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RESUME

L’eau (H20) est une des molécules les plus abondantes du milieu interstellaire. En plus
d’étre un ingrédient nécessaire a 'apparition de la Vie, elle joue également un réle important
dans le processus de formation stellaire & travers le refroidissement du gaz chaud et controle
aussi la chimie de nombreuses autres espéces, que ce soit en phase gazeuse ou a la surface
des grains. Etudier sa forme deutérée HDO constitue un moyen unique, a travers I'estimation
du rapport HDO/H20, de contraindre les mécanismes de formation de 'eau ainsi que de
mieux comprendre l'origine de I’eau des océans terrestres. Les résultats récents obtenus avec
le satellite Herschel montrent en effet que le rapport HDO/H20O observé dans les cométes est
similaire & celui mesuré dans les océans (~ 1.5 x 10™%), suggérant que l’eau pourrait avoir
été apportée sur Terre par les cométes lors de grands bombardements (Hartogh et al. 2011).

Dans cette thése, je me suis intéressée a 1’étude de I'eau deutérée durant les premiéres
étapes de la formation stellaire, la phase de Classe 0, qui précédent la formation du disque
proto-planétaire menant & la naissance des planétes et des cométes. En modélisant avec un
code 1D de transfert radiatif hors-Equilibre Thermodynamique Local les profils des nom-
breuses raies de HDO et Ho'®O observées avec I'instrument HIFI ( Heterodyne Instrument for
Far-Infrared) de ’'Observatoire Spatial Herschel et des télescopes terrestres (IRAM, JCMT),
j’ai déterminé des rapports HDO/H2O de la proto-étoile de type solaire IRAS 16293-2422
de ordre de 2% dans le hot corino, la partie interne de I'enveloppe suffisamment chaude
(T > 100 K) pour que les molécules d’eau collées a la surface des grains désorbent en phase
gazeuse, et de 0.5% dans l'enveloppe externe plus froide. Grace a ce travail (Coutens et al.
2012), la présence en avant-plan d’une couche d’absorption riche en eau a été mise en évi-
dence observationnellement pour la premiére fois. Elle pourrait étre due & des processus
de photo-désorption des molécules d’eau piégées dans les manteaux de glace des grains, en
bordure de nuage moléculaire, par le champ interstellaire UV. Les estimations des rapports
HDO/HO0 ainsi que DoO/HDO dans cette source permettent de contraindre les conditions de
formation de ’eau dans ce type d’objet et suggérent notamment que ’eau se serait probable-
ment formée avant I'effondrement gravitationnel du nuage. Cette étude a ensuite été étendue
a d’autres proto-étoiles de type solaire NGC 1333 IRAS 4A et NGC 1333 IRAS 4B pour
lesquelles j’ai estimé les abondances d’eau deutérée et constaté qu’une couche d’absorption
étendue entourait également ces sources. Les rapports HDO/H0 élevés de la proto-étoile
IRAS 16293-2422 suggérent que des mécanismes nécessaires & la diminution de ces rapports
isotopiques prennent place entre I'étape de Classe 0 et la formation des cométes. Il faudra
néanmoins étudier un plus grand échantillon de proto-étoiles pour savoir si cette tendance est
générale ou non. Les abondances de HDO obtenues dans les proto-étoiles NGC 1333 IRAS 4A
et NGC 1333 IRAS 4B serviront donc & de prochaines estimations des rapports HDO/H3O.
Enfin, je me suis également attachée & étudier ’eau deutérée dans des sources proto-stellaires
beaucoup plus massives et plus lumineuses que les proto-étoiles de type solaire et présente
ici le cas de la région HII ultra-compacte G34.26+0.15.






ABSTRACT

Water (H20) is one of the most abundant molecules in the interstellar medium. In addi-
tion to being a primordial ingredient in the emergence of life, this species plays an essential
role in the process of star formation through the cooling of warm gas. It also controls the
chemistry for many species, either in the gas phase or on the grain surfaces. Studying its
deuterated form HDO is a unique opportunity, through the estimation of the HDO/HoO
ratio, to constrain the mechanisms of water formation and to better understand the origin
of water contained in terrestrial oceans. Indeed, recent results obtained with the Herschel
satellite show that the HDO/H5O ratio observed in comets is similar to the value measured
in oceans (~ 1.5 x 10~%), which suggests that comets could have brought a large fraction to
Earth to form the oceans during heavy bombardments (Hartogh et al. 2011).

In this thesis, I was interested in the study of deuterated water in the first stages of star
formation, the Class 0 stage, which precede the formation of the protoplanetary disk leading
to the birth of comets and planets. Through a 1D non-Local Thermodynamic Equilibrium
radiative transfer modeling of the line profiles of the numerous HDO and H,'®O transitions
detected with the HIFI (Heterodyne Instrument for Far-Infrared) instrument onboard the
Herschel Space Observatory and ground-based telescopes (IRAM, JCMT), I determined that
the HDO/H5O ratios of the solar-type protostar IRAS 16293-2422 was about 2% in the hot
corino, the inner part of the protostellar envelope sufficiently warm (T > 100 K) to desorb
in gas phase the water molecules trapped in the icy grain mantles, and about 0.5% in the
colder part of the envelope. This study (Coutens et al. 2012) also allowed me to show that an
absorbing layer rich in water surrounds the protostar. This layer could be produced by the
photo-desorption through the UV field of the water molecules frozen on the grains, on the
edges of the molecular cloud. The HDO/HO ratios as well as the DoO/HDO ratios determi-
ned in IRAS 16293-2422 enable to constrain the conditions of water formation in this kind of
objects and in particular suggest that water would be formed before the gravitational collapse
of the cloud. This study was then extended to other solar-type protostars NGC 1333 IRAS 4A
and NGC 1333 IRAS 4B, for which I estimated the abundances of deuterated water and no-
ticed that an extended absorbing layer also surrounds these sources. The high HDO/H50O
ratios determined in IRAS 16293-2422 suggest that mechanisms are required between the
Class 0 stage and the comets formation to decrease these isotopic ratios. It is however neces-
sary to study a larger sample of protostars to know if this trend is observed in most of the
sources. The HDO abundances obtained in NGC 1333 IRAS 4A and NGC 1333 IRAS 4B will
consequently be useful to estimate their HDO/H2O ratios. Finally, I also studied deuterated
water in protostellar objects more massive and more luminous than solar-type protostars and
show here the case of the ultra-compact HII region G34.26+0.15.
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Introduction

Ce travail de thése a permis d’étudier la deutération de ’eau dans plusieurs régions de
formation stellaire : trois proto-étoiles de faible masse (IRAS 16293-2422, NGC 1333 IRAS 4A
et NGC 1333 IRAS 4B) et une région de formation d’étoiles massives (G34.26+0.15). L’eau
est en effet une des molécules les plus abondantes du milieu interstellaire en plus d’étre une
molécule nécessaire a la Vie. Elle joue aussi un réle important dans la formation stellaire &
travers le refroidissement du gaz. Etudier sa forme deutérée HDO est donc un moyen unique
d’en apprendre plus sur la chimie de ’eau et son fractionnement en deutérium et de tenter
de comprendre 'origine de ’eau des océans terrestres.

Dans le premier Chapitre, j’évoquerai les différentes étapes de la formation stellaire qu’elle
soit de type solaire (faible masse) ou massive, I’évolution de la chimie au sein de ces objets
proto-stellaires et notamment la mise en place du fractionnement en deutérium nécessaire
a lexplication des rapports D/H élevés observés dans ces objets. Je terminerai ce chapitre
en introduisant le satellite Herschel et plus spécifiquement son instrument HIFI, dont les
données obtenues dans le cadre de deux programmes de temps garanti CHESS et PRISMAS
constituent un aspect majeur de cette thése, 'acquisition des premiéres données coincidant
avec le début de ma thése.

Le Chapitre 2 me permettra de présenter les outils utilisés dans cette thése depuis I'ac-
quisition des données observationnelles jusqu’a leur modélisation. Je traiterai donc dans un
premier temps des méthodes d’observation, de leur préparation et de la réduction des données.
Puis j’expliquerai comment j’ai analysé, principalement avec le logiciel CASSIS développé a
I'IRAP, les spectres afin de notamment identifier les espéces présentes. Je terminerai ce cha-
pitre en décrivant les différents modéles de transfert radiatif qui ont servi & cette thése et en
particulier le code hors-ETL 1D RATRAN utilisé pour déterminer les abondances internes
(dans la région ou subliment les manteaux de glace d’eau) et externes d’eau deutérée dans
chacune des quatre sources étudiées.

Au Chapitre 3, je présenterai I’analyse en HDO et Hy'%O de la proto-étoile de type solaire
IRAS 16293-2422 réalisée a partir des nombreuses transitions détectées & haute résolution
spectrale dans le relevé spectral HIFI (programme CHESS) et qui a mené a de nouvelles esti-
mations des rapports d’abondance HDO/H50 dans cette source. C’est la premiére fois qu’un
aussi grand nombre de raies de HDO, couvrant une large gamme en énergie, était utilisé pour
une telle étude. La transition fondamentale & 894 GHz, trés difficile a détecter depuis le sol,
a notamment pu étre observée avec un trés bon rapport signal /bruit avec HIFI, permettant
de contraindre fortement les abondances de HDO grace a une modélisation basée sur les
profils de raies et non sur leurs flux intégrés. Les rapports DoO/HDO ont également pu étre
déterminés grace a la premiére détection de la transition fondamentale de ortho-D2O & 607
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GHz avec HIFI. Je comparerai alors ces résultats avec de précédentes études sur cet objet
ainsi que sur des sources similaires. Nous verrons enfin quelles contraintes vont apporter ces
résultats sur la chimie de 1’eau.

A la suite des résultats obtenus pour la source IRAS 16293-2422, j’ai voulu étendre ’ana-
lyse en HDO a d’autres sources dans le cadre d’une collaboration entre trois programmes
Herschel CHESS, WISH et HEXOS. Le Chapitre 4 montre I’étude de HDO dans les deux
proto-étoiles de type solaire dont j’avais la charge, NGC 1333 IRAS 4A et NGC 1333 IRAS 4B.

Je me suis également intéressée & ’étude de I'’eau deutérée dans les proto-étoiles massives
du programme Herschel PRISMAS afin de mieux comprendre la chimie de ’eau dans ces ob-
jets plus massifs et plus lumineux que les proto-étoiles de type solaire. Le Chapitre 5 présente
le cas de la région HII ultra-compacte G34.26+015.

Je terminerai en présentant les conclusions et perspectives de cette thése.

Une étude des hydrocarbures dans la proto-étoile IRAS 16293-2422 est, par ailleurs, pré-
sentée en Annexe A. Elle a débuté, avant 'arrivée des données Herschel, par ’analyse du
relevé spectral TIMASSS. Avec les premiéres données Herschel, ma thése s’est alors plutot
orientée vers I’étude de ’eau deutérée. Des demandes de temps d’observation ont néanmoins
été réalisées au cours de cette thése pour étudier plus en détail I’émission des chaines carbo-
nées détectées dans le relevé spectral. Je montre donc succinctement en annexe les résultats
obtenus sur cette thématique.



CHAPITRE 1

Contexte astrophysique
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1.1 LA FORMATION STELLAIRE

1.1.1 La formation d’étoiles de type solaire

Coeur préstellaire Classe 0 Classe I Classe 11 Classe 111
a dark cloud
déplétion du CO,
N2,...

C protostar envelope [l d T Tauri star
bipolar /
fow

b gravitational collapse

€ pre-main-sequence star I f young stellar system

phnd:l.ykd.bm sl

o, 5

planetary
system

after
10,000 AU-» _time =0 f«— 50 AU —> 50,000,000 ye:

FIGURE 1.1 — Les différentes étapes de la formation stellaire (Source : Spitzer Science Center).

Les étoiles se forment dans des nuages de gaz (principalement constitués de Hq) et de
poussiéres, appelés nuages moléculaires. A intérieur de ces nuages présentant des structures
filamentaires, notamment révélées par le satellite Herschel, peuvent se former des condensa-
tions de matiére liées gravitationnellement, du fait que la pression thermique, la turbulence
et le champ magnétique s’opposent a la force exercée par leur propre poids. Sous certaines
conditions, ces coeurs peuvent devenir instables et s’effondrer gravitationnellement. On parle
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alors de ceeurs pré-stellaires. Ils présentent en leur centre des densités relativement élevées
(~ 105-10° cm™3) et des températures faibles (~ 10 K).

En raison de I'effondrement, la densité va augmenter considérablement au centre de I’ob-
jet, entrainant ainsi une augmentation de la température. Un embryon stellaire hydrostatique
se forme alors. On parle, & ce stade, de proto-étoile de Classe (. On se retrouve donc avec un
coeur proto-stellaire entouré d’'une large enveloppe de poussiére. C’est pendant cette étape
que l'étoile va acquérir la plus grande partie de sa masse, par accrétion de ’enveloppe sur
I’objet central. De puissants jets de matiére peuvent également s’échapper de la proto-étoile.
L’émission dans le submillimétrique est étendue mais piquée au centre, indiquant la présence
d’une enveloppe de poussiére de forme plus ou moins sphérique. La luminosité submillimé-
trique (qui caractérise I’émission de la poussiére de ’enveloppe) est plus grande que 0.005 fois
la luminosité bolométrique (liée & objet central), ce qui signifie que la masse de 1’enveloppe
est plus importante que celle de la proto-étoile.

Petit & petit, I’enveloppe s’amincit. Quand la masse de I’enveloppe devient inférieure a la
masse de 'objet central, la source devient une proto-étoile de Classe I. A ce stade, un disque
de poussiére est observable autour de 'objet central. Il est possible que ce disque commence
sa formation a I’étape de Classe 0, mais il n’a encore jamais été observé du fait de 1’épaisse
enveloppe 'entourant. Les objets de classe I sont également sources de flots de matiére, mais
ceux-ci sont bien moins collimatés et moins puissants que ceux de la Classe 0. La distribution
spectrale d’une proto-étoile de Classe I se caractérise par un excés infrarouge dii a la présence
du disque, par comparaison & une proto-étoile de Classe 0.

Quand l’enveloppe a totalement disparu, la proto-étoile est qualifiée de Classe IT ou T
Tauri classique. Le disque d’accrétion émet alors un fort rayonnement infrarouge, tandis que
le rayonnement visible provenant de 1’étoile finit par nous parvenir. Les objets de Classe 11
peuvent aussi posséder des jets de matiére mais moins massifs que lors des phases précédentes.
Le disque d’accrétion s’amenuise peu a peu, aboutissant & la formation de planétésimaux.
L’excés infrarouge di a I’émission du disque diminue et la distribution spectrale montre alors
principalement ’émission du corps noir de 1’étoile dans le visible. Ces objets que ’on appelle
T Tauri faibles font partie de la Classe I11.

En méme temps que se forment les planétes, ’objet central continue sa contraction jusqu’a
ce que sa température soit suffisamment élevée pour démarrer les réactions nucléaires en son
sein. Il appartient alors & la séquence principale. L’étoile entourée de ses planétes peut alors
présenter un aspect similaire & celui de notre Systéme Solaire. Il est important de noter que
les différentes phases décrites ici ne s’appliquent qu’aux étoiles de faible masse telle que notre
Soleil. Pour les étoiles massives, les mécanismes en jeu sont différents et encore mal compris
(cf Sect. 1.1.2).

Les étapes successives de la formation d’étoiles de type solaire détaillées ci-dessus sont
résumées en Figure 1.1. La classification des proto-étoiles selon I’évolution du spectre du
continuum a été mise en évidence par Adams et al. (1987) et André et al. (1993). Elle est
représentée en Figure 1.2.
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FIGURE 1.2 — Les quatre classes observationnelles du scénario de formation des étoiles de
faible masse (André 1994) : spectre du continuum (a gauche) et géométrie du systéme (au
milieu) au cours de la formation stellaire.

1.1.2 La formation d’étoiles massives

La formation d’étoiles massives est encore mal comprise. Néanmoins, les avis convergent
sur le fait qu’elle n’est pas une version a plus grande échelle de la formation d’étoiles de faible
masse (Zinnecker & Yorke 2007). Une proto-étoile est considérée comme massive a partir du
moment ol sa masse dépasse 8 M. Ce type de formation a lieu dans des nuages moléculaires
géants, c’est-a-dire présentant des densités de colonne de Hy de P'ordre de 10%3-10%* cm™2.
Les sources massives se forment plus généralement en amas, elles peuvent ensuite étre éjectées
hors de 'amas. Il semble néanmoins que dans certains cas, on ne puisse pas retrouver I’amas
d’origine, suggérant qu’elles puissent se former isolément (de Wit et al. 2005; Selier et al.
2011; Bestenlehner et al. 2011). Les sources massives en formation peuvent étre subdivisées
en plusieurs catégories :

e les nuages sombres infrarouges, appelés IRDCs pour InfraRed Dark Clouds qui ne
possédent pas encore de coeur en leur centre et sont donc encore froids,
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e les coeurs moléculaires chauds appelés hot cores qui se caractérisent par la présence
d’une chimie riche en molécules complexes organiques (cf Sect. 1.2.2),

o les régions HII hyper-compactes et ultra-compactes qui présentent des poches de gaz
ionisé da & la photo-évaporation des disques (pour les régions HII hyper-compactes) ou
a la photo-ionisation du cocon de poussiére et de gaz dans lequel elles sont nées (pour
les régions HII ultra-compactes),

e les régions HII compactes et classiques dans lequel le gaz est totalement ionisé, le plus
souvent par plusieurs sources, détruisant ainsi le nuage moléculaire parent. Ces sources
sont alors observables en infrarouge proche et en visible.

La séquence d’événements menant & la naissance d’étoiles massives semble étre la suivante
(Zinnecker & Yorke 2007) :

1. la phase de compression, qui correspond & la formation de coeurs ou filaments molé-
culaires denses, a 'intérieur du nuage moléculaire géant. Deux scénarios s’affrontent :
effondrement monolithique dans un cceur isolé (McKee & Tan 2003) versus accrétion
compétitive dans un proto-amas (Bonnell et al. 1997, 2001). Le premier suppose que
les cceurs sont des condensations moléculaires dans un quasi-équilibre supporté par la
turbulence qui ménent a la formation de proto-étoiles massives uniques ou multiples gra-
vitationnellement liées. La masse est supposée étre déterminée avant que le processus de
formation stellaire n’ait commencé. La compétition pour le matériel en effondrement a
seulement lieu entre des membres proches d’un systéme multiple. Le deuxiéme scénario
décrit la phase de compression comme transitoire en raison de mouvements aléatoires
dans le nuage auto-gravitant. La matiére qui va former 1’étoile peut venir de divers
endroits du nuage parental. Les proto-étoiles bougent relativement au gaz moléculaire.
Puisque de multiples sources sont souvent formées simultanément, chaque proto-étoile
est donc en compétition avec les autres pour le matériel moléculaire disponible.

2. la phase d’effondrement qui se passe de fagon non-homologue, c’est-a-dire que la
distribution relative de matiére change (densité uniforme au centre et gradient de densité
fort sur les bords; Larson 1969), contrairement & l'effondrement "inside-out" d’une
sphére singuliére isotherme décrit par Shu (1977) et qui est admis comme le meilleur
modéle de formation des proto-étoiles de faible masse,

3. la phase d’accrétion de la matiére des objets proto-stellaires. Contrairement aux proto-
étoiles de faible masse pour lesquelles ’accrétion s’arréte bien avant le démarrage des
réactions nucléaires, les sources massives en formation peuvent éventuellement briler
leur hydrogéne et développer des vents radiatifs alors qu’elles continuent d’accréter et
donc évoluer sur la séquence principale vers des états plus chauds et plus lumineux.

4. la destruction du nuage parental due aux vents, aux jets et au rayonnement UV
produits par les étoiles massives. Quand le nuage a totalement été dissipé, on a généra-
lement un amas d’étoiles OB ou une association OB mélée a des étoiles de masse plus
faibles.

Un scénario de collision stellaire peut aussi étre évoqué : des sources massives fusionneraient
entre elles, créant ainsi un objet encore plus massif. Mais il serait plutot rare et se limiterait
aux étoiles les plus massives des amas jeunes les plus riches (e.g. Zinnecker & Yorke 2007).
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1.2 LA CHIMIE ASSOCIEE A LA FORMATION STELLAIRE

1.2.1 La chimie du milieu interstellaire

La chimie du milieu interstellaire se caractérise par deux types de chimie : I’'une en phase
gazeuse et I'autre & la surface des grains, et qui bien évidemment interagissent entre elles.

Les réactions en phase gazeuse peuvent étre divisées en plusieurs catégories telles que :

e les réactions ion-molécule du type A + BT — C + DT ; elles sont trés souvent sans
barriére d’activation, et donc favorisées dans les milieux froids, permettant ainsi la
formation d’ions moléculaires de plus en plus complexes,

e la recombinaison dissociative, AT + e~ — C + D, qui produit une grande quantité
de molécules neutres grace a l'intéraction entre les ions précédemment formés et des
électrons libres,

e les réactions neutre-neutre du type A + B — C + D, treés efficaces dans les régions de
hautes températures telles que les régions de chocs, les régions de photodissociation et
les coeurs chauds des proto-étoiles ; elles peuvent aussi jouer un role a basse température
quand elles ont lieu entre radicaux libres ou entre un radical libre et une molécule non
saturée car elles n’ont généralement pas de barriére d’activation,

e 'association radiative, A + B — AB + hv, processus lent mais potentiellement efficace
si 'un des partenaires est trés abondant (He par exemple),

e la photodissociation du type AB + hy — A + B, mécanisme principal de destruction des
molécules dans les parties externes des nuages moléculaires soumises au rayonnement
ultraviolet,

e le détachement associatif, A= + B — AB + e™, impliqué dans la chimie des anions,

e les réactions de transfert de charge, At + B — A + BT,

La chimie a la surface des grains joue aussi un role trés important dans la chimie du
milieu interstellaire. De nombreuses molécules ne peuvent pas se former en phase gazeuse ou
alors en quantité insuffisante par comparaison aux observations. C’est notamment le cas de
I’hydrogéne moléculaire, Hy, pour lequel la surface du grain de poussiére va jouer le role de
catalyseur en permettant la rencontre entre deux atomes d’hydrogéne, ceux-ci étant particulié-
rement mobiles a la surface des grains. Dés que la molécule Hy est formée, elle est rapidement
éjectée dans la phase gazeuse. D’autres molécules plus complexes se forment aussi a la surface
des grains, comme le dioxyde de carbone (CO2) détecté dans les manteaux de glace des grains
(D’Hendecourt & Jourdain de Muizon 1989), ou bien comme le méthanol (CH3OH, Menten
et al. 1988), le sulfure d’hydrogeéne (HoS, Minh et al. 1989), etc, molécules pour lesquelles les
abondances observées dans la phase gazeuse ne peuvent pas étre reproduites par des modéles
ne prenant en compte que les processus en phase gazeuse.

La chimie & la surface des grains et la chimie en phase gazeuse interagissent ensemble par
des mécanismes d’adsorption et de désorption. Dans les milieux froids et denses, les molécules
(formées en phase gazeuse) et les atomes peuvent étre adsorbés sur les grains, c’est-a-dire se
coller a la surface des grains de poussiére formant ainsi un manteau autour du coeur silicaté
et carboné du grain. La disparition de la phase gazeuse de ces molécules/atomes s’appelle
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la déplétion. La déplétion est particuliérement marquée dans les coeurs pré-stellaires, ou la
température est de plus en plus froide et la densité de plus en plus grande vers le centre du
coeur. Dans ces objets, le monoxyde de carbone, CO, et le diazote, N9, vont disparaitre de la
phase gazeuse, pour se coller & la surface des grains. Nous verrons en Section 1.2.4.2, que la
déplétion du CO a l'intérieur des cceurs pré-stellaires va avoir une grande importance sur la
deutération des molécules. A la surface des grains, les molécules et/ou atomes peuvent réagir
entre eux pour former d’autres molécules. On peut citer, par exemple, I’hydrogénation du
CO qui peut mener a la formation du formaldéhyde, HoCO, et du méthanol, CH3OH (e.g.
Shalabiea & Greenberg 1994; Watanabe & Kouchi 2002).

Ces nouvelles molécules formées a la surface des grains peuvent alors étre libérées en
phase gazeuse par désorption. La désorption peut étre thermique (e.g., Fraser et al. 2001). Ce
mécanisme est trés important dans les coeurs des proto-étoiles ot la température est élevée
en leur centre. Dans ces coeurs chauds, les molécules complexes sont trés abondantes. On ne
sait pas vraiment si les molécules complexes observées sont formées directement & la surface
des grains et libérées en phase gazeuse ou si des molécules légérement moins complexes sont
désorbées et réagissent ensuite entre elles en phase gazeuse pour se complexifier davantage.
Les deux processus jouent siirement un réle. Le paragraphe suivant décrit plus en détail
ces ceeurs chauds que 'on appelle hot cores/hot corinos. La désorption peut aussi étre non
thermique. Si elle est causée par un photon UV, on parle de photo-désorption (e.g., Oberg
et al. 2009a,b). Elle a principalement lieu dans les régions externes des nuages moléculaires
ol le champ UV est important. Elle peut également étre induite par des rayons cosmiques
(e.g., Herbst & Cuppen 2006). Les molécules piégées a la surface des grains peuvent aussi
étre libérées en phase gazeuse dans les chocs créés par les jets moléculaires qui vont détruire
les grains. On parle de sputtering (processus par lequel les atomes et molécules présents a la
surface des grains sont éjectés des grains a la suite d’'un bombardement par des particules
énergétiques ; e.g., Pineau des Forets & Flower 1996).

1.2.2 Les hot cores et hot corinos

On qualifie de hot core un cceur de proto-étoile massive qui se caractérise par une chimie
riche en molécules organiques complexes telles que I'éther diméthylique, CH30OCH3s, 'acide
acétique, CH3COOH, le cyanure de méthyle, CH3CN, etc (e.g. Turner 1991). Ce type de ré-
gion se caractérise par une densité importante (n > 10% cm™3) et une température élevée (T
> 100 K) permettant la désorption des molécules composant les manteaux de glace des grains.
De grandes quantités d’eau sont aussi libérées dans ces coeurs chauds puisque la température
de sublimation de I'eau est de 100 K environ et que ’eau est un composant important des
glaces des manteaux de grains (cf Sect. 1.2.5.2).

On a longtemps pensé, en raison de la durée nécessaire pour convertir des molécules
de premiére génération en molécules complexes de seconde génération, que seules les proto-
étoiles massives pouvaient conduire & la formation de molécules organiques complexes, jus-
qu’a la découverte de gaz chaud dans la proto-étoile de type solaire IRAS 16293-2422 et a la
mise en évidence de sauts en abondance prononcés pour les molécules de HoO et HoCO au
centre de l’enveloppe proto-stellaire, comme observés dans les proto-étoiles massives (Cecca-
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relli et al. 2000a,b). Cependant, il a aussi été suggéré que cette augmentation d’abondance
pourrait étre due & une destruction partielle des manteaux de glace des grains dans les chocs
(Schoier et al. 2002). Pour confirmer la présence d’un analogue de hot core dans la proto-
étoile IRAS 16293-2422 il fallait donc démontrer la présence d’une chimie organique riche
au sein de cette source. Ce fut fait par Cazaux et al. (2003) avec la découverte d’acide
formique, HCOOH, d’acétaldéhyde, CH3CHO, de formiate de méthyle, CH3OCHO, d’éther
diméthylique, CH3OCHs, d’acide acétique, CH3COOH, de cyanure de méthyle, CH3CN, et
de cyanure d’éthyle, CoH5CN, gréace & des observations en direction de cet objet avec le téles-
cope de 30 m de 'TRAM. La présence de molécules complexes fut également mise en évidence
dans une autre proto-étoile de type solaire, NGC 1333 IRAS 4A (Bottinelli et al. 2004a).
L’origine de ’émission de ces molécules a été confirmée par des données interférométriques
en direction de ces deux sources qui montrent bien que I’émission est centrée sur les régions
internes chaudes de 'enveloppe proto-stellaire (Bottinelli et al. 2004b, 2005). Par analogie
avec les hot cores dans les sources massives, on parle de hot corinos pour les proto-étoiles de
faible masse. D’autres hot corinos ont ensuite été découverts dans les proto-étoiles de faible
masse NGC 1333 IRAS 4B et NGC 1333 IRAS 2A (Jgrgensen et al. 2005a; Sakai et al. 2006;
Bottinelli et al. 2007).

