en bleu, trait continu.
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TABLE 4.2 — Parametres pour la molécule CO, utiles pour I"équation 4.6.

| Parametre | Description | Valeurs pourle ?CO |
B constante rotationnelle 1,93 cm™' =5,79.101° Hz
X[CO/H,] | rapport d’abondance par rapport a H, 107
u moment dipolaire permanent 0,1098 Debye
U - 1,2.1075! S.1.
Ug poids atomique moyen du gaz 1,2.105 S.1.
J=2—-1 J=3-2
K constante 4,83 0,953
K, constante 11,1 16,6

ol B est la constante rotationnelle de la molécule observée, u son moment dipolaire
permanent, J le nombre rotationnel du niveau inférieur de la transition, T, la tempéra-
ture d’excitation, T I'épaisseur optique et T la température de brillance.

La masse totale de dihydrogene H, est reliée a N grace a la masse atomique moyenne
du gaz ug, a la masse de la molécule H, m,;,, au rapport d’'abondance entre CO et H,
X[CO/H,], ala distance de la source D et a I'angle solide du lobe d’observation, Qg :

AquHz 2
M, =N—2""_p2q.. 4.3
Hz X[CO/H,]~ ° (4.3)

La loi Rayleigh-Jeans lie la densité de flux S, de I’émission de CO avec la température
de brillance de la formule 4.2 :

S5
2k 2Qy

T, (4.4)

En appelant S¢, l'intensité intégrée de CO, on peut exprimer la masse de H, de la
facon suivante :

k 3cD*ugmy, T, + 48 T

"~ iy 16v2m BuzX (J+1).exp(—f) 1—e

107**Se (4.5)

ol tous les termes s’expriment dans les unités du systeme international, a I'’exception de
Sco que 'on doit exprimer en Jy.km.s™!.

Il est utile de déduire une formule plus pratique a utiliser pour les transitions de CO,
de maniere similaire a Zuckerman et al. [2008]. En utilisant les valeurs de la table 4.2, et
en exprimant la distance en parsecs, il est possible de calculer la masse de H, en unités
de masse terrestre :

DXpc) Tu+%  ©
X  exp(—K/T)1—e~

My, (Mg)=K, x 107" Sco - (4.6)

J’ai pris comme température d’excitation T,, = 40 K et 7 = 1 [Kastner et al., 2010].
Cependant, ces valeurs sont arbitraires puisque les conditions physiques du milieu sont
souvent inconnues. La température d’excitation est ainsi parfois fixée a 20 K Moor et al.



CHAPITRE 4. LES DISQUES HYBRIDES 103

[2015a], ou bien considérée comme égale a la température des grains de poussieres, ce qui
se justifie sile gaz etla poussiére sont couplés [Dent et al., 2005, Mooretal., 2011]. Sidu gaz
existe autour des étoiles que nous avons observées, les non-détections indiquent que les
quantités doivent étre faibles. La densité de CO est donc probablement faible, et peut-étre
méme en-dessous de la densité critique. Cela impliquerait des températures d’excitation
inférieures a 20 K, conduisant a des estimations de masse encore plus faibles que celles
que nous présentons en table 4.1. De la méme facon, si présente, une faible quantité de
gaz a plus de chances d’étre optiquement mince, avec des valeurs 7 < 1, régime dans
lequel ;— = est a peu pres constant, proche de sa valeur lorsque 7 = 1 (4.6). Toutes ces
considérations permettent de montrer qu’aucun terme n’est sous-estimé dans le calcul
des limites supérieures pour la masse de H,, qui sont de vraies limites supérieures malgré
les incertitudes sur les parametres.

Pour notre échantillon d’étoiles, la valeur de la limite supérieure de masse (a 30) est
présentée dans la table 4.1 pour chaque source observée. La valeur médiane est 0,08 Mg
pour notre échantillon de 25 sources. L'étoile HD 42111 posseéde la limite la plus élevée
de par sa grande distance (201 pc), alors qu’il y a moins de 7.107® M, de H, autour de
I'étoile HD 35850 (27 pc). Ces écarts entre les limites sur les masses de gaz proviennent
de la sensibilité homogene que nous avons obtenue pour tout I’échantillon, alors que les
sources sont a des distances différentes.

Masses de gaz calculées a partir de la modélisation DiskFit

J'ai utilisé une deuxieme méthode pour déterminer les limites sur la masse de gaz
autour des étoiles observées. Moins directe mais plus rigoureuse, la modélisation des
spectres permet de déterminer une limite supérieure sur la densité de surface du gaz,
qui donne acces a la masse de gaz. Pour ce faire, j’ai utilisé de la méme facon que Dutrey
et al. [2011] et Chapillon et al. [2012b] le code DiskFit décrit dans le chapitre 3 et détaillé
par Piétu et al.[2007]. Les disques sont décrits par des lois de puissance, en rotation képle-
rienne autour de I’étoile centrale, dont la masse a été fixée d’apres leur type spectral. J'ai
considéré pour modele un disque s’étendant de 5 a 200 ua, valeurs typiques des disques
de gaz hybrides observés a ce jour : pour HD 141569, HD 21997 et 49 Ceti, les rayons ex-
ternes sont respectivement 270 ua, 140 ua et 200 ua. Les rayons internes sont quant a eux
moins bien contraints, avec pour les trois disques 17 ua, <26 ua et ~90 ua [Kospal et al.,
2013, Hughes et al., 2008a]. Parmi les étoiles observées, 6 possedent des disques de débris
résolus, ce qui permet de connaitre leur inclinaison. J’ai donc utilisé les valeurs suivantes
pour la modélisation de ces disques : 80° pour HD 182681 et 73° pour HD 17848 d’apres
Moor et al. [2015b], 56,7° pour HD 71155 [Booth et al., 2013], 86° pour HD 15115 [Mazoyer
etal., 2014] et 26° pour le disque autour de HD 218396 [Matthews et al., 2014]. J’ai utilisé
la limite supérieure de 20° déterminée par Smith et al. [2009] pour le disque HD 181296.
Pour le reste des disques, I'inclinaison est fixée a la valeur la plus probable, 60°. La tempé-
rature est supposée étre de 30 K a 100 ua, variant avec le rayon avec un exposant q = 0,4.
Enfin, pour la loi de densité, 'exposant est fixe avec une valeur p = 1,5 (voir par exemple
Hughes et al. [2008b], Andrews et al. [2009]). Le seul parametre libre du modele reste donc
>y, lavaleur de la densité de surface a 100 ua.

J’ai fait cette modélisation sur les spectres entre -50 et +50 km.s™!, avec une résolution

toujours égale a 1 km.s™!. Les canaux présentant de la contamination ont été éliminés
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FIGURE 4.6 — Comparaison des limites supérieures sur les masses de H, déterminées grace au flux
intégré et a la modélisation DiskFit. Un ajustement par une loi de puissance est représenté par la
droite verte.

lorsque suffisamment éloignés de la vitesse systémique (voir section 4.2.2 pour plus de
détails). Lerreur sur X, qui est déterminée a partir du bruit sur le spectre, donne une
limite sur la densité de surface. Le meilleur modéle a 30 pour chaque disque est ainsi
tracé en rouge sur les figures 4.3 et 4.4 : il permet de visualiser I'émission d'un disque qui
aurait pour densité de surface 3 fois la valeur de I’erreur sur %,

Une fois I'erreur sur X, déterminée, il est facile de calculer la masse de gaz a laquelle
elle correspond (voir section 3.5.2). Les masses déduites par cette méthode sont égale-
ment présentées dans la table 4.1. Il est intéressant de remarquer que les limites supé-
rieures déterminées a partir de la modélisation sont inférieures d'un facteur 2 a 3 par
rapport aux masses obtenues grace au flux intégré. Les différences s’expliquent en partie
par les hypotheses sur la température d’excitation et 1'opacité, ainsi que la géométrie du
disque, mais aussi par le fait que le code DiskFit permet de prendre en compte les effets
des gradients de vitesse et de température dans les disques [Beckwith and Sargent, 1993,
Guilloteau et al., 2006].

4.2.4 Comparaison aux autres études

Notre étude a permis d’observer avec un des meilleurs seuils de sensibilité possibles
des étoiles afin d’'y détecter du gaz. Parmi les 9 étoiles que nous avons observées avec le
30 m de I'IRAM, le '2CO J=2—1 n’avait jamais été cherché, et 'on suspecte la présence
d’une émission autour de HD 23642. Seules des observations du '2CO J=3—2 avaient été
conduites autour de HD 15115 et HD 218396. Concernant’étude menée avec APEX, nous
avons observé 10 nouvelles sources, et avons amélioré pour les autres disques le seuil
de détection d’au moins un facteur 2 par rapport aux autres études [Kastner et al., 2010,
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FIGURE 4.7 — Flux intégré de CO représenté en fonction de la luminosité infrarouge des disques de
débris, non corrigé de la distance. Les non-détections sont représentées par des triangles, oranges
pour le '2CO J=2—1, verts pour le >CO J=3—2. Les gros triangles reperent les observations de
cette étude, les petits celles de la littérature. Les détections de gaz sont mises en évidence par des
points. Un cercle évidé repere la position de la détection a 40 autour de HD 23642.

Moor et al., 2011, Hales et al., 2014]. La seule exception est HD 17848, dont la limite su-
périeure de flux intégré est meilleure dans I'étude récente de Moor et al. [2015a] (a cause
d’'un manque de temps d’observation dans notre étude). La sensibilité que nous avons
obtenue sur nos données est comparée aux travaux similaires de Dent et al. [2005], Kast-
ner et al. [2010], Moor et al. [2011], Hales et al. [2014], Moo6r et al. [2015a] dans la figure
4.7 : les gros triangles marquant les étoiles que nous avons observées sont en majorité en
dessous des seuils atteints par les différentes études.

Cependant, la mesure de flux ne témoigne pas directement de la quantité de gaz a
cause de la distance différente de chaque étoile. La distance médiane de notre échantillon
est de 69 pc, mais posséde une large dispersion (46 pc). Il est donc utile de représenter
le flux intégré de CO normalisé a une distance de 100 pc en fonction de la luminosité
infrarouge fractionnelle des disques, Lz /L, (figure 4.8).

Calculée a partir de la formule 4.6 pour toutes les étoiles de la littérature, la masse
de gaz est tracée en fonction de la luminosité infrarouge sur la figure 4.9. Bien que la
masse de dihydrogene soit unique pour chaque disque, on remarque que la masse cal-
culée a I'aide du *CO J=2—1 est systématiquement plus élevée que celle calculée avec
le 12CO J=3—2, a I'exception de 49 Ceti dont le rapport des masses est proche de 1. Les
rapports des masses calculées grace aux deux transitions sont présentés dans la table 4.3,
ainsi que les rapports de flux de CO associés. Il a déja été mentionné dans la section 4.2.3
que le calcul de la masse de gaz fait intervenir deux quantités mal déterminées, I'opacité
7 et la température d’excitation T;,. Kospadl et al. [2013] ont pu déterminer grace a une
analyse multi-transitionnelle du CO que sa température d’excitation était tres faible, de
I'ordre de 9 K. Une telle valeur augmenterait le rapport des masses d'un facteur 1,6. Méme
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FIGURE 4.8 — Flux intégré de CO normalisé a 100 pc représenté en fonction de la luminosité in-
frarouge des disques de débris. Les non-détections sont représentées par des triangles, oranges
pour le '2CO J=2—1, verts pour le 2CO J=3—2. Les gros triangles reperent les observations de
cette étude, les petits celles de la littérature. Les détections de gaz sont mises en évidence par des
points. Un cercle évidé repere la position de la détection a 40 autour de HD 23642. Les coefficients
de corrélation pour les détections J=2—1 et J=3—2 sont indiqués en bas a droite, et ne prennent
pas en compte 3 Pic et HD 23642.

TABLE 4.3 — Rapports de flux aux deux transitions et masses de H, dérivées pour les sources ou le
CO est détecté.

Source S22 /S, M?fz / Mi}z
49 Ceti 4.75 1.08
HD 141569 1.68 0.38
HD 21997 1.16 0.26
HD 131835 1.71 0.39

si cet argument va dans la bonne direction, il ne suffit pas a expliquer un rapport plus
faible que 1 pour HD 141569, HD 21997 et HD 131835. Nous avons considéré la méme
opacité pour les deux transitions, égale a 1 par souci de cohérence avec les autres études,
mais les opacités peuvent étre supérieures (voir par exemple T ~10 pour HD 141569, sec-
tion 3.3.5). Lopacité pour 2CO J=3—2 est également plus grande en général que celle de
la transition >CO J=2—1 (d’un facteur ~2), ce qui la encore contribuerait a ramener le
rapport de masses proche de la valeur unité pour ces trois sources.

Notre étude ajoute 17 nouvelles sources et porte ainsi a 94 le nombre de disques de
débris autour desquels du gaz a été recherché, avec différentes sensibilités. Parmi eux,
seuls 6 posseédent du gaz en quantité suffisante pour avoir été détecté de facon certaine :
HD 141569, HD 21997, 49 Ceti, HD 131835,  Pictoris et HIP 84881 (source ALMA non
encore publiée, PI : J. Carpenter). Le taux de détection est donc tres faible, 6 + 3%, ce
qui témoigne de la rareté de ces systemes. De tels disques sont donc soit treés particu-
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FIGURE 4.9 — Masse de H, calculée par la formule 4.6 pour toutes les sources, représentée en fonc-
tion de la luminosité infrarouge des disques de débris. Les non-détections sont représentées par
des triangles, oranges pour le '>CO J=2—1, verts pour le '2?CO J=3—2. Les gros triangles reperent
les observations de cette étude, les petits celles de la littérature. Les détections de gaz sont mises
en évidence par des points. Un cercle évidé repere la position de la détection a 40 autour de
HD 23642.

liers, dont la nature reste a comprendre, soit témoignent d’'une phase tres courte de la
vie des disques circumstellaires. Il est cependant difficile de tirer des conclusions d’'un
si faible nombre d’objets, notamment a cause des conditions d’observations différentes
pour chaque étude : les criteres de sélection varient de 'une a I'autre, les étoiles pro-
viennent de différentes régions du ciel, avec des ages différents, et les seuils de sensibilité
atteints sont tres disparates. Le taux de détection est néanmoins dépendant de la sen-
sibilité considérée : en ne prenant que I'échantillon de 11 sources dont les limites sont
inférieures au flux normalisé a 100 pc de HD 21997 pour la transition J=2—1, le taux de
détection est de 4/11 soit (36£14)%. Il est donc possible que de nombreux disques se-
ront détectés lorsque les seuils de sensibilité atteints seront plus faibles, mais il est peu
probable que le gaz dans ces disques soit d’origine primordiale.