1.2.3 Les hydrocarbures et la chimie WCCC ( Warm Carbon Chain Che-
mastry)

1.2.3.1 La formation des hydrocarbures

Les hydrocarbures sont des espéces particuliérement intéressantes car abondantes dans le
milieu interstellaire et & la base d’une chimie trés riche. Cette abondance des hydrocarbures
peut s’expliquer en phase gazeuse par la capacité du carbone & former des espéces de plus en
plus complexes par des réactions ion-molécule qui peuvent étre de plusieurs types :

o des réactions de fixation (réaction d’un atome de carbone C avec de petits ions hydro-

carbures), par exemple : C + CH; — CQH; + H,

e des réactions d’insertion (réaction de I'ion C* avec des hydrocarbures neutres), par

exemple : CT + CHy — CoHJ +H,

e des réactions de condensation (réaction entre des ions hydrocarbures et des hydrocar-

bures neutres), par exemple : CH; + C4H — Cg,H§r + Ho.
Les processus d’hydrogénation (réactions de type CAT + Hy — HCA™ + H) sont aussi a
prendre en compte, puisque les réactions de fixation et d’insertion permettent de produire de
nombreux ions insaturés (i.e. comportant des liaisons multiples carbone-carbone). Toutefois
des énergies d’activation sont généralement nécessaires pour initier ces réactions. Une fois que
les ions les plus complexes sont formés, ces processus ne sont donc que peu efficaces avant
de devenir cinétiquement impossibles. Les recombinaisons électroniques permettent alors de
mener & la formation d’hydrocarbures neutres observés dans le milieu interstellaire. Des ré-
actions neutre-neutre sont également a considérer pour certains hydrocarbures (Turner et al.
2000). Tous ces différents mécanismes conduisent alors a la formation du réseau hydrocarbure
en phase gazeuse. Ce dernier est a l'origine de nombreuses molécules, telles que les cyano-
polyynes (HC3,4+1N) et des composés carbonylés (molécules présentant une double liaison
C=0). Il faut noter que les réactions de recombinaison électronique sont sensibles a la tem-
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pérature. Les coefficients des taux de réaction sont plus élevés a basse température, d’ou la
présence d’hydrocarbures dans les régions froides. Le cyclopropenylidene (c-C3Hsy) comme
d’autres radicaux : CoH, CN, etc, traceraient notamment les régions froides et peu denses
(van Dishoeck et al. 1995). Le méthane (CHy) joue aussi un rdle important dans la chimie
des hydrocarbures. Cette molécule est un important constituant des glaces qui se forme par
hydrogénation d’un atome de carbone 4 la surface des grains (Oberg et al. 2008). Le méthane
est ensuite désorbé dans les régions ot la température est supérieure & ~ 25 K. La libéra-
tion du méthane en phase gazeuse pourrait favoriser la formation du propyne (CH3CCH). I
semble néanmoins, d’aprés Aikawa et al. (2008), que le propyne soit plutét formé par une com-
binaison de réactions en phase gazeuse (qui conduisent & la formation de chaines carbonées
insaturées telles que C3H et C3Ha) et de réactions en surface des grains (qui les hydrogénent).
Le propyne, comme de nombreuses autres molécules organiques, serait donc ensuite libéré en
phase gazeuse par désorption thermique. Aprés la sublimation du CHy, une fraction réagit
avec C* pour former du CoH, précurseur dans la production de plus grands hydrocarbures
insaturés. Ce mécanisme peut aboutir a la régénération d’hydrocarbures dans les enveloppes
proto-stellaires et a un type particulier de chimie qualifice de WCCC (Warm Carbon Chain
Chemistry).

1.2.3.2 La chimie WCCC

La chimie WCCC a été mise en évidence, il y a quelques années, suite & la découverte
de nombreuses chaines carbonées dont du C4H, C4Hs, CsH, CgH et CgHs ainsi que de longs
cyanopolyynes (HCs;N, HC7N, HCgN) dans la proto-étoile de faible masse IRAS 043682557
située dans le nuage sombre L1527 (Sakai et al. 2007, 2008). La présence d’hydrocarbures
a ce stade est plutdt surprenante car I’abondance des hydrocarbures est connue pour étre
importante dans les cceurs pré-stellaires et décroitre au fur et & mesure de la formation stel-
laire. Or cette source se situe & un stade transitoire entre Classe 0 et Classe . La présence
importante de chaines carbonées dans L1527 pourrait s’expliquer par un temps d’effondre-
ment rapide pendant la phase pré-stellaire. Dans ces conditions, une partie des hydrocarbures
formés dans le coeur pré-stellaire auraient pu survivre. Cela semble ne pas étre suffisant pour
expliquer les abondances observées et nécessiterait d’impliquer un mécanisme de régénéra-
tion dans les régions plus chaudes de I’enveloppe aprés la sublimation du méthane piégé a la
surface des grains. Si le méthane présente une abondance supérieure a 1077, il peut alors étre
le destructeur principal du CT, formant ainsi les ions CQH:;r et CQH; , ce qui relancerait la
formation d’hydrocarbures a grande chaine (Aikawa et al. 2008; Hassel et al. 2008). En effet,
ces ions permettraient de former par recombinaison électronique du CoH et du CoHs. L’acé-
tyléne, CoHs, peut alors réagir avec CT pour former de plus grandes chaines. Une réaction
de condensation entre CoHs et CQH;; produit du C4H§r, qui par recombinaison dissociative
meéne & du C4H. Des réactions neutre-neutre entre CoHs et CN permettent de former HC3N.
Via ces réactions, des molécules & chaines carbonées variées sont formées efficacement dans
une région dense chauffée par la proto-étoile naissante. Les distributions spatiales des inten-
sités de transitions de CsHo, de CCH et de C4H traduisent également une augmentation de
leurs abondances au-dessus d’une température ~ 20-30 K, confirmant que ces molécules sont
bien régénérées suite a la sublimation du méthane (Sakai et al. 2010). La chimie WCCC' a
été détectée dans une autre proto-étoile de faible masse, IRAS 15398-3359, située dans la
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constellation du Loup (Sakai et al. 2009), avec la découverte de C4H, C4Hy, CH3CCH et
HCsN en direction de 'objet. Ces sources WCCC' se caractérisent aussi par une déficience
en molécules organiques complexes telles que celles découvertes dans les hot corinos. Deux
types de chimie semblent donc s’opposer dans les proto-étoiles de faible masse : une ou les
molécules organiques complexes saturées domineraient et une autre ot les chaines carbonées
(non-saturées) seraient particuliérement abondantes.

CO C
CO
H H
fele) H co prLr;c;r;at?ment Chimie de hot corino
CH,OH
(2) Long H CO CcO |:> & H,CO Molécules organiques complexes
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FIGURE 1.3 — Scénario possible pour expliquer la variation d’abondances des hydrocarbures
dans les proto-étoiles de faible masse. Le schéma (a) représente le scénario de phase sans
coeur longue qui favorise la conversion du carbone C en CO et par conséquent la chimie de
hot corino. Le schéma (b) représente le scénario de phase sans coeur courte qui ne permet
pas une conversion massive du carbone C en CO. Le carbone C est hydrogéné a la surface
des grains pour former du méthane, CHy. La désorption thermique du CHy4 présent en forte
abondance sur les grains permet alors de créer des hydrocarbures & longues chaines en phase
gazeuse : c’est la chimie WCCC. Schéma extrait de Sakai et al. (2009).

Une possible explication a cette variation de la composition chimique serait liée & 1’échelle
de temps de la phase pré-stellaire. En effet, la forme majeure du carbone change de C en
CO a travers des réactions en phase gazeuse dans les coeurs pré-stellaires en environ 10 ans.
Ceci est comparable ou plus long que le temps de chute libre (~ 4 x 10° ans). L’abondance
de C peut donc étre trés importante dans les derniéres étapes de la phase sans coeur, si
le temps d’effondrement est rapide. Les atomes de carbone peuvent alors dépléter sur les
grains avant d’avoir été transformés en CO. Dans ce cas, le CHy est efficacement produit
sur les grains par hydrogénation du carbone, ce qui peut mener a une chimie WCCC aprés
sa désorption. Les chaines carbonées produites dans la phase pré-stellaire pourraient aussi
survivre dans le cas d'un effondrement rapide, ce qui expliquerait une distribution spatiale
étendue des hydrocarbures (Sakai et al. 2010). D’un autre coté, la situation est différente
si la phase pré-stellaire est plus longue que le temps de chute libre. En effet, dans le cas
d’un effondrement lent, le carbone atomique est en grande partie converti en CO dans la
phase gazeuse. Le CO dépléte alors sur les grains en plus grande quantité que le carbone
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atomique. Le méthanol et le formaldéhyde sont alors formés abondamment par hydrogénation
du CO, tandis que le méthane est peu produit du fait de la déficience en C sur les grains. Les
molécules résultantes HoCO et CH3OH peuvent alors contribuer a la production de molécules
organiques plus complexes comme le HCOOCH3, menant & une chimie de hot corino. Ces
deux scénarios sont représentés schématiquement en Figure 1.3. Le type de chimie étant lié
au temps d’effondrement, des sources présentant une chimie intermédiaire devraient donc
exister.

1.2.4 La deutération
1.2.4.1 Le deutérium

Le deutérium (symbolisé par D) est un isotope de I’hydrogeéne. Il se caractérise par la
présence d’un neutron, en plus du proton et de ’électron qui constituent I’atome d’hydrogéne.
Il s’est formé, en méme temps que ’hydrogéne, I’hélium, le lithium et le béryllium, lors de la
nucléosynthése primordiale, dans les premiers instants de I’Univers qui ont suivi le Big-Bang.
C’est un élément facilement détruit & haute température uniquement. Sa disparition s’est
donc arrétée au moment de ’expansion de I’Univers et donc de son refroidissement. Depuis,
le deutérium est détruit de maniére continue en raison des réactions nucléaires a 'intérieur
des étoiles. La réaction nucléaire principale causant sa disparition est la réaction entre un
proton et le deutérium pour former du ®He. Cette diminution de I'abondance de deutérium
est appelée phénoméne d’astration. Il n’existe pas de processus de formation du deutérium en
dehors de la nucléosynthése primordiale. Cet atome est par conséquent représentatif du taux
d’expansion de I’Univers et un outil clé pour contraindre les conditions physiques des premiers
instants de ’Univers et donc la densité baryonique (c’est-a-dire la densité de baryons, dont les
représentants les plus connus sont le proton et le neutron). L’abondance du deutérium a été
mesurée dans plusieurs QSOs (Quasi Stellar Objects), des noyaux de galaxie actifs situés a de
trés grandes distances. Les abondances mesurées (~ 2.82 x 107°; Pettini et al. 2008) sont
donc trés proches de la valeur primordiale. Dans le milieu interstellaire local, ’abondance de
deutérium est d’environ 1.5 x 107°, mais de grandes variations sont observées a plus grande
distance (Linsky et al. 2006).

1.2.4.2 Le fractionnement en deutérium

La variation de 'abondance de deutérium pourrait s’expliquer par la présence de nuages
denses et froids, sur la ligne de visée, ol un fractionnement chimique forcerait le deutérium a
se stabiliser dans des molécules lourdes (Phillips & Vastel 2003; Bell et al. 2011). Le fraction-
nement chimique se définit par une augmentation du rapport isotopique d’une molécule (ici
XD/XH) comparativement au rapport isotopique cosmique (D/H). Ce fractionnement s’ex-
plique par des différences des énergies de vibration de point 0. Ces différences sont négligeables
dans notre milieu mais deviennent importantes & trés basse température et notamment dans
les coeurs froids.

Dans les nuages moléculaires, ’hydrogeéne et le deutérium sont principalement sous forme
de Hy et HD respectivement !. Le rapport HD/Hy devrait donc suivre a priori le rapport

1. Par mesure de simplification, la séparation ortho/para de molécules telles que Hz et HoDT n’est pas
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FIGURE 1.4 — Diagramme d’énergie potentielle des espéces Hy, HD et Ds. La figure n’est pas
a Péchelle.

D/H. Or, en raison de différences des énergies de vibration du point zéro (cf Fig. 1.4), la
production de HD est favorisée par rapport & Ho. En effet, le deutérium disparait de la phase
atomique a travers I’échange de charge avec H™ pour former du D*. Celui-ci réagit alors avec
H, pour former HD. Le HD résultant peut alors former du Dy en réagissant avec DT :

H" +D+— H+D* (1.1)
Dt +Hy — HD+ H' + AE; (1.2)
DT +HD — Dy + HT + AE; (1.3)

Les deux derniéres réactions sont exothermiques. Les énergies AE; et AEs correspondent a
la différence entre les énergies du point zéro des produits et des réactants. Elles sont repré-
sentées en Figure 1.4.

Le deutérium est ensuite extrait hors de la molécule HD via trois principales réactions
ion-molécule :

Hj + HD — HyD™' + Hs + AE; (1.4)
CHj + HD — CHyD™ + Hy + AE4 (1.5)
CoHy + HD — CoHD™ + Hy + AEs (1.6)

ou AE3/k ~ 230 K, AE4/k ~ 375 K et AE5/k ~ 550 K, pour une température de 10 K. Les
réactions inverses ne sont guére efficaces dans les nuages froids et denses ou la température
est négligeable par rapport aux AE, malgré la forte abondance de Hy. Le fractionnement de
Iion HoD™ devient non-négligeable dans les régions froides du milieu interstellaire.

considérée ici. Nous sommes cependant bien conscients que la prise en compte des états ortho et para de Hs
peut avoir un effet non négligeable sur certaines réactions inverses (1.4, 1.13 et 1.14).
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Comme expliqué en Section 1.2.1, les coeurs pré-stellaires se caractérisent par une forte
déplétion de CO et Na. La disparition de ces deux molécules entraine une modification de la
chimie dans les régions ot le CO a disparu de la phase gazeuse. En effet, le CO est le principal
destructeur de l'ion H; a travers la réaction :

CO + Hf — HCO™ + H, (1.7)
De méme, on a aussi la réaction entre CO et HoD™ :

CO + Hy,DT™ — DCO™' + Hy
— HCO™ + HD

No peut aussi détruire Hg,f et HoDT :

Ny +Hi — NoH' + Hy (1.10)
Ny +H,DT — NyDT + H, (1.11)
— NH7 + HD (1.12)

Du fait de la disparition des espéces CO et No de la phase gazeuse, 'ion ng n’est plus
détruit ni par le CO ni par le Ny et devient particuliérement abondant au centre. En raison
des températures froides qui régnent au sein des coeurs pré-stellaires, le fractionnement en
deutérium permet alors une augmentation de la production de I'ion HoD™ grace a la réaction
1.4. 11 peut alors réagir avec HD pour former du DoH™ puis du D; :

HoD™ 4+ HD — DoH' + Hy 4 AEg (1.13)
DoH + HD — D + Hy + AE; (1.14)

ot AEg/k ~ 180 K et AE7/k ~ 230 K sont les énergies libérées par les réactions exother-
miques. L’abondance des ions HoDT et DoH™ serait comparable dans les coeurs pré-stellaires
(Vastel et al. 2004), confirmant la nécessité de prendre en compte les réactions 1.13 et 1.14
dans les modéles de chimie de cceurs froids. Ces modéles prédisent d’ailleurs que D; peut
étre l'ion le plus abondant et que le rapport D/H est supérieur a 0.1 (soit ~ 4 ordres de
grandeur au-dessus de la valeur du milieu interstellaire local ; Walmsley et al. 2004). 11 faut
noter que, malgré la disparition du CO, les espéces HCO™ et DCO™ sont trés abondantes
au centre des cceurs pré-stellaires du fait des fortes abondances des ions H; et HoD™T, via les
réactions 1.8 et 1.9 (Caselli et al. 2002; Vastel et al. 2006). Les coeurs pré-stellaires montrent
aussi de fortes abondances de NoH™ et NoD ™. En effet, le CO est le principal destructeur de
I'ion NoH™ selon la réaction :

NoH' + CO — HCO™ + Ny (1.15)

Or le CO ayant disparu de la phase gazeuse, NoHT peut survivre a de plus fortes densi-
tés (n(Ha) ~ 105 cm™3) que le CO (n(Hy) ~ 10° cm™3). Dans ces conditions, HoD* et Ny
peuvent réagir ensemble pour former NoD™ (réaction 1.11). La Figure 1.5 montre le réseau
des principales réactions impliquant 1’ion H;)r et ses formes deutérées.
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FI1GURE 1.5 — Principales réactions impliquant 1’ion H:,f et ses formes deutérées. Lorsque CO
et No déplétent, les réactions dominantes sont indiquées par des fléches en gras. e~ et gr™

représentent les électrons et grains négativement chargés respectivement. Figure extraite de
Pagani et al. (2009).
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FIGURE 1.6 — Processus de fractionnement en phase gazeuse et & la surface des grains. Les
molécules deutérées piégées sur les grains sont relachées en phase gazeuse lorsqu’une étoile
en formation proche réchauffe I’environnement et sublime les molécules.
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Ce fractionnement chimique en deutérium se répercute aussi sur la chimie a la surface des
grains a travers le rapport D/H du gaz accrété. Par conséquent, la deutération des molécules
qui se forment a la surface des grains est la plus importante 1a ot le rapport D/H du gaz est le
plus élevé et donc 1a ou la température est la plus froide. Les molécules deutérées formées a la
surface des grains ainsi que celles formées en phase gazeuse puis déplétées sur les grains sont
alors libérées en phase gazeuse, par désorption thermique, quand le cceur de la proto-étoile
apparait et chauffe les régions internes de 'enveloppe, c’est-a-dire au stade de Classe 0 (cf
Fig. 1.6). Les molécules deutérées observées dans les proto-étoiles de faible masse sont donc
un héritage de la phase pré-stellaire.

Les différents mécanismes évoqués ici permettent donc d’expliquer les abondances re-
lativement élevées des molécules deutérées découvertes dans le milieu interstellaire compa-
rativement & leurs homologues non deutérés. La premiére molécule deutérée, DCN, a été
découverte dans le nuage d’Orion en 1973 (Jefferts et al. 1973; Wilson et al. 1973). A partir
de ce moment, s’enchainent les découvertes de nombreuses molécules mono-deutérées : HD,
HDO, DCO™, DNC, NHyD, HDCO, etc. Une étape importante a ensuite été franchie avec
la détection de la premiére molécule doublement deutérée, DoCO, dans Orion (Turner 1990).
Son fractionnement en deutérium (DyCO/HoCO ~ 2.9 x 1073) a été attribué a une chimie
active a la surface des grains. La découverte de DoCO dans une proto-étoile de faible masse,
IRAS 16293-2422, avec un rapport DoCO/H2CO particuliérement élevé, ~ 5 % (Ceccarelli
et al. 1998; Loinard et al. 2000) va alors motiver la recherche de nouvelles molécules multi-
deutérées. Deux molécules triplement deutérées ont méme été détectées : ND3 (Lis et al.
2002b; van der Tak et al. 2002) et CD3OH (Parise et al. 2004), avec un rapport D/H d’envi-
ron 1073 pour 'ammoniac et 1072 pour le méthanol, soit environ 11-12 ordres de grandeur
au-dessus du rapport D/H observé dans le milieu interstellaire local (~ 1.5 x 107°) . Les
différentes molécules deutérées détectées dans le milieu interstellaire sont présentées en Table
1.1. La Section suivante s’attardera plus en détail sur la deutération de I’eau, théme central
de cette these.

TABLE 1.1 — Liste des molécules deutérées détectées dans le milieu interstellaire.

Molécules Molécules Molécules
mono-deutérées doublement deutérées | triplement deutérées
HD Hy,DT  CH30D DoHT CHD,OH NDj
OD HDO  CH:DOH D,O CH,DCCD CD30OH

ND NH;D CH3CCD NHD, CHD,CCH
HDS HDCS CHy;DCCH | Da2S D,CO

ccb  C,D  HDCO D,CS
DNC DCN  CH,DCN
DC3N  DC3N

N,D*  DCO™*
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1.2.5 L’eau et ses isotopes
1.2.5.1 L’omniprésence de ’eau

L’eau est une des molécules les plus intéressantes du milieu interstellaire en raison du
role qu’elle a joué dans 'apparition de la Vie sur Terre. Elle peut, par ailleurs, jouer un réle
important dans le processus de formation stellaire via le refroidissement du gaz chaud. C’est
aussi une molécule-clé du réseau chimique de 'oxygéne, que ce soit en phase gazeuse ou & la
surface des grains.

En plus d’étre trés abondante sur Terre, 'eau est omniprésente dans le milieu inter-
stellaire : jets moléculaires, nuages moléculaires, hot cores, coeurs denses, disques proto-
planétaires, etc. L’eau a été détectée pour la premiére fois en direction d’Orion en 1969
grace a 'observation d’une raie maser a 1.35 cm (Cheung et al. 1969). Les raies masers étant
non-thermales, il est impossible de déterminer une abondance & partir de la mesure de leur
émission. Il faudra attendre le Kuiper Airborne Observatory et plus particuliérement le satel-
lite ISO (Infrared Space Observatory) pour pouvoir observer les raies rotationnelles de HyO,
pour lesquelles il est nécessaire de s’affranchir de I’atmosphére terrestre. Plusieurs satellites
dont Spitzer, SWAS (Submillimeter Wave Astronomy Satellite) et ODIN seront ensuite en-
voyés dans ’espace pour étudier plus en détail cette molécule, jusqu’a ’envoi plus récent de
I’Observatoire Spatial Herschel (cf Sect. 1.3) qui, grace notamment & son instrument HIFI
(cf Sect. 1.3.2), permet d’observer de nombreuses transitions de 'eau dont les trois fonda-
mentales & 557, 1113 et 1670 GHz. Ces différents télescopes spatiaux ont permis de montrer
que I’abondance de I’eau varie énormément d’un objet a 'autre. A I'intérieur des cceurs pré-
stellaires, I'abondance de ’eau en phase gazeuse est faible, inférieure 4 1078 (Bergin & Snell
2002; Caselli et al. 2010), tandis qu’elle peut atteindre des valeurs bien plus élevées dans le
gaz des jets moléculaires de proto-étoiles (~107°-107*; Liseau et al. 1996; Lefloch et al. 2010;
Kristensen et al. 2010). En phase solide, I’eau est un important constituant des manteaux de
glace des grains ot elle peut présenter des abondances allant jusqu’a 10~ (e.g., Pontoppidan
et al. 2004).

1.2.5.2 Les mécanismes de formation de 1’eau

L’eau peut se former & la fois en phase gazeuse et a la surface des grains. La Figure 1.7
résume les différents mécanismes & 'oeuvre pour former de 1’eau.

En phase gazeuse, la formation de I’eau peut résulter de réactions ion-molécule menant a
la formation de I'ion H3O™, qui peut alors se recombiner dissociativement pour former HoO
(e.g., Bates 1986; Rodgers & Charnley 2002). Ces mécanismes ont notamment lieu dans les
nuages diffus. L’eau peut également étre produite en phase gazeuse grace a la réaction hau-
tement endothermique O + Hy — OH -+ H suivie par la réaction entre OH et Ha (Wagner
& Graff 1987; Hollenbach & McKee 1989; Atkinson et al. 2004). Du fait de la haute endo-
thermicité de cette premiére réaction, ce mécanisme est typique de milieux présentant de trés
hautes températures comme les régions de chocs et les coeurs chauds de proto-étoiles massives.

Dans les régions froides et denses, le mécanisme principal de formation de l'eau a lieu
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a la surface des grains, grace a une série de réactions impliquant des atomes d’oxygéne et
d’hydrogéne ayant accrété (e.g., Tielens & Hagen 1982). De plus en plus d’expériences de
laboratoire sont menées pour déterminer l'efficacité des réactions impliquant O, Oy et O3
(e.g., Mokrane et al. 2009; Dulieu et al. 2010; Cuppen et al. 2010). Comme expliqué en 1.2.1,
les molécules d’eau piégées a la surface des grains sont rapidement libérées en phase gazeuse
dés que la température du milieu est suffisamment élevée pour les sublimer (~ 100 K ; Fraser
et al. 2001), augmentant ainsi ’abondance gazeuse de 1’eau dans les régions internes chaudes
de I'enveloppe proto-stellaire (Ceccarelli et al. 1996, 1999, 2000a). Le sputtering créé par les
chocs peut aussi libérer les molécules d’eau piégées dans les grains.

High-T
Chemistry

Ton—molecule
Chemistry

Surface
Chemistry

nf |

.......................................................................

FIGURE 1.7 — Principales réactions en phase gazeuse et a la surface des grains menant a la
formation de I’eau. Trois régimes différents peuvent étre distingués : chimie ion-molécule en
phase gazeuse a faible température, chimie neutre-neutre & haute température et chimie a la
surface des grains (Ioppolo et al. 2010). Schéma extrait de van Dishoeck et al. (2011).
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1.2.5.3 Le rapport ortho/para de I’eau

La molécule d’eau, HoO, présente, en raison d’une différence de spin nucléaire total (I),
deux formes différentes : ortho-HyO (=1, K,+ K. impair) et para-HoO (I=0, K,+ K, pair).
Les transitions entre ces deux formes sont interdites et on peut donc considérer ces deux
formes comme deux molécules différentes. A 1’équilibre, le rapport d’abondance de la forme
ortho sur la forme para est de 3 & haute température (2 30 K) et diminue vers les températures
plus basses (cf Fig. 1.8). Il se calcule comme le rapport de la fonction de partition de la forme
ortho (sommation sur tous les niveaux ortho) sur celle de la forme para (sommation sur tous
les niveaux para) :

No Zgo eXp(_Eo/kT)
ny Y gpexp(—Ey/kT)

avec n,/n, le rapport de la densité de la forme ortho sur celle de la forme para, k la constante

(1.16)

de Boltzmann et 7' la température. E, et F, sont les énergies des niveaux des formes ortho et
para. g, et g, correspondent aux poids statistiques des formes ortho et para. Pour I'eau, si J est
le moment cinétique total d'un niveau, g, = 3(2J + 1) et g, = 2J + 1. Pour des températures
élevées, le rapport d’abondance est équivalent au rapport des poids statistiques, soit 3 pour
la molécule d’eau.
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FIGURE 1.8 — Variation du rapport ortho/para de I’eau a 1’équilibre en fonction de la tem-
pérature.

L’étude du rapport ortho/para présente un intérét non négligeable car il peut garder la
mémoire de la formation de la molécule. Supposons que la molécule d’eau soit détectée dans
un choc avec un rapport ortho/para inférieur a 2. Les températures dans les chocs étant trés
élevées, le rapport ortho/para serait, a I’équilibre, de 3 si 'eau s’était formée au moment du
choc. Mais si ’eau s’est formée a la surface de grains froids, I’énergie générée par la réaction
chimique est partagée avec le grain et les molécules d’eau devraient s’équilibrer & un rapport
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ortho/para qui refléte la température du grain. Au moment de son entrée en phase gazeuse via
sputtering suite au choc, le rapport ortho/para garderait alors la mémoire de la température
du grain a laquelle s’est formée I'eau. Un mélange entre formation en phase gazeuse dans le
choc et sputtering ne peut pas étre exclu et donc une mesure de rapport ortho/para inférieur
a 3 représenterait une limite supérieure du rapport ortho/para de la glace d’eau contenue
dans les manteaux des grains. Des conversions ortho-para peuvent néanmoins avoir lieu via
une collision avec un proton ou un ion Hj menant & un échange de protons (Flower et al.
2006; Lis et al. 2010). Au bout d'un temps suffisamment long (qui dépend de ’abondance
en ions et de la densité du milieu), le rapport ortho/para peut alors étre modifi¢ jusqu’a
atteindre I’équilibre avec la température du gaz.

Le rapport ortho/para de I’eau a pu étre déterminé pour la premiére fois avec I'instrument
HIFI d’Herschel dans des nuages diffus situés sur la ligne de visée de deux régions de formation
stellaire massives SgrB2 et W31C (Lis et al. 2010). Il est de 2.35 & 0.35 en direction de SgrB2 a
des vitesses correspondant & I’anneau moléculaire en expansion. Cela suggére une formation
de l'eau a la surface des grains & une température d’environ 27 K ou bien une relaxation
en phase gazeuse jusqu’a un équilibre avec la température du gaz des nuages diffus (T ~
30 K). Le rapport ortho/para est un peu plus élevé sur la ligne de visée de W31C avec
une valeur de 2.8 £+ 0.2, compatible avec la valeur & ’équilibre & haute température, 3:1. Il a
aussi été déterminé dans plusieurs cométes. Les températures de spin nucléaire (températures
correspondant aux rapports ortho/para observés a I’équilibre) déduites étaient de I'ordre de
30 K (Bonev et al. 2007), proche de la valeur mesurée en direction de SgrB2. La similarité des
rapports ortho/para de 1’eau déterminés dans les différentes cométes étudiées montre que les
températures de spin ne varient pas avec la distance héliocentrique de la cométe (pas d’effet
dt au changement de température du gaz ou de la surface), ne varient pas avec la production
de gaz de la cométe et ne dépendent pas de I'histoire dynamique de la cométe (pas d’effet
dépendant de l'origine de la cométe et de la température interne de son noyau).

1.2.5.4 L’eau deutérée

L’eau deutérée, HDO, est supposée se former de maniére similaire & I'eau. Comme ex-
pliqué précédemment, en raison des différences d’énergie de vibration de point 0, le rapport
HDO/HO0 sera élevé si I'eau est formée & basse température, comme c’est le cas a la surface
des grains, tandis qu’il sera faible si I'eau est formée & haute température comme dans les
hot cores ou les régions de photo-dissociation. La différence d’énergie de vibration de point 0
entre HDO et HoO est de 886 K (Hewitt et al. 2005).

Les régions de formation stellaire massives :

L’eau deutérée a été détectée pour la premiére fois en 1975 dans Orion KL (Turner et al.
1975). C’est la troisiéme molécule deutérée découverte dans le milieu interstellaire aprés DCN
et HD. Néanmoins, a cette époque, le fractionnement de I’eau ne pouvait pas étre déterminé
puisque 'isotope principal de 'eau (& 'exception des raies masers) n’est pas observable depuis
le sol du fait de la grande quantité d’eau dans ’atmosphére. Les premiéres estimations de
rapport HDO/H,O ont été réalisées en utilisant des observations sol de lisotope Ho'®O de
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I'eau (Jacq et al. 1988, 1990). Les rapports isotopiques trouvés sont compris entre 3 et 6 x
10~% (Jacq et al. 1990). Des valeurs similaires sont obtenues par Gensheimer et al. (1996) et
Helmich et al. (1996), suggérant une formation de ’eau a la surface des grains. De maniére
générale, dans les hot cores, le rapport HDO/HO est inférieur ou égal a ~1073. Il semble
cependant que, dans Orion, des valeurs plus élevées (~1072) aient été mesurées (Persson
et al. 2007; Bergin et al. 2010). On notera que Bergin et al. (2010) ont estimé le rapport
HDO/H>O a partir de la détection du trés rare isotope HD'®O, observé pour la premiére fois
avec l'instrument HIFI d’Herschel.

Les proto-étoiles de faible masse :

L’étude de la deutération dans les proto-étoiles de faible masse a commencé bien plus
tard, aprés la découverte que des molécules deutérées pouvaient étre présentes en abondance
dans ces environnements (Ceccarelli et al. 1998). Contrairement aux sources massives, les
rapports HDO/H2O déduits semblent trés variables. Dans la premiére source a étre étudiée,
IRAS 16293-2422, Stark et al. (2004) trouvent un rapport HDO/H20 dans les parties internes
de 'enveloppe de quelques 0.01% tandis que Parise et al. (2005) concluent sur un fraction-
nement de ~ 3%. Cette différence s’explique par le fait que Stark et al. (2004) n’ont pas fait
I’hypothése d’une désorption thermique au centre de la proto-étoile. Dans le hot corino de la
source NGC 1333 IRAS 4B, Jorgensen & van Dishoeck (2010a) obtiennent une limite supé-
rieure de 0.06%. Enfin dans la proto-étoile NGC 1333 IRAS 2A, Liu et al. (2011) trouvent une
limite inférieure de 1%. Les Sections 3.4.1 et 3.4.3 décrivent plus précisément les méthodes
utilisées dans ces études. Le nombre de raies prises en compte et les modéles utilisés peuvent
en effet mener & des résultats assez incertains. L’eau lourde, D2O, a été détectée par Butner
et al. (2007) pour la premiére fois via la transition fondamentale de para-D2O a 317 GHz, en
direction de la source IRAS 16293-2422. Les rapports isotopiques obtenus dans le hot corino
sont de ~ 1.7 x 1073 pour DoO/HDO et de ~ 5 x 1075 pour D2O/H50.

L’eau deutérée a aussi été cherchée dans les glaces des grains en direction de jeunes proto-
étoiles massives et de masse intermédiaire (Dartois et al. 2003) et de proto-étoiles de faible
masse (Parise et al. 2003). Le rapport HDO/H20 des glaces a été estimé via des observations
de bandes d’élongation de O-H et O-D. Seules des limites supérieures ont été déterminées.
Elles sont < 0.4 — 1% en direction des proto-étoiles massives et de masse intermédiaire (Dartois
et al. 2003) et < 0.5 — 2% dans les proto-étoiles de Classe I (les sources de Classe 0 ne sont pas
assez brillantes dans 'infrarouge proche; Parise et al. 2003). Il semble, par ailleurs, difficile
de pouvoir atteindre des limites inférieures plus basses.

1.2.5.5 L’origine de ’eau des océans terrestres

L’origine de I'’eau sur Terre est un sujet qui fait particuliérement débat. La similarité entre
la composition de la Terre et celle d'un certain type de météorites, les chondrites enstatites,
suggére une proto-Terre particuliérement séche au départ. Les chondrites font partie des mé-
téorites les plus primitives. Elles sont issues d’astéroides trop petits pour étre différenciés
et gardent donc la mémoire des débuts de la formation du Systéme Solaire. Les chondrites
enstatites sont particuliérement séches et viennent essentiellement de la partie interne de la
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ceinture d’astéroides (~ 2 UA). La Terre étant séche a son début, il a fallu que de I'eau soit
apportée par la suite afin de constituer les océans et de permettre 'apparition de la Vie.
Plusieurs hypothéses s’affrontent dont I'accrétion locale et les impacts de cométes et d’asté-
roides. Dans le premier scénario, la Terre aurait accrété a la fin de sa formation, des embryons
planétaires provenant de la ceinture externe d’astéroides (2.5-4 UA) et avec une composition
similaire aux chondrites carbonées, météorites riches en eau. La deuxiéme hypothése suggére
un apport d’eau par des cométes ou des astéroides lors de grands bombardements. Les co-
meétes, en plus de I'eau, pourraient aussi avoir apporté des molécules prébiotiques qui, une
fois en contact avec ’eau liquide des océans, auraient trouvé un milieu propice & leur évolution.

La deutération dans les cométes et les météorites de 1’eau fait donc I'objet d’un grand
intérét. En effet, en comparant le rapport HDO/H20O de ces corps avec celui de I'eau des
océans terrestres pour laquelle le VSMOW (Vienna Standard Mean Ocean Water) est de
(1.558 4 0.001) x 10~* (Lecuyer et al. 1998), on peut conclure sur les sources potentielles
d’apport d’eau sur Terre. Six mesures du fractionnement en deutérium de 'eau ont été réali-
sées en direction de six cométes du nuage de Oort : Halley (Eberhardt et al. 1995), Hyakutake
(Bockelée-Morvan et al. 1998), Hale-Bopp (Meier et al. 1998), 2002 T7 (Hutsemékers et al.
2008), Tuttle (Villanueva et al. 2009) et Ikeya-Zhang (Janini & Gibb 2010), avec une valeur
moyenne de (2.96 & 0.25) x 1074, soit deux fois plus que le rapport HDO/H,O des océans
terrestres. Le rapport D/H mesuré dans des chondrites carbonées CI est, par contre, en total
accord avec la valeur VSMOW, suggérant ainsi que les astéroides constitueraient le principal
réservoir de ’eau sur Terre et non pas les cométes (Morbidelli et al. 2000).

Plus récemment, des observations Herschel /HIFI ont cependant relancé I'hypothése de
Porigine cométaire de I'eau terrestre avec la mesure du rapport HDO/H2O dans une cométe
de la famille de Jupiter, Hartley 2. Ce type de cométes ne provient pas du nuage de Oort
comme les autres cométes étudiées mais de la ceinture de Kuiper. La ceinture de Kuiper se
situe au-dela de l'orbite de Neptune, entre 30 et 50 UA, tandis que le nuage de Oort se situe
au-dela de 5000 AU (cf Fig. 1.9). Le rapport D/H mesuré dans cette catégorie de cométes est
de (1.61 £ 0.24) x 10~* et donc en total accord avec la valeur des océans terrestres (Hartogh
et al. 2011). Les cométes de la ceinture de Kuiper pourrait donc constituer un réservoir non
négligeable de 1'eau des océans terrestres. La Figure 1.10 représente le fractionnement en
deutérium mesuré dans les cométes comparativement & la valeur des océans terrestres et a la
valeur D/H de la nébuleuse solaire.

Si les cométes ont vraiment participé a I’'apport de ’eau sur Terre, il est important de
comprendre comment l'eau a évolué depuis la formation du coeur pré-stellaire jusqu’a la
formation du disque proto-planétaire & partir duquel se forment les planétes et les cométes.
Ce rapport était-il prédéfini au tout début de la formation stellaire et conservé jusque dans les
comeétes et puis sur Terre ou a-t-il subi des modifications au cours de la formation stellaire ?
Cette thése a notamment pour objectif de fournir des réponses a cette question travers I’étude
du rapport HDO/H20O dans plusieurs proto-étoiles de Classe 0, potentiels futurs Soleils. La
grande qualité des données de l'instrument HIFI du satellite Herschel a notamment permis
de contraindre plus précisément le fractionnement en deutérium dans ces sources. Ce satellite
est décrit dans la Section suivante.
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FIGURE 1.9 — Situation des deux principaux réservoirs de cométes : la ceinture de Kuiper et
le nuage de Oort, par rapport au Systéme Solaire.
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FIGURE 1.10 — Rapports D/H dans le Systéme Solaire. Le rapport HDO/H0O mesuré dans
six cométes du nuage de Oort (symboles oranges) est deux fois supérieur a celui des océans
terrestres. Ce dernier est par contre en total accord avec celui mesuré dans des chondrites
carbonées CI (symbole vert) et dans la cométe de la famille de Jupiter Hartley 2 (symbole
violet). Les symboles noirs correspondent a la mesure du rapport HD /Hy dans les atmosphéres
des planétes gazeuses : Jupiter (J), Saturne (S), Uranus (U) et Neptune (N). Les atmosphéres
de Neptune et Uranus ont été enrichies en deutérium en se mélangeant avec des glaces proto-
planétaires riches en D. Le symbole bleu ciel fait référence a la valeur du rapport HDO/H5O
dans la lune de Saturne, Encelade. Figure extraite de Hartogh et al. (2011).
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1.3 L’OBSERVATOIRE SPATIAL HERSCHEL

1.3.1 L’Observatoire Spatial Herschel

L’Observatoire Spatial Herschel, représenté sur la Figure 1.11, a été lancé avec succés
depuis Kourou le 14 mai 2009, en méme temps que le satellite Planck congu pour étudier le
fond diffus cosmologique. Il a été nommé ainsi en ’honneur de 'astronome William Herschel
qui a découvert le rayonnement infrarouge en 1800. Il est arrivé au point L2 de Lagrange, un
point d’équilibre situé & 1,5 millions de km de la Terre et a 'opposé du Soleil par rapport a
la Terre sur l’axe Soleil-Terre (cf Fig. 1.12), environ un mois plus tard. L’arrivée des données
Herschel coincide donc avec le début de cette thése.

Ce télescope de type Cassegrain est doté d’un miroir primaire de 3.5 m de diamétre, ce
qui en fait le plus grand construit a ce jour pour l'astronomie spatiale. Il mesure 7.5 m de
hauteur et 4.3 m de largeur et pesait & son décollage environ 3.3 tonnes. A son bord, sont
embarqués trois instruments représentés en Figure 1.13 :

e le spectrométre a trés haute résolution spectrale HIFI (Heterodyne Instrument for the

Far-Infrared, 157-625 pm) qui a pour but I’étude de la chimie du milieu interstellaire
(cf Fig. 1.14),

e le spectro-imageur PACS (Photodetector Array Camera & Spectrometer, 57-210 pm)
destiné & cartographier I’émission infrarouge de la poussiére,

e le spectro-imageur SPIRE (Spectral & Photometric Imaging REceiver, 200-670 pm) qui
remplit les mémes fonctions que PACS mais & de plus grandes longueurs d’onde dans
I'infrarouge submillimétrique.

Le satellite Herschel est équipé d’un cryostat contenant 2400 litres d’hélium liquide permet-
tant de refroidir les éléments du télescope et ainsi de réduire leur émission infrarouge. A ce
jour, les tests de cryogénie prédisent une durée de vie de ’observatoire jusqu’a février 2013.
Ma thése s’appuyant essentiellement sur des observations de I'instrument focal HIFI, seul le
spectrométre HIFT sera décrit par la suite.

1.3.2 L’instrument HIFI

HIFT est un spectrométre & trés haute résolution spectrale, congu pour observer des si-
gnaux de fréquences comprises entre 480 et 1250 GHz et entre 1412 et 1910 GHz. Ces gammes
spectrales sont séparées en 7 bandes numérotées de 1 a 7 et décrites en Table 1.2. Le fait
d’observer & ces fréquences-1a a été rendu possible griace a la technique hétérodyne. Cette
technique consiste a convertir le signal recu en un signal de fréquence plus basse, appelée
fréquence intermédiaire, afin de permettre un traitement plus aisé du signal, notamment au
niveau de 'amplification. En effet, il n’existe pas de systéme électronique capable d’amplifier
les faibles signaux émis par les molécules & des fréquences élevées comme celles observées par
HIFT (480-1910 GHz). Par contre, on dispose de bons amplificateurs a plus basses fréquences.
Pour modifier la fréquence du signal, on utilise un oscillateur local et un mélangeur (mizer
en anglais). L’oscillateur local (OL) génére un signal du type V,; = Ay sin(27mvyt) avec vy
proche de la fréquence observée vg. Le mélangeur est un élément non-linéaire (par exemple
une diode, pour laquelle la tension n’est pas proportionnelle a l'intensité du courant) qui va
permettre de moduler le signal généré par 'oscillateur local avec le signal astrophysique regu
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FIGURE 1.11 — Le satellite Herschel FIGURE 1.12 — Les cinq points de Lagrange du sys-
(Crédit : ESA/AOES Medialab). téme Terre-Soleil.
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FIGURE 1.13 — Les trois instruments FIGURE 1.14 — Le spectrométre HIFI (Source : her-
du satellite Herschel : HIFI, PACS et schel.fr).
SPIRE (Credit : ESA).

défini par Vi = A sin(27nvgt). La fonction non-linéaire du mélangeur peut étre décomposée
en une série de puissances : F(V) = aV 4+ bV2 +cV3 + ...
Le signal obtenu en sortie du mélangeur sera donc égal & :

Vin = F(Vo + V) = a [Ag sin(2mvyt) + As sin(2mvst)]
+ b [A2 sin?(27mvgt) + AZsin?(2nvst) + 240 A, sin(2mvt) sin(27wvt)] + ... (1.17)
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soit
AQ
Vi = a [Ag sin(2mvgt) + A sin(2nvgt)] + b [701(1 — cos(4mvyt))

2
+ %(1 — cos(4must)) + A As(cos(2m(vs — vo)t) — cos(2m(vs + vgr)t)] + ... (1.18)

Le signal final comporte alors un signal dont la fréquence est la différence des deux signaux
entrants vpr = |vs — Vg| que 'on définit comme la fréquence intermédiaire. Il contient aussi
des signaux présentant des fréquences v,;, vs, leurs harmoniques (2v,;, 2vs, 3vy, 3vs, etc)
ainsi que la somme des fréquences v,; et v,. Ces signaux & haute fréquence peuvent alors étre
filtrés pour ne garder que le signal de fréquence intermédiaire. La fréquence du signal émis
par Doscillateur local et celle du signal recu étant proches, la fréquence intermédiaire sera
bien plus basse. Le signal peut alors facilement étre amplifié & la fréquence intermédiaire. La
Figure 1.15 montre un schéma basique de récepteur hétérodyne. Connaissant la fréquence de
loscillateur local, on peut donc retrouver la fréquence émise par une molécule & une certaine
transition. Elle vaut soit v, — ver soit v, + vpr. Dans HIFI, les spectres obtenus en sortie
correspondent & la contribution des spectres observés dans deux bandes spectrales différentes
correspondant chacune a v, — vpy et v, + vpy, qualifiées respectivement de lower sideband
(LSB) et de upper sideband (USB), comme cela est représenté sur la Figure 1.16. On qualifie
alors le récepteur de DSB, c’est-a-dire de Double SideBand. Pour pouvoir déterminer les fré-
quences réelles ou apparaissent les différentes raies du spectre observé, c’est-a-dire pour étre
capable de savoir si la transition émise vient de la bande LSB ou USB, il suffit d’observer
aux mémes fréquences avec une fréquence intermédiaire légérement différente. Cela sera dé-
taillé au Chapitre 2. Il faut aussi noter que certains récepteurs hétérodynes sont construits
de maniére & rejeter le signal venant de la bande image. Ce n’est pas le cas de I'instrument
HIFI, mais c’est le cas des récepteurs hétérodynes du télescope de 30 m de 'TRAM (Institut
de RadioAstronomie Millimétrique, Espagne). Pour chaque bande, HIFI permet d’observer
la polarisation verticale (V) et horizontale (H) du signal, c’est-a-dire I'orientation du champ
électrique du signal. HIFI contient donc un systéme de 14 mélangeurs (7 bandes avec 2 po-
larisations chacune) placés dans un cryostat & 1.7 K. Pour les bandes 1 a 5, le mélangeur
est de type SIS (Supraconducteur - Isolant - Supraconducteur), tandis que pour les bandes
6 et 7, le mélangeur est de type HEB (Hot Electron Bolometer : bolométre a électrons chauds).

Dans HIFI, deux spectrométres mesurent 'intensité du signal en fonction de la fréquence :

e un spectrométre a large bande, le WBS ( Wide Band Spectrometer), qui permet d’obtenir
des données sur une bande de 4 GHz, divisée en canaux de 1.1 MHz.

e un spectrométre a bande étroite mais & trés haute résolution, le HRS (High Resolution
Spectrometer), qui est quant a lui modulable : sa bande passante varie de 230 a 1840
MHz et est divisée en canaux de 0,125 & 1 MHz de large respectivement.

En s’affranchissant de ’atmosphére terrestre, HIFI peut détecter des transitions de molé-
cules invisibles depuis le sol. C’est en particulier le cas de I’eau qui ne peut étre observé que
depuis 'espace du fait de sa présence en abondance dans ’atmosphére. La Figure 1.17 montre
I'opacité de 'atmosphére (opposé de la transmission atmosphérique) pour les différentes fré-
quences du spectre électromagnétique. Pour la gamme spectrale couverte par Herschel, on



1.3. L’OBSERVATOIRE SPATIAL HERSCHEL 27

TABLE 1.2 — Bandes spectrales de I'instrument HIFI

Bande | Mélangeur | Bande spectrale
1 SIS 480 - 640 GHz
2 SIS 640 - 800 GHz
3 SIS 800 - 960 GHz
4 SIS 960 - 1120 GHz
5 SIS 1120 - 1250 GHz
6 HEB 1410 - 1703 GHz
7 HEB 1703 - 1910 GHz

Filtre de Amplificateur de
Antenne Mélangeur fréquence fréquence Spectromeétre
intermédiaire  intermédiaire
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FIGURE 1.15 — Schéma d’un récepteur hétérodyne.
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FI1GURE 1.16 — Principe de la technique hétérodyne au niveau fréquentiel.
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voit bien que seule une observation depuis ’espace peut permettre une observation aisée a
ces fréquences. Certaines fréquences peuvent étre accessibles par des télescopes au sol, mais
uniquement s'ils sont situés a trés haute altitude, comme le CSO (Caltech Submillimeter Ob-
servatory, Hawaii, 4200 m d’altitude) et APEX (Atacama Pathfinder EXperiment, Chili, 5100
m d’altitude), et par trés beau temps (c’est-a-dire pour une quantité de vapeur d’eau limitée
dans I'atmosphére). Les temps d’observation depuis le sol restent de toute maniére considéra-
blement plus élevés par comparaison au temps nécessaire & HIFI pour observer & une méme
fréquence avec un méme rapport signal sur bruit. HIFI couvre des longueurs d’onde encore
jamais couvertes auparavant dans le domaine submillimétrique, permettant la découverte de
nombreuses espéces encore jamais détectées dans le milieu interstellaire telles que HF, ND,
HoCl™, HoOT, ete. Auparavant les précédents télescopes spatiaux infrarouges, tels que ISO
(2.5-240 pm), Spitzer (3-180 pm) et Akari (aussi appelé Astro-F, 1.7-180 um), observaient
a des longueurs d’onde plus courtes, tandis que les satellites SWAS (540-610 pm) et ODIN
étaient focalisés sur certaines raies, dont certaines transitions de I’eau, mais pour des résolu-
tions spectrales moins intéressantes et des lobes bien plus importants que celui de HIFI. A
557 GHz (fréquence de la transition fondamentale de ortho-H50), la résolution spatiale est
de 3.3' x 4.5 pour SWAS et 126” pour ODIN tandis qu’elle est de 38” pour HIFI.

o0 Herschel
) )
iz ) = rras
§§ 50% | ] ISO
EO Spitzer
< . = SWAS/Qdin

I 1 1 1 1 1 U 1 1 I I U 1 1
0.1nm 1nm 10nm 100nm  1pm  10pm 100pm 1mm 1cm 10¢cm im 10m 100 m 1km

ne
g
i ¢t
Visible Light Moet of the Long-wavelength

Infrared spectrum R, gio Waves observable  Radio Waves

bservable
Gamma Rays, X-Rays and Ultraviolet 0 absorbed by from Earth!
Light blocked by the upper atmosphere mm' atmospheric blocked.

(best observed from space).

atmospheric
distortion.  pows apaco).

F1GURE 1.17 — Opacité atmosphérique en fonction de la fréquence. L’instrument HIFI d’Her-
schel couvre une bande spectrale de 157 a4 625 um, difficilement observable depuis la Terre
(Source : JPL).
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1.3.3 Implications dans les programmes a temps garanti : CHESS et PRIS-
MAS

1.3.3.1 Le programme CHESS

Le programme CHESS (Chemical HErschel Surveys of Star forming regions, P1 : C. Cec-
carelli, IPAG, Grenoble) est un programme du temps garanti HIFI, qui fait 'objet d’une
collaboration internationale. Ce programme dispose de 281 heures d’observations réparties
entre plusieurs pays dont la France, les Pays-Bas, les Etats-Unis, I’Allemagne, 1'Italie et I’Es-
pagne. Il a pour but de faire le recensement le plus précis possible du contenu moléculaire
ainsi que de sa complexité dans différents types de régions chimiquement riches de notre Ga-
laxie. Pour cela, des relevés spectraux non biaisés ont été réalisés & haute résolution spectrale
grace & I'instrument HIFT & bord de I’Observatoire Spatial Herschel en direction de plusieurs
sources aux caractéristiques différentes :

e les coeurs pré-stellaires 16293E et L1544 (PI: A. Bacmann, IPAG, Grenoble),

e la proto-étoile de faible masse IRAS 16293-2422 (PI : E. Caux, IRAP, Toulouse),

e le jet moléculaire L1157-B1 (PI : B. Lefloch, IPAG, Grenoble),

e la proto-étoile de masse intermédiaire OMC2-FIR4 (PI : C. Dominik, Université d’Am-

sterdam),

e le coeur chaud de faible luminosité AFGL 2591 (L = 2 x 10*Lg, PI: F. van der Tak,

SRON, Groningen),
e le coeur chaud de luminosité intermédiaire NGC 63341 (L = 2 x 10°Lg, PI : D. Lis,
CIT, Pasadena),

e le coeur chaud de haute luminosité W51el /e2 (L = 2 x 105Lg), PI : C. Comito, Univer-

sité de Cologne).

Dans le cadre de ce programme, j’ai essentiellement travaillé sur la proto-étoile de faible
masse IRAS 16293-2422 et tout particuliérement sur les données de I'eau deutérée et des
isotopes de 'eau Hy'80 et Hy'7O. Ce travail fait I’objet du Chapitre 3.

1.3.3.2 Le programme PRISMAS

Dans le cadre de ma thése, j’ai aussi participé a un autre programme a temps garanti
Herschel appelé PRISMAS (PRobing InterStellar Molecules with Absorption line Studies, P1 :
M. Gerin, LERMA, Paris). Il se situe lui aussi dans un contexte international fort. Le temps
d’observation alloué & ce programme est de 128 heures. Son but est de mener une étude
spectroscopique des hydrures et de chaines carbonées, pour lesquels de nombreuses transi-
tions peuvent étre observées dans la gamme spectrale de HIFI, et ainsi permettre de mieux
comprendre la chimie du milieu interstellaire. Les hydrures sont des composés chimiques de
I’hydrogéne associé & d’autres éléments comme le carbone C, I'azote N, 'oxygéne O, le fluor
F et le chlore Cl. Huit régions de formation stellaire massives ont été choisies afin de pouvoir
observer ces molécules : Sgr A*, W28A, W31C, W33A, G34.3, W49N, W51 et DR21(OH).
Ces sources ont d’une part I’avantage d’émettre une émission de continuum de la poussiére
particuliérement forte et d’autre part de se situer & une assez grande distance (1-11.5 kpc)
dans la Galaxie pour que des nuages diffus soient situés en avant-plan sur la ligne de visée.
Les proto-étoiles massives situées a 'arriére créent donc un fort continuum qui va pouvoir
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FIGURE 1.18 — Position des sources PRISMAS dans le plan galactique.

étre absorbé par les molécules, notamment les hydrures, contenues dans les nuages diffus.
Ces nuages diffus se situent dans les différents bras spiraux de la Galaxie et présentent donc
des vitesses différentes de celle de la région de formation stellaire. De multiples composantes
en absorption ainsi qu’en émission peuvent donc étre détectées pour une méme transition.
L’émission ou absorption d’une raie dépend de la densité et de la température des milieux
traversés ainsi que des paramétres spectroscopiques des molécules comme le coefficient d’Ein-
stein par exemple. La Figure 1.18 montre la position des huit sources du programme dans le
plan de la Galaxie tandis que la Figure 1.19 illustre le fait de détecter une méme transition a
différentes vitesses révélant la présence de nuages sur la ligne de visée. La vitesse de la source
est qualifiée de v g pour Local Standard of Rest. Elle se calcule a partir de la fréquence via
la formule suivante :

Av vV—1
ULSRZTXC:—

7 X ¢ (1.19)
oll ¢ est la vitesse de la lumiére dans le vide (¢ = 299 792 458 m s~!), v la fréquence de la
molécule au repos et Av la différence entre la fréquence observée a la vitesse de la source
et la fréquence au repos. En plus de fournir de nombreuses informations sur la chimie des
nuages diffus, ce programme permet de mieux comprendre la chimie des régions de formation
stellaire massive via les relevés spectraux biaisés effectués autour des transitions ciblées de ce
programme. Il faut noter que de nombreuses transitions sont observables simultanément dans
un meéme spectre en raison de la large bande de mesure instantanée (4 GHz) de 'instrument
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FIGURE 1.19 - Signature spectrale du '3CO (1-0) et (2-1) de la région de formation d’étoiles
WA49N, émettant & environ 8 kms™!, ainsi que des nuages moléculaires sur la ligne de visée
(en zoom, entre 30 et 70 kms~!). Figure extraite de Vastel et al. (2000).

HIFI. Le programme PRISMAS est divisé en plusieurs sous-projets :

e l'eau H2O et les espéces liées a la chimie de I’eau ainsi que le fluorure d’hydrogéne HF
(PI: D. Neufeld, Université Johns Hopkins, Philadelphie),

e les hydrures CH', CH, NH et espéces lices (PI : E. Falgarone, LERMA, Paris),
e les chaines carbonées et notamment le C3 (PI : T. Giesen, Université de Cologne),

e les données PACS observées en complément des observations HIFT (PI : J. Goicoechea,
Centre d’astrobiologie de Madrid),

e les espéces deutérées (PI: C. Vastel, IRAP, Toulouse),

e l’émission des sources massives (PI : D. Lis, CIT, Pasadena).

Durant ma thése, j’ai été impliquée dans la préparation des AORs (cf Sect. 2.1.2), dans la
réduction des données (cf Sect. 2.1.3) ainsi que dans I’étude des molécules deutérées. 11 faut



32 CHAPITRE 1. CONTEXTE ASTROPHYSIQUE

noter que la seule espéce deutérée & avoir été détectée dans le cadre du programme PRISMAS
est HDO et uniquement en direction des sources massives (pas dans les nuages diffus). Pour
les espéces deutérées ciblées (DF, ND, NHsD, D50), des limites supérieures sont seulement
disponibles. J’ai donc participé a I’étude de HDO dans ces sources. Pour compléter le projet,
j’al également mené des observations de transitions de HDO observables depuis le sol avec le
CSO en septembre 2011 et avec le télescope de 30 m de 'TRAM en décembre 2011.
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2.1 DES OBSERVATIONS A LA REDUCTION DES DONNEES

2.1.1 Les observations
2.1.1.1 Radiotélescopes vs interférométres

Pour observer dans le submillimétrique/millimétrique, les astronomes disposent de deux
types d’instruments :

e les radiotélescopes qualifiés de single-dish, c’est-a-dire a antenne unique (cf Fig. 2.1),

e les interféromeétres constitués de plusieurs antennes (cf Fig. 2.2).
Du fait de leur antenne unique, les radiotélescopes single-dish permettent d’obtenir une réso-
lution angulaire, c’est-a-dire spatiale, de quelques dizaines de secondes d’arc en général. Elle
varie avec la fréquence observée et se calcule selon la formule :

A
Op ~1.2— 2.1
B 5 (2.1)
ot O est la résolution angulaire (en rad), A la longueur d’onde a laquelle se fait I'observation
et D le diamétre du télescope. Le lobe principal du télescope peut généralement étre ap-
proximé par une Gaussienne. La taille du lobe 8 correspond alors & la largeur & mi-hauteur

de la Gaussienne. Une telle résolution spatiale ne permet cependant pas de différencier de
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FI1GURE 2.1 — Le radiotélescope de 'TRAM FIGURE 2.2 — L’interférométre ATCA
de 30 m de diamétre (Pico Veleta, Es- composé de 6 antennes de 22 m de dia-
pagne). métre (Narrabri, Australie).

maniére évidente I’émission de deux sources proches. Les émissions de toutes les composantes
contenues dans le lobe sont mélangées. Pour déméler 1’émission de plusieurs sources séparées
de quelques secondes d’arc, 'utilisation d’interférométres est recommandée. Ils exploitent les
interférences intervenant entre plusieurs ondes cohérentes entre elles et permettent d’obte-
nir une résolution spatiale équivalente & celle d’un radiotélescope de diamétre équivalent a
I’écart entre les instruments combinés. La résolution spatiale d’un interféromeétre s’exprime
alors par :

O~ 2 (2.2)

max

B étant la ligne de base maximale, c’est-a-dire la plus grande distance entre deux antennes.
Contrairement aux télescopes single-dish, les interféromeétres ne permettent pas cependant
d’étudier I’émission étendue d’une source. L’information est perdue si I’émission provient
d’une région avec une taille angulaire supérieure & :

A
Bmin ’

Oras ~ 0.6 (2.3)
Byin étant la distance minimale entre deux antennes. Le lobe principal, ¢’est-a-dire la taille
de la région ou des structures de taille inférieure & 0y 45 peuvent étre observées, se calcule
selon I’équation 2.1.

Méme si j’ai pu m’intéresser a 'interférométrie a travers I’étude des hydrocarbures dans la
proto-étoile IRAS 16293 (cf Annexe A), ma thése est essentiellement basée sur I'exploitation
de données de télescopes single-dish tels que :

e ’Observatoire Spatial Herschel (cf 1.3)

e les radiotélescopes au sol :

— IRAM (Institut de Radio-Astronomie Millimétrique, D = 30 m, Espagne),
— JCMT (James Clark Mazwell Telescope, D = 15 m, Hawaii),
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— CSO (Caltech Submillimeter Observatory, D = 10.4 m, Hawaii).
La suite du Chapitre se limitera, par conséquent, aux observations et a la réduction de données
obtenues avec un radiotélescope.

2.1.1.2 Observer avec un radiotélescope

Une antenne se compose d’un miroir primaire (de diamétre d’ouverture D) qui renvoie le
signal regu vers un miroir secondaire. Ce dernier concentre alors le signal pour le diriger vers
les récepteurs (cf Fig. 2.3). Le signal obtenu en sortie d’un radiotélescope contient, en plus
de I’émission de la source, ’émission de l’arriére-plan & savoir le fond diffus cosmologique.
Il est également absorbé par ’atmosphére terrestre, selon une loi exponentielle dépendant
de 'opacité au zénith 7y et de la distance atmosphérique traversée par le rayonnement. Lors
des observations, des phases de calibration sont nécessaires pour ne conserver que le signal
qui intéresse l'utilisateur, a savoir celui provenant de la source étudiée. Plusieurs techniques
existent pour soustraire le signal d’arriére-plan :

e le position switching (PSW) : Cela consiste a observer de maniére alternée en direction
de la source (position ON) et en direction d’une position hors de la source (position
OFF) en modifiant 'orientation de I’antenne. Le signal émis uniquement par la source
est alors égal a la différence entre I'observation ON et ’observation OFF.

o le wobbler switching (WSW), appelé aussi dual beam switching (DBS) : L’orientation
du miroir secondaire varie de maniére réguliére pour observer alternativement position
ON et position OFF.

e le frequency switching (FSW) : Cette technique est basée sur une alternance entre deux
fréquences proches de 1’Oscillateur Local. L’antenne et le miroir restent fixes. Cette mé-
thode peut étre utile §’il n’y a pas de position OFF & proximité de la source pointée,
mais est déconseillée pour les objets montrant une trés grande richesse spectrale tels
que certains hot cores par exemple. En effet, il faut que le signal soit exempt de raies
a la fréquence utilisée pour le OFF pour correctement déterminer 1’émission propre &
la source.