4.2.5 Possible détection autour de HD 23642

La figure 4.5 montre le spectre du *CO J=2—1 autour de I'étoile HD 23642. Autour
de la vitesse de I'étoile, -4 km.s™!, une raie double piquée semble émerger. Le niveau de
détection du CO sur I'aire intégrée est de 40 (voir section 4.2.2). L'étoile a été observée les
1°* et 2 mai 2015 avec le 30 m pendant 4,5 h, mais avec de mauvaises conditions météo;
la quantité de vapeur d’eau dans I'atmosphére a varié entre 8 et 10 mm et le pointage, ef-
fectué sur Mars, n’était pas stable. De nouvelles observations sont donc nécessaires pour
confirmer la détection.

Dans la modélisation du spectre avec DiskFit, j'ai relaché la contrainte sur le rayon
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externe, puisqu’une valeur de 200 ua correspondait a des pics plus écartés que ceux de la
raie. Cela montre que le rayon externe est supérieur a 200 ua, comme le suggere le résultat
de la modélisation : R, = 450 £+ 210 ua. La densité de surface de CO modélisée a 100 ua
est X, = (6,0£1,3).10" cm™2.

Cependant, si elle se confirme, la présence de CO autour de cette variable spectro-
scopique en ferait un objet tres particulier. En effet, située a ~140 pc [Southworth et al.,
2005, Groenewegen et al., 2007], le systeme est une binaire spectroscopique a éclipses de
type SB2. Les deux étoiles sont de type spectral A, de 2,2 et 1,6 M, et ont une période de
révolution de 2,5 jours [Munari et al., 2004, Southworth et al., 2005, Groenewegen et al.,
2007]. Le systéme fait partie de 'amas des Pléiades, comme l'indiquent les valeurs de
la vitesse de I'étoile et de ses mouvements propres identiques a ceux des Pléiades [van
Leeuwen, 2009]. Un nuage de CO a été détecté dans cet amas, mais est situé plus au sud
et se déplace a une vitesse de ~10 km.s™, ce qui montre que la possible détection n’est
pas une contamination par ce nuage (voir par exemple Breger [1987]). Lappartenance de
I'étoile a I'amas des Pléiades lui confere un age de 125-130 millions d’années [Stauffer
et al.,, 1998, Castellani et al., 2002]. Le temps de vie des disques étant estimé a quelques
millions d’années (voir figure 2.5), I’hypotheése la plus intuitive pour expliquer la présence
de CO autour d’une étoile de plus de 100 millions d’années est la production par colli-
sions de comeétes ou planétésimaux. La masse de CO calculée a partir du flux intégré ou
de la densité de surface est de I'ordre de 2.107* My = 10?! kg, c’est-a-dire un facteur 10
supérieur a la masse de CO observée autour de 8 Pic [Dent et al., 2014]. Il faudrait donc
détruire environ 450 cometes par heure ou que 10 collisions de planetes de la taille de
Mars se soient produites pour expliquer cette masse de CO, qui n’est en plus qu’une li-
mite inférieure si le gaz est optiquement épais (voir section 4.4.1). Ces calculs, bien que
simplifiés, indiquent que de trés fortes perturbations dynamiques sont nécessaires pour
que le CO ne soit produit que par collisions. On ne peut ainsi pas exclure qu'un réser-
voir de gaz primordial ait pu subsister comme dans les disques hybrides, méme a plus de
100 millions d’années. Si ces propriétés sont confirmées, le disques de HD 23642 serait
un disque trés particulier méme parmi les disques hybrides,puisqu’il s’étend au-dela de
400 ua et entoure un systeme binaire massif.

4.2.6 Corrélation entre la détection de gaz et le flux infrarouge

Sans considérer HD 23642, dont la présence de gaz n’est pas fermement confirmée, et
qui semble étre un cas assez particulier, il semble exister une corrélation entre la quantité
de gaz dans ces disques et leur luminosité infrarouge, visible sur les figures 4.8 et 4.9. J’ai
tracé en trait continu sur la figure 4.7 I'ajustement linéaire correspondant aux détections
de gaz (al’exception de 3 Pic, dont le gaz proviendrait de collisions, Dent et al. [2014]), de
maniére séparée pour le 2CO J=2—1 (5 points) et le '>?CO J=3—2 (4 points). De la méme
facon, pour la figure 4.9, j’ai réalisé un ajustement linéaire sur les masses calculées de
H, en fonction de la luminosité fractionnelle L;z/L,, mais en ne distinguant pas les deux
transitions de CO, puisque la masse de H, est unique. Les deux valeurs données par les
deux transitions se trouvent donc moyennées dans I’'ajustement. 3 Pic est 1a encore exclu
du calcul.

Il ressort que les disques de débris peu lumineux dans le domaine infrarouge comme
49 Ceti ou HD 21997 ont une quantité de gaz plus faible que les disques hybrides tres



CHAPITRE 4. LES DISQUES HYBRIDES 109

brillants tels HD 141569. Plus de détections sont bien entendu nécessaires pour confir-
mer ou infirmer cette tendance, mais si elle s’avere exacte, le faible taux de détection se
trouve biaisé par un seuil de sensibilité encore trop élevé : les disques a faible lumino-
sité infrarouge, qui contiennent une faible quantité de poussieres microniques, auraient
une quantité de CO trop faible pour avoir été détectée par les études actuelles. En ce qui
concerne nos observations, la majorité des limites que nous avons atteintes se situe au-
dessus des courbes de tendance, il manque donc peut-étre un facteur 10-100 sur la sen-
sibilité requise pour détecter du gaz autour de disques de débris dont Lz < 1074,

Actuellement, les capacités des télescopes a une seule antenne sont limitées par le
temps d’intégration nécessaire. Pour un disque situé a 100 pc, en un temps raisonnable
d’observation, a savoir 1 h sur la source (5 h au total), il est possible d’atteindre une limite
a 30 de 3 Jy.km.s™!. En suivant les courbes de tendance, la seule possibilité pour atteindre
une sensibilité suffisante dans le domaine L;z < 10~ est d’observer des disques proches,
situés a moins de 50 pc.

En revanche, I'utilisation d’ALMA permettra de sonder beaucoup plus profondément
les réservoirs de gaz autour des disques peu lumineux. En effet, en utilisant le calculateur
en ligne d’ALMA ', il est possible d’estimer que le rms atteint dans notre étude avec le
télescope de 30 m de I'IRAM a 230 GHz (60 m]y dans un canal de 1 km.s™!) serait atteint
en 3 s “on-source” avec les 40 antennes disponibles lors du cycle 4 d’observations. Une
sensibilité 10 fois meilleure serait atteinte en seulement ~5 min.

4.3 Lerapportde flux CO/continuum

Les disques hybrides possedent la particularité d’avoir un tres faible flux millimé-
trique, en comparaison avec des étoiles plus jeunes, classifiées dans la catégorie des
disques proto-planétaires. Il semble en effet dans I'ordre des choses qu’avec I’évolution
du disque, les poussieres changent de propriétés, et en particulier grossissent et dérivent
vers I'étoile. Cela implique que la quantité de masse de grains de taille millimétrique
diminue avec le temps, entrainant une diminution de I’émission du continuum. De la
méme facon, le gaz est progressivement dispersé en passant de I’état proto-planétaire a
celui de disque de débris.

Actuellement, ces mécanismes sont mal compris et il est difficile de retracer I'histoire
complete dela matiere autour des disques. Est-ce le gaz qui commence a se dissiper avant
que les mécanismes sur la poussieres n’entrent en jeu ou le contraire ? Si les phénomenes
sont simultanés, ont-il une influence I'un sur 'autre ? Des modeles d’évolution peuvent
tenter de répondre a ces questions, mais ils ont besoin de mesures quantitatives pour étre
testés.

Les calculs de masses sont soumis a de nombreuses hypotheses qui peuvent biai-
ser les résultats. Si I'émission de la poussiere est majoritairement optiquement mince
aux longueurs d’onde millimétriques, 'opacité du gaz est incertaine et inégale dans le
disque, et apporte la plus forte indétermination sur les calculs de masse du gaz. Lutili-
sation d’isotopes du monoxyde de carbone dont I'’émission est optiquement mince, tels
C'80, donne parfois acces a une robuste évaluation de la masse. Cependant I'émission de

1. https ://almascience.eso.org/proposing/sensitivity-calculator
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ces isotopes est faible et difficile a détecter, notamment dans les disques qui contiennent
peu de gaz comme ceux qui nous intéressent (C'*0 J=1—0 et C'¥0 J=2—1 non détectés
dans HD 141569 par exemple).

C’est pour ces raisons que nous avons choisi de mesurer le rapport du flux intégré de
CO par rapport a celui du continuum a une méme longueur d’onde, Sc/F..: afin de ne
manipuler que des valeurs observées, sans autre hypothese. En évaluant ce rapport pour
plusieurs classes de disques, nous allons voir que ce marqueur révele des phases d’évo-
lution bien particulieres, qui pourraient avoir des conséquences directes sur I’évolution
de la formation des planétes dans les systemes.

4.3.1 Compilation bibliographique

Pour ce faire, j’ai compilé des mesures dans la littérature du flux intégré (Jy.km.s™!) de
2CO J=2—-1 et 12CO J=3—2, ainsi que les mesures du flux continuum a 0,87 et 1,3 mm as-
sociées. J’ai considéré 5 classes de disques : les disques proto-planétaires de type T-Tauri
(CTTS pour “Classical T-Tauri Stars”) incluant les disques dits de transition, les disques
proto-planétaires autour d’étoile de type Herbig Ae/Be, les disques de type T-Tauri a faible
taux d’accrétion (WTTS pour “Weak-line T-Tauri Stars”), les disques hybrides, et enfin les
disques de débris. La plupart de ces étoiles se trouve dans des amas ouverts d’étoiles,
comme le complexe du Taureau.

Les mesures sont présentées dans la table A.1. Les limites supérieures sont toujours
données a 30. En plus des valeurs trouvées dans la littérature, j'ai récupéré des données
de I'archive ALMA (projet 2012.1.00688.S, PI : J. Carpenter), qui fournissent en particulier
des mesures a 1,3 mm sur la source HIP 84881, observée dans un but similaire a 1’étude
que |'on a faite avec APEX et le 30 m (détection annoncée mais non encore publiée). J’ai
extrait grace au logiciel CASA le flux intégré de ’émission 12CO J=2—1 ainsi que I'émission
du continuum. La compilation comprend également les mesures de continuum effec-
tuées par Akeson and Jensen [2014] & 0,87 mm, associées aux flux >CO J=3—2 extraits de
I'archive ALMA correspondante (projet 2011.0.00150.S). S’ajoutent également 8 sources
CTTS du projet ALMA 2013.1.00163.S (PI : M. Simon) dont le but est de déterminer la
masse des étoiles T-Tauri de faible masse a ’aide de la rotation képlerienne du gaz. Pour
finir, j’ai déterminé une valeur supérieure de I’émission du continuum a 1,3 mm pour
I'étoile HD 21997 al’aide des données d’archive du projet ALMA 2011.0.00780.S.

La question s’est posée d’'inclure ou non les disques présents dans des systémes mul-
tiples. La majorité des mesures que j’ai retrouvées concernant des étoiles multiples im-
pliquent des binaires spectroscopiques ou a grande séparation, dont la faible (respecti-
vement grande) séparation a peu d’'impact sur le disque. J’ai finalement inclus quelques
systemes de séparation intermédiaire comme GG Tau, dans lesquels les effets de tronca-
tures dynamiques sont importants, puisque leurs rapports Scq/F.on: N€ se distinguaient
pas des autres systemes.

4.3.2 Extrapolation du flux

Lorsque le flux du CO et/ou du continuum a été mesuré pour les deux longueurs
d’onde, j’ai pu tracer 'émission a 0,87 mm en fonction de celle a 1,3 mm afin de déter-
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FIGURE 4.10 — Gauche : flux intégré du 2CO J=3—2 en fonction de celui du >2CO J=2—1. Droite :
flux du continuum a 0,87 mm en fonction de celui a 1,3 mm. Sur les deux graphiques est tracé
I'ajustement linéaire correspondant. Le coefficient de corrélation de Pearson est indiqué en bas a
droite de chaque graphique (le point en dehors de la corrélation du gaz est RY Tau).

miner si une relation existait entre elles, afin d’interpoler les valeurs manquantes dans
la littérature. La figure 4.10 montre la relation entre I’émission du CO/continuum entre
les deux longueurs d’onde. L'émission d’'une longueur d’onde en fonction de I'autre pré-
sente une forte corrélation, comme en témoigne le coefficient de corrélation de Pearson
des données, égal a 0,88 pour le CO et 0,96 pour le continuum (le plus grand nombre
de données pour le continuum améliore la corrélation). L'ajustement linéaire des points
donne les relations suivantes :

)I.OSiO'OS

Scos—2 = 1.7 x (Scop-n) 4.7)

+0.06
0,87 mm __ 7 o*0.5 ( 1,3 mm)1-09
Etont =13 X Ezont

(4.8)

Lajustement tient compte des barres d’erreur sur les mesures. Lorsque celles-ci ne
sont pas fournies par la littérature, une incertitude de 20% est fixée.

Grace a ces relations, j’ai donc extrapolé les valeurs de la table A.1 pour les longueurs
d’onde manquantes ; les valeurs calculées sont indiquées en italique.

4.3.3 Corrélation de I'émission du gaz et de la poussiere

Les diagrammes présentés sur la figure 4.11 résument la table A.1, en tracant pour les
deux longueurs d’onde considérées I’émission intégrée du CO en fonction de I'émission
du continuum, toutes deux normalisées a 100 pc. Les disques CTTS sont représentés en
bleu, les Herbig Ae/Be en violet, les WTTS en orange, les hybrides en rouge et les disques
de débris en vert.

Les plus gros symboles marquent les mesures directes de la littérature : 13 sources
possedent des mesures a la fois a 1,3 et 0,87 mm. Les petits symboles viennent complé-
ter les diagrammes en indiquant les valeurs extrapolées grace aux relations 4.7 et 4.8. Six
sources, provenant d’observations ALMA d’étoiles de faible masse dans la région p Oph
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non encore publiées, se sont révélées étre contaminées par I’émission de leur milieu en-
vironnant; leur flux de CO n’est qu'une limite inférieure, indiquée par une fleche orien-
tée vers le haut. Les limites supérieures sur le gaz sont quant a elle représentées par une
fleche pointant vers le bas, et les limites supérieures sur la poussiere par une fleche poin-
tant vers la gauche. Le gaz et le continuum sont détectés pour 32 sources a 1,3 mm, et 42
sources a 0,87 mm.

On observe 'existence d’'une corrélation entre I’émission du gaz et de la poussiere,
pour toutes les classes de disques, aux deuxlongueurs d’onde. Cette corrélation est atten-
due de par I'évolution des disques, avec des flux de gaz et de poussieres plus élevés pour
les systéemes jeunes (proto-planétaires et Herbig) que pour les systéemes agés (WTTS et
disques de débris). Un ajustement linéaire des points permet de mieux visualiser la cor-
rélation des disques, dontla dispersion autour de la droite est d’environ un ordre de gran-
deur. U'ajustement n'inclut pas les limites supérieures, et ne tient compte que des CTTS et
Herbig (les WTTS n’ont que des limites supérieures, et I’on exclut les disques hybrides et
de débris). Linclusion ou I'exclusion des valeurs extrapolées dans le calcul d’ajustement
n’a pas d’effet a cause des larges incertitudes dues a I'extrapolation. Seuls les disques hy-
brides ainsi que AB Aur se détachent de la corrélation et montrent une émission du gaz
plus importante que celle de la poussiere, par rapport a la tendance générale. Une cor-
rélation similaire est observée par Barenfeld et al. [2016] a 0,87 mm, pour 75 disques de
I’amas Upper Scorpius, avec des étoiles de type spectral G a M. Le gaz et la poussiere ne
sont détectés simultanément que pour 24 disques, mais ces étoiles de faibles masses ap-
portent un complément aux diagrammes que j’ai tracés, qui manquent de points dans la
zoneF,,,=10mJyet Sy, =1Jy.km.s™'. Aucun disque ne se détache de la corrélation qu’ils
observent, ce qui pourraitindiquer que les disques hybrides sont plus rares ou inexistants
autour des étoiles de faible masse (voir sections 4.3.4 et 4.4.1).

La corrélation linéaire que I’on observe semble indiquer que la plupart des disques
se trouvent encore dans un régime optiquement épais du gaz. En effet, si aux longueurs
d’ondes millimétriques1’opacité de la poussiére est faible en dehors d'unrayon de ~10 au,
celle du gaz peut étre différente. Dans le cas d'un régime optiquement mince, le flux peut
s’écrire d’apres Dutrey et al. [1996]

2kT (v
SV(TV<<1): (

2
— Z) KM (4.9)

avec T la température (moyenne), K le coefficient d’absorption, et M la masse (cha-
cun de ces parametres étant relatif soit au gaz soit a la poussiere). Pour un régime opti-
quement épais en revanche, le flux s’écrit

2nkT 2
S,(7,>1)oc =& (l’) (R2 —R2)x cos(i) (4.10)
D2 c out in

avec R, et R, respectivement les rayons externes et internes du disque, et i son in-
clinaison.

Afin de comparer les deux régimes, on peut développer 1'équation (4.9) et écrire la
masse du disque en fonction des rayons externes et internes. D’apres les équations (3.7)
et (3.8), dans le régime optiquement mince,
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FIGURE 4.11 — Gauche : flux intégré du >CO J=2—1 tracé en fonction du flux continuum a 1,3 mm.
Les 5 types de disques sont représentés dans des couleurs différentes. Les symboles ouverts repré-
sentent les systémes binaires. Les petits symboles dénotent les valeurs déterminées par interpo-
lation. L'ajustement par une loi de puissance est représentée par la droite continue verte, et tient
compte des valeurs interpolées. Les droites discontinues représentent les barres d’erreur de I’ajus-
tement. Le coefficient de corrélation de Pearson est indiqué en bas a droite de la figure. Droite :
méme figure pour I’émission du '?CO J=3—2 en fonction de celle du continuum a 0,87 mm.
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FIGURE 4.12 —Illustration schématique de la corrélation entre le flux de CO et celui du continuum.
Le continuum est considéré optiquement mince dans tous les cas. Le flux de CO dépend principa-
lement du rayon externe du disque, Ry, avec une pente différente suivant 'opacité. Le scénario
d’évolution des disques hybrides décrit dans la section 4.4.2 est mis en évidence pour HD 141569
en rouge. La position de f Pic est également représentée en vert (voir 4.3.5).

oc M(Rm _ﬁ)z_'g, (4.11)

2—p R, Ry

Au premier ordre, on voit ainsi que I’émission dans le régime optiquement épais varie
comme R? alors qu’elle varie comme R;;’J dans le régime optiquement mince (voir illus-
tration sur le diagramme 4.12). La transition entre les régimes épais et mince devrait donc
s’observer sur les diagrammes de la figure 4.11 par une rupture de pente dans la partie in-
férieure, ce qui n’est pas le cas sur la base de notre échantillon. D’autres parametres, tels
que l'inclinaison, la différence de température entre le gaz et la poussiere ou la présence
d’une large cavité centrale peuvent étre responsables de la dispersion des points autour
de la tendance générale, mais ont une influence plus faible par rapport a la dépendance

sur le rayon externe.

Il est probable que I'absence de rupture de pente provienne du fait que le '>CO J=2—1
et le 12CO J=3—2 sont des molécules observées uniquement dans des cas optiquement
épais. Lorsque le gaz commence a se raréfier, le 12CO est rapidement photodissocié et ne
survit pas assez longtemps pour étre observé (Visser et al. [2009], voir section 4.4.1). Afin
d’étudier ces effets, il serait également intéressant de tracer le flux continuum en fonction
du flux des isotopes optiquement minces du CO, mais le nombre de systémes détectés est
plus faible a cause de la sensibilité insuffisante des observations.

4.3.4 Influence stellaire

Dans le but de mieux comprendre le sens physique du rapport Sgg/Font, j'ai tracé
sa variation sur les figures 4.13, 4.14, 4.15, 4.16 et 4.17 en fonction des différents para-
metres de |’étoile qui peuvent 'influencer : le type d’étoile (type spectral, masse, lumino-
sité), le taux d’accrétion et son age. S /F.,n 'a pas été calculé quand les deux mesures
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FIGURE 4.13 — Rapport Sco/Feont tracé en fonction du type spectral de I'étoile centrale, a 1,3 mm
a gauche et 0,87 mm a droite. Le code des couleurs est le méme que sur la figure 4.11 : bleu pour
les CTTS, violet pour les Herbig, orange pour les WI'TS, rouge pour les hybrides et vert pour les
disques de débris. En trait plein rouge est représenté la valeur médiane, ainsi que les quartiles Q1
et Q3. Les percentiles P5 et P95 sont tracés par des lignes discontinues bleues. Le coefficient de
corrélation de Pearson des données est indiqué en bas a droite.
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FIGURE 4.14 —- Méme figure que la 4.13, en tracant le rapport Scg /Fcon: €n fonction de la masse de
I'étoile.

étaient des limites supérieures/inférieures. J'ai ainsi obtenu le rapport pour 77 sources
différentes (avec 45 mesures a 1,3 mm et 44 a 0,87 mm). La valeur médiane est représen-
tée sur chaque graphique par un trait continu rouge, ainsi que les premier et troisieme
quartiles Q1 et Q3 en trait plein bleu, délimitant les valeurs en dessous desquelles respec-
tivement 25% et 75% des sources se trouvent. Les percentiles P5 et P95 en trait discontinu
bleu délimitent quant a eux les valeurs en dessous desquelles respectivement 5% et 95%

des sources se trouvent. Les parametres stellaires utilisés sont répertoriés dans la table
A.2.

Type spectral, masse stellaire M, et luminosité stellaire L,

Les figures 4.13, 4.14 et 4.15 tracent le rapport S¢o/F.on: €n fonction du type spectral,
de la masse et de la luminosité de I’étoile centrale. J’ai retrouvé le type spectral pour 40
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FIGURE 4.15 -Méme figure que la 4.13, en tracant le rapport Scg /Fcon: €n fonction de la luminosité
de I'étoile.

sources a 1,3 mm et 36 a 0,87 mm, la masse stellaire pour 29 sources a 1,3 mm et 29 a
0,87 mm et la luminosité stellaire pour 25 sources a 1,3 mm et 29 a 0,87 mm. Les coef-
ficients de corrélation indiqués sur chaque figure varient en valeur absolue entre 0,01 et
0,37, ce qui montre qu’il n'y a pas ou peu de corrélation entre le rapport Scg /Fon: €t les pa-
rametres physiques de I’étoile. On retrouve les plus forts coefficients de corrélation pour
les mesures a 0,87 mm, a cause de l'influence des disques hybrides, dont le rapport de
flux S¢o/Feont S€ situe autour de ~ 103, par rapport a une valeur médiane autour de 10%.

En observant la fraction de disques dans de jeunes associations d’étoiles en fonction
de la masse stellaire, Kennedy and Kenyon [2009] et Ribas et al. [2015] ont déterminé
que la dissipation de la poussiere est plus rapide autour d’étoiles de masse intermédiaire
qu’autour des étoiles de faible masse de type solaire, a cause du grossissement des grains
dont I’échelle de temps s’écrit :

1
T grow O —F—. (4.12)

VM,

En simplifiant les choses, le grossissement des grains est plus rapide pour les grains
proches del’étoile (faible période orbitale P) et lorsque la densité de surface X est grande.
Le temps caractéristique de grossissement des grains s’écrit g4, ©< P/X. A température
équivalente, les observations autour des Herbig tracent donc de grandes périodes orbi-
tales, alors qu’elle tracent des périodes orbitale plus courtes pour les étoiles de type T-
Tauri: P o< 4/M,. De plus, la densité de surface ayant tendance a étre plus grande pour
les étoiles massives, on peut en premiere approximation écrire X o< M,, ce qui permet de
retrouver la formule 4.12 (voir Kennedy and Kenyon [2009] pour les détails des calculs).

Si le gaz et la poussiére évoluent a la méme vitesse, le rapport Scq/F on: doit étre
constant avec le temps pour les différents types de disques. Le fait que les disques hy-
brides ont un rapport plus élevé par rapport a leurs jeunes homologues Herbig pourrait
s’expliquer par le fait que dans ces objets, la poussiere évolue plus vite que le gaz dans les
phases tardives de dissipation des disques autour des étoiles de masse intermédiaire.
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FIGURE 4.16 — Méme figure que la 4.16, en tracant le rapport Scg/Fcon: €n fonction du taux d’ac-
crétion de I'étoile.

Taux d’accrétion M,

Les mesures de taux d’accrétion sont plus rares, notamment pour les objets agés. J'ai
donc retrouvé ces mesures pour 23 sources observées a 1,3 mm et 24 sources observées
a 0,87 mm, en fonction desquelles est tracé le rapport Sqq/Fon: Sur la figure 4.16. Le taux
d’accrétion est souvent interprété comme un indicateur d’évolution des disques, puisque
que 'accrétion de matiere sur I’étoile est censée diminuer a mesure que le disque se dis-
sipe. Hartmann et al. [1998] ont par exemple identifié que les taux d’accrétion diminuent
avec I'age de I’étoile, mais 1'étude était restreinte aux CTTS. Plusieurs études ont égale-
ment examiné les différences entre les signes d’accrétion des CTTS et des disques de tran-
sition supposés plus évolués. Il apparait que la fraction de disques montrant des signes
d’accrétion est significativement plus faible par rapport a la population de CTTS, mais
quand ils sont présents, les taux d’accrétion dans les disques de transition sont similaires
ou moins d'un ordre de grandeur plus faibles [Fang et al., 2013, Sicilia-Aguilar et al., 2010,
Espaillat et al., 2012, Najita et al., 2007].

Aucune corrélation n’est cependant visible sur les diagrammes, mais M, n’est dispo-
nible que pour 49% de I’échantillon total. L'absence de corrélation peut donc étre biaisée
par le manque de mesures de M,.. De plus, dans le domaine millimétrique, I'’émission
est dominée par les parties externes des disques, alors que l'accrétion est mesurée dans
les parties internes du disque. Il n’est donc pas surprenant que les observations radio ne
soient pas corrélées avec les signatures locales d’accrétion.

Age

Pour les 34 sources dont 1’age est déterminé a 1,3 mm et les 24 a 0,87 mm grace a des
modeles d’évolution stellaire (diagrammes H-R), seule une tendance peut étre observée
sur la figure 4.17 pour les disques les plus agés, qui semblent avoir un rapport Scg/Fcont
plus élevé. Mais la encore, le graphe est dominé par le groupe des disques hybrides. Avec
une approche similaire, Moor et al. [2015a] ont tracé le rapport de masses de CO/pous-
sieres en fonction de ’age pour les disques de débris jusqu’alors observés. Aucune corré-
lation significative n’apparait et le graphe est difficile a interpréter puisque le rapport de



118 4.3. LE RAPPORT DE FLUX CO/CONTINUUM

10° CO(2-1) /1.3 mm 10° CO (3-2) /0.8 mm
© ¥
w103 g Ot i -
POS _ __i___ $eWAST T s
& ¥ L
SEe o) M R " Nl SN S
v 10% Fied LW b E 2
b Q1 % - "g b 2
© o @ ©
a4 101 _,.T.P?Tf.f..T,."..,_,.T,;_(» p".’”,f.f.f,,.—.: o
P: = 0.05
100 I I
10! 10° 10*
Age (Myr)

FIGURE 4.17 — Méme figure que la 4.13, en tragant le rapport Scg/Fcon: €n fonction de 1'age de
I’étoile.

masses n’est mesuré que dans deux disques.