Au final, le signal mesuré est donc égal & :

70

Tmes = ON — OFF = (T1/4 eXp(—m

)+ Tog) — Tag- (2.4)
el est I’élévation de la source, Ty, I’émission de l'arriére-plan et 7% la température d’antenne
hors atmosphére. La température 7" n’est pas corrigée des pertes situées a 'arriére de ’an-
tenne. Elle est reliée & la température d’antenne corrigée des pertes (hors atmosphére) 7%
par le coefficient d’efficacité Fug :
T/
Th = A (2.5)
Feff

Le facteur Feg, appelé forward efficiency (efficacité du lobe avant), correspond a la fraction
de puissance recue qui entre dans le lobe avant :

Fogp = ko——. (2.6)



36 CHAPITRE 2. LES OUTILS D’ANALYSE ET DE MODELISATION

source distante

Récepteurs

FIGURE 2.3 — Principe d’un radiotélescope. Le signal est recu par le miroir primaire puis
renvoyé vers le miroir secondaire qui le concentre dans un cornet (feed horn). Le signal est
alors transmis le long de cébles vers les récepteurs.

lobe principal
P
0
Radar Beam
Pattern
2P, /U lobes secondaires
puissance
collectée
-90° 0° 00)°
angle (6)

FIGURE 2.4 — Diagramme de rayonnement regu par une antenne. Des lobes secondaires (que
l'on souhaite les plus petits possible) sont présents en plus du lobe principal.
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ko est le facteur de pertes ohmiques de ’antenne. 2z est I’angle solide sous-tendu par les 2w
stéradians situés a ’avant de 'antenne :

Qp = / / Pa(6, 9)d9, (2.7)
27 avant

P, (8, ¢) étant la puissance regue selon différentes directions désignées par les variables 6 et
© et normalisée. {24 est 'angle solide sous lequel 'antenne peut détecter un signal :

Qq = / | Pa(0,¢)a0, (2.8)

Les températures d’antenne ne sont pas directement comparables aux températures de
brillance prédites par les modéles de transfert radiatif, car elles sont dépendantes du télescope
utilisé. Il est donc nécessaire de les convertir en main beam temperatures (températures de
lobe principal) Ty, :

Tmb =

T F,
A =T} x cff

2.9
Beff Beff ( )

Le facteur Beg est appelé beam efficiency. C’est la fraction de puissance regue qui entre dans
le lobe principal :

=0,
avec 2y 'angle solide sous-tendu par le lobe principal (voir le diagramme de rayonnement
en Fig. 2.4) :

Begt (2.10)

QM://MB P (6, 0)dQ. (2.11)

Il faut noter que la température de brillance observée est dépendante de la taille de la
source. Pour comparer des observations entre plusieurs télescopes de diamétre différent, on
applique un facteur de dilution défini comme :

0

=2 2.12

f¢ étant la taille de la source et Op la taille du lobe.

2.1.2 La préparation des observations HIFI du programme PRISMAS

Avant de pouvoir envoyer les instructions d’observation a ’Observatoire Spatial Herschel,
il est nécessaire de préparer des AORs (Astronomical Observation Requests) grace au logiciel
HSPOT (Herschel SPace Observations planning Tools). Les AORs permettent de spécifier
les différents parameétres d’observation et d’estimer le temps d’intégration nécessaire pour le
type d’observation souhaité. Pour les observations HIFI, il faut notamment définir : le type
d’observation (observations pointées, cartes ou relevés spectraux), la source (c’est-a-dire ses
coordonnées et sa vitesse au repos vrsr), la bande d’observation, le spectrométre utilisé :
HRS et/ou WBS, le mode d’observation (par exemple position switching, frequency switching,
dual beam switching), le temps d’observation ou le rms requis et surtout la fréquence de ’Os-
cillateur Local (appelé ci-aprés fréquence OL).
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FI1GURE 2.5 — Exemples d’observations réalisées en direction de la région HII compacte W31C
dans le cadre du programme PRISMAS. Les trois couleurs montrent les spectres obtenus pour
trois fréquences d’Oscillateur Local séparées de 15 kms™!. Les transitions appartenant a la
bande USB (ici la bande signal) sont superposées tandis que celles de la bande LSB (ici la
bande image) apparaissent décalées. On peut remarquer I'importance d’observer a différentes
fréquences pour la transition de HCN a 531.716 GHz, mélangée a une raie de CH3OH dans
la configuration B.

Dans le cadre du programme PRISMAS, les observations étaient pointées. Pour observer
une méme transition, trois observations a des fréquences OL décalées de 15 kms™! étaient
réalisées. En effet, les régions HII compactes étant particuliérement riches en raies, il faut
faire attention & éviter la contamination de la transition étudiée par une autre transition de la
bande image. Malgré ses catalogues de raies, le logiciel HSPOT ne permet pas d’optimiser le
choix de la fréquence OL. C’est d’autant plus complexe que les spectres des régions étudiées
par PRISMAS montrent plusieurs composantes a des vitesses différentes (donc décalées en
fréquence) : le hot core et plusieurs nuages diffus situés en avant-plan de celui-ci. J’ai donc
participé a la préparation des AORs en déterminant les meilleurs choix pour les fréquences
OL. Des modéles basés sur la littérature ont été créés pour chaque source du programme
PRISMAS. Ils incluent toutes les molécules potentiellement observables dans les différentes
composantes situées sur la ligne de visée aux abondances attendues dans ces régions. Le logi-
ciel CASSIS! (Centre d’Analyse Scientifique de Spectres Infrarouges et Submillimétriques),
développé au sein de 'IRAP pour l'analyse des spectres astrophysiques dans le domaine
infrarouge et submillimétrique, a alors été utilisé pour faire une modélisation & 1’équilibre
thermodynamique local aux fréquences ciblées en faisant varier la fréquence de 1’Oscillateur
Local. II fallait donc trouver trois fréquences séparées de 15 kms~! de facon a ce que la

1. http://cassis.irap.omp.eu/
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transition observée ne soit pas recouverte par une raie venant de la bande image, que ce soit
aux vitesses des nuages diffus ou des hot cores. Le choix de la bande observée (LSB ou USB)
était aussi a définir. Il fallait, par la suite, vérifier avec HSPOT qu’il était possible d’obser-
ver avec les trois fréquences choisies. La présence de spurs (intenses pics dus a la source de
Poscillateur local qui dégradent la qualité du spectre) dans l'une des configurations choisies
nécessitaient, par exemple, de trouver une autre optimisation des fréquences. Il faut noter
que ce travail a joué un role important dans ce programme puisque toutes les observations
des transitions ciblées dépendaient du bon choix des configurations des fréquences. La Figure
2.5 illustre comment le fait d’observer avec trois fréquences OL différentes permet d’assigner
a quelle bande appartient la raie observée et étre ainsi capable de 'identifier.

2.1.3 La réduction de données

Avant d’analyser les observations issues de radiotélescopes, une réduction des données est
nécessaire. De maniére générale, cela consiste a éliminer les spectres problématiques (présence
de spurs par exemple), soustraire des lignes de base, puis & moyenner les spectres. Le fait
d’ajuster une ligne de base sur les données permet notamment de déterminer la valeur rms
(root mean square, aussi appelée moyenne quadratique) du signal qui est définie comme :

1 N
rms =\ 5 2T = (T (2.13)

Pour essayer de détecter une transition, on peut réduire le rms des observations en smoothant
les données, c’est-a-dire en réduisant leur résolution spectrale. En effet, le rms est relié a la
résolution spectrale a travers ’équation suivante :

(2.14)

avec Tyys la température du systéme, ov la résolution spectrale et 7 le temps d’intégration.
Il diminue donc d’un facteur v/2 quand la résolution spectrale est réduite d’un facteur 2.
Le continuum est nécessaire a I’analyse des raies en absorption (cf Sect. 2.3.1.1). Il est, par
conséquent, important de relever la valeur observée du continuum 7,.,,; avant de soustraire
les lignes de base. Il faut ensuite rajouter au spectre réduit le continuum de valeur Ty, dans
le cas de récepteurs SSB (Single SideBand) et Teont/2 dans le cas de récepteurs DSB (Double
SideBand). 11 faut aussi convertir les températures d’antenne en main beam temperatures
selon I'équation 2.9 afin de les comparer aux prédictions des modeles de transfert radiatif (cf
Sect. 2.1.1.2).

Pour réduire les données provenant de télescopes au sol, j’ai utilisé le logiciel CLASS ?
(Continuum and Line Analysis Single-dish Software) alors que, pour la réduction des observa-
tions Herschel /HIFI, le logiciel HIPE (Herschel Interactive Processing Environment) fournit
les données jusqu’au niveau 2 (spectres DSB). A partir de 14, deux choix se présentent :

e faire la réduction restante avec HIPE et sortir les données résultantes sous un format
lisible par les logiciels CASSIS et CLASS,

2. http://www.iram.fr/IRAMFR/GILDAS/
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e exporter les données de HIPE de suite aprés le niveau 2 au format CLASS pour les
traiter avec le logiciel CLASS.

La méthode de réduction de données HIFT est différente selon le type d’observations : rele-
vés spectraux ou observations pointées. Les relevés spectraux, du fait de la redondance des
observations sur de larges bandes, permettent de faire une déconvolution des spectres ob-
servés pour obtenir des données SSB, ce qui n’est pas le cas des données pointées. On peut
néanmoins, dans le deuxiéme cas, réussir a déterminer la bande d’émission des transitions en
observant & différentes fréquences LO, comme cela a été fait pour le programme PRISMAS
(cf Sect. 2.1.2).

Réduction des données HIFI dans le cadre du programme CHESS :

Des relevés spectraux de régions de formation stellaire ont été réalisés dans le programme
CHESS. Pour obtenir des données SSB, une déconvolution des observations était donc néces-
saire. A 'arrivée des premiéres données du relevé de la proto-étoile IRAS 16293-2422, deux
démarches, I'une avec HIPE, 'autre avec CLASS, ont été réalisées pour comparer les spectres
obtenus en sortie et vérifier la fiabilité des deux méthodes. J’ai participé, & ce moment-Ia,
a la réduction des données avec le logiciel HIPE. Avant de déconvoluer les spectres, il a no-
tamment fallu vérifier tous les spectres un & un, éliminer les sous-bandes inutilisables ainsi
que les canaux contenant des spurs, puis soustraire les lignes de base afin de correctement
déconvoluer les données. Les polarisations V et H étaient moyennées a la suite de cela et
enfin exportées sous un format lisible par le logiciel d’analyse spectrale CASSIS en tant que
données SSB.

Les valeurs du continuum ont été relevées au fur et & mesure de la détermination des
lignes de base. Elles sont représentées en Ty, en fonction de la fréquence en Figure 2.6. Dans
chaque sous-bande de 1 GHz des bandes SIS (1-5), un polynome de bas degré a été ajusté
sur les régions sans raie. La valeur médiane du continuum DSB a alors été divisée par 2
pour obtenir le continuum SSB. L’ajustement du continuum SSB de la bande 1 & 5 par un
polynome de degré 2 est égal a :

Teont.s58 = —(0.399 £ 0.018)+(9.367 & 0.440) x 10™* x vgpr, +(3.733 £ 0.254) x 10~ x 2 .-

Pour les bandes HEB (6-7), les données ne pouvaient pas étre exportées dans CLASS et
la soustraction de la ligne de base avec HIPE n’était pas optimale. Les données ont donc
simplement été déconvoluées dans HIPE sans soustraction du continuum puis tracées en
fonction de la fréquence (cf Fig. 2.6). L’ajustement du continuum SSB obtenu sur les bandes
HEB par un polynéme de degré 1 donne :

Teont.558 = (0.076 £ 0.035) + (0.858 + 0.221) x 1072 X vgu..
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FIGURE 2.6 — Continuum SSB de la proto-étoile IRAS 16293-2422 observé avec HIFI en
fonction de la fréquence pour les polarisations H (en bleu) et V (en rouge). Un polynome de
degré 2 a été ajusté sur les bandes SIS (en trait continu), tandis qu'un ajustement par un
polynéme de degré 1 a été effectué sur les bandes HEB (en pointillés).

Réduction des données HIFI dans le cadre du programme PRISMAS :

Pour les observations pointées PRISMAS, la réduction est plus simple puisqu’il suffit de
comparer les trois observations et faire la moyenne des spectres entre eux (aprés soustraction
du continuum) pour la transition étudiée s’il n'y a pas de chevauchement avec des raies
de la bande image. Le continuum est alors estimé d’aprés le rapport de gain des bandes
signal /image. Ce dernier est proche de 1 (Roelfsema et al. 2012), ce qui nécessite de diviser
le continuum observé par ~2 puis d’ajouter cette valeur au spectre moyenné. Il a néanmoins
fallu, & Parrivée des premiéres données, vérifier que les observations étaient en accord avec
les AORs et s’assurer que la stratégie d’observation était bonne dans le but de la préparation
des AORs restants. La qualité des données a été inspectée. Il a notamment été vérifié :

e la présence éventuelle de spurs : comme cela a été vu pour le programme CHESS, de
nombreux spurs pouvaient ne pas étre pas éliminés automatiquement,

e la cohérence entre les polarisations V et H et les observations WBS et HRS,

e la présence éventuelle de platforming (le continuum apparait décalé d’une sous-bande
a lautre),
e la présence éventuelle de standing waves (le continuum oscille de maniére sinusoidale).

Les données ont aussi été comparées aux modéles dans le but de préparer et d’optimiser les
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AORs restants :

e Les vitesses des différentes composantes de la source sont-elles en accord avec les précé-
dentes études 7 Des composantes jamais identifiées auparavant pourraient étre présentes
sur la ligne de visée.

e Le continuum des sources est-il en accord avec les observations 7
e Les raies ciblées sont-elles détectées ?

e Y a-t-il du chevauchement entre les raies ciblées et les raies de la bande image? Des
molécules pourraient dans ce cas étre rajoutées aux modéles utilisés pour optimiser les
fréquences de 1’Oscillateur Local.

2.2 L’ANALYSE DES DONNEES

2.2.1 L’analyse avec CASSIS

Le logiciel intéractif CASSIS a été utilisé tout au long de cette thése pour 'analyse des
spectres d’observation. Il a, en grande partie, servi & identifier les espéces moléculaires et a
s’assurer que les transitions des molécules étudiées n’étaient pas contaminées par d’autres
espéces. La meilleure stratégie pour identifier des raies dans de larges relevés spectraux est
de rechercher la présence de molécules, espéce aprées espéce. Pour cela, CASSIS permet d’in-
diquer sur les spectres observés toutes les transitions potentielles d’une molécule contenue
dans les bases de données spectroscopiques (cf Sect. 2.2.2). Quand les transitions (les plus
probables) coincident avec la présence de plusieurs raies du relevé spectral, on peut dire qu'il
y a détection. Aprés avoir procédé ainsi pour les principales espéces présentes dans le milieu
interstellaire, il ne devrait plus rester que quelques transitions encore non-identifiées sur le
relevé complet. On peut alors afficher, dans une gamme de fréquence donnée, toutes les tran-
sitions possibles de toutes les espéces des bases de données spectroscopiques et voir quelles
molécules pourraient étre potentiellement présentes.

Au fur et & mesure de l'identification des raies, on peut avec CASSIS faire un ajuste-
ment gaussien des raies observées. L.’ajustement gaussien se caractérise par 3 paramétres : I,
I'intensité au pic de la gaussienne (en K), v, la vitesse du pic de la gaussienne (en kms~1)
et FWHM (Full Width at Half Maximum) la largeur & mi-hauteur de la gaussienne (en
kms~!). La gaussienne s’exprime alors selon :

T(w) =1, exp(—M

) (2.15)

avec 0 = FWHM/(24/21n(2)).

Ces différentes informations ainsi que I’aire intégrée des gaussiennes et le flux intégré des
raies peuvent étre sauvegardés dans un fichier propre & chaque molécule. Les paramétres de
FWHM et x, sont utiles dans ’étude cinématique des raies, comme nous le verrons pour
I'analyse du relevé spectral TIMASSS (cf Sect. 2.2.3). Quand la molécule a été identifiée sur
un grand nombre de transitions, on peut, & partir des valeurs des flux intégrés sauvegardés,
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réaliser des diagrammes rotationnels qui permettent de vérifier I’hypothése d’équilibre ther-
modynamique local et, si tel est le cas, de déterminer la température d’excitation et la densité
de colonne de la molécule étudiée. Cela sera détaillé par la suite en Section 2.3.2.

CASSIS permet aussi de modéliser I’émission (ou I’absorption) de molécules. Cela peut
étre réalisé avec un modéle simple a I’équilibre thermodynamique local. Il faut alors donner la
température d’excitation, la densité de colonne de la molécule, la largeur & mi-hauteur et la
taille de la source. Le modeéle hors-ETL RADEX a aussi été implémenté dans CASSIS (cf Sect.
2.3.3.2). CASSIS sert donc également a la préparation des observations astrophysiques pour
prédire par exemple l'intensité des raies mais aussi pour éviter le recouvrement de transitions
de molécules entre la bande signal et la bande image. CASSIS a d’ailleurs été largement utilisé
dans la préparation des AORs PRISMAS (cf Sect. 2.1.2).

2.2.2 Les bases de données spectroscopiques

Pour connaitre les fréquences des nombreuses transitions des différentes espéces compo-
sant les spectres observés, il est nécessaire d’avoir accés a des bases de données spectrosco-
piques. Ces données sont obtenues & partir de mesures de laboratoires qui permettent alors de
contraindre les paramétres spectroscopiques des molécules et ainsi de générer les prédictions
de leur spectre. L’essentiel des molécules d’intérét astrophysique et atmosphérique se trouvent
dans ces deux bases : JPL? (Jet Propulsion Laboratory ; Pickett et al. 1998) et CDMS* (The
Cologne Database for Molecular Spectroscopy ; Miiller et al. 2001, 2005). La base de données
NIST® (National Institute of Standards and Technology) est elle aussi implémentée dans CAS-
SIS afin de fournir les prédictions spectroscopiques de nombreux atomes neutres ou ionisés.
Pour chaque espéce, on peut alors trouver I'information nécessaire pour tout calcul de trans-
fert radiatif (a I’équilibre thermodynamique local) telles que les fréquences des transitions du
spectre de la molécule, les nombres quantiques associés, les poids statistiques, les coeflicients
d’Einstein (Ajj), les énergies de niveau inférieur (Ejq,), etc. Deux mémes molécules peuvent
étre présentes dans les deux bases de données, JPL et CDMS. Le choix peut alors se baser sur
la date des études spectroscopiques ainsi que sur le nombre de raies prises en compte dans
la détermination des paramétres spectroscopiques. Les espéces sont classées en fonction de
leur poids moléculaire en unités de masse atomique. Le poids moléculaire constitue les trois
premiers chiffres du tag (numéro personnel attribué a chaque molécule) qui est composé de 6
chiffres au total. Le quatriéme chiffre indique la base de données : 0 pour le JPL et 5 pour le
CDMS. Ces bases de données sont intégrées au logiciel CASSIS. La séparation de molécules
présentant deux formes (par exemple ortho et para—HsO, A et E-CH3CCH) est elle aussi
implémentée dans cet outil (base VASTEL : cinquiéme chiffre du tag désigné par les chiffres
8 et 9), permettant ainsi de réaliser une étude séparée des différentes formes d’une molécule
et de déterminer le rapport entre ces formes (ortho/para ou A/E).

En juin 2008, dans le cadre d’un stage libre, j’ai eu 'occasion de réaliser des mesures spec-
troscopiques de la molécule de cyanure d’iso-propyl (en anglais iso-propyl cyanide, (CH3)2 CHCN)

3. http://spec. jpl.nasa.gov/
4. http://www.astro.uni-koeln.de/cdms/
5. http://www.nist.gov/pml/data/asd.cfm
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iso-propyl cyanide n-propyl cyanide

FIGURE 2.7 — Isoméres du C3H7CN : le cyanure d’iso-propyl (& gauche) et le cyanure de
n-propyl (& droite).

a I'Université de Cologne. Cette molécule représentée en Figure 2.7 présente un branchement,
contrairement au cyanure de n-propyl (en anglais n-propyl cyanide, CH3CH2CH2CN) qui est
linéaire. La découverte de cette derniére dans le relevé spectral & 3 mm de la région de for-
mation stellaire massive, Sgr B2(N) (Belloche et al. 2009) a alors suscité un intérét pour
son isomeére, le cyanure d’iso-propyl. En effet, les rapports d’abondance entre isoméres per-
mettent de contraindre les mécanismes de formation des molécules, qu’ils aient lieu sur les
grains ou en phase gazeuse. Le cyanure d’iso-propyl, ayant été peu étudié (quelques raies
de fréquence inférieure a 40 GHz), a alors fait l'objet de nouvelles mesures spectroscopiques
(entre 37 et 600 GHz) afin de déterminer précisément les fréquences de cette molécule. Sa
recherche dans le relevé spectral réalisé & 3 mm avec 'TRAM par Belloche et al. (2007) n’est
pas concluante, en raison du grande nombre de raies qui se chevauchent. L’interférométre
ALMA (Atacama Large Millimeter Array) permettrait strement de réduire la confusion pro-
voquée par ’enchevétrement des raies grace & sa haute résolution spatiale et de déterminer
le rapport d’abondances entre les deux isoméres. Durant ce stage, j’ai pu avoir un apercu du
travail de spectroscopiste et me familiariser avec les logiciels de spectroscopie tels que SPFIT
et SPCAT (Pickett 1991). L’article relatif a cette étude (Miiller et al. 2011) a été publié
durant ma thése.

2.2.3 Analyse du relevé spectral TIMASSS
2.2.3.1 Le relevé spectral TIMASSS

Le relevé spectral TIMASSS (The IRAS 16293 Millimeter and Submillimeter Spectral
Survey ; Caux et al. 2011) a été réalisé en direction de la proto-étoile IRAS 16293-2422 entre
2004 et 2007 avec le télescope de 30 m de 'IRAM et le JCMT. Il a été obtenu en environ
300 heures d’observation pour une couverture spectrale de ~220 GHz. L’avantage de faire un
relevé spectral non-biaisé est de pouvoir détecter de nouvelles espéces et de pouvoir observer
plusieurs raies d’'une méme espéce grace aux larges bandes spectrales couvertes. Les raies avec
des énergies de niveau supérieur et des coefficients d’Einstein différents étant excitées a des
températures et & des densités différentes, elles permettent donc de sonder des régions dif-
férentes. Une analyse méticuleuse peut alors permettre de distinguer plusieurs composantes
physiques différentes dans le lobe. Grace a U'information cinétique fournie par les profils de
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raie, il est possible d’identifier des sous-structures, méme si la résolution spatiale des observa-
tions n’est pas adéquate. L’essentiel des relevés spectraux effectués avant celui-ci portaient sur
des régions de formation stellaire massive (voir la liste compléte des relevés spectraux dans
Herbst & van Dishoeck 2009). Parmi les proto-étoiles de type solaire, seule la proto-étoile
IRAS 16293-2422 avait fait I'objet de ce type d’étude (Blake et al. 1994; van Dishoeck et al.
1995). La sensibilité obtenue (~40 mK) a permis la détection de 265 raies de 24 espéces diffé-
rentes. Mais le rms obtenu ne permettait cependant pas de détecter les molécules organiques
complexes émises par cette source. Cette source est une cible idéale pour sa brillance et sa
proximité (120 pc). Elle est composée de deux coeurs A et B séparés d’environ 5”. Le Chapitre
3 est dédié a I’étude de 'eau deutérée dans cette source. Je renvoie donc a la Section 3.1 pour
une description plus détaillée de cette source. Trois bandes spectrales ont été observées avec
I'IRAM : 3 mm (80-115.5 GHz), 2 mm (129-177.5 GHz) et 1 mm (198-281.5 GHz), tandis
que la bande a 0.9 mm (328-366 GHz) a été observée avec le JCMT. Le rms atteint est en
moyenne de ~10 mK, ce qui en fait le relevé spectral le plus sensible jamais publié dans ces
bandes en direction d’une proto-étoile de type solaire. Ce relevé est complémentaire du relevé
spectral effectué avec I'instrument HIFI, pour lequel 'TRAP (PI : E. Caux) a le leadership,
dans le cadre du programme CHESS (cf Sect. 1.3.3.1). Il sera, par ailleurs, bientdt complété
entre 270 et 330 GHz par des mesures avec le télescope APEX.

Au final, 20 raies par GHz (soit ~4000 raies au total) ont été détectées en moyenne
avec un rapport signal /bruit supérieur a 3. La densité de raies est comparable & ce qui est
vu pour les hot cores, & 'exception de SgrB2 qui peut atteindre jusqu’a 100 raies par GHz
dans la bande & 3 mm (Belloche et al. 2007). Elle semble légérement augmenter avec la
fréquence : 17 raies/GHz &4 3 mm, 19 4 2 mm, 23 & 1 mm et 26 & 0.9 mm. Pour quantifier plus
rigoureusement les raies et les molécules détectées dans le relevé, j’ai participé a I'identification
des nombreuses raies contenues dans les spectres et a leur ajustement par des Gaussiennes,
en utilisant le logiciel CASSIS (cf Sect. 2.2.1). Quatre critéres ont été définis pour considérer
qu’une raie était détectée :

e Seules les raies appartenant & des espéces incluses dans les bases de données JPL
et CDMS ainsi que les transitions des isotopologues deutérés du méthanol ont été
recherchées.

e La raie doit étre détectée avec une certitude de plus de 30 par rapport a son intensité
intégrée. L’incertitude sur le flux, o, comprend lincertitude due au rms ainsi que
I'incertitude de calibration :

o= \/((1 +x) rms \/m>2 + (z Fluz)?, (2.16)

dv étant la résolution spectrale et x 'incertitude de calibration.

e La raie ne peut pas étre émise par une autre espéce ou étre le mélange de deux espéces
de maniére relativement probable.

e Seules les raies avec une énergie de niveau supérieur E,, inférieur & 250 K sont recher-
chées. Cette condition affecte seulement les raies de méthanol (CH3OH), puisque les
raies d’autres molécules avec Fy, > 250 K sont trop faibles pour étre détectées dans
ce relevé.
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FIGURE 2.8 — Distribution de la densité (moyennée sur des intervalles de 10 GHz) des raies
identifiées dans chacune des 4 bandes spectrales. Le graphe supérieur correspond aux raies
avec un rapport signal sur bruit S/N > 3, le graphe central aux raies avec 3 < S/N < 10 et
le graphe inférieur aux raies avec S/N > 10. Figure extraite de Caux et al. (2011).

Selon ces critéres, ~1000 raies ont été identifiées. La Figure 2.8 montre les densités de raies
remplissant les critéres précédents dans chacune des bandes spectrales observées, pour diffé-
rents rapports signal sur bruit (S/N). A 2 et 3 mm, ces densités sont un facteur entre 2 et
3 inférieur aux estimations des densités totales incluant notamment les raies dont 1’émission
est mélangée. Cet effet est méme plus important & 1 et 0.9 mm, ot le manque de raies faibles
(3 < S/N < 10) est particuliéerement frappant (cf Fig. 2.8). Cela provient d’un biais dans
notre critére de sélection de raies non-mélangées. A ces fréquences, la résolution spectrale est
relativement pauvre et les spectres sont trés riches en molécules complexes, qui émettent des
raies d’intensité assez faibles. Le critére de raie non-mélangée élimine donc une large fraction
de ces raies de faible rapport S/N. La bande & 2 mm, qui bénéficie d’une meilleure résolution
spectrale comparée aux bandes & 1 et 3 mm, est moins affectée par cet effet de sélection.

En se basant sur les quatre critéres définis ci-dessus, 69 molécules, dont 32 espéces dis-
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tinctes et 37 isotopologues rares, ont été détectées dans le relevé. Le nombre important de
molécules deutérées détectées, parmi ces isotopes rares, confirme, par ailleurs, que la source
IRAS 16293-2422 se démarque des hot cores par son abondance élevée en espéces deutérées.
Sur les 1000 raies détectées, & peu prés la moitié appartiennent aux trois espéces complexes :
CH3OH, CH3CHO et HCOOCHs3. Le relevé est dominé, en terme de flux total, par les molé-
cules simples riches en oxygéne telles que CO, SO, HoCO, SO2 et CH30H, ce qui était déja
noté dans les études de Blake et al. (1994) et van Dishoeck et al. (1995).

2.2.3.2 Analyse de la cinématique des raies dans la proto-étoile IRAS 16293-
2422

Un ajustement gaussien a été effectué, avec le logiciel CASSIS, sur chacune des raies qui
respectait la liste des quatre critéres définis précédemment. Ce travail (plus que fastidieux)
a néanmoins permis de réaliser une analyse cinématique inattendue basée sur les largeurs a
mi-hauteur FW HM et les vitesses vrgr au pic des Gaussiennes ajustées. En effet, la Figure
2.9 montre que la distribution de la FW H M en fonction de la vygr varie selon la molécule.
On notera que les incertitudes sur les FW HM et les vpsp prennent en compte les erreurs
statistiques (sur 'ajustement) et I'incertitude due a la résolution spectrale limitée (qui en
fait domine). Quatre types de comportements cinématiques ont pu étre reportés :

e Type I : La vitesse moyenne (vygr) est d’environ 4 kms™! et la largeur 4 mi-hauteur
moyenne (FWHM) d’environ 2.5 kms~!. Les raies montrent peu de dispersion en
terme de vitesse et de largeur de raie. Les petits hydrocarbures et les “petites molécules”
comme CN, NO et CyS appartiennent & ce groupe.

e Type Il : (vpsr) ~ 3.7 kms™! avec trés peu de dispersion et (FWHM) entre 2 et
8 kms~!. Toutes les espéces de ce groupe sont des molécules soufrées et azotées. On
notera que HCO™ et C3Hy ont des propriétés entre les types I et I1.

e Type II : (vpsr) ~ 2.5-3.0 kms™t et (FWHM) < 4.0 kms~!. Quatre molécules
organiques complexes (CH3CHO, HCOOCH3, CH3OCH3, HoCCO) montrent ce com-
portement.

e Type IV : (vrgr) et (FWHM) ont des comportements variés avec des caractéristiques
appartenant aux deux derniers groupes. Les raies de CH3OH ont des vy gr entre 2 et 4
kms™! et des FWHM entre 2 et 9 kms™!. HyCO et CH3CCH montrent des FW HM
modérées (< 4-5 km sfl) et des vrgp entre 2.5 et 4 kms™!. Les raies des isotopes de
OCS ont des vrgp ~ 2.5 kms™' et des FWHM < 4 kms™!.

Pour mieux comprendre la signification physique de ces catégories, la Figure 2.10 montre les
FWHM en fonction de ’énergie F,, des transitions des différentes espéces. Ici aussi, un
comportement différent est observé pour chaque type de molécules. Les molécules de type I
ont des raies avec des F,, inférieurs a 50 K. Au contraire, les espéces de type II, IIT et IV ont
des raies avec des Fyp, jusqu’a 200 K. Pour le type II, la FW H M augmente avec le Fp, alors
que pour les groupes III et IV, elle reste constante et ne dépend pas du F,p. Des graphes
similaires de vrgg en fonction du E,, n’indiquent cependant pas de relation entre ces deux
parametres.
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FIGURE 2.9 — Graphes des largeurs & mi-hauteur FW HM en fonction des vitesses au repos
vrsgr déduits des ajustements gaussiens des raies. Les notations HCN* et OCS* indiquent que
les isotopes principaux de ces espéces n’ont pas été inclus a cause de leur profils non-gaussiens.
Les barres d’incertitude a 1o incluent & la fois les incertitudes d’ajustement et de résolution
spectrale. Les traits verticaux a vrgp = 2.7 et 3.9 kms™! correspondent aux vitesses des
cceurs B et A respectivement. Le trait horizontal & 5 kms™! correspond approximativement
a la moyenne des FW H M. Figure extraite de Caux et al. (2011).

En se basant sur des publications de données interférométriques de cette source (Kuan
et al. 2004; Bottinelli et al. 2004b; Schéier et al. 2004; Chandler et al. 2005; Huang et al.
2005; Remijan & Hollis 2006; Takakuwa et al. 2007; Bisschop et al. 2008), nous avons com-
paré I’émission des molécules avec les quatre types d’espéces observés ci-dessus. Prenons par
exemple CN : il présente des caractéristiques cinématiques de type I et a seulement été observé
dans I'enveloppe d’'TRAS 16293-2422. Aucune émission de CN n’est vue dans les hot corinos
des sources A et B. Au contraire, CH3CHO, qui est du type III, a seulement été détecté
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FIGURE 2.10 — Graphes des largeurs & mi-hauteur FW HM en fonction des énergies de
niveau supérieur F,;, des différentes transitions. Les notations HCN* et OCS* indiquent que
les isotopes principaux de ces espéces n’ont pas été inclus & cause de leur profils non-gaussiens.
Les barres d’incertitude & 1o incluent & la fois les incertitudes d’ajustement et de résolution
spectrale. Le trait horizontal & 5 kms™! correspond approximativement a la moyenne des
FWHM. Figure extraite de Caux et al. (2011).

dans le cceur de B. La correspondance entre les quatre types de molécules et les différentes
observations interférométriques suggérent que les types cinématiques sont associés avec une
origine spatiale différente : enveloppe froide, source A et/ou source B. Le type I serait en fait
associé a 'enveloppe froide de la proto-étoile (de vitesse 3.9 kms™1), ce qui expliquerait les
basses énergies Ey, des transitions de ces molécules. Le type II semblerait associer de maniére
dominante avec le coeur A (de vitesse 3.9 kms™!), alors que le type III contiendrait plutot
celles émises par le coeur B (de vitesse 2.7 kms~1). Enfin le type IV désignerait les molécules
émises & la fois par les sources A et B et peut-étre aussi par I'enveloppe. Cette séparation
permet de mieux comprendre la nature des deux hot corinos. Comme déja remarqué dans
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plusieurs études, la source B semble plus riche en molécules organiques complexes, alors que
la source A est plus riche en molécules a base de soufre et d’azote. Les FW H M sont aussi plus
larges dans la source A que la source B. Cette analyse a néanmoins permis de montrer que,
d’une part, les deux sources ont des vitesses différentes. D’autre part, les FW HM des raies
augmentent avec leur énergie de niveau supérieur E, dans la source A alors qu’elles restent
constantes et peu élevées dans la source B. Une comparaison avec le relevé spectral effectué
récemment avec l'interférometre du SMA (SubMillimeter Array, Hawaii) par Jorgensen et al.
(2011) est actuellement en cours pour valider cette analyse.

Pour finir, on peut, & partir de cette étude, étudier plus précisément la dynamique des
sources A et B. L’augmentation de la FW HM avec I'énergie de niveau supérieur Ey, peut
mener & deux hypothéses :

e soit le gaz est en effondrement autour de 1'objet proto-stellaire (Ceccarelli et al. 2003),

e soit des intéractions vent/jet avec l'enveloppe dense interne créent des chocs (Schoier
et al. 2002; Jorgensen et al. 2002).

Si ’on suppose que I’enveloppe est en effondrement, on peut alors estimer la masse centrale
des deux sources A et B. En effet, dans le cas d’une émission optiquement mince, la vitesse
de chute libre peut étre estimée a partir de la largeur de raie selon :

M(Mg) = 1.4 x 1074 (FWHM? — 6% (AU) (2.17)

avec FW HM la largeur & mi-hauteur en kms™! et dy, I’élargissement turbulent en kms™?.
On peut alors estimer I’élargissement &y, & environ 2 kms™!, & partir des largeurs de raie
des molécules de type I qui tracent ’enveloppe froide (pratiquement statique). D’aprés les
observations interférométriques des espéces de type II et III, les deux sources montrent un
rayon de ~1.5”, soit 180 AU a une distance de 120 pc. Pour le ceeur A, les FW H M typiques
sont plus larges que ~6 kms™!
que, pour le coeur B ot la FWHM est inférieure a ~3 kms™!, la masse centrale ne peut

, ce qui conduit a une masse centrale d’au moins 0.8 Mg alors

excéder 0.1 M. La différence de v gr des deux sources peut, quant a elle, étre interprétée
comme le fait que la source B serait en rotation autour de A. En effet, pour une masse centrale
de 0.8 Mg pour le coeur A et une distance d’environ 500 AU (~4-5") entre les deux sources,

1

la vitesse de rotation de B serait de 1.2 kms™", ce qui est totalement compatible avec la

différence de vitesse entre les coeurs A et B (vpsr ~ 3.9 et 2.7 km s71 respectivement).

2.3 LES MODELES DE TRANSFERT RADIATIF

2.3.1 Transfert radiatif
2.3.1.1 Equation de transfert radiatif

Considérons le cas d'un nuage d’épaisseur L (cf Fig. 2.11). La propagation des photons
le long d’une ligne de visée est décrite par I’équation de transfert radiatif :

dI,
Y oI, + 7, 2.18
Fh I, +j (2.18)
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FIGURE 2.11 — Propagation de photons a travers un nuage. L’intensité I, (0) est modifiée par
la traversée du nuage et perque comme I, (L) a la sortie du nuage.

ou I, est lintensité spécifique a la fréquence v, j, le coefficient émissif, «, le coefficient
d’absorption et ds la variation sur la ligne de visée qui entraine une variation dI, de I,,. En
divisant I’équation 2.18 par «,,, on peut réécrire ’équation de transfert radiatif sous la forme :

dl,

—=-1, v 2.1
dry, +5 (2.19)

ou 7, est I'épaisseur optique définie par dr, = ay,ds et S, la fonction source définie par
Sy = ju /. Le coefficient émissif j, s’exprime par :

. hv
Jv = EnuAuZQS(V) (2.20)
et le coefficient d’absorption o, par :
hv
Qy = 7(nlBlu - nuBul)(ls(l/) (221)

A, est le coefficient d’Einstein d’émission spontanée, B,,; le coefficient d’émission stimulée et
By, le coeflicient d’absorption d’Einstein entre 2 niveaux u et [ de densité n,, et n; présentant
une différence d’énergie F,; = hv. Les coefficients d’Einstein sont reliés par les relations :

8whu3
Au =B (2.22)
et
guBul = nglu (223)

ou g, et g; sont les poids statistiques des niveaux u et [ (pour une molécule linéaire, g = 2J+1).
o¢(v) est le profil normalisé de la raie. Dans le cas d’une agitation thermique, ce profil est

b(v) =2 <@> " é exp (—4111(2)%) . (2.24)

s

gaussien :

Si la fonction source .S, est constante, ’équation 2.19 s’intégre facilement pour donner :

II/(TV) = II/(O) eXp(—T,,) + Su(l - eXp(—T,/)). (2'25)
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I,,(0) représente I’émission du fond diffus cosmologique. L’intensité émise par le fond diffus
cosmologique est contenue dans I,,. Pour déterminer l'intensité provenant uniquement de la
source, on calcule :

IIIObS(TV) = IV(TV) - IV(O) = (Sl/ - IV(O))(l - exp(_Tl’))' (226)

En remplagant S, et I,,(0) par la loi de Planck a la température du milieu T¢, (hypothése
d’équilibre thermodynamique local) et a la température du fond diffus cosmologique, Tepp =
2.7 K, respectivement, on aboutit a :

Lyona(7) = 2hv3 1 1
vobs\Tv) = 2 eXp(hJ//kTem) -1 eXp(hV/chmb) -1

) (1 —exp(—7y)). (2.27)

La température de brillance T}, utilisée en radioastronomie pour caractériser 'intensité d’un
rayonnement, se définit comme la température de la loi de Planck dans la limite de Rayleigh-
Jeans (hv < kT'). On en déduit donc que :

hv 1 1
b= (eXP(hV/kTex) — 1 exp(hw/kTomp) — 1> (1 - exp(=7)). (2.28)

Pour simplifier I’équation, on définit :

hv 1
A(T) = — ) 2.2
Tu(T) k exp(hv/kT) —1 (2:29)
L’équation 2.28 devient :
Ty = (Ju(Tex) — Jo(Temp) ) (1 — exp(—1,)). (2.30)

Continuum et raies en absorption/émission :

source de
Tcmb — . Tb
continuum T
C
Tcmb -_

FIGURE 2.12 — Propagation de photons & travers un nuage couplé a une source de continuum
située en arriére-plan. La température de brillance mesurée sur la ligne de visée du nuage est
appelée Tp, tandis que la température de brillance du continuum est appelée T..

Considérons maintenant le cas d’une source de continuum située a l’arriére plan d’un nuage
(cf Fig. 2.12). Le nuage se caractérise par une température d’excitation T, et une opacité 7
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tandis que la source de continuum est définie par une température Ty et une opacité ;. La
température de brillance en direction du nuage s’exprime alors comme :

Ty = Jo(Temp) exp(—7a) exp(=7) + J, (Ta) (1 — exp(—74)) exp(=7) + Ju (Tex) (1 — exp(—7))
— o (Temp) (2.31)

Hors du nuage mais en direction de la source du continuum, la température de brillance du
continuum vaut :

Te = Ju(Temp) exp(—=7a) + Ju(Ta) (1 — exp(—7a)) — Ju(Tems) (2.32)
En combinant les équations 2.31 et 2.32, on peut montrer que :
Ty = Teexp(—7) + (1 — exp(—=7))(Jo(Tea) — Jo(Temp)) (2.33)
L’intensité d’une raie en émission s’exprime alors comme :
Ty — T = AT = (1 — exp(—1))(Jo(Tea) — Jo(Toms) — T2, (2.34)
tandis que la profondeur d’une raie en absorption est définie comme :
Te = Ty = Taps = (1 — exp(—=7))(Te — Ju(Tea) + Jo(Temp))- (2.35)

Dans le cas de I’absorption, 'expression J,(Tey) — Ju(Temp) est généralement négligeable
devant T,.. L’équation 2.35 devient :

T, — Ty =Tuws = (1 —exp(—71)) T¢, (2.36)

L’opacité peut donc étre facilement déterminée en utilisant les valeurs observées du continuum

Tabs
=—In(1- . 2.
T n< T > (2.37)

C’est pour cette raison que, dans le cadre de I’étude de raies en absorption, la valeur du
continuum est nécessaire. Pour les raies en émission, le continuum n’affecte que trés peu

et de la profondeur de la raie :

I'intensité de la raie. On peut donc travailler avec des spectres sur lesquels le continuum est
soustrait.
2.3.1.2 Equation d’équilibre statistique

Dans le cas d’un systéme a 2 niveaux u et [, & I’état stationnaire, le rayonnement détermine
les niveaux de population via ’équation d’équilibre statistique :

nu(Aul + BulUu) = n B, U, (238>
ol U, est la densité d’énergie :
4
U, =27, (2.39)
c

et J, l'intensité moyenne locale du champ de rayonnement :

1
J, = 47T/IVdQ. (2.40)
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En considérant les collisions en plus du rayonnement, 1’équation d’équilibre statistique de-
vient :

‘nu(Aul + ByuU, + Cy) = ny(Bi, U, + Ch), ‘ (2.41)

C étant le coefficient de collision de désexcitation et Cj, le coefficient de collision d’exci-
tation. La Figure 2.13 illustre les différentes contributions du rayonnement et des collisions
pour le transfert de population entre deux niveaux.

Aul Bul UV Blu UV Cul Clu

FIGURE 2.13 — Equilibre statistique entre deux niveaux de population.

Si on étend cette équation & plusieurs niveaux, on obtient donc :

ny [Z A + Z(BlkUz/ + Ci)] = Z ng A + an(BklUu + Chi). (2.42)
k<l k£l k>l e

sachant que

Z Ny = Ngot.- (2.43)
!

L’équation d’équilibre statistique dépendant de I'intensité du rayonnement par I'intermédiaire
de U, et I’équation de transfert radiatif de la population des niveaux, les deux équations sont
couplées. Il faut avoir recours de maniére générale & des résolutions numériques pour pouvoir
résoudre le probléme.

2.3.1.3 Equilibre thermodynamique local (ETL)

La densité critique est définie comme la densité moléculaire telle que :

_ Zkz>l Akl
2k Chi

Lorsque la densité est trés grande devant la densité critique, les molécules sont dites a I’équi-

Ner (2.44)

libre thermodynamique local (ETL). Cela signifie que les collisions dominent, c¢’est le cas
quand la densité des collisionneurs est trés grande ou que la température est suffisamment
élevée pour augmenter ’agitation et donc les collisions. Les termes radiatifs deviennent donc
négligeables devant les collisions, ce qui donne a partir de I’équation 2.41 :

nuCut = Cly. (2.45)
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Les coefficients de collision Cy; et C},, sont reliés par la relation :
guCul = glClu exp(Eul/ka)a (246)

ol k est la constante de Boltzmann et T}, la température cinétique du milieu. On arrive donc

a I’équation :
T _ Ju

= = exp(—FEy /kTy). (2.47)

ny g
Sachant que la température d’excitation T, est définie comme la température pour laquelle
les populations des niveaux suivent une loi de Boltzmann :

M _ Ju

= = exp(—Ey/kTes), (2.48)

nj g1

la température d’excitation et la température cinétique sont donc égales & 'ETL. Le milieu
est dit “thermalisé”.

2.3.2 Modélisation ETL : les diagrammes rotationnels

Définissons pour commencer la densité de colonne comme :

L
Ni:/ TbidS (2.49)
0

et la fonction de partition comme :

Q(T) = Zi:gi exp (;ﬁ;) : (2.50)

Un diagramme rotationnel est une représentation graphique de la densité de colonne pour un

niveau d’énergie E,, donné divisée par la dégénérescence (ou poids statistique) de ce niveau,
Ny/gu en fonction de 'énergie de ce niveau par rapport a l’énergie du niveau fondamental
(Goldsmith & Langer 1999). Il permet de savoir si les populations des niveaux d’énergie sont
décrites par le modéle a 'ETL et si ’émission est optiquement mince ou pas. En effet, si 'on
part du fait que, & 'ETL, les populations des niveaux suivent la loi de Boltzmann, on a donc :

N, N (_(Ei — El))
— = — ex —_— ). 2.51
Gu g1 P kTea: ( )

La densité de colonne totale Ny correspondant & la somme des densités de colonnes des
différents niveaux, on peut donc écrire :

No —(E; — Ey) No
Nioy = Z Ni=> o % o (k:Tem = Q). (2.52)

i

en supposant Fy = 0. D’oul

Gu 90 kTey Q(Tem) kT ey

Nu Ntot Eu
In <gu> =In <Q(Tex)> — T (2.54)

Puis,
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Tracer In(V,/gy,) en fonction de E, /k permet donc d’obtenir, si les populations des niveaux
suivent une loi de Boltzmann, une droite de pente —1/7T,, avec une ordonnée & l'origine
In(Niot/Q(Tez)). On pourra donc en déduire la température d’excitation et la densité de co-
lonne totale de la molécule étudiée, puisque la fonction de partition est donnée par les bases
de spectroscopie. Avant toute chose, il faut néanmoins connaitre IN,.

En intégrant l'opacité de la raie 7, = [a,ds sur dv et sachant que dv = cdv/v, on
obtient :

L

h d
r= [ Mo — nabuyoe) s (2.55)
0 C 14
¢(v) étant normalisé, on aura : [ ¢(v)dv = 1. Donc
L

T —/ h(nlBlu —nuBul)ds (2.56)

0

En utilisant les relations 2.22 et 2.23 liant les coefficients d’Einstein entre eux ainsi que la
définition de température d’excitation (équation 2.48), on arrive a :

L L 3
Gu hv Ayc
= | w2 —n)Byds = | hn, _1 d 2,
T /0 (ny m Ny ) Buids /0 Ny (exp (kTex) )87rh1/3 s (2.57)

D’aprés la définition de densité de colonne (équation 2.49), I’équation devient :

hv Aulc3
— hN, 1 2,
7 = hNu(exp <kTm> ) Smhos (2:58)

D’autre part, on peut aussi intégrer 7, en lui supposant une forme gaussienne :

n=mew (U520, (259)

v

On obtient alors :

ren o (W) do = ro\/3mors — 702\\//7?%~ (2.60)

En égalisant les équations 2.58 et 2.60, on obtient :

Ny Ayuc? hv
= —1). 2.61
n = (o () - ) (2:61)
24/1n(2)

D’aprés I’équation 2.28, et en négligeant le rayonnement du fond diffus cosmologique (hv/k >

2.7 K), on arrive a :
h 1 1-— —
T, = ¥ exp(=70) (2.62)

?exp(k}}zz) -1 70

En combinant les équations 2.61 et 2.62, on obtient :

B N NyAyc® 1 — exp(—To)
W= / Tydv =~ =t o (2.63)
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Par conséquent,

8mkv?
Ny =W—-=-C.. 2.64
WhAulcgc ( 6 )

ol W est le flux intégré de la raie et Cr = #"(7%) le facteur de correction de 'opacité. Si

la raie est optiquement mince (7 < 1), alors C;=1 et N, est facilement estimable. L’équation
2.54 devient de maniére générale :

871']{21/2 Ntot Eu

Sous ’hypothése d’ETL, mais dans le cas ou I’émission de la raie est optiquement épaisse,

chaque densité de colonne N, sera sous-estimée d’un facteur C, différent pour chaque tran-
sition. Le fait de ne pas obtenir une droite & pente unique signifie donc que :

e soit la molécule n’est pas & 'ETL,
e soit les raies considérées ne sont pas optiquement minces,

e soit la molécule est émise dans différentes composantes de la source a des températures
différentes.

2.3.3 Modélisation hors-ETL
2.3.3.1 La méthode d’escape probability

Le probléme, quand on n’est pas a I’équilibre thermodynamique local, est de découpler les
calculs de transfert radiatif des calculs des populations des niveaux. Une approche populaire
est d’utiliser la méthode d’escape probability (probabilité d’échappement), introduit pour la
premiére fois par Sobolev (1960) pour des enveloppes en expansion. L’idée est de supposer un
facteur 8 exprimant la probabilité qu’a un photon, & une position donnée dans le nuage, de
pouvoir s’échapper du systéme. L’intensité a l'intérieur du nuage devient alors : J, = S, (1—/)
ol S, est la fonction source. En remplacant J, par cette expression et en utilisant la définition
de S, ’équation 2.41 devient alors :

M Cry — nyCut — Py Ay =0 (2.66)

Cette méthode simplifie donc considérablement les calculs. Le terme J, n’apparait plus dans
I’équation des populations des niveaux. Mais la solution est uniquement locale.

Il est maintenant nécessaire d’estimer la probabilité d’échappement 8. Ce terme est sup-
posé dépendre de la géométrie de la source et de la profondeur optique, mais pas du champ
de rayonnement. Plusieurs formes ont été proposées pour différents types de géométrie :

e une sphére en expansion :

1 — _
g Lzop(=7) (2.67)
T
e un plan paralléle homogeéne :
1— -3
g - Lo ew(=3) (2.68)

37
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e un milieu turbulent : )

e 2.69
B Ty/7In(7/2) (2:69)
e une sphére uniforme (déterminé par Osterbrock 1974) :
1.5 2 2 2
B = — <1 = + (; + ﬁ) exp(—7‘)) (2.70)

2.3.3.2 Le modéle RADEX

Le modéle RADEX® (van der Tak et al. 2007), implémenté dans CASSIS, est un code
de transfert radiatif hors-ETL qui permet de calculer les intensités de raies moléculaires et
atomiques produites dans un milieu uniforme. Il est basé sur les calculs d’équilibre statis-
tique impliquant les processus radiatifs et collisionnels et inclut également le rayonnement de
sources d’arriére-plan. Les effets d’opacité sont traités avec une méthode d’escape probability
(cf Sect. 2.3.3.1). Ce code n’est valable que pour des raies optiquement minces ou peu épaisses,
le profil de raie obtenu en sortie étant supposé gaussien. Ce modéle étant hors-ETL, il faut
donc que des coefficients de collision soient disponibles pour la molécule étudiée. La base
LAMDA " (Schéier et al. 2005) recense les coefficients de collision disponibles pour les molé-
cules du milieu interstellaire et les présentent sous le format directement utilisables par les
modeéles de transfert radiatif RADEX et RATRAN (cf Sect. 2.3.3.3). Les paramétres d’entrée
décrivant le milieu sont sa densité, sa température et la température de I'arriére-plan. Il faut
également définir la largeur & mi-hauteur et la densité de colonne de la molécule étudiée ainsi
que la gamme spectrale sur laquelle se situent les raies qui intéressent 1'utilisateur. Le code
indique alors, pour chaque transition située dans la gamme spectrale voulue, la température
d’excitation T,;, la profondeur optique 7 au centre de la raie spectrale et la température de
rayonnement T de la raie. Cette derniére est égale & la température T, si la source remplit
totalement le lobe du télescope.

2.3.3.3 Le modéle sphérique RATRAN
Le modéle RATRAN® (Hogerheijde & van der Tak 2000) est un code Monte-Carlo de

transfert radiatif sphérique qui se place du point de vue de cellules plutot que de photons,
afin de séparer les contributions locales et externes du champ de rayonnement. Comme pour
RADEX, il faut disposer de coefficients de collision afin d’utiliser ce modéle hors-ETL. Un des
grands avantages de ce code vient du fait qu’il prend en compte la structure 1D de la source,
ce qui est nécessaire pour étudier la chimie des proto-étoiles qui montrent des gradients de
densité, de température et de vitesse en fonction du rayon. Il faut donc définir les conditions
qui régnent dans chaque couche de ’enveloppe sphérique, & savoir :

e la densité de Hy (en cm™3) : il faut donner la densité de ortho et para-Hs séparément
si les coefficients de collision sont calculés avec ortho et para—Hs,

e la température du gaz (en K),

6. http://wuw.sron.rug.nl/~vdtak/radex/
7. http://home.strw.leidenuniv.nl/"moldata/
8. http://www.sron.rug.nl/"vdtak/ratran/
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2.3. LES MODELES DE TRANSFERT RADIATIF 59

e la température de la poussiére (en K),

e la vitesse radiale (en km.s~!) ; dans notre cas, la vitesse sera négative puisque la source
est en effondrement,

e le paramétre b-doppler (en km.s™1), qui représente I'élargissement di & la turbulence
et qui vaut : db = 0.6 FW H M, b,

e la densité de la molécule étudiée (en cm™3), reliée & I'abondance de cette molécule par :
Xm = nm/nm,.

Ce code permet de calculer les profils de raie et le continuum de la poussiére. Il prend aussi
en compte le pompage du rayonnement par le continuum émis par la poussiére. Il faut donc
définir une loi pour le coefficient d’absorption massique en entrée du code. Les modéles dé-
terminés par Ossenkopf & Henning (1994) pour différents types de grains couverts ou non
de glace et différents temps de coagulation peuvent étre utilisés. De simples lois de puis-
sance peuvent aussi étre définies. Ce code peut étre utilisé pour des épaisseurs optiques allant
jusqu’a 103-10%. 1l ne prend pas en compte la diffusion, mais celle-ci est négligeable aux lon-
gueurs d’onde qui nous intéressent, 2 10 um (i.e. < 30 THz).

La combinaison du transfert radiatif et de 1’équilibre statistique peut étre écrite sous
forme matricielle comme :

Jy = A[Su(J,)]. (2.71)

A est opérateur qui va lier l'intensité moyenne du champ de rayonnement .J, définie en
équation 2.40 et la fonction source S,; qui dépend des populations des niveaux. La fonction
source Sy, s’exprime ici comme :

[jv (dust) + [ 7' (gas)dv]
[, (dust) + [ o (gas)dv]

Sul = (2.72)
afin de considérer I’émission et ’absorption de la poussiére. Un intervalle ul est pris en compte
autour de la fréquence vy pour les coefficients d’émission et d’absorption du gaz. L’équation
2.71 peut étre résolue de maniére itérative, en calculant J, a partir de 'opérateur A appliqué
aux populations des niveaux de l'itération précédente. L’intensité moyenne du champ de
rayonnement J, peut étre estimée dans une cellule en intégrant les différents rayons regus
de tous les angles solides df) aprés propagation le long des autres cellules. Cette intégration
correspondra en fait 4 une sommation de la contribution de toutes les autres cellules au
champ de rayonnement dans chacune des cellules individuelles. La méthode de Monte-Carlo
permet alors de définir aléatoirement les directions d’origine des rayons qui vont arriver dans
la cellule. Elle difféere des méthodes de Monte-Carlo habituellement utilisées pour résoudre le
transfert radiatif qui se basent du point de vue des photons : les photons sont suivis dans leur
propagation et permettent d’approximer ensemble le champ de rayonnement (cf Fig. 2.14).
Au contraire, dans RATRAN, la démarche consiste & ne considérer, pour chaque cellule, que
les rayons qui ’atteignent et & remonter a leur chemin de propagation jusqu’a I'extrémité du
nuage. Cette méthode a ’avantage de diminuer le temps de convergence notamment grace a
la technique d’Accelerated Lambda Iteration (ALI) qui définit un opérateur approximatif A*
tel que :

Ty = (A= AM[SL ()] + A [Su ()], (2.73)
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Sll étant la fonction source & l'itération précédente. En effet, la méthode Monte-Carlo qui
génére des photons & travers toute la source ne permet pas de séparer facilement le champ
de rayonnement local du champ incident pour chaque cellule, contrairement & la méthode
basée sur le point de vue des cellules. Avec cette derniére, le champ de rayonnement local et
I’excitation sont résolus de maniére auto-cohérente tandis qu’ils sont séparés du probléeme de
transfert radiatif global, permettant ainsi de limiter le temps de convergence, pour de fortes
opacités 7 2 100 notamment.

CMB

CMB

CcmB
-) CMB

CMB

CMB CMB CcMB
a) Méthode Monte-Carlo basée sur le b) Méthode Monte-Carlo basée sur le
point de vue des photons point de vue des cellules

FIGURE 2.14 — A gauche : méthode de Monte-Carlo basée sur le point de vue des photons.
A droite : méthode de Monte-Carlo basée sur le point de vue des cellules. Cette derniére est
utilisée dans le code de transfert radiatif RATRAN. Figure extraite de Hogerheijde & van
der Tak (2000).