Il estbien connu que la fraction des disques dans les amas agés est plus faible que dans
les jeunes, ce qui a permis d’estimer le temps de vie des disques a ~5 10° ans [Haisch et al.,
2001, Hernandez et al., 2007]. Mais les disques peuvent avoir une durée de vie plus grande.
En effet, dans les amas d’étoiles, le riche environnement stellaire pourrait accélérer les
phénomenes de dissipation des disques et conduire a des temps de vie plus courts que
pour des étoiles isolées, a cause de la photoévaporation par le rayonnement des étoiles
voisines ou des perturbations gravitationnelles qu’elles génerent [Pfalzner et al., 2014,
Vincke et al., 2015]. Pfalzner et al. [2014] notent par exemple que la décroissance de la
fraction de disques diminue plus fortement dans les amas denses par rapport aux amas
ouverts. Comme la majorité des étoiles n'est pas située dans des amas denses, ils éva-
luent ainsi qu’au moins 30% des disques, si ce n’est 50%, existent plus de 10 millions
d’années. Les disques hybrides que nous découvrons aujourd’hui, autour d’étoiles plutot
isolées, sont donc peut-étre les premiers d'une longue série. Le fait qu'on les trouve au-
tour d’étoiles de type A contribue a faciliter leur détection, puisque leurs disques ont ten-
dance a étre plus massifs et plus chauds [Andrews et al., 2013]. Des observations d’étoiles
isolées de faible masse sont donc nécessaires.

4.3.5 Quelques disques particuliers

Sur les diagrammes tracant le rapport S¢o/F.on: €n fonction des différents parametres
stellaires, certains disques se détachent de la valeur médiane 10? du rapport de flux. Si
les disques avec un rapport élevé entrent dans la catégorie des disques hybrides, aucune
propriété spécifique ne ressort des disques qui possédent un faible rapport S /Fcont-

Rapport S¢/F.,, élevé : les disques hybrides

Parmiles diagrammes des figures 4.13,4.14,4.15,4.16 et 4.17, 7 étoiles ont des disques
dontle rapport S /Fon: €St plus élevé : HD 141569, HIP 84881, HD 21997, 49 Ceti, AB Aur
et HD 131835. Toutes sont des étoiles de type A. Les propriétés des étoiles sont disponibles
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dans la table A.2.

Comme détaillé au chapitre 3, HD 141569 est une étoile qui posséde un disque de
débris complexe visible en lumiere diffusée. Agée de 5 a 10 millions d’années, son disque
de gaz primordial n’a pas encore été totalement dissipé, ce qui nous a poussé a classer le
disque dans la catégorie des disques hybrides.

HD 21997 possede un disque qui fut pour la premiere fois qualifié d’hybride, par
Kospal et al. [2013]. En effet, dans ce disque de débris de ~30 millions d’années [Moor
et al., 2006, Torres et al., 2008] de luminosité infrarouge L;z/L, = 7,2.10~* [Chen et al.,
2014],1a poussiere est d’origine secondaire mais du gaz a été découvert[Moor etal., 2011].
Zuckerman and Song[2012] a émis I'hypothese qu'’il pourrait étre produit par la collision
de cometes. Cependant, des observations ALMA ont révélé qu’'une origine primordiale
était plus probable pour le gaz, en contraste avec le statut évolué de la poussiere [Kospél
etal., 2013, Mooér et al., 2013].

Le disque autour de 49 Ceti est tres similaire a celui de HD 21997, puisqu'’il est lui aussi
composé de gaz malgré son age avancé (4.107 ans, Zuckerman and Song [2012], Torres
et al.[2008]). Ce fut d’ailleurs I'un des premiers disques de débris (L, /L, =3,9.10~* [Chen
et al., 2014]) ot1 du CO a été découvert [Zuckerman et al., 1995]. En attendant les images
d’ALMA, I'origine primordiale ou secondaire du gaz est toujours débattue.

Autour de HD 131835, le disque est I'un des derniers découverts a avoir été classé
comme disque hybride candidat. Moor et al. [2015a] ont découvert du gaz lors d’obser-
vations similaires a cette étude, pour rechercher du gaz dans les disques de débris. Du
12C0O J=3—2 a été détecté a 50. Lémission du >CO J=2—1 et du >CO J = 4-3 n’est pas
significative. Le disque de poussiére a une luminosité infrarouge de 2,0.1073 [Chen et al.,
2014] et s’étend jusqu'a ~170 ua.

AB Aurigae est une étoile de Herbig plus jeune que les précédentes, de ~4.10° ans, si-
tuée dans larégion du Taureau. Elle est entourée d'un large disque de gaz et de poussieres.
Une cavité centrale de ~100 ua de rayon a été observée par Piétu et al. [2005], ainsi que
des spirales et un gauchissement dans les distributions de matiere [Fukagawa et al., 2004,
Hashimoto et al., 2011, Tang et al., 2012]. Une enveloppe est toujours présente autour du
systeme (R~1300 ua, Grady et al. [1999]), de laquelle de la matiére pourrait toujours étre
accrétée malgré son age [Tang et al., 2012]. Bien qu'une partie de son émission ait été re-
tirée, la présence de cette enveloppe rend difficile I'estimation de I'émission du disque
seul, et le rapport Sqo/F.on: €levé pour cet objet en est donc peut-étre affecté.

Le disque de HIP 84881 a été révélé par 'analyse de données photométriques de WISE
[Rizzuto et al., 2012]. Laluminosité infrarouge du disque, 3,78.1073 [McDonald et al., 2012]
est du méme ordre de grandeur que celle de HD 141569, HD 131835 et 3 Pictoris. L'étoile
a donc été observée avec ALMA, et]'émission *CO J=2—1 a été détectée par Lieman-Sifry
et al. [2016].

En plus de HIP 84881, HIP 76310 est un autre disque de débris riche en gaz découvert
par Lieman-Sifry et al. [2016]. L'exces infrarouge a été détecté par Spitzer [Carpenter et al.,
2006], et correspond au plus fort exceés parmi les étoiles de type A-B stars dans Upper Sco
(L;z/L, =9.10~* d’apres Chen et al. [2014]). L'émission millimétrique a 1.2 mm a d’abord
été détectée par Mathews et al. [2012] avec le télescope de 30 m de 'TRAM, et récemment
par ALMA, ainsi que I’émission >CO J=2—1 [Lieman-Sifry et al., 2016]. Le disque de pous-
siere possede une cavité interne résolue de rayon ~70 ua.
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Les nombreux points communs de ces disques en font tous de bons candidats pour
étre considérés comme disques hybrides, a 'exception de celui de AB Aur, probablement
contaminé par I'’enveloppe. Le manque d’informations sur HIP 84881, notamment son
age, rend difficile I'évaluation de son statut.

Faible rapport SCO/Fcont

HD 245185, DL Tau, DQ Tau, BP Tau et HD 142527 sont quant a elles des étoiles dont
le rapport S¢o/F.ont €5t plus faible que les autres, de ’ordre de 10.

HD 245185 est une étoile de type A située dans le nuage A Orionis, a 450 pc de dis-
tance, bien que son appartenance a la région du Taureau ne soit pas exclue [Ansdell et al.,
2015]. Plusieurs études ont montré que I’étoile accrete de la matiere depuis un disque pri-
mordial [Finkenzeller and Mundt, 1984, Herbst and Shevchenko, 1999, de Winter et al.,
2001, Hernandez et al., 2004, Acke et al., 2005, Wade et al., 2007, Hernandez et al., 2010,
Donehew and Brittain, 2011]. En plus d’observer I'émission du ?CO J=2—1 et du conti-
nuum a 850 um, Ansdell et al. [2015] ont analysé la distribution spectrale d’énergie de
I'étoile et remarqué un manque d’émission dans le domaine infrarouge moyen ce qui
pourrait étre le signe d'une cavité dans le disque.

DQ Tau est un systeme binaire spectroscopique, membre de la région du Taureau, ce
qui implique une distance de I'ordre de 140 pc et un jeune age (~10° ans). Avec une pé-
riode orbitale de 15,8 jours, la séparation des étoiles est de ~0,1 ua [Mathieu et al., 1997].
Les auteurs déduisent ainsi que la troncature du disque due aux effets de marée est limi-
tée a une région interne a 0,4 ua, et que cet effet n’est pas visible sur la SED comparé a
un disque classique. Du CO chaud et de la poussiere ont d’ailleurs été détectés dans cette
région en infrarouge [Carr et al., 2001, Boden et al., 2009]. La luminosité du systéme est
tres variable a cause de forts phénomenes d’accrétion [Salter et al., 2008, Bary and Peter-
sen, 2014]. L'émission de gaz est faible et seul du >CO a été détecté. Williams and Best
[2014] estiment que la masse du disque de gaz est plus faible que 1073 M, et la masse de
poussiere inférieure 4 9.10™> Mg,

Le disque autour de DL Tau (type spectral K7) a été détecté pour la premiere fois par
Beckwith et al. [1990], suivi par la détection de gaz CO [Koerner and Sargent, 1995, Simon
et al., 2000], CN [Guilloteau et al., 2014] et H,CO [Guilloteau et al., 2013], malgré la forte
confusion entre les raies émises dans le disque et celle émise par 'environnement de
I’étoile. Alors que le CO et le CN s’étendent jusqu’a ~460 ua, le disque de poussiere est
plus petit avec un rayon externe de 150-180 ua [Guilloteau et al., 2011, Kwon et al., 2015].

BP Tau est également une étoile de la région du Taureau, de type spectral K7, avec
des disques compacts de CO et de poussiere s’étendant jusqu’a 120 ua et 100 ua respec-
tivement [Dutrey et al., 2003]. Dutrey et al. [2003] estiment que le >CO est optiquement
mince, ce qui pourrait expliquer sa position basse dans les diagrammes.

Le systeme HD 142527 appartient a la région du Lupus a 140 pc de distance [Vilas-
Boas et al., 2000]. L'étoile de type F6 est entourée d'un large disque de gaz et de poussiéres
avec un fort exces infrarouge. Le disque possede une grande cavité centrale de 140 ua[Fu-
kagawa et al., 2006, Ohashi, 2008, Casassus et al., 2013, Perez et al., 2015]. Les observations
résolues avec ALMA montrent que le disque est fortement perturbé, comme en témoigne
la présence de bras spiraux [Christiaens et al., 2014], de pieges de poussieres [Casassus
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etal., 2015], oule fort gauchissement du disque entre les régions internes et externes [Ma-
rino et al., 2015b]. Ces perturbations pourraient provenir du compagnon détecté dans la
cavité [Biller et al., 2012, Close et al., 2014].

Aucune caractéristique commune ne permet d’expliquer le faible rapport Sco/Fcon
dans ces disques, qui sont certainement chacun soumis a des phénomenes particuliers
(contamination, perturbations dynamiques, etc).

p Pictoris

P Pictoris est le plus représentatif des jeunes disques de débris. Agé de 21 millions
d’années [Binks and Jeffries, 2014], le disque a été découvert par le télescope IRAS grace
a son brillant exces infrarouge [Aumann, 1984, 1985] et fut le premier a avoir été imagé
dans le domaine optique/proche infrarouge [Smith and Terrile, 1984]. Situé a seulement
19 pc de nous, il est donc facilement observable. Du gaz atomique provenant de I'éva-
poration de cometes a été observé, et 'émission de CO a été découverte par Dent et al.
[2014] grace a l'interférometre ALMA. Le flux, tres faible, correspond a une masse de gaz
de 0,002 My,,... Le gaz de 3 Pictoris peut étre pris comme exemple de gaz libéré par colli-
sion : en effet, la distribution spatiale du gaz présente une surabondance locale que Dent
et al. [2014] interpretent comme le résultat d'une collision massive de deux planéetes de
la taille de Mars. Ils suggerent également que la migration d'une planéte >10 Mg pourrait
avoir capturé des planétésimaux dans des résonances de moyen mouvement 2 :1 et 3 :2,
ce qui favoriserait les collisions et donc la production de CO. De récentes observations
ALMA de la transition 2CO J=2—1 appuient préférentiellement cette hypothése (Matra
et al. 2016, communication de conférence a paraitre).

Le point correspondant a 8 Pic sur la figure 4.11 se situe sur la droite tracant la cor-
rélation des points. Si ’hypothese de la collision est exacte, cette position est transitoire :
le flux de CO est artificiellement augmenté par rapport a la valeur attendue a cause de la
quantité libérée par les collisions (voir une illustration sur le schéma 4.12), et le niveau
du systeme en dehors d'une phase d’activité collisionnelle intense devrait se situer bien
en dessous de la valeur S observée.

4.4 Origine des disques hybrides

4.4.1 Origine primordiale ou secondaire du gaz

Pour certains disques hybrides connus actuellement, comme HD 21997 ou 49 Ceti,
I’hypothese d’'une production de gaz par la destruction de cometes ou de planétésimaux
est envisagée vu 1'age des systemes. En se basant sur le modele de la ceinture de Kuiper
de Schlichting and Sari[2011], Zuckerman and Song [2012] ont estimé qu’une ceinture de
cometes de 50 ua de large, située a 100 ua de I'étoile pour des étoiles de type A contient
une masse d’environ 400 M, (pour des cometes typiques de 10 kg, comme 67P/C-G).
Les disques de HD 21997 et 49 Ceti n’étaient pas résolus lorsque cette étude a été faite.
On sait désormais qu’ils sont plus étendus, et en prenant une distribution de cometes
s’étendant entre 20 et 200 ua, la masse peut étre ré-évaluée a 2500 Mg. Pour des cometes
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composées de 10% de CO comme dans le systeme solaire [Mumma and Charnley, 2011],
ces modeles de disques contiendraient un réservoir de ~1,5.10?® kg de glace de CO, libé-
rable sous forme gazeuse.

Gréce a I’émission optiquement mince du *CO, nous avons pu estimer au chapitre 3
la masse de gaz CO dans HD 141569 a ~7.10% kg. D’apres les modeles de Visser et al.
[2009], qui prennent en compte les effets d’écrantage par H,, H, CO et ses isotopes,
’échelle de temps de photodissociation du CO dans des disques autour d’étoiles de type
A est T¢o ~600 ans. Ainsi, pour observer actuellement 7.10% kg de CO, le taux de produc-
tion de CO doit s’élever a 10?! kg.an™!, ce qui représente la destruction de 37 cometes de
10™ kg par seconde. En prenant la masse déterminée par Kospal et al. [2013] & partir du
C'®0 pour HD 21997, le méme calcul nécessite la destruction 10 cometes par seconde.
Ces taux élevés entraineraient la disparition du réservoir en quelques dizaines de milliers
d’années.

Méme pour expliquer la quantité de gaz observée dans f Pictoris, un tel calcul basé
sur la collisions de comeétes nécessite d’en détruire entierement 80 par jour. Une collision
massive d’objets massifs, de la taille de Mars, comme envisagée par Dent et al. [2014] est
donc plus efficace pour reproduire les observations. Si le résultat d'une collision massive
peut expliquer le flux de CO de f Pictoris, il faudrait 6 collisions similaires pour repro-
duire I’émission du CO dans HD 21997 et plus de 80 pour HD 141569. Lorigine purement
secondaire du gaz dans ces disques semble donc difficile a soutenir.

4.4.2 Rapide évolution de la poussiere

Dans le cas précédent nous avons considéré que I'exces de flux de CO par rapport a
celui de la poussiére pouvait étre lié a un exces de gaz, produit par collisions. Il est égale-
ment possible que le rapport élevé S /F,, S0it di non pas a un exces de gaz, mais a un
déficit d’émission de la poussiere.

Un tel déficit pourrait s’expliquer par une évolution rapide de la poussiere vers de gros
grains. En prenant appui sur la figure 4.11 et le schéma 4.12, les disques commenceraient
leur évolution sur la droite repérant la corrélation entre le flux CO et celui de la pous-
siere. L'évolution de la poussiere entrainerait d’abord une baisse de flux millimétrique,
déplacant les points “horizontalement” vers la gauche des diagrammes, en dehors de la
tendance générale. Une fois que la poussiere aurait grossi, la dissipation du gaz ramene-
rait les points vers le bas du diagramme.

Cette hypotheése est étayée par la mesure du rapport de masses gaz/poussieres dans
HD 141569 et HD 21997, qui est supérieur au rapport de masses dans les autres disques
(voir section 3.6.2). Les observations montrent que la masse de CO est plus faible que
dans les disques proto-planétaires classiques. Si le gaz et la poussiere évoluaient sur des
échelles de temps similaires, le rapport de masses devrait rester constant et similaire a
ceux des disques classiques. Etant plus élevé, cela peut signifier que la poussiere évo-
lue plus vite que le gaz. Cette interprétation est cependant faite sur la valeur du rapport
moyennée sur ’ensemble du disque, alors que le rapport varie dans le disque (voir figure
3.17).

Les disques hybrides pourraient donc étre une classe d’objets clé pour comprendre les
différents mécanismes d’évolution du gaz et de la poussiére, et ainsi comprendre com-
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ment le passage de grains micrométriques a des objets de taille planétaire.

4.5 Disques hybrides et biais observationnels

I est important de souligner que le rapport Scqo/F.on: €levé n'est observé qu’autour
d’étoiles de masse intermédiaire, et plus particulierement d’étoiles de type spectral A. Il
est donc possible que ce phénomene soit restreint a cette classe d’objets. Pour les étoiles
de faible masse, I'activité chromosphérique est importante et provoque une forte lumi-
nosité dans le domaine des rayons X, et les modeles numériques de Gorti et al. [2009] pré-
disent un temps de vie des disques autour de ces étoiles de 3-6.10° ans. En revanche, les
étoiles de masse intermédiaire sont moins actives, leur disque est donc moins soumis a ce
flux de rayons X qui amplifie la photoévaporation du gaz. De plus, les disques autour des
étoiles plus massives ayant tendance a étre plus massifs eux aussi [Andrews et al., 2013,
Ansdell et al., 2016], les disques pourraient subsister plus longtemps autour des étoiles de
masse intermédiaire par rapport aux étoiles de faibles masses. Dans ce cas, il est possible
que la phase pendant laquelle S¢ /F,, est élevé n’existe pas dans les disques autour des
étoiles de faible masse, le disque de gaz se dissipant trop vite par rapport a I’évolution de
la poussiere.

Lenvironnement des étoiles peut également étre un facteur jouant sur la dissipation
des disques : la majorité des étoiles de faible masse que 'on connait est située dans des
associations d’étoiles plus ou moins denses, comme p Ophiuchi ou le Taureau. Dans ces
zones, le rayonnement des étoiles a proximité contribue a photoévaporer les bords ex-
ternes du disque en plus de 'étoile centrale, ce qui diminue la durée de vie des disques.
Les rencontres stellaires plus fréquentes peuvent également induire des perturbations
dynamiques dans le disque et éjecter de la matiere.

Un autre biais concerne la sensibilité des observations jusqu’alors effectuées. Si les
disques sont réellement plus massifs autour des étoiles de masse intermédiaire, les
disques hybrides autour des étoiles de type A sont plus facilement détectables. Dans
ce cas, seules des observations plus poussées et dirigées vers une population d’étoiles
de faible masse permettra a I'avenir de déterminer s’il existe des disques hybrides au-
tour d’étoiles moins massives. Avec ALMA, Barenfeld et al. [2016] montrent que ce type
d’étude devient possible. IIs ont en effet pu observer 106 disques de faible masse (type
spectral G a M) dans 'association Upper Scorpius a 345 GHz, avec un rms de ~14 mJy sur
le continuum et ~30 mJy.km.s™! en passant en moyenne 5 min sur les sources au cycle
0 et 2,5 min au cycle 2. Ils ont donc atteint une sensibilité 3 fois meilleure que celle de
nos observations APEX en 25-50 fois moins de temps. Leur étude ajoute 24 mesures du
rapport Sco/Feoni, mais ne révele pas de disque hybride, ce qui pourrait suggérer que les
disques hybrides ne sont présents qu’autour d’étoiles de masse intermédiaire. Il faudra
cependant plusieurs autres études de ce type dans d’autres régions pour confirmer ou
infirmer cette hypothese.

De nombreuses observations seront donc nécessaires pour comprendre la nature
des disques hybrides. Que les phénomenes en jeu dans les hybrides soient propres aux
étoiles de masse intermédiaires, ou communs a tous les types d’étoile, la compréhen-
sion de ces processus devrait permettre de mieux comprendre les mécanismes de forma-
tion planétaire. L'étude détaillée des disques hybrides déja découverts doit donc se pour-
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suivre, comme commencée dans cette these pour HD 141569. Un des principaux résultats
concernant ces disques est leur rapport de masses gaz/poussiéres élevé par rapport aux
autres disques. Les théories et modeles d’évolution des disques prévoient cependant que
le rapport de masses diminue avec le temps pour r<100 ua (voir section 3.6.2, Hughes
and Armitage [2012], Gorti et al. [2015]), ce qui contribuerait a former des régions denses
en poussieres dans lesquelles le grossissement jusqu’a des planétésimaux serait favorisé
[Johansen et al., 2015]. Comme mentionné dans la section 3.6.2, le rapport de masses est
calculé sur tout le disque, mais des variations radiales sont attendues a cause de la mor-
phologie et]’évolution des systemes. Seule une étude détaillée a haute résolution spatiale
de ces variations permettra donc une véritable comparaison avec les modéles.

4.6 En bref

Voici en quelques lignes ce que I'on peut retenir de cette étude sur les disques hy-
brides :

— larecherche de gaz que nous avons menée a permis de mettre une contrainte sur
la quantité de CO dans 17 nouvelles sources, et a doublé la sensibilité par rapport
aux précédentes études;

— nous reportons la possible détection de '2CO J=2—1 a 40 autour de I'étoile binaire
spectroscopique HD 23642 des Pléiades, avec une raie double-piquée et centrée
sur la vitesse de I'étoile. La confirmation de cette détection reste a faire;

— une corrélation semble exister entre la quantité de gaz des disques hybrides et
leur flux infrarouge. Si elle est valide, la sensibilité de nos observations n’est pas
assez bonne pour détecter le gaz dans les étoiles de notre échantillon. Seules les
antennes d’ALMA pourront atteindre une sensibilité suffisante ;

— l’étude bibliographique des mesures de gaz et de poussiere dans différentes classes
de disques révele une corrélation entre I’émission du continuum et celle du CO;

— les disques sortant de cette corrélation ont un fort rapport S¢q/Feone ~10° par rap-
port a la valeur médiane 10%, et peuvent étre considérés comme hybrides (voir fi-
gure4.11);

— nous suspectons ainsi que le disque autour de HIP 84881 soit un disque hybride
et s'ajoute a HD 141569, HD 21997, 49 Ceti et HD 131835 dans cette catégorie;;

— aucune corrélation n’est trouvée avec les parametres stellaires ;

— lorigine secondaire du gaz pour expliquer le rapport élevé S¢q/F oni, qQue ce soit
par destruction de cometes ou collision massive est difficilement envisageable ;

— en revanche les grandes valeurs de Sc/F,,, pourraient correspondre au rapport
de masses élevé Mg,,/ Mg, déduits des observations détaillées de HD 141569 et
HD 21997. Cela indiquerait que la poussiere évolue plus vite que le gaz;

— de nombreuses incertitudes liées aux biais observationnels subsisteront notam-
ment jusqu’'a 'observation de disques autour d’étoiles de faible masse. Une des
principales perspectives de ce travail est donc d’élargir I'échantillon d’étoiles ob-
servées, notamment grace a ALMA (voir chapitre 5).

Ab esse ad posse valet, a posse ad esse non valet consequentia
— De l'existence d’'une chose on conclut a sa possibilité, de la possibilité d’'une chose, on ne
peut conclure a son existence.
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Ce chapitre a pour vocation de résumer les résultats scientifiques obtenus lors de ces
trois années de theése sur les disques évolués, et plus particulierement les disques hy-
brides. Je divise ce chapitre en deux parties, pour mettre en relief les deux types d’études
que j’'ai menées et qui restent a poursuivre : la premiere section est consacrée a I'étude
morphologique des objets, alors que la deuxieme section s’attache a présenter une vue
d’ensemble de ces objets, et des informations qu’ils apportent sur I’évolution des disques
autour des jeunes étoiles.

5.1 Morphologie des disques hybrides

5.1.1 HD 141569

La section 3.7 résume les résultats que j'ai obtenus en étudiant HD 141569. Les obser-
vations que j'ai faites avec ALMA et NOEMA m’ont permis pour la premiere fois d’obtenir
des images de 1'émission de la poussiere autour de cette étoile dans le domaine milli-
métrique, a 0,87 mm, 1,3 mm et 2,8 mm. La distribution spatiale de la poussiére est pi-
quée au centre et faiblement résolue (rayon <100 ua). Une autre problématique d’intérét
concernant la poussiere est I’existence d'une émission étendue, détectée dans le plan de
Fourier a 0,87 mm et 2,8 mm, et sur les images NOEMA a 1,3 mm. Des observations avec
une meilleure sensibilité permettraient de contraindre le rayon externe de ce plateau de
poussieres, et ainsi comprendre 'origine de la dichotomie entre la distribution spatiale
des poussieres dans les parties internes et externes. L'utilisation du réseau compact ACA
est envisagée dans ce but.

Les nombreuses observations du gaz que j’ai obtenues (**CO J=2—1, *CO J=2—1,
BCO J=1—0 et 2CO J=3—2 avec les données d’archive) montrent que le disque de gaz
est résolu et s’étend de ~20 a ~270 ua, au-dela des régions denses en grosses poussieres.
Le rayon extérieur est coincident avec un anneau détecté dans les images de la lumiere
diffusée par les poussiéres sub-micrométriques, ce qui suggere un mécanisme commun
au gaz et a la poussiére a I'origine de ces structures. Cela souligne I'intérét de I'étude
conjointe des observations dans le domaine radio (ALMA/NOEMA) et infrarouge (SHE-
RE/Gemini/JWST), afin de caractériser les structures du disque de poussiéres (anneaux,
spirales, etc) et leur lien avec le disque de gaz.

5.1.2 Autres disques résolus

Deux autres disques hybrides sont également résolus spatialement, a ’heure actuelle.
Observé avec ALMA, HD 21997 possede une morphologie différente de HD 141569 : le
disque de gaz s’étend jusqu’a ~140 ua et son émission est piquée sur I’étoile, alors que le
disque de poussieres observé a 0,87 mm possede une cavité interne de ~55 ua de rayon, et
s’étend jusqu’'a~150ua[Kospdl et al., 2013, Moor et al., 2013]. Dans les zones internes, les
conditions physiques sont donc certainement différentes pour HD 141569 et HD 21997.

Le disque de 49 Ceti lui aussi se distingue des deux autres hybrides, puisqu’il est vu
par la tranche, comme le disque de débris 8 Pictoris (pour HD 141569 et HD 21997, les
inclinaisons sont respectivement 56° et 33°). De plus, son disque de gaz possede une large
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cavité (r>40ua) et s’étend jusqu’a ~200 ua[Hughes et al., 2008a]. Avec une résolution spa-
tiale de 0,14” et spectrale de ~0,2 km.s™}, les observations ALMA de 49 Ceti vont permettre
de résoudre la structure spatiale des disques de gaz et de poussieres (PI: M. Hughes).

De la méme facon, des observations similaires (avec une résolution annoncée a 0,30,
PI : M. Curé) ont été faites avec ALMA pour I'étoile HD 131835, récemment détectée par
Modr et al. [2015a]. 1l sera également intéressant de faire ce méme type d’étude sur les
observations ALMA de HIP 84881, dont le rapport S¢o/F.on indique qu’il appartient peut-
étre a la catégorie des disques hybrides.