Le code RATRAN fonctionne en deux étapes appelées amc et sky, dont les différents
parameétres d’entrée sont résumés en Figure 2.15 :

e La premiére étape amc consiste & calculer les populations des différents niveaux de la
molécule pour le rapport signal sur bruit défini en entrée. Pour cela, le code utilise
la méthode de Monte-Carlo décrite ci-dessus pour converger de maniére itérative sur
I'intensité moyenne du champ de rayonnement .J,. Les niveaux de population sont
alors calculés, une fois que J, a été déterminé pour chaque couche de ’enveloppe. Le
rapport signal sur bruit désiré va dépendre du nombre de directions de propagation
des photons N. Les différences entre des solutions successives sont systématiques si
elles sont loin de la convergence. Pour cela, la méthode Monte-Carlo est séparée en
deux sous-étapes. La premiére consiste & déterminer une solution grossiére avec un
nombre de photons fixés Ny, tandis que, pour la seconde sous-étape, le nombre de
photons va étre augmenté jusqu’a atteindre le rapport signal sur bruit désiré. Lors de
la premiére sous-étape, les directions sont distribuées aléatoirement mais le méme jeu
de directions aléatoires est utilisé & chaque itération du fait de la réinitialisation du
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générateur de nombres aléatoires. La convergence est alors considérée comme acquise
quand la différence entre trois solutions successives est inférieure & un dixiéme de la
précision requise par l'utilisateur. S’ensuit alors la deuxiéme sous-étape pour laquelle
chaque itération utilise un jeu différent de directions aléatoires afin d’estimer J, :
le générateur de nombres aléatoires n’est plus réinitialisé. Le nombre de directions
de photons N est alors doublé de maniére itérative jusqu’a ce que le bruit sur les
populations des niveaux soit inférieur au seuil fixé par 'utilisateur.

e Quand les populations des niveaux ont été déterminées pour le rapport signal/bruit
voulu, on peut alors passer a la deuxiéme étape, sky, qui consiste a calculer, par une
méthode de ray-tracing, la distribution de ’émission pour les transitions définies par
I'utilisateur (et qui doivent étre présentes dans le fichier de collision LAMDA de la
molécule). Le fichier obtenu en sortie est soit au format MIRIAD, soit au format FITS.
La carte se présente sous trois dimensions, les deux premiers axes représentant la
dimension spatiale (en mesure d’angle) et le troisiéme l'axe des vitesses nécessaire
pour tracer le profil de la raie. Un exemple de carte obtenue avec RATRAN (zoomée
entre —5" et +5”) est montré en Figure 2.16. L utilisateur peut définir la taille de la
carte et la résolution des pixels spatiaux (en ”) ainsi que la gamme spectrale et sa
résolution spectrale (en km.s™!). Il faut également préciser la distance de la source
puisque les rayons des différentes couches sont jusque 1a exprimés en métres et non pas
en unités d’angle.

A partir de 1a, la carte obtenue est convoluée avec le profil du lobe du télescope a la fréquence
de la transition en question, pour obtenir un profil de raie en T, en fonction de la vitesse
(cf Fig. 2.17). On pourra alors le comparer aux observations.

Il est important de noter que, dans RATRAN, dans le cas de deux collisionneurs, le second
collisionneur n’est pas pris en compte dans le calcul de 'opacité de la poussiere. Cela ne pose
pas de probléme si le second collisionneur est 1’électron, mais lorsque les deux collisionneurs
sont ortho et para—Hy (ce qui est le cas, comme le verrons plus tard, de I’eau deutérée), il est
nécessaire de tenir compte du second collisionneur (en 'occurrence ortho—Hg) pour calculer
lopacité de la poussiére. Dans ce cadre-la, j’ai donc légérement modifié le code RATRAN
pour correctement prendre en compte cette situation. Suite & mon intervention, les groupes
de travail étudiant I’eau dans le cadre du programme Herschel WISH ( Water in Star-forming
regions with Herschel) ont alors tenu compte de cette modification.
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FIGURE 2.15 — Vue schématique du code de transfert radiatif RATRAN. Les différents para-
métres décrivant la structure de la source sont : la densité du milieu ny,, la température du
gaz Tyqs, la température de la poussiere Ty,q, la vitesse radiale v,, le paramétre b-doppler
db et la densité de la molécule étudiée n,,.
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FIGURE 2.16 — Exemple de carte obtenue avec RATRAN entre —5” et +5” pour la raie
fondamentale 191 — 0gp de HDO & 465 GHz. Le profil de raie apparait plus intense dans
les quatre pixels centraux représentant le hot corino, du fait de la sublimation des molécules

piégées sur les grains.
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FIGURE 2.17 — Profil de raie obtenu en convoluant la carte modélisée grace au code de
transfert radiatif RATRAN (en Fig. 2.16) avec le lobe du télescope JCMT & 465 GHz.
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3.1 LA PROTO-ETOILE IRAS 16293-2422

La proto-étoile IRAS 16293-2422 (ci-aprés IRAS 16293) est un objet de référence parmi les
proto-étoiles de type solaire. Elle montre en effet un spectre de raies particuliérement intense
(e.g. Blake et al. 1994; van Dishoeck et al. 1995). Elle est, de plus, relativement proche, com-
parée a ses homologues. Elle est abritée, & une distance de 120 pc, par le nuage LDN 1689N
(Knude & Hog 1998; Loinard et al. 2008), lui-méme situé dans la région de p Ophiuchi qui
se trouve a proximité des constellations du Scorpion et d’Ophiuchus (cf Fig. 3.1). Elle a été
observée pour la premiére fois par le satellite IRAS (Infrared Astronomical Satellite) lancé en
1983 afin de réaliser une cartographie compléte du ciel dans les bandes infrarouges a 12, 25,
60 et 100 pm. Sa luminosité bolométrique est estimée & 22 L, par Crimier et al. (2010). Cet
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Credit ¢ hitp://www.scienceandart.com/photoscorpio .htm Credit: Jim Misti and Steve Mazlin (acquisition), Robert Gendler (processing)

FI1GURE 3.1 — A gauche : constellation du Scorpion. A droite : zoom sur le nuage de p Oph.
La fléche rouge indique la position de la proto-étoile IRAS16293.

Lobe IRAM
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Lobe HIFI
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coeur en
préstellaire hot corino effondrement

FIGURE 3.2 — Vue schématique de la proto-étoile IRAS 16293. Les lobes des télescopes IRAM
et HIFT sont représentés a différentes fréquences. Adaptation d’une figure extraite de Stark
et al. (2004).

objet proto-stellaire est en fait une binaire dont les deux sources, séparées d’environ 5”, sont
dénommeées IRAS 16293 A et IRAS 16293 B (Looney et al. 2000). La source A pourrait elle-
méme étre un systéme binaire : deux sources ont en effet été observées dans le centimétrique
(Al et A2; Wootten 1989) et dans le submillimétrique (Aa et Ab; Chandler et al. 2005). La
source B ne montre pas, par contre, de signes de sous-structures a ces longueurs d’onde. De
puissants jets de matiére ont également été détectés autour de cet objet (Castets et al. 2001;
Stark et al. 2004; Chandler et al. 2005; Yeh et al. 2008). Cette proto-étoile se situe au stade
de Classe 0 (cf Sect. 1.1.1; André & Montmerle 1994). Elle est donc constituée d’une enve-
loppe épaisse entourant une région interne chaude, le hot corino, o de nombreuses molécules
complexes sont formées. C’est par ailleurs la premiére source ou un hot corino a été mis en
évidence (Ceccarelli et al. 2000b; Cazaux et al. 2003; Bottinelli et al. 2004b). A proximité de
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cette source, se trouve le coeur pré-stellaire 16293E, révélé grace & une émission d’ammoniac
par Mizuno et al. (1990). Les différentes observations pointées en direction d’IRAS 16293
utilisées dans cette theése n’englobent jamais ’émission venant du cceur 16293E. La Figure
3.2 montre une vue schématique de cette région.

Cette proto-étoile est aussi trés étudiée en raison de son fort fractionnement en deutérium.
C’est notamment le cas du formaldéhyde pour lequel le rapport HDCO/H2CO est d’environ
13-16% (Loinard et al. 2000). Sa forme doublement deutérée a méme été détectée avec un
rapport DoCO/H2CO entre 3 et 16% (Ceccarelli et al. 1998, 2001; Loinard et al. 2000). Le
méthanol montre également un fort rapport de deutération : 30 + 20% pour CH;DOH, 6 +
5% pour sa forme doublement deutérée CHDoOH et ~1.4% pour sa forme triplement deuté-
rée CD3OH (Parise et al. 2004). Plus récemment, Demyk et al. (2010) ont aussi montré un
fractionnement en deutérium important pour le formiate de méthyle (HCOOCH;3), qui est
d’environ 15%, tandis que Bacmann et al. (2010) ont conclu sur un rapport ND/NH compris
entre 30% et 100%. En combinant des observations de HoO (ISO; Ceccarelli et al. 2000a)
avec son isotope deutéré HDO (IRAM et JCMT ; Parise et al. 2005), I’eau semble cependant
montrer un fractionnement en deutérium beaucoup plus faible : ~ 3% dans le hot corino et
< 0.2% dans l'enveloppe plus froide (cf Sect. 3.4.1 pour plus de détail).

Dans ce chapitre, nous allons estimer avec une meilleure précision le rapport HDO/H20O
dans cette source en se basant sur les nombreuses transitions de HDO et Hy'%O présentes dans
la gamme spectrale de 'instrument HIFI. L’abondance de I’eau sera déterminée & partir des
données de son isotope Hy'®O moins abondant et donc moins pollué que l'isotope principal
H,'%0 par les jets moléculaires riches en eau. Des observations de Hs'70O et DyO seront
également utilisées pour renforcer cette étude.

3.2 OBSERVATIONS

3.2.1 Données Herschel /HIFI

Une large couverture spectrale de la proto-étoile de faible masse IRAS 16293 a été réalisée
dans les gammes spectrales 480 — 1142 GHz (bandes HIFI 1 & 5), 1481 — 1510 GHz (bande
HIFI 6a) et 1573 — 1798 GHz (bandes HIFI 6b et 7a) dans le cadre du programme CHESS (cf
Sect. 1.3.3.1). Les observations ont été obtenues en mars 2010 et février 2011, en utilisant le
mode fast chop Spectral Scan Double Beam Switch (DBS) avec optimisation du continuum.
Le spectrométre a large bande de HIFI (WBS; cf Sect. 1.3.2) a été utilisé, fournissant une
résolution spectrale de 1.1 MHz , soit 0.69km s~ & 490 GHz et 0.18 kms~' & 1800 GHz, sur
une largeur de bande instantanée de 4x1 GHz. Les positions de référence DBS étaient situées
a environ 3’ a I'Est et a ’Ouest de la source. Les coordonnées des observations sont awggg =
16" 32m™ 22375, 69000 = — 24° 28’ 34.2” une position & égale distance des deux sources A et
B constituant la source IRAS 16293.

Dans ces bandes, douze raies de HDO (Ey, < 170 K) et quinze raies de Ho'®O (Ey, <
500 K) ont été observées, avec neuf transitions détectées pour l'eau deutérée et cing tran-
sitions pour l'isotope Ho'®O, dont la transition fondamentale 11,0-1p,1 du ortho-H,'%0. La
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TABLE 3.1 — Paramétres des transitions de HDO, Hy'80, Ho'70O et D50 observées en direction
de la proto-étoile IRAS 16293.

Espéces Fréquence JKa,Ke FEup/k Ajj Télescope Lobe  Feg Beg rms(® mebdv FWHM®) Ref.(6)
(GHz) (K) (s @) (mK) (Kkms™!) (kms™1)
HDO 481.7795 31.2-31,3 168 4.74 x 107° HIFI la 44.0 0.96 0.76 15 <0.12 a
HDO 490.5966  20,2-11,1 66 5.25 x 10™* HIFIla 439 0.96  0.76 9 0.60 4.9 a
HDO 509.2924  11,0-10,1 47 232 x 1073 HIFI la 423 096  0.76 9 1.08 5.8 a
HDO 599.9267  21,1-20,2 95 3.45x 1073 HIFI1b 359 096  0.75 9 0.83 4.9 a
HDO 753.4112  312-30,3 168 590 x 1073 HIFI2b 286 096  0.75 22 0.27 4.3 a
HDO 848.9618  21,2-11,1 84 9.27 x 107* HIFI3a 254 096 075 20 0.54 5.3 a
HDO 893.6387  11,1-00,0 43 835 x 1073 HIFI3b 241 096 0.74 18 0.40 5.2 a
HDO 919.3109  20,2-10,1 66 1.56 x 1073 HIFI3b 234 096 074 25 0.93 5.8 a
HDO 995.4115 393-21,2 131 7.04 x 1073 HIFI4a 21.7 096  0.74 32 1.10 7.0 a
HDO 1009.9447  21,1-11,0 95 1.56 x 1073 HIFI4a 21.0 096 074 29 0.38 6.5 a
HDO 1507.2610  312-211 168 6.58 x 1073 HIFI6a 141 0.96  0.72 257 < 2.04 a
HDO 1625.4081  31,3-202 144 449 x 1072 HIFI6b 13.0 096  0.71 238 <1.89 a
HDO 80.5783  11,0-11,1 47 132 x 1075 TRAM-30m 31.2 0.95 0.78 14 0.54 6.0 b,d
HDO 225.8967 31.2-201 168 1.32 x 107° IRAM-30m 11.1 091  0.54 34 2.15 7.4 b,d
HDO 241.5616  21,1-21,2 95 1.19 x 107> IRAM-30m 104 091 051 23 2.27 6.8 b
HDO 464.9245  19,1-00,0 22 1.69 x 10* JCMT  10.8 - 0.5 63 5.50 5.9 c
p-H2'80 7453202  211-202 136 6.83 x 103 HIFI2b 284 0.96 0.75 18 0.34 5.2 a
p-H2'80 9702720 425-331 452 6.71 x 10-* HIFI4a 219 096 074 31 <0.23 a
p-H2180 994.6751  20,2-11,1 101 6.02 x 1073 HIFI4a 213 096 0.74 35 0.81 7.0 a
p-H2'80  1101.6983  11,1-00,0 53 1.79 x 1072 HIFI4b 192 096 074 44 0.63 5.3 a
p-Ho'80  1188.8631 490-41,3 452 2.73 x 1072 HIFI5a 17.8 096  0.64 125 <0.92 a
p-H2'80  1199.0056 220-21,1 194 1.76 x 10~2 HIFI5a 17.7 096  0.64 90 < 0.66 a
p-H2180 16059625 41 3-404 395 3.71 x 1072 HIFI6b 132 096  0.71 339 < 2.49 a
o-H2'80  489.0543  423-330 4301  6.89 x 1075 HIFIla 434 0.96 0.76 14 <0.10 a
o-Ha'80  547.6764  110-lp,1  60(Y  3.20 x 103 HIFIla 387 0.96 0.75 8 0.98 7.0 a
o-H2'80  1095.6274  312-30,3 249  1.62 x 1072 HIFI4b 194 0.96 0.74 49 0.38 3.0 a
0-H2'80  1136.7036  321-31,2 303" 215 x 102 HIFI5a 187 096  0.64 103 <0.76 a
o-Ho'80  1181.3940  312-2271 249 289 x 1073 HIFI5a 17.9 0.96 0.64 108 <0.79 a
o-Ha'80  1633.4836  221-212 192 291 x 1072 HIFI6b 13.0 0.96 0.71 264 <1.94 a
0-H2'80  1655.8676  212-19,1 114(Y 546 x 102 HIFI6b 128 096  0.71 226 < 1.66 a
o-Ha'80  1719.2502  30,3-212 196 512 x 10-2 HIFI7a 123 0.96  0.71 277 <2.04 a
p-H2'70  1107.1669  11,1-00,0 53 1.81 x 1072 HIFI4b 191 096  0.74 47 <0.34 a
o-Ha'"O  552.0210 110-lp1 61 337 x 1073 HIFI1la 384 096 075 11 0.58 7.1 a
p-D20 316.7998 110-lo,1 33™%  6.30 x 10-* JCMT  15.6 - 0630 24 0.40 4.0 e,f
0-D20 607.3494  11,1-00,0 29 296 x 1073 HIFI1b 349 096  0.74 4 -0.07 f

() Les fréquences, les énergies des niveaux supérieurs (FE,,) et les coefficients d’Einstein (A4;;) de
HDO et Hy'80 proviennent du catalogue spectroscopique JPL (Pickett et al. 1998). La séparation
ortho/para du Ho'80 a été établie et implémentée dans la base de données de CASSIS.

() Le rms est calculé pour une résolution spectrale de 0.7kms~! pour les transitions de HDO et
0.6 kms~! pour les transitions de Hy'®O, Hy'70 et D5O.

) La FWHM est déterminée sur les raies en émission seulement.

() Les énergies des niveaux supérieurs du ortho-Hy'80 et ortho-Hy'7O supposent que 1’énergie
du niveau fondamental 1; 9-1¢p,1 est 34 K et non pas 0K. De méme pour DO, I’énergie du niveau
fondamental est 19 K.

(5) Cette valeur correspond au rapport entre la main beam efficiency Beg et la forward efficiency
Fog.

(6) Références : a) Coutens et al. (2012); b) Caux et al. (2011); c) Stark et al. (2004); d) Parise
et al. (2005) ; e) Butner et al. (2007); f) Vastel et al. (2010)
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FIGURE 3.3 — Diagramme des niveaux d’énergie des transitions de HDO observées avec le
télescope de 30 m de 'IRAM (en rouge), le JCMT (en rose) et 'instrument HIFI (en bleu).
Les transitions détectées (non-détectées) sont en traits continus (pointillés). Les fréquences
sont exprimées en GHz.

raie fondamentale de ortho-Hy'7O est elle aussi détectée. On notera également la premiére
détection de la transition fondamentale de ortho-D2O & 607 GHz dans la bande 1b (Vastel
et al. 2010). La Table 3.1 liste, pour toutes les transitions, les parameétres observeés.

La forward efficiency est d’environ 0.96 & toutes les fréquences. Les main beam efficien-
ctes utilisées sont répertoriées dans la Table 3.1 et correspondent aux valeurs mesurées par
Roelfsema et al. (2012). Les données ont été réduites en utilisant le pipeline HIFI standard
jusqu’a la calibration des fréquences et des amplitudes (niveau 2) avec le package HIPE 5
développé par 'ESA (Ott 2010). Dans le mode utilisé pour nos observations, toutes les raies
ont été observées au moins quatre fois (si elles sont en bord de bande), mais plus générale-
ment huit fois (quatre fois en LSB et quatre fois en USB) pour chaque polarisation. Pour
produire les spectres finaux, toutes les observations ont été exportées dans le logiciel CLASS.
En utilisant ce logiciel, les polarisations H et V ont été moyennées en pondérant par le bruit
observé dans chaque spectre. Nous avons vérifié pour chaque spectre qu’aucune émission de
transitions de la bande image ne contaminait nos données. HIFI opére comme un récepteur
DSB. Les gains pour les bandes hautes fréquences et basses fréquences ne sont donc pas né-
cessairement égaux. A partir des performances en vol de 'instrument, un rapport de bande
de 1 est supposé pour la bande 3b, qui contient la raie fondamentale 111-09o de HDO a
894 GHz vue en absorption. Pour obtenir le continuum SSB de cette transition, il faut donc
diviser le continuum observé par 2. Il en est de méme pour la transition de ortho—D-2O vue
en absorption & 607 GHz dans la bande 1b.
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Les limites supérieures & 30 sur les aires intégrées des raies non-détectées présentées en
Table 3.1 sont calculées selon la formule suivante :

30 (Kkms™') =3 x rms x V2 x dv x FWHM (3.1)

avec le rms en K, la largeur de canal dv en kms™! et la largeur a mi-hauteur FWHM en
kms~!. En effet, o est défini comme :

0 = 1TmMs X \/Nchan X dV. (3.2)

Or Ncpan est lié & dv par la relation :
2x FWHM ~ nepan X dv, (3.3)

menant ainsi & I’équation 3.1. Pour estimer les limites supérieures & 30, nous avons supposé
FWHM = 5kms™!, qui est la largeur de raie d’émission moyenne.

3.2.2 Données IRAM-30m

En plus des données Herschel /HIFI, nous disposons du relevé spectral TIMASSS (cf Sect.
2.2.3.1). Quatre transitions de HDO ont été observées mais seulement trois d’entre elles
(80.578, 225.897 et 241.561 GHz) ont été utilisées, car la transition & 266.161 GHz se trouve
dans une partie du relevé ou la calibration est plutot incertaine (Caux et al. 2011). Les
observations sont centrées sur la source B de coordonnées asgoy = 16" 32™ 2256, da000=
— 24° 28 33". La résolution spectrale est de 0.31 MHz (~1.2kms~!) & 81 GHz et 1 MHz
(~1.3kms™!) a 226 GHz et 242 GHz. La seule transition observable de H2'®O dans le relevé
spectral TIMASSS a 203.4 GHz est contaminée par une transition de CH3OCHg et donc non
utilisée par la suite.

3.2.3 Données JCMT

La transition fondamentale 1 1-0p,o d’eau semi-lourde HDO & 464.924 GHz a été observée
par Stark et al. (2004) en direction de la source A (agggo = 16" 32™ 22385, daggp— — 24° 28’
35.5") et par Parise et al. (2005) en direction de la source B (aaggg = 16" 32™ 2236, dap00= —
24° 28" 33"). A cette fréquence, le lobe du JCMT est d’environ 11”. En dépit des différents
pointages, les profils et les intensités des raies observées sont similaires. Les observations
montrent une émission large et une absorption profonde et étroite (cf Fig. 3.8). Les obser-
vations n’étaient pas optimisées pour une détermination précise du continuum. Néanmoins,
du fait de 'absorption de la raie, le niveau du continuum de la raie est un paramétre crucial
de la modélisation. Nous verrons ci-aprés que nous pouvons l’estimer & environ 1 K grace a
la modélisation et au modeéle d’émissivité de la poussiére choisie. Cela signifie donc que la
self-absorption absorbe complétement le continuum.

L’eau lourde (D20) a été observée pour la premiére fois dans le milieu interstellaire en
2007 grace a la détection de sa transition fondamentale de para—D2O a 317 GHz avec le té-
lescope JCMT (Butner et al. 2007). Cette transition n’a été jusqu’a maintenant détectée que
dans un seul objet, la proto-étoile IRAS 16293. Cette transition, tout comme les transitions
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fondamentales de HDO, montre un profil particulier avec une émission large et une absorp-

1 une raie, trés probablement la transition (7¢-6¢+) de CH30D,

tion étroite. A ~10 kms™
contamine légérement le profil de la raie de DyO (cf Fig. 3.20). Pour déduire Uintensité de
la raie, un ajustement du spectre observé avec trois Gaussiennes (les composantes en émis-
sion de D20 et CH30D et la composante en absorption de D2O) a été effectué. Le lobe est
d’environ 15” & cette fréquence. La beam efficiency est de ~0.63. La valeur du continuum est
estimée a environ 0.85 K (Butner et al. 2007). Ces données ont été utilisées dans le cadre de

la modélisation de 'eau lourde.

3.3 MODELISATION ET RESULTATS

3.3.1 Modélisation

Pour modéliser I'eau deutérée et l'isotope Ho'®O, nous avons utilisé le modéle de transfert
radiatif hors-ETL 1D RATRAN (présenté en Sect. 2.3.3.3) qui prend en compte la structure
de la source. Les profils en densité et en température du gaz et de la poussiére de la source
IRAS 16293 ont été déterminés par Crimier et al. (2010) & partir de cartes single-dish d’émis-
sion du continuum & 350, 450 et 850 pum ainsi que de données interférométriques du continuum
4 1.3 et 3 mm. En fournissant en entrée un profil en densité et une température de I’objet cen-
tral, le code de transfert radiatif 1D DUSTY (Ivezic & Elitzur 1997) permet alors de produire
le profil en température de la poussiére et ’émission du continuum. En comparant différents
modeles aux observations, Crimier et al. (2010) ont donc déterminé le profil en densité et en
température de la poussiére. Le profil en température du gaz a ensuite été estimé & partir
du code de transfert radiatif de Ceccarelli et al. (1996) qui consiste a égaliser les termes de
chauffage et de refroidissement en chaque point de I’enveloppe. L’abondance de ’eau utilisée
pour déterminer la température du gaz a été estimée a partir de données du satellite ISO
(Ceccarelli et al. 2000a). La Figure 3.4 montre les profils en densité et en température du gaz
obtenus. Le rayon s’étend de 22 UA a 6100 UA. On notera néanmoins que la structure dans
les parties internes (< 500 UA) est incertaine du fait de la multiplicité de la source et de la
présence éventuelle de disques dans ses hot corinos. La vitesse radiale a été exprimée, dans
chacune des couches de 'enveloppe, comme la vitesse de chute libre, v, = —\/2GM/r (ou
M est la masse stellaire, G' la constante gravitationnelle et r le rayon), pour une masse de 1
Mg . Pour une masse supérieure (~ 2 Mg), les raies deviennent trop larges pour reproduire
les profils observés. De plus, la valeur de 1 Mg est en accord avec la masse du coeur A, la
masse du coeur B étant d’environ 0.1 Mg (Ceccarelli et al. 2000a; Bottinelli et al. 2004b;
Caux et al. 2011). Pour un rayon supérieur a 1280 UA, 'enveloppe est considérée statique
(Crimier et al. 2010). La vitesse radiale est donc nulle au-dessus de cette valeur. Ce rayon
correspond & un changement dans la pente du profil de densité, marquant la transition entre
I'enveloppe statique et I’enveloppe en effondrement (Shu 1977). Pour reproduire les largeurs
des raies en absorption, le paramétre b-doppler (cf Sect. 2.3.3.3) est fixé 4 0.3 kms~!. Si une
valeur plus faible (respectivement plus élevée) est adoptée, les raies en absorption modélisées
sont trop fines (respectivement trop larges) par comparaison aux observations.

D’aprés des observations interférométriques de la transition de HDO & 226 GHz, I’eau deu-
térée serait principalement émise par le coeur A (cf Fig. 3.5; Jorgensen et al. 2011). Aucune
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FIGURE 3.4 — Structure de la source IRAS 16293 déterminée par Crimier et al. (2010). La
densité est représentée en trait continu et la température du gaz en trait pointillé.
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FIGURE 3.5 — Observations interférométriques de la transition HDO & 226 GHz en direction
de la proto-étoile IRAS 16293. Le point (0”, 0”) a pour coordonnées aappg = 16" 32™ 22391,
d2000= — 24° 28’ 35.5”. Figure extraite de Jorgensen et al. (2011).
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émission ne semble venir du cceur B. L’hypothése d’un modéle 1D centré sur A est donc rai-
sonnable. Etant donné que les observations IRAM étaient pointées sur la source B et non sur
la source A et que le lobe est relativement petit (~ 11”) a 226 et 242 GHz, nous avons convolué
la carte obtenue avec RATRAN avec le profil de lobe du télescope décalé spatialement pour
le centrer en B. Ainsi les profils modélisés sont directement comparables avec les observations.

L’opacité de la poussiére est fonction de la fréquence. Pour reproduire le continuum ob-
servé avec HIFI de la bande 1 a 4 (pour les bandes HEB, le continuum est trop incertain) en
utilisant la structure de la source présentée ci-dessus, le coefficient d’absorption massique s
a été défini selon un modéle en loi de puissance :

K = Ko (;)ﬁ (3.4)

avec 8 = 1.8, kg = 15 cm*2/gdust et vy = 10'2 Hz. En utilisant ce modéle d’émissivité et la
structure de la source, le continuum de la transition & 464 GHz observée avec le JCMT est
prédit & ~1 K. L’absorption de la raie par rapport au continuum est donc totale dans ce cas-ci.
Le continuum modélisé, montré par la suite sur les Figures 3.8 et 3.10, a été conservé pour les
deux raies fondamentales montrant de I’absorption tandis qu’il a été soustrait pour toutes les
raies qui présentaient uniquement de I’émission. Les profils obtenus ont été ré-échantillonnés
a la résolution spectrale des observations. Un lissage a été appliqué sur certaines observa-
tions quand la raie était non-détectée ou faiblement détectée (cf Figs. 3.10 et 3.16). Pour la
détermination des meilleurs paramétres par minimisation du x? (cf Sect. 3.3.3), les spectres
ont aussi été ré-échantillonnés & une méme résolution spectrale pour toutes les observations
(0.7kms ™! pour HDO et 0.6kms™! pour Ha'®O et Hy'7O, ce qui correspond a la plus faible
résolution spectrale des données HIFT).

De précédentes études (e.g. van Kempen et al. 2008) ont montré que, dans les enveloppes
proto-stellaires, la poussiére peut devenir optiquement épaisse, empéchant 1’émission de I’eau
venant du plus profond de I'enveloppe de s’échapper. Le continuum de la poussiére pourrait
donc cacher les raies de HDO et H'®O aux plus hautes fréquences venant du hot corino. La
profondeur optique de la poussiére se calcule via la relation :

= / ol (3.5)

avec
k 2.4 uma ny,
K’V = 7

gas/dust (36)

ol K est le coefficient d’absorption massique défini précédemment, ny, la densité de Ha, uma
I'unité de masse atomique (1 uma = 1.66 x 10727 kg) et gas/dust le rapport de masse
gaz/poussiére (~100). Dans notre cas, la profondeur optique de la poussiére est toujours
inférieure & 1 pour toute fréquence inférieure & 1500 GHz. Pour les transitions a des fréquences
supérieures, 'opacité de la poussiére excéde de peu l'unité pour des températures bien au-
dessus de 100 K. Par conséquent, pour IRAS 16293, 'opacité de la poussiére ne devrait
pas cacher les raies a haute fréquence de HDO et Hy'®O puisque la poussiére ne devient
optiquement épaisse que dans les régions les plus profondes de ’enveloppe interne.
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3.3.2 Les coefficients de collision de I’eau deutérée

Les coefficients collisionnels de 1’eau deutérée utilisés dans cette étude ont été récemment
calculés, a notre demande, par Faure et al. (2011) pour para-Hs (J2 = 0,2) et ortho-Hs
(J2 = 1). Ortho-Hy et para—Hs correspondent aux deux formes que peut prendre la mo-
lécule de dihydrogéne selon l’alignement des spins nucléaires des deux noyaux d’hydrogéne
qui la composent. Les spins sont paralléles pour ortho—Hs et anti-paralléles pour para—Hs.
Ces coeflicients de collision ont été déterminés pour des températures comprises entre 5 et
300 K, et pour toute transition avec une énergie de niveau inférieure & 444 K. Les coeffi-
cients de collision pour para—Hy ont été sommés et moyennés en supposant une distribution
thermique de Jo = 0,2. La méthodologie utilisée par Faure et al. (2011) est décrite en dé-
tail dans Scribano et al. (2010) et Wiesenfeld et al. (2011). Ces auteurs ont montré que les
coefficients de collision de HDO avec Hy étaient significativement plus grands, jusqu’a trois
ordres de grandeur, que les coefficients de collision avec I’hélium déterminés par Green (1989)
et normalisés par rapport a He, qui sont couramment employés dans les modéles astrophy-
siques (cf Fig. 3.6). Les taux de Green (1989) avec He doivent étre multipliés par un facteur
1.35 pour étre normalisés par rapport & Hy. En effet, les coefficients de collision varient en
1/\/p, p étant la masse réduite du systéme. Ce facteur 1.35 correspond donc au rapport
\/,uHDQ_He/,uHDO_H2 = \/3.3/1.8. En raison de la différence des taux de Faure et al. (2011)
et Green (1989), un impact significatif des nouveaux coefficients de collision est attendu dans
la détermination des abondances interstellaires de HDO. Par la suite, nous avons supposé
un rapport ortho/para de Hg a ’équilibre thermodynamique local dans chaque couche de

I’enveloppe, qui s’exprime par :

(=) - 35 smpaie (2 + 1) expl=BJ(J + 1)/Ty) o
ETL

nyp >°7 pair (2T + 1) exp[=BJ(J +1)/Ty]
avec J le nombre quantique rotationnel, B la constante rotationnelle de Hy (B = 87.6 K) et
T7, la température locale. Le rapport ortho/para de Ho & 'ETL est présenté en fonction de la
température en Figure 3.7. Il est proche de 3 & haute température (T = 200 K) et diminue,
quand la température décroit, jusqu’a tendre vers 0.