5.1.3 HD 23642

La section 4.2.5 présente les caractéristiques de la binaire spectroscopique a éclipses
HD 23642, quej’ai observée avecle télescope de 30 m de'IRAM afin d’y rechercherI’émis-
sion du 2CO. Le spectre obtenu révele une raie double piquée d’environ 10 km.s™! de
large, centrée sur la vitesse de I'étoile. L'intensité intégrée de la raie est significative a 40,
ce qui ne permet pas de confirmer la détection. Le cas échéant, la modélisation de la raie
indique que le disque de gaz s’étendrait jusqu’a plus de 400 ua de rayon, et posséderait
une quantité de CO comparable a HD 21997. Les observations du télescope spatial Gaia
devraient permettre une meilleure estimation de la distance, évaluée a ~(139,1+3,5) pc
Southworth et al. [2005], et donc de la masse possible du disque. La premiére chose a faire
reste de confirmer cette détection, et nous prévoyons dans ce but de résoudre le disque
avec NOEMA/ALMA.

Siun disque de gaz est bien présent autour de cette étoile, la détection du continuum
auxlongueurs d’onde millimétriques serait capitale afin de pouvoir rapprocher HD 23642
de la catégorie des disques hybrides si ce flux est faible, ou de celle des disques de débris
de type B Pictoris si le rapport de flux S /F.on: €St standard (voir section 4.3).

Les propriétés de cette étoile sont particulieres, ce qui rend d’autant plus intéressante
la possible présence d'un disque de gaz. Le systeme est en effet composé de deux étoiles
binaires de ~2 M, chacune, agées de plus de 100 millions d’années, ce qui pose la ques-
tion de |'origine du gaz. Il est possible que le disque primordial ait été plus massif autour
de cette binaire de masse totale ~4 M. Un tel disque proto-planétaire pourrait soit avoir
subsisté apres 100 millions d’années et/ou avoir produit une quantité plus grande de pla-
nétésimaux et donc un taux de collisions plus élevé, qui pourrait produire la masse de CO
que I'on observe. Si la détection est confirmée, le statut évolutif de ce systeme restera a
clarifier.

5.2 Contraintes physiques sur les disques hybrides

5.2.1 Evolution de la poussiére

Une des principales caractéristiques des disques est la faible émission du continuum,
inférieure a 10 mJy pour A > 0,87 mm pour HD 141569, HD 21997 et 49 Ceti. Cela signifie
donc qu'’il reste moins d’'une masse terrestre de poussieres de taille millimétrique autour
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de ces étoiles. La poussiere a donc soit grossi au point de ne plus étre détectable, soit a
été accrétée sur I'étoile a cause des différents phénomenes de migration.

L'analyse de I’émission a trois longueurs d’onde de I'’émission du continuum autour
de HD 141569 m’a permis de montrer que 'indice spectral de la poussiere, 3, est proche
de zéro. Cette valeur peut indiquer que I’émission de la poussiére est optiquement épaisse
dans les régions centrales, ou que les grains ont grossi et émettent comme des corps gris.
Les deux hypotheses sont en tout cas compatibles avec la distribution spatiale de la pous-
siere, piquée au centre et faiblement résolue (rayon <100 ua). Lopacité de la poussiére ne
pourra étre déterminée qu’en résolvant spatialement la structure du disque a plusieurs
longueurs d’onde : la température de brillance est fonction de I'opacité (et donc de 3 et
de ses variations radiales), de la densité de surface et de la température des grains.

5.2.2 Evolution du gaz et du rapport gaz/poussiere

Les modélisations du gaz que j’ai effectuées pour HD 141569 montrent en particu-
lier que le disque de gaz est en cours de dissipation, puisque la densité de surface de CO
du disque est plus faible de 1 a 2 ordres de grandeur par rapport a des disques proto-
planétaires plus jeunes autour d’étoiles de Herbig Ae. Les raies ont pour I'instant été mo-
délisées individuellement, mais le code DiskFit permet de modéliser plusieurs transitions
d’'une méme molécule a la fois. Cela permettra une détermination plus cohérente des pa-
rametres physiques.

La masse de gaz dans HD 141569 est comprise entre 68 et 151 Mg, ce qui implique
qu’avec la faible masse de poussieres du disque (0,03-0,52 Mg), le rapport gaz/poussieres
estimé a partir de la masse de CO est compris entre 130 et 5000 (voir section 3.5.3). Des
valeurs comparables ont été déterminées dans le disque de HD 21997. Le rapport dans les
disques proto-planétaires a tendance au contraire a étre plus faible que la valeur cano-
nique de 100 Williams and Best [2014]. Le rapport élevé des disques hybrides est cepen-
dant une valeur moyenne, qui peut varier localement puisque la morphologie des disques
de gaz et de poussiéres ne sont pas les mémes. Les modeles prédisent qu'un rapport gaz/-
poussieres faible pourrait favoriser la formation de cceurs planétaires, car ces conditions
permettraient de dépasser la barriere de migration radiale, et ainsi former des planétési-
maux avant qu’ils ne tombent sur I'étoile [Brauer et al., 2008]. Une diminution du rapport
gaz/poussieres dans les régions internes est également prédite par les modeles de dis-
sipation des disques incluant le grossissement des grains, principalement du fait de la
photoévaporation (voir figure 3.17, Gorti et al. [2015], Hughes and Armitage [2012]). Une
étude détaillée des variations spatiales du rapport gaz/poussieres des disques hybrides,
notamment dans les zones internes, permettra donc de comparer les observations avec
les résultats des modeéles d’évolution des disques.

Concernant le gaz, une analyse détaillée des limites supérieures obtenues pour les
molécules telles CS, CN, etc reste a faire pour HD 141569. Avec le modele de disque obtenu
pour le CO, il peut étre envisagé par exemple de prédire I'’émission de ces molécules en
se basant sur les abondances typiques observées dans les disques proto-planétaires, au-
tour d’étoiles similaires a HD 141569. Cela permettra de comprendre siles non-détections
obtenues sont dues a2 un manque de sensibilité ou a un effet propre de la chimie du
disque. Dans ce dernier cas, cela pourrait poser des contraintes sur I’évolution chimique
des disques hybrides, ol les conditions d’excitation et de chauffage du disque pourraient
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étre différentes, du fait de la raréfaction des grains de poussieres : le flux UV pénétrerait
plus dans le disque, pouvant ainsi conduire a une chimie différente de celle des disques
proto-planétaires.

5.2.3 Phase finale de I'’évolution du disque primordial

En étudiant I'’émission du CO et du continuum a 1,3 mm et 0,87 mm pour différentes
classes de disques (CTTS, Herbig, WTTS, hybrides, débris), j’ai montré qu’il existe une
corrélation entre I’émission des deux composantes d'un disque. Cependant, la catégorie
des disques hybrides se détache de la corrélation par un déficit de poussiéeres (ou un ex-
ces de CO). Le rapport S¢g/F.oni, qui est indépendant de la distance, est donc plus élevé
pour les disques hybrides (autour de 1000) par rapport aux autres catégories, disques de
débris compris (rapport autour de 100). Pour compléter I'étude, ce rapport pourra étre
calculé avec des isotopes du CO plus optiquement minces que le 2CO, comme le 3CO ou
le C'®0. Cela permettra notamment de s’affranchir des indéterminations liées a 1'opacité
(en particulier du gaz). L'émission des isotopes étant bien plus faible que le 12CO, seule
la sensibilité d’ALMA devrait permettre de détecter leur émission autour de nombreux
disques dans les prochaines années et ainsi compléter I’échantillon.

Le rapport Sgo/F.on: Semble en lien direct avec le rapport de masses élevé observé
dans les régions externes des disques hybrides (voir paragraphe précédent), ce qui sug-
gere que la poussiere évolue plus vite que le gaz autour de ces étoiles, qui se retrouvent
en dehors de la corrélation. Cette phase ol rapport de flux est élevé peut étre interpré-
tée comme une phase rapide dans I’évolution des disques, ou comme un phénomene
tres particulier restreint a une certaine classe d’objets, puisque peu de disques de cette
catégorie sont observés.

Les disques hybrides sont actuellement uniquement détectés autour d’étoiles de type
A. La question se pose donc tout naturellement de savoir si les propriétés des disques
hybrides sont communes aux disques autour d’étoiles de plus faible masse. ALMA sera
a n'en pas douter d'une aide précieuse pour compléter I'échantillon des disques obser-
vés, comme commencé par Barenfeld et al. [2016]. La recherche de disques hybrides faite
durant cette these montre que les observations avec les antennes du 30 m et APEX ne
sont désormais plus suffisantes pour sonder les disques a faible émission. La détection
de disques hybrides autour d’étoiles de faibles masses indiquerait que la phase hybride
pourrait étre commune a tous les disques, et il sera dans ce cas d’autant plus important de
comprendre les implications de cette phase dans les processus de formation des planétes.
Les statistiques de détections en fonction de la masse des étoiles pourront par exemple
étre comparées aux détections d’exo-planetes, qui seront de plus en plus nombreuses
dans les années a venir.

5.2.4 Lien avec la formation planétaire

L'étude des disques hybrides, dont I’évolution de la poussiére semble différente des
autres disques, représente donc un enjeu important pour comprendre la mise en place
des systemes planétaires. La formation des planeétes géantes est contrainte par la pré-
sence de gaz dans les systémes, et est donc restreinte aux premiers millions d’années de
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la vie des étoiles dans les disques riches en gaz. Dans les disques hybrides, on observe
moins de 100 M, de gaz résiduel, c’est-a-dire moins d'un tiers de la masse de Jupiter. Il
n'y a donc certes plus suffisamment de gaz pour former des planéetes géantes, mais le gaz
peut avoir un impact sur I'architecture du systeme et la structuration du futur disque de
débris. Les planétes dans un disque de gaz sont en effet soumises a des phénomenes de
migration vers l'intérieur [Goldreich and Tremaine, 1980] ou I'extérieur [Masset and Pa-
paloizou, 2003], selon la masse des planetes et les caractéristiques du disque. La survie
de disques pendant plusieurs (dizaines de) millions d’années autour de certaines étoiles,
comme le suggere I'existence des disques hybrides, pourrait ainsi prolonger la durée des
migrations planétaires.

Si le disque de gaz a un impact sur les migrations planétaires, ces derniéres pro-
voquent des instabilités dynamiques sur les planétésimaux, qui peuvent déclencher des
phénomenes similaires au grand bombardement tardif (LHB) qui a eu lieu dans le sys-
teme solaire 700 millions d’années apres sa formation [Gomes et al., 2005]. Ce sont peut-
étre ces perturbations qui entrainent les collisions massives dans les disques de débris
riches en gaz tels B Pictoris, et donnent lieu aux pluies de cometes détectables dans cer-
tains jeunes disques de débris.

5.3 Lemotdelafin

Plus que des réponses, le travail que j’ai effectué durant cette these souleve de nom-
breuses nouvelles questions. Un champ d’étude complet s’ouvre grace aux possibilités
qu’offrent dans le domaine radio les grands interférometres ALMA et NOEMA. Les obser-
vations a venir et futures modélisations permettront certainement de mieux comprendre
les interactions entre toutes les composantes des disques, gaz, poussieres et planétes, afin
d’imaginer comment les systemes planétaires, dont le notre, se sont formés.

Satius est supervacua scire quam nihil - Mieux vaut savoir des choses inutiles
que rien du tout
Séneque, Lettres a Lucilius, X1, 88
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TABLE A.1 - Mesures de I’émission intégrée du 1>CO J=2—1 et du 12CO J=3—2, ainsi que de I'émis-
sion du continuum associée dans la littérature. Les limites supérieures sont données a 30. Les va-
leurs en italique sont interpolées a partir des formules 4.7 et 4.8. Les étoiles sont classées en cing

catégories : les CTTS, Herbig, WTTS, hybrides et les disques de débris.

Nom 12COJ=2—-1 1,3 mm 2C0J=3—-2 0,87 mm Réf.

(Jykm.s™')  Cont. (mJy) (Jykm.s™!) Cont. (m]y)

Disques CTTS

CIDA 1 0,9+ 0,8 16+ 8 1,45+ 0,05 27+3 1
TIRAS 04113+2758 10+ 12 196 + 96 19,1 4105 2
CY Tau 2,02+ 0,08 111+3 36+ 1,0 140+5 3,4,5
TFQ Tau 0,2+ 0,2 6+ 3 0,239 88+1.2 2
BP Tau 1,11+£0,08 582+1,3 1,90+ 0,59 130+ 7 3,4,5
RY Tau 6,6 229 +17 123 +37 560 = 30 6,7,8,5
TFV Tau 1,3+ 1,5 6,17 +0,16 2,17 31+1.4 9,2
TFW Tau ¢ 0,156 3,4+0,2 02+0,1 49+ 24 51
TFX Tau 0,9+ 1,0 7,1+0,15 1,49 17+0,9 9,2
DK Tau 0,9+ 1,1 35+7 1,56 66+ 1,0 9,2
THK Tau A 23+27 33+0,15 4,1 78+1,1 9,2
THK Tau B 1,9+ 2,2 12,6 £0,15 3,39 57+1,3 9,2
V710 Tau 1,821 59,18+0,33 3,23 142+1,5 9,2
GG Tau 13+ 16 546+ 298 53+ 15 1255 £ 57 8,5
GK Tau A 2,00+ 233 5,33+0,56 3,56 15+1 9,2
DL Tau 1,98 +0,12 204+ 2 35+ 1,1 440 + 40 3,4,10
THN Tau 1,4+ 1,7 12,8 +0,2 2,48 37+1,1 9,2
DM Tau 14,87+0,12 109+2,4 20+ 6 237+ 12 11,4,8,5
fIT Tau B 0,6+0,7 6,5+ 31 1,03 10£0,9 2
AA Tau 8,2+0,16 88+9 155+ 4,7 14445 11,5
THO Tau 08+09 17,06+0,27 1,36 38+1 9,2
fHBC 411 B 0,4+ 0,4 5,8+ 0,27 0,624 14+1 9,2
LkCa 15 13,94 + 0,15 110+2 2347 428 + 11 11,4,8,5
J04442+25121 0,6+ 0,6 59+ 36 0,98 + 0,03 9+2 1
DQ Tau 097+0,11 83,1+28 1,7+ 0,6 161 + 86 3,4
DR Tau 49+ 65 159 £ 11 103 £31 533+7 5,8
DS Tau 3,7+43 1994+0,25 6,69 43+1.4 9,2
GM Aur 19,41+0,11 176+5,3 29,0 £8,7 707 £ 4 11,4,8,12
V836 Tau 0,84 +0,18 2442 1,42+ 0,65 42+ 23 13
fIRAS 0502242527 2,9+ 3,4  35,22+0,26 5,21 87+1,3 9,2
HD 34282 42 +0,1 110 £ 10 7,7+ 22 218+ 131 2
HD 245185 0,17 £0,03 29+6 0,3+ 0,1 74,1 +4,2 14
HD 294268 <0,9 5+0,8 <1,5+ 1,8 19,4+5,4 52
V2731 Ori 095+0,13 10,7+0,8 1,6+ 0,6 32,6 +4,8 52
J05391-02305 < 2,43 8+1 <43+ 1,9 13+2,7 52
V602 Ori 0,34 £+ 0,08 7,8+0,8 0,5+ 0,3 17,4 +4,2 52
V606 Ori 0,36 +£0,07 14,3+0,8 0,6+ 0,2 31,4+4,8 52
TWA 34 0,34+0,03 054+0,06 055+0,17 0,66%0,32 15
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TABLE A.1 - suite.

Nom 2COJ=2-1 1,3 mm 2CO0J=3—2 0,87 mm Réf.
(Jykm.s™')  Cont. m]Jy) (Jykm.s™!) Cont. (m]y)
TW Hya 124+£1 540 £ 30 45+ 4 1620 £ 50 54, 55
T Cha 77 105 +18 12,46 = 0,11 198 +4 59, 56
HD 135344 10+ 10 153+ 75 18,6 = 0,8 314+£4,5 16, 17
HD 142527 17,4+ 0,01 1090 £ 0,3 34+ 10 2700+ 1500 18
HD 143006 4,28 £ 0,04 43+ 3 3+1 78+ 43 19, 20, 16
J16042-21302 11+ 11 113£ 53 21,4+£0,2 226 +1 21
Sz 91 4,93 +£0,02 401 8,55 345+£29 53, 22,23
fAS 205 A (N) 19,23 + 0,27 377 £2 65 905+ 7 24,25
TAS 205 B (S) 3,02 £ 0,22 64+1 54+ 1,8 557 24,25
GSS 26 >4 176 >7,3£ 19,9 364+ 267 2
GSS 39 >25 304 >49,9+ 2,1 663 +3 2,25
WL 18 >0,3 24 >0+ 1,7 42+ 28 2
WL 14 >0,2 <0,2 >0,3+ 1,7 <02+ 1,2 2
ISO-Oph 102 0,3+ 0,3 2,9+1,2 0,53 £ 0,05 4,1 +0,2 26
YLW 16¢ >1,6 45 >2,8+ 1,8 82+ 58 2
ROX 25 >0,6 29 >1,0x£ 1,7 51+ 35 2
Flying Saucer >2,1 32 >3,7+ 1,9 57+ 39 2
AS 209 6,60 £ 0,17 300 16,5 577+ 3 58, 57,25
V4046 Sgr 11,38+ 0,16 451 £ 20 22+ 7 1020 £ 600 27,28
Disques Herbig AeBe
V892 Tau 22+ 29 293+ 167 85,4 + 26 638 £ 54 8,5
AB Aur 80! 103 £+ 18 153+4 359+ 67 2,5,16
MWC 480 22+0,2 289,3+2,5 52+1,1 626 + 336 11,4, 16
MWC 758 7,9+ 8,9 56 +1 152 217 £40 29, 16, 30
CQ Tau 3,1£0,18 162 £2 5,95 £ 0,96 421+9 11,4, 16, 31
HD 100546 49+ 62 540+ 272 158 £ 24 1240 32,33
TAK Sco 2,21+0,01 32,65+0,07 57+ 1,9 52+ 38 34
HD 163296 465 705+ 12 109 £ 11 1910+ 20 35, 36
HD 169142 8,76 £0,7 169+5 32,6 £2,5 349+ 190 37, 16
Disques WTTS
J04182+16584 <0,09 <0,436 <0,14 <0,53 38
704192+28261 <0,09 0,533 <0,14 0,66 = 0,38 38
J042424-26500 <0,09 <0,426 <0,14 <0,51 38
J043144-28590 <0,09 <0,435 <0,14 <0,53 38
J04325+17353 <0,09 <0,438 <0,14 <0,53 38
J04330+29214 <0,09 <0,431 <0,14 <0,52 38
J04364+24125 <0,09 <0,435 <0,14 <0,53 38
J044034-25190 <0,09 <0,431 <0,14 <0,52 38
704420425225 <0,09 <0,423 <0,14 <0,51 38
J08413-79033 <0,09 <0,476 <0,14 <0,58 38
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TABLE A.1 — suite.

Nom 2COJ=2—1 1,3 mm 2CO0J=3—2 0,87 mm Réf.
(Jykm.s™!)  Cont. (mJy) (Jykm.s™!)  Cont. (m]y)
J08422-79040 <0,09 <0,472 <0,14 <0,58 38
J11073-77344 <0,09 <0,541 <0,14 <0,67 38
J11124-77222 <0,09 <0,494 <0,14 <0,60 38
716002-41535 <0,09 0,696 <0,14 0,88+ 0,5 38
J16010-33201 <0,09 <0,442 <0,14 <0,53 38
J16031-32392 <0,09 <0,453 <0,14 <0,55 38
716085-39023 <0,09 1,813 <0,14 25+ 1,5 38
J16124-19241 <0,09 <0,459 <0,14 <0,56 38
716220-19530 <0,09 <0,483 <0,14 <0,59 38
J16223-23455 <0,09 <0,461 <0,14 <0,56 38
J16251-24560 <0,09 <0,453 <0,14 <0,55 38
J16275-24405 <0,09 <0,442 <0,14 <0,53 38
719002-36560 <0,09 0,569 <0,14 0,7+ 0,3 38
719012-37014 <0,09 <0,465 <0,14 <0,56 38
Disques hybrides
49 Ceti 2+0.3 <2.1 95+£1.9 82+1.9 39, 40
HD 21997 2.17+£0.23 <1 2.52+£0.27 2.69+0.3 41, 2,42
HD 131835 1.6 £0.78 5.6%+4.9 2.74 £ 0.55 85+4.4 43, 44
HIP 76310 1,41 £ 0.08 1.2+£0.2 2.4+ 0.5 16£1.1 60
HD 141569 9.57+0.03 3.7£04 146+1 53+£0.6 45, 16, 46
HIP 84881 1.18 £ 0.04 0.72+£0.11 2.5+ 1 0.7+ 0.4 60
Disques de débris
HD 225200 <1, 7£ 0,5 - <3,03 - 2
THD 2772 <0,84 - <1,4+ 1,8 - 2
HD 14055 <0,47 4,3+ 24 <08+ 1,7 6,4+1,1 2,47
HD 15115 <2,48 2,6 0,6 <44+ 1,9 8,5+1,2 2,48, 47
HD 17848 <54+05 - <10,06 - 2
THD 21620 <0,91 -~ <1,5+ 18 - 2
THD 23642 <0,83 - <1,4+ 1,8 - 2
HD 24966 <1,6x 0,5 - <2,75 - 2
HD 30422 <1,2+ 0,5 - <2,13 - 2
HD 31295 <1,1 - <1,9+ 1,8 — 2
HD 35850 <1,3£ 0,5 - <2,17 <54 2
HD 38206 <1,5+£05 - <2,67 — 2
B Pic 3,6+ 39 34+ 18 6,59 £+ 0,69 60 £ 6 49
HD 42111 <1,21 - <2,1+ 1,8 - 2
HD 54341 <1,4+ 0,5 - <2,39 - 2
HD 71043 <1,5+£05 - <2,64 - 2
HD 71155 <1,5+£05 - <2,56 - 2
HD 78702 <1,2+£05 03+ 1,9 <2,03 0,3+2,3 2
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TABLE A.1 - suite.

Nom 2COJ=2—1 1,3 mm 2C0J=3—2 0,87 mm Réf.
(Jykm.s™)  Cont. (mJy) (Jykm.s™!)  Cont. (m]y)
HD 136246 <1,4+ 0,5 - <2,37 - 2
"HD 159082 <0,66 - <L,1+18 - 2
HD 164249 <1,3£ 0,5 - <2,29 - 2
HD 166191 <1,5£05 - <2,66 - 2
HD 181296 <l,2+ 0,5 9.1+3,7 <2,11 14,4 2
HD 182681 <1l,6x 05 3,4+21 <2,79 5+1,3 2,47
HD 218396 <0,5 20 <08+ 1,7 10,3+1,8 2,50
HD 220825 <1,3£ 0,5 - <2,2 - 2

! Le flux de AB Aur est contaminé par I’enveloppe. Nous avons estimé I'émission du disque
a~ 80 Jy.km.s™! a partir d’observations interférométriques du PdBI.

t: systemes multiples.

Réferences: 1 - Ricci et al. [2014]; 2 - this work; 3 - Williams and Best [2014]; 4 - Guilloteau
etal. [2011]; 5 - Andrews and Williams [2005] ; 6 - Koerner and Sargent [1995]; 7 - Beckwith
etal.[1990]; 8 - Thietal. [2001]; 9 - Akeson and Jensen [2014]; 10 - Mannings and Emerson
[1994]; 11 - Oberg et al. [2010]; 12 - Andrews and Williams [2007]; 13 - Duvert et al. [2000];
14 - Ansdell et al. [2015]; 15 - Rodriguez et al. [2015]; 16 - Dent et al. [2005]; 17 - Brown
et al. [2009]; 18 - Perez et al. [2015]; 19 - Zuckerman et al. [1995]; 20 - Natta et al. [2004b];
21 - Zhang et al. [2014]; 22 - Tsukagoshi et al. [2014]; 23 - Romero et al. [2012]; 24 - Salyk
et al. [2014]; 25 - Andrews et al. [2009]; 26 - Ricci et al. [2012]; 27 - Kastner et al. [2008];
28 - Jensen et al. [1996]; 29 - Chapillon et al. [2008]; 30 - Isella et al. [2010]; 31 - Banzatti
et al. [2011]; 32 - Panic et al. [2010]; 33 - Walsh et al. [2014]; 34 - Czekala et al. [2015]; 35
- Rosenfeld et al. [2013]; 36 - Isella et al. [2007]; 37 - Raman et al. [2006]; 38 - Hardy et al.
[2015]; 39 - Hughes et al. [2008a]; 40 - Sheret et al. [2004]; 41 - K6spdl et al. [2013]; 42 - Mo6r
et al. [2013]; 43 - Moor et al. [2015a]; 44 - Nilsson et al. [2010]; 45 -Pericaud et al. [2016];
46 - Sylvester et al. [2001]; 47 - Panic et al. [2013]; 48 - MacGregor et al. [2015]; 49 - Dent
etal.[2014]; 50 - Williams and Andrews [2006]; 51 - Caceres et al.[2015] ; 52 - Williams et al.
[2013]; 53 - Canovas et al. [2016]; 54 - Qi et al. [2004]; 55 - Qi et al. [2006]; 56 - Huélamo
et al. [2015]; 57 - Andre and Montmerle [1994]; 58 - Oberg et al. [2011]; 59 - Henning et al.
[1993]; 60 - Lieman-Sifry et al. [2016].
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TABLE A.2 — Parametres stellaires associés aux étoiles de la table A

Nom Dist.  Type M, L, M,,. Age Réf.

(pc) spectral (Mg) (L) Mg/ y1) (x106 ans)

Disques CTTS

CIDA 1 140 M5,5 0,13 0,13 - 2,7 1,2
IRAS 0411342758 140 - - - - -
CY Tau 140 M1,5 0,44 0,40 4,08.107° 5 1,2,3
FQ Tau 140 M3 0,29 0,09 3,55.1077 6,8 4,2,5
BP Tau 76.8 K7 0,79 0,97 4,08.107° 1,7 6,2,3
RY Tau 192 K1 2,3 21,9 2,24.1078 3,86 6,7,8
FVTauA 140 M5 1,23 2,3 4,79.10°8 3,7 4,2,9
FV Tau B 140 M6 093 1,35 1,26.1078 6,3 9,2
FWTauc 140 M9 0,001 - 1,00.107!! 2 48, 49
FX Tau 140 M1 0,48 0,52 2,23.107° 1,7 10,2,5
DK Tau 140 K8 0,71 1,32 1,05.107° 1 10,2,3
HK Tau A 140 MO,5 054 044  1,95.107° 2,5 1,23
HK Tau B 140 M2 0,37 0,03 - 4.1 1,2
V710 Tau 140 MO0,5 0,54 0,57 - 1.7 1,2
GG Tau 140 K7 1,35 0,85 3,02.107° 2,1 11,2,9
GK Tau A 140 K7 0,78 1,35  6,45.107° 1,1 5,2
DL Tau 140 K7 0,81 0,74 3,22.10°8 2,6 1,2,3
HN Tau 140 K5 091 0,42 2,72.107° 5,4 12,2,3
DM Tau 140 M1 0,47 0,23 2,25.107° 5 52,3
IT Tau B 140 K3 1,41 1,43 - 4.6 10,2
AA Tau 140 K7 0,79 0,87 3,91.107° 2 52,3
HO Tau 140 MO0,5 0,56 0,13 - 13.2 1,2
hbc 411 140 - - - - -
LkCa 15 140 K5 1,06 0,81 6,77.1071° 3,7 52,3
J04442+25121 140 M7,3 - - - -
DQ Tau 140 MO 1,27 0,4 2,53.107° 3,5 13,14,2,3
DR Tau 140 K5 1,2 1,82 1,42.1078 1,5 1,2,3
DS Tau 140 K5 1,06 0,76 3,35.1078 4,1 1,2,3
GM Aur 140 K3 1,35 1,23 1,21.1078 5,6 15,2,3
V836 Tau 140 K7 0,83 0,57 4,20.107° 3,7 1,2,3
IRAS 05022+2527 140 MO - - - -
HD 34282 350 A0 2,35 513 <1,95.1078 6,5 50, 19, 40
HD 245185 450 Al 22 229 6,3.1078 7,97 7,37
HD 294268 420 F8 - - - - 51
V2731 Ori 420 - - - - -
J05391-02305 420 K9 - - - - 51
V602 Ori 420 M3 - - - - 51
V606 Ori 420 - - - - -
TWA 34 47 M4,9 - 0,014 - 6 16, 17
TW Hya 54 M2,5 0,4 0,19 4,75.107° 3 18,3
T Cha 164 Ko 1,5 - - -
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TABLE A.2 — suite.