3.3.3 Modélisation de ’eau deutérée

Dans un premier temps, j’ai fait tourner une grille de modéles avec un saut en abon-
dance a 100 K, qui correspond a la transition hot corino/enveloppe externe (Ceccarelli et al.
1996). L’abondance de ’eau est attendue plus élevée dans le hot corino que dans ’enveloppe
externe, puisque les molécules d’eau contenues dans les manteaux de glace des grains sont
sublimées, et donc libérées en phase gazeuse, quand la température dépasse 100 K (cf Sect.
1.2.5.2). Par la suite, nous désignerons 1’abondance interne (c’est-a-dire ’abondance pour des
températures 7' > 100 K) par Xj, et 'abondance externe (7' < 100 K) par Xout. Ce sont deux
paramétres libres et les meilleurs paramétres du modéle sont déterminés par minimisation du
x2. Pour calculer le x? et déterminer les abondances respectant les limites a 30 (99.73% de
probabilité), deux approches ont été considérées. La premiére méthode est celle utilisée dans
'article publié relatif a cet étude (Coutens et al. 2012). Une deuxiéme méthode a ensuite été
considérée. Les résultats obtenus avec cette autre méthode seront présentés. Dans les deux
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FIGURE 3.6 — Comparaison entre les coefficients de collision de HDO calculés par Green
(1989) avec I'Hélium et normalisés par rapport a Hy (indiqués par des ronds) et les nouveaux
coefficients de collision déterminés par Faure et al. (2011) avec ortho et para-Hs (indiqués
par des carrés et des triangles respectivement).
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FIGURE 3.7 — Rapport ortho/para de Hy a I’équilibre thermodynamique local.
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cas, le x? est calculé sur les profils des raies et non sur leurs flux intégrés uniquement, comme
cela était fait il y a encore quelques années. Pour prendre en compte les profils et ne pas
biaiser les valeurs de x?, les spectres observés ainsi que ceux modélisés ont, au préalable, été
ré-échantillonnés & une méme résolution spectrale (0.7 kms~! pour HDO et 0.6 kms~! pour
Hs'80, cf Table 3.1). Pour une gamme spectrale donnée, le méme nombre de points est ainsi
considéré pour chaque transition. En effet, si une raie présente une résolution spectrale de 1
kms~! et une autre, 0.25 kms™!, la deuxiéme raie est alors pondérée d’un facteur 4 quand la
premiére raie I’est d’un facteur 1. Le rms, variant en racine carrée de la résolution spectrale,
est déterminé pour la résolution spectrale choisie pour le ré-échantillonnage.

Meéthode du x? n°1 :

Cette premiére méthode consiste a calculer, & partir des spectres ré-échantillonnés, le x?
via la formule suivante :

(Tobs,ij - T'mod,ij)2
rms? + (Cal; x T ops,ij)?

(3.8)

avec N le nombre de transitions 4, n¢han le nombre de canaux j pour chaque transition, 1" s ;5
et T'od,ij I'intensité observée et prédite par le modeéle respectivement dans le canal j de la
transition 4, rms; le rms a la résolution spectrale de 0.7 kms™! (ou 0.6 kms™!, cf Table 3.1)
et Calj 'incertitude de calibration. Nous avons supposé une incertitude de calibration totale
de 15% pour chaque transition détectée. En effet, en considérant les limites supérieures des
erreurs relatives au budget de calibration (Roelfsema et al. 2012), une incertitude de calibra-
tion de 15% pour les raies HIFI parait raisonnable. Cette valeur semble également convenable
pour les raies IRAM (Caux et al. 2011) et JCMT, au vu des conditions d’observation. Les
contours de x? a 1o, 20 et 30, qui représentent respectivement 68.26%, 95.44% et 99.73%
d’englober les vraies valeurs de Xj, et Xout, ont été calculés avec la méthode de Lampton
et al. (1976) : ils correspondent aux contours pour lesquels x?=x2. +2.3 (10), x?=x2,;,+6.17
(20) et x2=x2;,+11.8 (30), quand le nombre de paramétres ajustables est égal & 2 (ici Xiy
et Xout), X2, ¢tant le x? non-réduit minimum. Le x? réduit est égal a :

X2

N, —p’

X?ed = (39)
N,, étant le nombre de points utilisés dans le calcul du X2, soit le nombre de transitions ()
multiplié par le nombre de points (nchan) dans la gamme spectrale désirée, et p le nombre de
parameétres ajustables (2 dans notre cas). Pour des résultats fiables, la méthode de Lampton
et al. (1976) repose néanmoins sur la condition d’une valeur de Xfmn a peu pres égale a N, —p,
c’est-a-dire xfnm red = 1. Or nous verrons par la suite que, dans le cas de notre modélisation
de HDO et Hy'O, les valeurs de x? réduits sont de I'ordre de 2. De telles valeurs ne sont
pas aberrantes. Les estimations de meilleurs paramétres restent dignes de confiance. Mais les
valeurs représentant les contours a 1o, 20 et 30 pourraient étre sous-estimées, en raison d’un
X2, Supérieur & N, — p. Pour correctement déterminer les modéles respectant le critére a 3o
(99.73% de fiabilité), nous avons donc mis au point une deuxiéme méthode de minimisation
de x? afin de respecter la condition Xfmn =1.
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Meéthode du y? n°2 :

Avec cette nouvelle méthode, le x? est calculé ainsi :

Ty .- —T )2
X2 _ Z ( obs,ij mod,zj) (310)

Cette fois-ci, on introduit un facteur a appliqué sur le rms de maniére a ce que le X?mn soit
égal a N, —p, i.e. Xfmn reqd = 1. Nous ne prenons plus en compte d’incertitude de calibration.
En effet, cette incertitude de calibration peut biaiser les résultats. Méme si 'incertitude est
de 20% pour une certaine transition, cela ne veut pas dire que l’erreur est de 20% et le profil
observé peut étre en accord avec le profil “réel” a moins de 5%. Comme il nous est impos-
sible de savoir, sur quelles transitions, ’erreur peut étre importante ou pas, nous préférons
directement appliquer un facteur sur le rms (le méme pour chaque transition). Sachant que
le rms est divisé d'un facteur v/2 quand la largeur d’un canal est multiplié d’un facteur 2,
cette formule peut s’appliquer & des profils modélisés et observés non ré-échantillonnés a une
méme résolution spectrale pour toutes les transitions. On notera qu’avec cette méthode, il
est néanmoins nécessaire de s’assurer que le coefficient a ne soit pas trop grand. Une valeur
a < 3 est acceptable pour dire que le type de modéle utilisé est fiable.

Une grille de modéle a été lancée avec un profil d’abondance présentant un saut a 100 K.
Le meilleur modéle obtenu avec la méthode n°1 est celui pour lequel I’abondance interne est
Xin = 1.9 x 1077 et ’abondance externe Xy = 5 x 107 le x? réduit étant de 3.2. La mini-
misation avec la méthode n° 2 prédit, quant a elle, Xjn = 1.7 x 1077 et Xoue = 9 x 1071 avec
un parameétre « égal a 3.8. Ces modéles (ainsi que tout autre modéle de la grille) ne prédisent
cependant pas de raies d’absorption suffisamment profondes par comparaison aux observa-
tions (cf Fig. 3.8). Pour correctement reproduire la profondeur de I’absorption des raies a 465
et 894 GHgz, sans ajouter d’émission supplémentaire a ces raies-la ainsi qu’aux autres, il est
nécessaire d’ajouter une couche d’absorption en avant-plan de I'enveloppe d’IRAS 16293. On
notera que les résultats dépendent uniquement de la densité de colonne de HDO dans cette
couche et qu’ils sont insensibles & la densité (pour des densités inférieures & ~10% cm=3) et a
la température (pour des températures inférieures a ~30 K). La densité de colonne de HDO
dans cette couche d’absorption doit étre d’environ 2.3 x 10'® cm™2. Pour comprendre & quoi
correspond cette couche d’absorption, nous pouvons considérer deux options :

e Premiérement, la structure de la source pourrait étre étendue & un rayon externe plus
grand de maniére a inclure la contribution totale du nuage moléculaire, sans avoir be-
soin d’introduire de mécanismes physico-chimiques & ’origine d’une modification de
I’abondance de HDO. Cela revient a supposer une abondance constante égale & celle
de I'enveloppe externe dans cette couche (cf Hypothése 1 de la Figure 3.9), ce qui im-
plique donc une colonne de densité de Hy dans cette couche d’environ 2.9 x 1023 cm™2.
Néanmoins, cette valeur est exclue car bien trop importante pour un nuage moléculaire.
La densité de colonne de N(Hs) dans le nuage de p Oph a été estimée a ~ 1.5 x 10%2
cm~2 par van Dishoeck et al. (1995) & partir de données C'80 & une position située
4 120” au Sud de la source et & > 5 x 10?2 ecm~2 par Caux et al. (1999) d’aprés une
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ré-estimatimation de ’abondance de CO & partir de mesures de ’émission de I'oxy-
géne atomique en direction du nuage L1689N avec 'instrument LWS de I’Observatoire
spatial ISO. Ajouter un nuage moléculaire avec ces caractéristiques & la structure dé-
terminée par Crimier et al. (2010) ne permet pas une absorption suffisante des raies
fondamentales de HDO. Cette hypothése doit donc étre rejetée.

e La seule fagon d’expliquer la profondeur des raies en absorption est donc de supposer
une abondance dans la couche d’absorption supérieure a I’abondance déterminée dans
la couche froide d’TRAS 16293. Une telle structure a déja été évoquée pour plusieurs
molécules comme le monoxyde de carbone, CO, et le formaldéhyde, HoCO (Schoier
et al. 2004; Jgrgensen et al. 2004, 2005b) et est présentée en tant qu’Hypothése 2 sur
la Figure 3.9. L’augmentation de ’abondance dans les régions les plus externes de
I’enveloppe est expliquée par un temps de déplétion plus long que la durée de vie de la
proto-étoile (~104-105 ans) pour des densités de Hy inférieures a ~10%-10% ecm=3 (e.g.,
Caselli et al. 1999; Jorgensen et al. 2004). Le temps de déplétion peut étre estimé via

I’équation suivante :
1
tdepletion ~ (311)
NgrOgrV

avec v la vitesse thermique de la molécule, ny.04, la densité de grains et o4, la section
efficace du grain. Pour une distribution de taille de grain classique, ng,.04. vaut ~ 2 x
1072 n cm~! ot n est la densité de noyaux d’hydrogéne en phase gazeuse. Dans le cas
de I'eau, le temps de déplétion est donc, pour n(Hs) ~ 10* em~3, d’environ 6 x 10*
ans. Il pourrait donc étre supérieur a la durée de vie de la proto-étoile.

D’autre part, Hollenbach et al. (2009) ont montré qu’en bordure des nuages molécu-
laires, les manteaux de glace des grains pouvaient étre photo-désorbés par le champ
UV, donnant naissance & une couche étendue avec une abondance d’eau élevée a des
extinctions visuelles Ay ~ 1-4 mag (pour Gy = 1). Le modéle chimique d’Hollenbach
et al. (2009) est basé sur un code de région de photodissociation dans lequel le collage
des espéces a la surface des grains, la chimie & la surface des grains et la désorption
(dont la photo-désorption par le champ UV) ont été inclus, permettant ainsi de prédire
la structure chimique des nuages moléculaires en fonction de la profondeur dans le
nuage, pour différentes densités n et différents flux UV incidents Gy. En supposant une
extinction visuelle Ay ~ 1-4 mag et en utilisant la relation N(Hs)/Ay = 9.4 x 102
em~2mag~! (Frerking et al. 1982), I'abondance de HDO dans cette riche couche d’eau
créée par la photo-désorption des glaces devrait étre d’environ 6 x 1079 — 2.4 x 1078,
Nous verrons par la suite qu’en analysant les raies de Hy'®O, cette hypothése est tout
a fait en accord avec les prédictions théoriques de Hollenbach et al. (2009).

[’absorption des raies fondamentales & 465 et 894 GHz étant reproduites avec cette couche
externe (cf Fig. 3.8), une deuxiéme grille de modeles a été lancée en I'ajoutant a la structure
de Crimier et al. (2010). Le meilleur ajustement est obtenu pour X;, = 1.7 x 1077 et Xout =
8 x 10~ en utilisant la méthode n° 1. Le x? réduit est d’environ 2.4. Les contours de x? a 1o,
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FIGURE 3.10 — En noir : les raies de HDO observées avec HIFI, IRAM et JCMT en direction
de la proto-étoile IRAS 16293 . En rouge : le meilleur modéle obtenu en ajoutant une couche
d’absorption avec une densité de colonne de HDO de ~ 2.3 x 10'3 cm™2 a la structure.
L’abondance interne est de 1.8 x 1077 et ’'abondance externe de 8 x 1071

20 et 30 sont présentés en Figure 3.11. Les intervalles de confiance de Xj, et Xout & 30 sont
1.53 x 1077 —2.21 x 1077 et 4.6 x 1071 — 1.0 x 10719, respectivement. Avec la méthode
n° 2, le meilleur modéle est celui avec Xin = 1.8 x 1077 et Xout = 8 x 1071, Ces valeurs sont
totalement en accord avec celles de la premiére méthode. Le paramétre o appliqué au rms
est d’environ 2.3. Les contours de y? sont superposés a ceux de la méthode n°1, en Figure
3.11. L’incertitude & 3o est légérement plus importante pour I’abondance interne avec cette
deuxiéme méthode. La modélisation de toutes les données HDO de HIFI, IRAM et JCMT
est présentée en Figure 3.10. Il s’agit du meilleur modéle obtenu en utilisant la méthode de
minimisation de x? n°2. Pour la méthode n°1, on se référera a la Figure 4 de Coutens et al.
(2012), qui est relativement similaire.

Dans le hot corino, la plupart des raies de HDO sont optiquement épaisses, & I’exception
des transitions a 81, 226, 242 et 482 GHz qui montrent une opacité < 1. La Figure 3.12 repré-
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de x? a 1o, 20 et 30 obtenus en ajoutant une couche d’absorption

avec une densité de colonne de HDO de ~ 2.3 x 10 cm™? a la structure d’IRAS 16293 et
en utilisant les coefficients de collision de HDO avec ortho et para—Hs determinés par Faure

et al. (2011). Le meilleur modéle est représenté par le symbole “+”. En noir : avec la méthode
de x% n°1. En rouge : avec la méthode de x? n° 2.
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F1GURE 3.12 — Populations de niveaux de HDO normalisées calculées par RATRAN en fonc-
tion du rayon de I’enveloppe proto-stellaire. Pour éviter des confusions, les populations des
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sont indiquées par des traits pointillés. Le saut de population du

niveau 11 visible & ~1300 AU est un artefact dt au changement du champ de vitesse a

I'interface entre I'enveloppe en effondrement et ’enveloppe statique.
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sente les populations normalisées de différents niveaux (jusqu’au niveau 3 2) en fonction du
rayon de la proto-étoile, calculées par RATRAN via I’équation d’équilibre statistique. Cette
figure montre que la couche d’absorption est principalement contrainte par les transitions
fondamentales, 11,1000 et 19,1-00,0. En raison de I'opacité des raies ainsi que d'une émission
de la plupart des raies venant & la fois des régions externes et internes de ’enveloppe, une
simple étude par diagramme rotationnel ne parait pas judicieuse. En effet, comme expliqué
en Section 2.3.2, pour obtenir un ajustement linéaire et pouvoir en déduire une densité de
colonne et une température d’excitation, il est nécessaire qu’il n’y ait qu’une seule compo-
sante en émission et que les raies soient optiquement minces.

La transition 110-11,1 observée & 81 GHz avec le télescope de I'IRAM n’est pas cor-
rectement reproduite par le meilleur modéle. Le désaccord pourrait étre di a la présence
d’émission d’une transition d’une autre molécule a cette fréquence. Néanmoins aucune espéce
n’est présente, dans les bases de données spectroscopiques JPL et CDMS, a cette fréquence.
La calibration pourrait aussi étre remise en cause. Mais cela semble improbable puisque le
profil modélisé differe du profil observé. Une autre explication pourrait venir de I’hypothése
de symétrie sphérique. Des données interférométriques de la transition 312-297 de HDO
montrent qu’en plus de ’émission principale venant de la source A, une composante plus
faible de HDO est émise a environ 6” du cceur A (cf Fig. 3.5; Jorgensen et al. 2011). La taille
du lobe de 'TRAM a 81 GHz contient cette composante et pourrait expliquer le manque de
flux prédit ainsi que le profil de raie différent. Cette hypothése semble compatible avec les
raies mesurées avec HIFI a basse fréquence (491, 509 et 600 GHz, lobe = 36”) pour lesquels
le modéle de meilleur ajustement prédit moins de flux qu’observé.

Les études précédentes menées sur 'eau deutérée utilisaient les coefficients collisionnels
calculés par Green (1989) avec I’hélium (et normalisés par rapport & Hy). J’ai donc fait tourner
une grille de modéles avec ces taux pour comparaison. Le meilleur ajustement obtenu pour
toutes les transitions considérées correspond & une abondance interne X, = 2.0 x 1077 et une
abondance externe Xou: = 1 x 107! avec la méthode n° 1. L’abondance interne est similaire
a celle trouvée avec les coefficients de collision déterminés par Faure et al. (2011). Cependant,
I'abondance externe est inférieure d’un facteur 8. Le x? réduit est aussi plus grand (X?ed =
2.8), ce qui montre que les observations sont mieux reproduites avec les taux calculés avec Ho
(plus représentatifs de la réalité) qu’avec He. Il est intéressant de noter qu’avec la méthode
de x? n°2, le meilleur ajustement est obtenu pour Xi, = 2.0 x 1077 et Xoue = 1.2 x 10719,
soit des valeurs beaucoup plus proches de celles obtenues avec les coefficients de collision avec
ortho et para-H,. La méthode de y? n°2 semblerait donc plus fiable au vu de ces résultats.
Le parameétre a appliqué sur le rms est de 2.9. Il est donc plus élevé que la valeur obtenue
avec les nouveaux taux de collision (~ 2.3) et confirme donc encore la meilleure fiabilité de
ces coefficients de collision.

3.3.4 Modélisation de ’eau

Pour déterminer I’abondance de 'eau a travers ’enveloppe, j’ai utilisé les données Hy %O
du relevé spectral HIFI (cf Table 3.1). En effet, les profils des raies de Hy'%0O suggérent, par
la présence d’ailes, que leur émission est contaminée par les jets moléculaires. Les raies Hy'60
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sont aussi fortement opaques. Elles montrent une largeur de raie > 10kms™!, alors que les
largeurs de raie de Hy'80 sont similaires a celles des raies de HDO (cf Fig. 3.13, ~ 5 kms™1).
Aucune aile n’est, par contre, visible sur les raies de Ho'®O détectées (cf Fig. 3.16). Par consé-
quent, les jets ne contribuent probablement pas de maniére significative & I’émission des raies
de Hy'80. Pour obtenir I'abondance de Hy'%0, on utilisera un rapport isotopique : 60 /180
~ 500, estimé & partir d’observations de plusieurs isotopes de CO et HoCO (Wannier 1980;
Wilson & Rood 1994). Les isotopes de 'oxygéne ne sont pas fractionnés (e.g. Langer et al.
1984). Une étude directe sur les données Ho'%0 n’est donc pas nécessaire.

0.25
0.20
0.15
0.10
0.05

HDO
H,O (x 0.05)

Tmb (K)

FIGURE 3.13 — Comparaison des profils des transitions 119191 de HDO (en noir), H5160
(en rouge) et Ha'80 (en vert) a 509, 557 et 548 GHz, respectivement. L’intensité de la raie
de HoO a été multipliée par 0.05 pour la comparaison.

Dans un premier temps, j’ai utilisé les coefficients de collision de HoO avec ortho et
para-Hy déterminés par Faure et al. (2007) (et utilisés dans l'article). Les nouveaux taux
déterminés par Daniel et al. (2011) n’étaient alors pas encore disponibles. La méme surface
d’énergie potentielle (Faure et al. 2005; Valiron et al. 2008) a été prise en compte dans les
deux cas. La différence provient de la méthode de calcul utilisée. Daniel et al. (2011) ont
réalisé des calculs quantiques avec la méthode de Close Coupling, tandis que Faure et al.
(2007) ont utilisé une méthode QCT (Quasi-Classical Trajectory), moins précise.

Le rapport ortho/para de Ho'®0O a été supposé égal a 3 pour la modélisation (cf Sect.
1.2.5.3). Comme pour HDO, j’ai fait tourner, dans un premier temps, une grille de mo-
déles pour différentes abondances interne et externe sans ajouter de couche d’absorption. Les
meilleurs paramétres de la minimisation du x? sont X, (H2'¥0) = 1 x 1078 et X,ue(H2'80)
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=3 x 107! et le x? réduit est d’environ 1.9 (méthode n°1). L’abondance interne de 1’eau
est donc de 5 x 1079, alors que I’abondance externe est de 1.5 x 1078, La Figure 3.14 montre
les contours de x? & 1o, 20 et 30. Une incertitude de calibration de 15% a été supposée pour
la transition a 548 GHz et les tentatives de détection (1096, 1102, 994 et 745 GHz). A 30,
I'abondance externe de Hy'®O varie entre 9 x 10712 et 4.9 x 1071, alors que I’'abondance
interne est dans l'intervalle 7.6 x 1072 — 2.1 x 1078, Avec la méthode de minimisation de
X2 n°2, le meilleur modéle est obtenu pour X, (H2'80) = 2 x 1078 et Xou(Ho¥0) = 3 x
10~ avec a = 1.7. Les contours de x? sont superposés a ceux déterminés avec la méthode
n°1 en Figure 3.14.
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6.0E'11 T T T T T T T T T T
4.0E-11
><o
2.0E-11}
OOB+00L . . .+ .+ v v v v v v
5.0E-09 1.0E-08 1.5E-08 2.0E-08

X

n

FIGURE 3.14 — Contours de x? & 1o, 20 et 30 obtenus pour Hy'®O avec les coefficients de
collision avec ortho et para-Hs determinés par Faure et al. (2007). Le meilleur modéle est
représenté par le symbole “+7. En noir : avec la méthode de x2 n°1. En rouge : avec la
méthode de x2 n°2. NB : La grille utilisée avec la méthode n° 1 n’était pas assez grande pour
la méthode n°2. On renvoie aux résultats obtenus avec les coefficients de Daniel et al. (2011)
pour une meilleure comparaison des méthodes.

Une comparaison a ensuite été menée avec les nouveaux coefficients de HoO déterminés
par Daniel et al. (2011). Les meilleurs paramétres sont X, (H2'20) = 1 x 1078 et X,y (H2'20)
— 3 x 10~ avec la méthode n° 1 (Xfed = 1.9) et Xin(H2'80) = 2 x 1078 et Xy (H2'80) =
3 x 107! avec la méthode n°2 (a = 1.6). Les nouveaux coefficients de collision ne changent
pas la détermination du meilleur modéle par rapport aux taux de collision de Faure et al.
(2007). De méme, on peut voir que les contours de x? sont relativement similaires (cf Figs.
3.14 et 3.15 avec les coefficients de collision de Faure et al. (2007) et de Daniel et al. (2011)
respectivement). Les intervalles de confiance de Xj, et Xoyt & 30 sont néanmoins différents
entre les deux méthodes de minimisation du x?, notamment pour ’abondance interne. En
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effet, I'intervalle de confiance est de 7.0 x 1072 — 1.8 x 10~® avec la méthode n° 1 alors qu’il
est un peu plus large avec la méthode n°2 : 9.5 x 107 — 8.0 x 1078, Pour I’'abondance
externe, il est de 1.0 x 107" — 4.7 x 10~ avec la méthode n°1 et de 1.4 x 10~ — 4.5
x 107 avec la méthode n°?2, confirmant la bonne contrainte du Xgu quelle que soit la
méthode utilisée.
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FIGURE 3.15 — Contours de x? & 1o, 20 et 30 obtenus pour Hy'®O avec les coefficients de
collision avec ortho et para—Hs determinés par Daniel et al. (2011). Le meilleur modéle est
représenté par le symbole “+7”. En noir : avec la méthode de x? n°1. En rouge : avec la
méthode de x? n°2.

En utilisant les meilleurs modéles obtenus pour Xj, et Xy, il est nécessaire, pour repro-
duire la faible absorption de la transition 119101 a 548 GHz, d’ajouter une couche d’ab-
sorption avec une densité de colonne de Hy'8O d’environ 1 x 10'2 em™2. Pour des densités
de colonne plus élevées, les modéles prédisent des absorptions trop profondes pour les transi-
tions fondamentales ortho et para. Pour une extinction visuelle Ay ~ 1-4 mag, ’abondance
de HyO dans la couche de photo-désorption est d’environ 1.3 — 5.3 x 10~ 7. Ces valeurs sont
parfaitement en accord avec les prédictions du modéle de Hollenbach et al. (2009) de 1.5 —
3 x 1077, Les prédictions du meilleur modéle obtenu avec la méthode n°2 sont montrées en
Figure 3.16. La Figure 10 de Coutens et al. (2012) montre celles obtenues avec la méthode
n° 1. Nous ne pouvons pas exclure une contribution des jets moléculaires a la vue du profil de
la raie a 548 GHz, mais cette contribution est trés probablement négligeable pour les autres
transitions.

Dans le hot corino, parmi les transitions de ortho-Hy'®O et para-Hy'®0, seules les raies
a 489, 1181, 970, 1189 et 1606 GHz montrent une opacité inférieure a 1. L’émission des tran-
sitions vient a la fois du hot corino et de l'enveloppe externe (cf Fig. 3.17). Une étude par
diagramme rotationnel n’est donc pas adéquate.
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FIGURE 3.16 — En noir : les raies de Hy'8O observées avec HIFI. En rouge : le meilleur
ajustement obtenu en ajoutant une couche d’absorption avec une densité de colonne de Hy 'O
de 1 x 10" c¢cm™2. L’abondance interne est de 1 x 1078 et ’abondance externe est de 3 x
107, La raie détectée a une vitesse de 15 kms~! dans le panneau de la transition a 489 GHz
est une raie de CH3OH & 489.0368 GHz. La raie observée & —10 kms™! dans le panneau de
la transition & 970 GHz est une raie de para—H2O & 970.3152 GHz.

La transition 119191 de ortho-Hs'70 a 552 GHz a aussi été détectée. Pour vérifier la
validité des résultats, j’ai fait tourner un modéle similaire a ce qui a été fait pour Hy'80, en
supposant un rapport *0/170 de 4, déterminé par Wouterloot et al. (2008) dans le milieu
interstellaire local & partir de données C'80 et C'7O . La Figure 3.18 montre les modéles
prédits pour la raie a 552 GHz ainsi que la raie fondamentale 1; -0 de para-Hs'7O non
détectée a 1107 GHz pour les meilleurs paramétres de Ho'®O obtenus avec les deux méthodes
de minimisation du x?2, i.e. pour une abondance interne de Hy'"O de 2.5 x 107 et une
abondance externe de Hy'7O de 7.5 x 1072 avec la méthode n°1 et pour une abondance
interne de Ho'7O de 5.0 x 1072 et une abondance externe de Ha!7O de 7.5 x 10712 avec la
méthode n°2. Nous voyons que les prédictions de Hy'7O sont en accord avec les résultats de
Hy'80, confirmant les abondances déterminées pour 1'eau.
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FIGURE 3.17 — Populations de niveaux de Hy'®O normalisées calculées par RATRAN en
fonction du rayon de ’enveloppe proto-stellaire. Pour éviter des confusions, les populations
des niveaux 11 et 303 sont indiquées par des traits pointillés.
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FIGURE 3.18 — En noir : Transitions fondamentales de Hy'7O observées avec HIFIL. En rouge :
modéle obtenu pour une abondance interne de Hy'7O de 2.5 x 107, une abondance externe
de Hy'7O de 7.5 x 1072 et une densité de colonne de Hy'7O dans la couche d’absorption de
2.5 x 10" cm™2. En wvert : modéle obtenu pour une abondance interne de Hy'7O de 5.0 x
1077, une abondance externe de Hy'70 de 7.5 x 10712 et une densité de colonne de Hy!70O
dans la couche d’absorption de 2.5 x 10 cm™2.
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3.3.5 Modélisation de 1’eau lourde

Deux transitions d’eau lourde ont été observées dans la proto-étoile IRAS 16293 : la tran-
sition fondamentale de para-D20O & 317 GHz observée avec le JCMT (Butner et al. 2007) et
la transition fondamentale de ortho-D2O observée & 607 GHz avec l'instrument HIFI (Vas-
tel et al. 2010), visibles en Figure 3.20. Le diagramme des niveaux de D20 est montré en
Figure 3.19. Seule une profonde et étroite raie en absorption est visible pour la forme ortho
tandis que la raie de para-D2O montre & la fois de I’émission et de l'absorption. Les ab-
sorptions apparaissent & une vitesse vrgr d’a peu prés 4.2 kms~! pour les deux transitions,
tout comme pour les fondamentales de HDO. Elles sont probablement émises par la partie
froide de I'envelope proto-stellaire ainsi que la couche d’absorption additionnelle mise en évi-
dence grace a ’étude sur ’eau semi-lourde. La composante en émission large a été attribuée
a l'eau lourde libérée en phase gazeuse dans le hot corino de la source (Butner et al. 2007).
Elle n’est donc probablement pas observable pour ortho—D5O en raison de la taille du lobe de
télescope qui est de 35" a 607 GHz avec HIFI alors qu’elle est de 15” a 317 GHz avec le JCMT.