Nom Dist.  Type M, L, M, Age Réf.
(pc) spectral (M) (L) (Mo/yr) (x10% ans)
HD 135344 140 F3 1,5 7,08 4,27.1078 8 19, 20
HD 142527 140 F6 1,6 7,94 3,55.107% 8,8 19, 20
HD 143006 82 G6 1 0,8 5,11.107° >10 21,3
J16042-21302 145 - - - - -
Sz 91 200 M2 - 0,25 - - 17
AS 205 A (N) 125 K7 1,5 7,1 7,94.1078 1,6 22,23,24
AS 205 B (S) 125 MO,1 0,3 2,19 2,09.1077 - 17,23
GSS 26 135 MO 0,56 1,39 - 0.5 25,26
GSS 39 135 M1 0,6 1 3,70.10°8 1 27,24, 28
WL 18 135 K7 - 0,3 - - 29, 30
WL 14 135 - - - - -
ISO-Oph 102 135 M6 0,06 0,08 1,00.107° - 31
YLW 16¢ 135 M1 048 1,11 - 0.5 25,26
ROX 25 135 - - - - -
Flying Saucer 120 M1 - 0,14 - - 32
AS 209 125 K5 1,4 2,5 3,02.1078 0,5 33,23,24
V4046 Sgr 54 - - - - -
Disques Herbig AeBe
V892 Tau 140 B8 2,8 38,8 - 46 7,2
AB Aur 139 Al 2,6 51,3 1,41.1077 3,94 7,19
MWC 480 146 A4,5 1,91 19,1 <5,89.10°8 7,1 34,2,8
MWC 758 279 A3 1,8 17,4 8,90.10°7 3,5 35, 36, 37, 38
HD 245185 450 Al 2,2 22,9 - 7.97 7
CQ Tau 113 F3 1,6 7,1 <5,01.107° 13,27 7,8
HD 100546 97 B9 2,5 40,7 9,12.1078 3,46 39, 40, 20
AK Sco 103 F5 2,49 - - - 41
HD 163296 119 Al 2,49 339 3,23.1078 3 19, 40, 20
HD 169142 145 A5 2 18,2 3,98.1078 5,42 19, 40
Disques WTTS
J04182+16584 135 K5 - - -
J04192+28261 135 K7 0,67 - <1,00.107! 3,5 42,43
J04242+26500 135 M2 0,35 - < 1,00.1071 6,7 42,43
J043144-28590 135 F5 - - <1,00.107H1 - 42,43
J04325+4+-17353 135 M2 0,36 - - 3.1 42
J04330+29214 135 B9 - - <1,00.10™" - 42,43
J04364+24125 135 F2 - - <1,00.107! - 42,43
J04403+-25190 135 M5 0,17 - < 1,00.1071 - 42
J044204-25225 135 K7 0,65 - - - 42
J08413-79033 97 M3 0,27 - - 3.4 42

J08422-79040 97 M3 0,31 - - 15 42
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TABLE A.2 — suite.

Nom Dist.  Type M, L, M,,. Age Réf.
(pc) spectral (Mg) (L) Mg/ y1) (x106 ans)

J11073-77344 160 M4 0,20 - - 12.4 42

J11124-77222 160 G8 1,4 - - 6.9 42

J16002-41535 150 M5,3 0,17 - - 26.3 42

J16010-33201 150 G8 1,1 - - 7.7 42

J16031-32392 150 K7 0,7 - - 2.6 42

J16085-39023 200 M6 0,1 - - 6.6 42

J16124-19241 119 K8 0,64 - - 2.2 42

J16220-19530 119 M3,7 0,34 - - 9.9 42

J16223-23455 119 M2,5 0,33 - — 3 42

J16251-24560 119 MO 0,56 - - 4.2 42

J16275-24405 129 K7 0,77 - - 4.7 42

J19002-36560 129 M4 0,24 - - 10.2 42

J19012-37014 116 M3,8 0,21 - - - 42
Disques hybrides

49 Ceti 59 Al 2.17 21.8 - 8.9 44

HD 21997 72 A3 1.8 - - 30 45

HD 131835 122 A2 - - - 16 46

HIP 76310 151 A0 2.2 26.9 - 10 53, 52

HD 141569 116 A0 218 229 224x1078 6.65 34, 40, 20

HIP 84881 118 A0 2.9 15 - 10 52
Disques de débris

HD 225200 129 A0 - - - -

HD 2772 116 B8 - - - -

HD 14055 34 Al - - - -

HD 15115 45 F2 - - - -

HD 17848 51 A2 - - - -

HD 21620 149 A0 - - - -

HD 23642 106 A0 - - - -

HD 24966 104 A0 - - - -

HD 30422 56 A3 - - - -

HD 31295 36 A0 - - - -

HD 35850 27 F8 1,2 1,78 2,41.10712 - 3

HD 38206 69 A0 - - - -

B Pic 19 A6 - - - 20 47

HD 42111 201 A3 - - - -

HD 54341 102 A0 - - - -

HD 71043 73 A0 - - - -

HD 71155 38 A0 - - - -

HD 78702 84 A0 - - - -

HD 136246 144 Al - - - -
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TABLE A.2 — suite.

Nom Dist.  Type M, L, M,.. Age Réf.
(pc) spectral (Mg) (Lg) (Mo /y1) (x10° ans)
HD 159082 135 B9 - - - _
HD 164249 48 F6 - - - _
HD 166191 119 F8 - - - _
HD 181296 48 A0 - - - _
HD 182681 69 B9 - - - _
HD 218396 39 A5 - - - _
HD 220825 47 A2 - - - _

References: 1 - Luhmanetal. [2010]; 2 - Andrews et al. [2013]; 3 - Rigliaco et al. [2015];
4 - Hartigan and Kenyon [2003]; 5 - Hartmann et al. [1998]; 6 - Hartigan et al. [1995];
7 - Herndndez et al. [2004]; 8 - Mendigutia et al. [2011]; 9 - White and Ghez [2001]; 10 -
Duchéneetal.[1999]; 11 - White et al. [1999]; 12 - Hartigan et al. [1994] ; 13 - Mathieu et al.
[1997]; 14 - Czekala et al. [2016]; 15 - Espaillat et al. [2010]; 16 - Schneider et al. [2012];
17 - Herczeg and Hillenbrand [2014]; 18 - Vacca and Sandell [2011]; 19 - Garcia Lopez
et al. [2006]; 20 - Fairlamb et al. [2015]; 21 - Natta et al. [2004b]; 22 - Bast et al. [2011];
23 - Salyk et al. [2013]; 24 - Andrews et al. [2009]; 25 - Ricci et al. [2010]; 26 - Reboussin
et al. [2015a]; 27 - Natta et al. [2006]; 28 - Isella et al. [2009]; 29 - Wilking et al. [2005]; 30
- Andrews et al. [2010]; 31 - Natta et al. [2004a]; 32 - Grosso et al. [2003]; 33 - Herbig and
Bell [1988]; 34 - Mora et al. [2001]; 35 - Beskrovnaya et al. [1999]; 36 - Wade et al. [2007];
37 - Donehew and Brittain [2011]; 38 - Meeus et al. [2012]; 39 - van Boekel et al. [2005];
40 - Manoj et al. [2006]; 41 - Czekala et al. [2015]; 42 - Hardy et al. [2015]; 43 - Cieza et al.
[2012]; 44 - Montesinos et al. [2009]; 45 - Torres et al. [2006]; 46 - Pecaut et al. [2012]; 47 -
Binks and Jeffries [2014]; 48 - Kraus et al. [2014]; 49 - Bowler et al. [2014]; 50 - Piétu et al.
[2003]; 51 - Williams et al. [2013]; 52 - Lieman-Sifry et al. [2016]; 53 - 2;.
En 'absence de référence, les informations proviennent de SIMBAD '.

1. http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/
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168 B.1. PUBLICATIONS

B.1 Publications

B.1.1 Revues a comité de lecture

J. Péricaud, E. Di Folco, A. Dutrey, S. Guilloteau et V. Piétu. The hybrid disks : a search and
study to better understand evolution of disks. Soumission A&A fin juillet 2016.

E. Di Folco, J. Péricaud, A. Dutrey, S. Guilloteau et V. Piétu. Dissipation of gas in the hybrid
disk HD 141569A. En préparation.

C. Perrot, A. Boccaletti, E. Pantin, J.-C. Augereau, A.-M. Lagrange, R. Galicher, A.-L. Maire,
J. Milli, G. Rousset et 38 coauteurs. Discovery of concentric broken rings at sub-arcsec
separations in the HD 141569A gas-rich, debris disk with VLT/SPHERE. A&A, 590 : L7.

B.1.2 Revues de conférences

J. Péricaud, E. Di Folco, A. Dutrey, J.-C. Augereau, V. Piétu, et S. Guilloteau. HD141569A :
Disk Dissipation Caught in Action. IAUS 314, 201.

B.2 Communications

J. Péricaud, E. Di Folco, A. Dutrey, J.-C. Augereau, V. Piétu, et S. Guilloteau. HD141569A :
Disk Dissipation Caught in Action. Poster, conférence “Characterizing Planetary Systems
Across the HR Diagram”, Cambridge, Royaume-Uni, 2014.

J. Péricaud, E. Di Folco, A. Dutrey, J.-C. Augereau, V. Piétu, et S. Guilloteau. HD141569A :
Disk Dissipation Caught in Action. Poster, conférence “Thirty years of # Pic and debris
disk studies”, Paris, France, 2014.

J. Péricaud, E. Di Folco, A. Dutrey, J.-C. Augereau, V. Piétu, et S. Guilloteau. HD141569A :
Disk Dissipation Caught in Action. Poster, conférence “IAUS 314 : Youg Stars & Planets
Near the Sun”, Atlanta, Etats-Unis, 2015.

J. Péricaud, E. Di Folco, A. Dutrey, J.-C. Augereau, V. Piétu, et S. Guilloteau. The HD
141569A hybrid disk. Présentation orale, conférence “SF2A”, Toulouse, France, 2015.

J. Péricaud, E. Di Folco, A. Dutrey, J.-C. Augereau, V. Piétu, et S. Guilloteau. The HD
141569A hybrid disk. Présentation orale, conférence “45th Young European Radio Astro-
nomers Conference”, Ventspils, Lettonie, 2015.

B.3 Demandes d’observations

B.3.1 ALMA

Projet 2013.1.00883.S (observé). PI :]. Péricaud. Co-Is : E. Di Folco, A. Dutrey, J.-C. Auge-
reau, B. Dent, S. Guilloteau, J. Lebreton, V. Piétu et W.-F Thi. HD 141569 : Pristine gas and
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evolved dust.

B.3.2 NOEMA

Projet X070 (observé). PI :]. Péricaud. Co-Is : E. Di Folco, A. Dutrey, V. Piétu, S. Guilloteau
et J.-C. Augereau. HD141569 : disk dissipation caught in action.

Projet S15AW (observé). PI : J. Péricaud. Co-Is : E. Di Folco, A. Dutrey, S. Guilloteau, V.
Piétu et J.-C. Augereau. Dynamics in the dissipating HD 141569 disk.

Projet X-7 (observé). PI : A. Dutrey. Co-Is : J. Péricaud, E. Di Folco, S. Guilloteau, V. Piétu
et J.-C. Augereau. HD141569 : disk dissipation caught in action - DDT request 12CO 2-1.

Projet W15BA (accepté). PIs : E. Di Folco, V. Piétu. Co-Is : S. Guilloteau, A. Dutrey, Y. Boeh-
ler et ]. Péricaud. Gas dissipation in T Tauri disks.

B.3.3 30 m (IRAM)

Projet 172-14 (observé). PI : J. Péricaud. Co-Is : E. Di Folco, A. Dutrey, S. Guilloteau et V.
Piétu. A deep search for (primordial ?) CO gas in hybrid disks.

Projet 049-15 (observé). PI J. Péricaud. Co-Is : E. Di Folco, A. Dutrey, S. Guilloteau, J.-C.
Augereau et V. Piétu. The molecular content of hybrid disks : HD141569A as a case study.

B.3.4 APEX

Projet 094.C-0161 (observé). PI : J. Péricaud. Co-Is : E. Di Folco, A. Dutrey, S. Guilloteau
et V. Piétu. A deep search for (primordial ?) CO gas in hybrid disks.

Projet 095.C-0742 (observé). PI : J. Péricaud. Co-Is : E. Di Folco, A. Dutrey, S. Guilloteau
et V. Piétu. A deep search for (primordial ?) CO gas in hybrid disks.

Projet 098.C-0628. PI : E. Di Folco. Co-Is : J. Péricaud, A. Dutrey, S. Guilloteau et V. Piétu.
Extending the search for primordial CO gas in high-luminosity, hybrid disks.

B.3.5 SPHERE

Projet 095.C-0381 (observé). PI : A. Boccaletti. Co-Is : J. Mazoyer, E. Pantin, A.-M. La-
grange, J.-C. Augereau, J. Milli, C. Perrot, R. Galicher, P. Baudoz, E. Di Folco, J. Péricaud, A.
Dutrey, V. Christiaens et S. Casassus. Investigating the inner part of a transitional disk.
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