Une modélisation hors-ETL a été réalisée pour déterminer le rapport ortho/para du DoO
dans les régions froides (T<30K) entourant la proto-étoile IRAS 16293 (Vastel et al. 2010).
Les coefficients de collision de D2O avec ortho et para—Hs ont été déterminés par Faure et al.
(2011). Seul les taux avec para—Hs ont été considérés vu que Hy est principalement dans sa
forme para aux basses températures (cf Fig. 3.7). La structure de Crimier et al. (2010) a été
utilisée pour estimer la valeur maximale de la densité de Hy & des températures inférieures
a 30 K. Les densités de colonne de ortho-D2O et para-DoO sont alors respectivement de 8.7
+ 2.1 x 10" cm™2 et 7.8 4+ 2.6 x 10" ¢cm™2 pour une incertitude de 1o, ce qui donne un
rapport ortho/para de DO de 1.1 £ 0.4. Ce rapport est inférieur a 2.4 a 30 prés (Vastel
et al. 2010). Les 30 incluent a la fois l'erreur statistique précédemment définie ainsi que 10%
supplémentaire di & l'incertitude sur les valeurs de densité et de température. Si on inclut
une incertitude maximale de 16% pour le rapport de gain entre les bandes a la fréquence de
607 GHz, on atteint alors une limite supérieure de 2.6, montrée en Figure 3.21. Le rapport
ortho/para de D2O est alors compatible avec la valeur a ’équilibre pour les températures
supérieures a 15 K.

Pour déterminer de maniére précise le rapport DoO/HDO et DoO/H2O dans les différentes
composantes de cette source (hot corino, enveloppe externe et couche d’absorption supplé-
mentaire), j’ai réalisé une modélisation similaire & ce qui a été fait pour HDO et Hy'80. J'ai
supposé un rapport ortho/para DoO de 2:1, compatible avec I’analyse de Vastel et al. (2010),
dans ’enveloppe externe et sa partie centrale. Une des premiéres constatations de cette ana-
lyse a été de réaliser que le continuum modélisé & 316 GHz (~ 0.38 K) n’est pas compatible
avec celui observé par Butner et al. (2007) (~ 0.85 K). Pour comprendre si cette divergence
venait d’un probléme de modélisation ou d’observation, j’ai utilisé les données APEX récem-
ment obtenues & cette fréquence dans le cadre du relevé spectral TIMASSS. Le continuum
SSB observé avec APEX est de 0.235 K en T). Avec une beam efficiency, Beg = 0.73 et une
forward efficiency, Fog = 0.97, le continuum est alors de 0.31 K en Ty,;,. La modélisation
prédit un continuum de ~0.29 K & cette fréquence avec APEX. L’erreur de calibration est
pour le moment estimée a ~20%, d’aprés des comparaisons de raies situées sur des bandes
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FIGURE 3.19 — Niveaux en énergie des transitions fondamentales de D2O. Figure extraite de
Vastel et al. (2010).
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FIGURE 3.20 — Observations de la transition fondamentale 1; g-10,1 de para-D2O obtenue
avec le télescope JCMT (panneau supérieur) et ajustée par une somme de 3 Gaussiennes et
de la transition fondamentale 1;1-0g ¢ de ortho-D2O obtenue avec HIFI (panneau inférieur).
La raie située & environ 10 kms™! de la raie de para-D,O est attribuée & la transition (To—
60+) de CH30D. Figure extraite de Vastel et al. (2010).
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FIGURE 3.21 — Rapport ortho/para de DO estimé dans la proto-étoile IRAS 16293 (zone
grisé). En tiret-pointillé, le rapport ortho/para a 1’équilibre thermique. Figure extraite de
Vastel et al. (2010).

du relevé spectral en recouvrement. Le continuum modélisé apparait donc parfaitement com-
patible aux incertitudes prés avec les observations. Au vu de ces résultats, le continuum
de la modélisation de la raie JCMT a été jugé correct et le continuum des données a été
considéré comme valant 0.38 K. Il est fort possible que la mesure du continuum JCMT par
Butner et al. (2007) soit incorrecte en raison d’une mauvaise calibration de celui-ci. La raie de
para—D5O est bien détectée avec APEX mais le rapport signal sur bruit reste inférieur a celui
observé avec JCMT. C’est pour cela que les données JCMT ont été préférées pour cette étude.

En utilisant uniquement la structure déterminée par Crimier et al. (2010), aucun modéle
ne prédit la moindre absorption pour les transitions fondamentales d’ortho et para—D»O.
Toute ’absorption observée est donc causée par la couche d’absorption supplémentaire mise
en évidence précédemment avec l’eau semi-lourde. En attribuant a cette couche une densité
nu, = 10* cm™3, une température 7' = 20 K et un paramétre b-doppler de 0.3 kms™?!, la
densité de colonne de ortho-D2O pour reproduire I'absorption de la transition a 607 GHz
est d’environ 1.4 x 10" cm™2, tandis que pour para-D-O, elle est d’environ 1.1 x 10'2
cm 2. La modélisation prédit la présence d’une raie d’absorption a 898 GHz, fréquence de
la transition fondamentale 21 2-1p1 de para-D>O. Cette raie n’avait pas été observée a la
premiére réduction des données (avec HIPE 2). Mais une nouvelle réduction (avec HIPE 5)
semble indiquer une tentative de détection compatible avec la modélisation (cf Fig. 3.23). Le
rapport ortho/para du D2O est alors d’environ 1.3, proche de la valeur 1.1 déduit par Vastel
et al. (2010). Mais les parameétres choisis pour la couche d’absorption et les incertitudes des
observations pourraient mener a des résultats compatibles avec le rapport 2:1 a I’équilibre. La
température a une influence minime sur la profondeur des raies en absorption, mais la densité
de Hy semble elle jouer un role. Avec une densité de 10° cm™2, la profondeur des raies est
moins importante, nécessitant d’augmenter la densité de colonne d’eau lourde. L’absorption
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de la transition de para—DoO a 898 GHz apparait néanmoins trop profonde, par comparaison
aux observations, suggérant que la densité de Hy est plus faible que 10° cm™ dans cette
couche. A 103 et 10* cm™3, les absorptions prédites sont comparables aux incertitudes prés.
Les densités de colonne obtenues ici sont légérement supérieures (moins d’'un facteur 2) a
celles déterminées auparavant, mais restent en total accord avec les incertitudes & 30 de Vas-
tel et al. (2010).

Une grille de modéles a alors été lancée en ajoutant la couche d’absorption avec les densités
de colonne définies ci-dessus. La meilleure modélisation est obtenue pour Xi, = 7 x 10710 et
Xouw = b x 10712 (cf Fig. 3.23) avec la méthode de minimisation du x? n°2. Le paramétre
a est égal & 1.3. A 30, seules des limites supérieures sont obtenues. Elles sont de 1.3 x 107
pour I'abondance interne et de 1.3 x 10! pour ’abondance externe, comme le montrent les
contours a 30 en Figure 3.22. A 20, les contours sont néanmoins refermés, Xj, variant entre
9 x 107 et 1.1 x 1072 et Xou entre 8 x 1073 et 1.1 x 10711,

D,O
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1.0E-11F .
> 1
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1.0E-11 1.0E-10 1.0E-09 1.0E-08
X

FIGURE 3.22 — Contours de x? a 1o, 20 et 30 obtenus en ajoutant a la structure une couche
d’absorption avec N(para-D0) = 1.1 x 10'2 em~2 et N(ortho-D20) = 1.4 x 10'2 cm~2. Le
meilleur modéle est représenté par le symbole “47 et a été obtenu avec la méthode de y? n° 2.

3.3.6 Rapports HDO/H,0, D,O/HDO et D,O/H,0

Les rapports HDO/H20O obtenus dans les différentes régions de la proto-étoile sont résumés
en Table 3.2 pour la méthode de minimisation du x? n°1 et en Table 3.3 pour la méthode
n° 2. Les rapport DoO/HDO et DO /H20 sont également précisés en Table 3.3. Ces différents
rapports sont discutés dans la Section suivante.
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FIGURE 3.23 — En noir : les raies de DyO observées avec HIFI et JCMT. La transition de
CH30D qui chevauche la raie de para-D2O a 317 GHz a été soustraite pour la modélisation.
En rouge : le meilleur ajustement obtenu en ajoutant une couche d’absorption avec N(para—
D20) = 1.1 x 10'2 em™2 et N(ortho-D20) = 1.4 x 102 ecm~2. L’abondance interne est de
7 x 10719 et I'abondance externe est de 5 x 10712,

TABLE 3.2 — Rapports HDO/H20 obtenus dans la proto-étoile IRAS 16293 avec la méthode

de minimisation du x? n°1 et présentés dans Coutens et al. (2012).

Hot corino Enveloppe externe Couche de photo-désorption
Best-fit 30 Best-fit 30 Ay ~ 1-4 mag
HDO 1.7x 1077 | 1.5 -22x 1077 | 8 x 107 | 4.6 - 10.0 x 10~ ~ 0.6 24 x 1078
H,Ob 5x 1076 |38 -105x 1076 | 1.5 x 107® | 4.5 -24.5 x 107° ~13-53x 1077
HDO/H50 3.4% 1.4% — 5.8% 0.5% 0.2% — 2.2% ~ 4.8%

@ Ce rapport reste valide si la couche d’absorption n’est pas due a la photo-désorption des molécules
d’eau mais & un temps de collage des grains a la surface des grains trop long par rapport a ’age de
la proto-étoile pour de faibles densités.
b Paramétres de HoO obtenus avec les coefficients de collision de Faure et al. (2007).

TABLE 3.3 — Rapports HDO/H20, D2O/HDO et D2O/Hy0 obtenus dans la proto-étoile
IRAS 16293 avec la méthode de minimisation du y? n° 2.

Hot corino Enveloppe externe Couche de photo-désorption
Best-fit 30 Best-fit 30 Ay ~1-4 mag

HDO 1.8x 1077 | 1.4-24 x 1077 | 8 x 107" | 55 -10.6 x 107! ~ 0624 x 1078

H,0Ob 1x107® |47 -400x107%| 1.5 x 1078 | 7.0 -22.5 x 107° ~13-53x 1077

D>O 7 x 10710 <13 x107? 5 x 10712 <13 x 1071 ~ 6.6 27 x 10710
HDO/H,0 1.8% 0.4% — 5.1% 0.5% 0.3% — 1.5% ~ 4.8%¢
D,0/HDO 0.4% < 0.9% 6.3% < 23% ~ 10.8%
D,0/H,0 0.007% < 0.03% 0.03% < 0.2% ~ 0.5%

% Ce rapport reste valide si la couche d’absorption n’est pas due a la photo-désorption des molécules
d’eau mais & un temps de collage des grains a la surface des grains trop long par rapport a ’age de
la proto-étoile pour de faibles densités.
b Paramétres de HoO obtenus avec les coefficients de collision de Daniel et al. (2011).
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3.4 DISCUSSION SUR LE FRACTIONNEMENT EN DEUTERIUM DE
L’EAU

3.4.1 Comparaison avec de précédentes études

L’étude de I'eau deutérée dans la proto-étoile de faible masse IRAS 16293 avait déja été
entreprise sur une transition par Stark et al. (2004), puis sur cinq transitions par Parise et al.
(2005), menant a des résultats différents. L’abondance de HDO avait été estimée, par Stark
et al. (2004), a3 x 10710 & travers 'enveloppe compléte pour reproduire la transition 10,1-0p 0
4 465 GHz, impliquant un rapport HDO/H,0O de quelques 10~* dans la région interne chaude
de I'’enveloppe. Cependant, leur meilleur modéle ne pouvait reproduire ni la profonde absorp-
tion ni la largeur de la raie observée a cette fréquence. Ils supposaient donc qu’une composante
produite par les jets moléculaires était nécessaire pour expliquer cette largeur de raie. Mal-
gré cela, le modéle obtenu en ajoutant cette composante échoue & reproduire simultanément
la largeur de raie et 'intensité de la raie. Le fait que la largeur de raie observée ne puisse
pas étre expliquée sans ajouter de composante issue des jets s’expliquerait principalement
par I’hypothése d’une abondance constante le long de ’enveloppe. Par ailleurs, les intensités
prédites par leur modeéle pour les transitions a 226 et 241 GHz (0.001 K et 0.006 K, respec-
tivement) sont clairement plus faibles que celles observées ici (0.30 et 0.32 K, respectivement).

Peu apres, les résultats obtenus par Stark et al. (2004) ont été remis en question par Parise
et al. (2005). En utilisant des observations IRAM et JCMT (81, 226, 242, 266 et 465 GHz),
ces auteurs ont trouvé une augmentation de 'abondance de HDO dans le hot corino (X ~
1 x 10~7) par rapport a I'enveloppe externe (Xou < 1 x 107?), en accord avec nos résultats
en utilisant & la fois les coefficients de collision avec He de Green (1989) et avec ortho et
para—Hy de Faure et al. (2011) (cf Sect. 3.3.3). Leurs résultats ne prenaient cependant pas
en compte les profils de raie, la minimisation du x? ne se basant que sur I'aire intégrée des
raies. Le profil de la raie & 464 GHz est pourtant particulier avec sa composante étroite et
profonde en absorption en plus de son émission. Ils n’ont aussi pu déterminer qu’une limite
supérieure relativement élevée pour I’abondance externe.

En utilisant ’'abondance de HoO determinée par Ceccarelli et al. (2000a), Parise et al.
(2005) ont conclu sur un saut du rapport HDO /H50O dans la partie interne de I’enveloppe. Les
valeurs d’abondance de I’eau déterminées ici sont néanmoins différentes. A partir de données
ISO/LWS de H'00, largement diluées dans un lobe d’environ 80”, Ceccarelli et al. (2000a)
ont obtenu une abondance externe de 5 x 10~7, tandis que nous avons trouvé une abondance
bien plus faible, ~ 1.5 x 1078, L’abondance interne déduite ~ 3 x 107 n’est cependant
pas tellement différente de notre résultat, X;,(H2O) ~ 5 x 1076 — 1 x 1075. Le désaccord
sur la détermination de I’abondance externe peut facilement étre expliqué par le fait que
Ceccarelli et al. (2000a) ont utilisé des données Ho'®O, contaminé par les jets qui n’avaient
pas été inclus dans la modélisation. Il faut noter que la température du gaz utilisée ici a été
déterminée en supposant ’abondance de ’eau déduite des données ISO. Cependant, puisque
le gaz est pratiquement couplé thermalement avec la poussiére, I'impact sur la température
du gaz est certainement négligeable. La différence la plus grande entre la température de la
poussiére et la température du gaz est inférieure & 10% (Crimier et al. 2010). La divergence
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sur I’abondance de ’eau résulte donc sur un rapport de deutération différent dans ’enveloppe
externe. En prenant en compte 'incertitude a 3o, 'augmentation du fractionnement en deu-
térium de ’eau dans le hot corino ne peut pas étre confirmé dans notre étude, contrairement
a ce qui avait été conclu dans Parise et al. (2005). Avec une incertitude a 3o, le fractionne-
ment de 'eau pourrait étre similaire & travers toute ’enveloppe avec un rapport HDO/H2O
entre 0.4% et 5.1% dans les régions internes et entre 0.3% et 1.5% dans I'enveloppe externe.
Par ailleurs, le rapport HDO/H0 obtenu ici est en accord avec les limites supérieures du
rapport HDO/H20 (de 0.5% a 2%) déterminé par les observations de bandes d’élongation de
O-H et O-D dans quatre proto-étoiles de faible masse (Dartois et al. 2003; Parise et al. 2003).

Butner et al. (2007) ont supposé que ’émission de la raie de para-Dy0O a 317 GHz était
produite par les molécules d’eau lourde libérées en phase gazeuse dans le hot corino. En
supposant que dans le hot corino, les populations des niveaux de DoO étaient thermalisées,
du fait des hautes densités et températures qui y régnent, ils ont estimé, avec un modéle
a 'ETL, la densité de colonne de para~-DyO & ~ 3.5 x 102 cm™2. En prenant un rapport
ortho/para de DyO a I'équilibre (c’est-a-dire un rapport 2:1), ils obtiennent alors une densité
de colonne de DO de 1.0 x 10'3 cm™2, résultant en une abondance d’eau lourde d’environ
1.7 x 10719 d’aprés l'estimation de la densité de colonne de Hy de 6 x 1022
le hot corino par Ceccarelli et al. (2000a). Cette valeur est quatre fois plus faible que celle
obtenue avec RATRAN. Elle reste cependant cohérente avec les incertitudes a 20 (cf Fig.
3.22). Butner et al. (2007) ont alors utilisé les abondances de HDO et HoO déterminées par
Parise et al. (2005) et Ceccarelli et al. (2000a) respectivement, pour conclure sur un rapport
D2O/HDO d’environ 0.0017 et un rapport DoO/HoO d’environ 5 x 107° dans la partie
interne de ’enveloppe proto-stellaire. A partir de ces rapports d’abondance, ils ont essayé de

cm~2 dans

savoir si I’eau pouvait s’étre formée a la surface des grains. En supposant que 1’eau se forme
par des hydrogénations successives d’atomes d’oxygéne et que les réactions de surface soient
distribuées statistiquement, 'inégalité suivante devrait alors étre respectée :

D20> 1 <HDO>
> = . (3.12)
( HDO grain 4 H2 O grain

Le rapport DoO/HDO qu'’ils ont obtenu est cependant 5 fois inférieur a ce qu’il devrait étre,

ne soutenant donc pas I’hypothése d'une formation de I'eau & la surface des grains. Si nous
reprenons maintenant les valeurs obtenues dans le hot corino avec le modéle RATRAN (cf
Table 3.3), le rapport DoO/HDO devrait étre supérieur a 0.45%. Or nous trouvons 0.4%,
ce qui reste compatible en prenant en compte les incertitudes & 30 et notamment la limite
supérieure du rapport DoO/HDO, 0.9%. De méme si l'on réalise ce calcul dans la couche
d’absorption qui pourrait étre due a la photo-désorption des molécules d’eau formées sur les
grains, on obtient que le rapport DoO/HDO ne devrait pas étre inférieur a 1.2%. Or il est de
10.8%, appuyant I’hypothése d’une formation de I’eau a la surface des grains.

3.4.2 Contraintes sur la formation de ’eau

Nous pouvons remarquer que les rapports HDO/H0 déterminés dans le hot corino (~0.4—
5.1%) et dans la couche d’absorption additionnelle (~4.8%) sont similaires. Ce rapport est
du méme ordre de grandeur, mais les densités des milieux en question sont trés différentes,
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le hot corino présentant des densités de quelques 108 cm™ et la couche d’absorption, des
densités typiques de nuage moléculaire (~ 103-10% cm™3). L’eau présente un comportement
différent de molécules telles que le méthanol (CH3OH) et le formaldéhyde (HoCO), qui se
forment a partir d’hydrogénation du CO sur les grains. En effet, Bacmann et al. (2003, 2007)
ont montré que la deutération de HoCO et CH3OH augmentent avec la déplétion du CO dans
les coeurs pré-stellaires (cf Fig. 3.24). Or la déplétion du CO est fortement corrélée avec la
densité de Hy (Caselli et al. 1999; Bacmann et al. 2002). Le formaldéhyde et le méthanol
montrent donc une augmentation de leur deutération avec la densité de Ho contenue dans les
milieux ol ces molécules se forment.
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FIGURE 3.24 — Corrélation entre le rapport DoCO/HoCO et la déplétion de CO (Bacmann
et al. 2003).

Cette similarité du fractionnement en deutérium de ’eau dans des milieux de densités
trés différentes pourrait s’expliquer par le fait que ’eau contenue dans cette proto-étoile se
serait formée avant I'effondrement gravitationnel de celle-ci. A cette époque, la densité de Ho
était donc homogeéne et le rapport de deutération de I’eau constant dans le nuage moléculaire.
Le rapport HDO/H50 serait donc un vestige de la phase de nuage moléculaire et aurait été
conservé pendant l'effondrement gravitationnel du nuage. Un autre argument appuie cette
hypothése. Les fractionnements en deutérium de formaldéhyde et méthanol sont trés élé-
vés dans cette source : HDCO/H2CO (~13-16% ; Loinard et al. 2000) et CHaDOH/CH3OH
(~30% ; Parise et al. 2004), alors que le rapport HDO/H0O est d’environ 3%. La densité a
laquelle le HoCO et le CH3OH se formeraient devraient donc étre plus élevée que lors de la
formation de 'eau. La formation de ces molécules aurait donc eu lieu une fois que 'effondre-
ment avait commencé, permettant ainsi le collage des molécules de CO & la surface des grains,
nécessaire a la formation de ces deux molécules. La formation de ’eau & de faibles densités,
avant l'effondrement du nuage, avait déja été suggérée par Dartois et al. (2003) et Parise
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et al. (2003). Ceci est également en accord avec le fait que des glaces d’eau apparaissent a de
relativement faibles extinctions visuelles dans la direction du nuage du Taureau (e.g. Jones
& Williams 1984). Récemment, des conclusions similaires ont été mentionnées par le modéle
de chimie a la surface des grains de Cazaux et al. (2011). Ils ont montré que la deutération
du formaldéhyde est sensible au rapport D/H en phase gazeuse dés que le nuage subit un
effondrement gravitationnel, tandis que le rapport HDO/H50 est établi pendant la formation
des glaces dans le nuage et reste constant aprés l'effondrement du nuage. Taquet et al. (2012)
confirment également avec leur modéle gaz-grain GRAINOBLE que l’eau serait formée en
méme temps que le dioxyde de carbone (CO32) dans une phase translucide contrairement au
méthanol et au formaldéhyde qui seraient formés dans des régions plus denses et plus froides.
Un nuage est défini comme translucide quand il présente une extinction visuelle Ay ~ 1-5
et qu’il est exposé & un champ de rayonnement interstellaire moyen entre 6 et 13.6 eV. van
Dishoeck & Black (1988) introduisirent ce terme pour qualifier la classe intermédiaire entre
les nuages diffus de faible extinction et les nuages moléculaires sombres.

Le rapport DoO/HDO semble néanmoins plus important (~11%) dans la couche d’absorp-
tion que dans le hot corino (~0.4%). Si 'on se contente de comparer les meilleurs modéles,
cette tendance apparait déja pour le rapport HDO/H50, mais de maniére moins flagrante.
L’incertitude sur les observations ne suffit pas a expliquer la différence du rapport DoO/HDO.
Par ailleurs, la modélisation & partir des meilleurs paramétres de la raie & 317 GHz obser-
vée avec APEX parait convenable bien qu’elle soit bruitée. Le probléme peut éventuellement
venir de 'estimation de I’abondance dans le hot corino pour lequel la structure de la source
utilisée est incertaine. Les conditions physiques au centre de la proto-étoile pourraient en
effet étre différentes et ne pas suivre les tendances déterminées dans I’enveloppe plus froide
et extrapolées aux parties internes. Les profils en densité et en température sont d’ailleurs
essentiellement basés sur des données single-dish, qui diluent donc considérablement 1’émis-
sion du hot corino. Des disques pourraient aussi exister au centre des proto-étoiles de Classe
0. L’hypothése de symétrie sphérique serait donc & remettre en cause et les estimations dans
les parties internes pourraient étre différentes. Le fait méme qu’il y ait un disque pourrait,
en plus, mener & des modifications non négligeables de la chimie dans ces régions, entrainant
une modification des abondances d’eau et de ses isotopes deutérés. La surface du disque est
en effet chauffée par le rayonnement UV, créant un gradient de température radial et vertical.
Trois zones chimiques distinctes composeraient alors le disque : une zone externe dominée
par la photodissociation, une zone moléculaire chaude et une zone froide dans le plan milieu
ot les molécules pourraient se coller a la surface des grains (cf Fig. 3.25).

Un moyen supplémentaire pour contraindre la formation de ’eau serait d’étudier la mo-
lécule OH et son isotope deutéré OD. En effet, OH est une espéce intermédiaire importante
dans le réseau chimique de 'eau (cf Fig. 1.7). OD a, d’ailleurs, été récemment détecté en
absorption dans IRAS 16293 via son multiplet de raie 2H3/2 J=5/2—-3/2)l=-1—1a
1391.5 GHz avec l'instrument GREAT du télescope aéroporté SOFIA (Stratospheric Obser-
vatory for Infrared Astronomy) par Parise et al. (2012). La densité de colonne nécessaire a son
absorption a été estimée a 2.0 x 103 — 1.3 x 10 cm™2 (Parise et al. 2012). Si I’on considére
que, comme pour DsO, "absorption ne vient que de la couche d’absorption additionnelle et
pas de l'enveloppe externe, le rapport OD/HDO est d’environ 0.9 — 5.7. Il n’existe cependant
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uv

FI1GURE 3.25 — Structure d’un disque proto-planétaire. La surface du disque est chauffée par
le rayonnement UV de I'étoile, créant un gradient de température radial et vertical. Trois
zones chimiques distinctes peuvent alors étre considérées : une région externe dominée par
la photodissociation (A), une zone moléculaire chaude (B) et une zone dans le plan milieu
suffisamment froide pour que les molécules disparaissent de la phase gazeuse en se collant sur
les grains (C). Figure extraite de van Dishoeck (2006).

pas de coefficients de collision disponibles pour OD. Une étude hors-ETL pourrait alors me-
ner a des estimations différentes de la densité de colonne de OD. L’idéal pour contraindre les
mécanismes de formation de 'eau serait de comparer le rapport HDO/H2O avec le rapport
OD/OH. En I’absence de fractionnement différentiel entre OH et HoO, ces rapports devraient
étre similaires. Bien que le multiplet de raies de OH 2II; s2 J = 3/2 — 1/2 soit observable
avec HIFT a 1.83 THz, son énergie de niveau supérieur (~ 270 K) est trop élevée pour qu'il
soit détecté en absorption. Les transitions du multiplet 215 /2 J =5/2—3/242.5 THz sont
cependant observées en absorption avec 'instrument PACS d’Herschel mais restent encore a
analyser. Le détecteur a 2.4 — 2.7 THz de 'instrument GREAT permettra également d’ob-
server ces transitions avec une trés bonne résolution spectrale et ainsi de pouvoir déterminer

le rapport OD/OH.

3.4.3 Comparaison du rapport HDO/H,0 dans d’autres proto-étoiles

Le rapport HDO/H3O avait déja été estimé dans deux autres proto-étoiles de Classe 0,
NGC 1333 IRAS 2A et NGC 1333 IRAS 4B.

Dans NGC 1333 IRAS 2A, Liu et al. (2011) ont estimé, a partir de I'observation de cing
transitions depuis le sol (JCMT, APEX et IRAM-30m), un fractionnement en deutérium de
Ieau supérieur a 1% dans le hot corino et entre 0.9% et 18% dans 'enveloppe externe. Il
est donc du méme ordre que ce que nous avons trouvé pour IRAS 16293. Il faut cependant
noter que de nouvelles données HIFI semblent suggérer une légére surestimation des valeurs
d’abondance de HDO. De plus, la couche d’absorption en avant-plan n’a pas été prise en
compte. Or I'étroite et profonde absorption présente sur les observations HIFI a 894 GHz
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n’est pas reproduite avec le modeéle de Liu et al. (2011).

Ce rapport de quelques % ne semble cependant pas typique de toutes les sources de Classe
0, puisqu’une limite supérieure de 6 x 10~%, comparable aux valeurs observées dans les co-
métes, a été déterminée dans le hot corino de la proto-étoile de faible masse NGC 1333 IRAS 4B
(Jorgensen & van Dishoeck 2010a). Cette estimation a été obtenue avec des données de la
transition de HDO a 225 GHz et de la transition de Ho'®O & 203 GHz obtenues avec 'in-
terférométre du Plateau de Bure. En 'occurrence, la transition de HDO n’a pas été détectée
contrairement a celle de Ho'®0O. L’analyse ne se basant que sur une seule transition, les condi-
tions d’excitation supposées pourraient néanmoins étre différentes. Par ailleurs, des observa-
tions de télescopes single-dish seraient nécessaires pour contraindre le rapport HDO/H2O
dans I'enveloppe externe.

A partir de 14, il est trés difficile de savoir si de maniére générale, les proto-étoiles de
Classe 0 présenteraient des rapports HDO/HoO d’environ 10~ — 1073, comme observés dans
la proto-étoile NGC 1333 IRAS 4B, dans les cométes (~ 1.5 x 10~%4; Hartogh et al. 2011) et
dans les océans terrestres (~ 1.5 x 107*; Lecuyer et al. 1998) ou bien des rapports de quelques
%, comme les objets proto-stellaires NGC 1333 IRAS 2A et IRAS 16293. Avec une valeur
de quelques 10~* dans la phase de Classe 0, le rapport HDO/H,O pourrait étre conservé
pendant les différentes étapes de la formation stellaire jusqu’a la formation des objets du
systéme solaire. Des valeurs plus élevées pendant la phase proto-stellaire feraient appel & des
mécanismes dans la phase gazeuse et/ou a la surface des grains pour expliquer la diminution
du fractionnement en deutérium de l’eau entre la phase de Classe 0 et la formation des co-
métes. Il est donc nécessaire d’étudier le rapport HDO/H20O dans un plus grand nombre de
proto-étoiles pour savoir si la deutération de I’eau dans ces objets peut étre similaire aux va-
leurs observées dans les cométes et comprendre si I’environnement ou les conditions pendant
la phase pré-stellaire pourrait jouer un role.

Pour, entre autres, répondre & ces questions, une collaboration a été entreprise entre trois
programmes clés Herschel : CHESS, WISH (Water In Star-forming regions with Herschel ;
PI : E. van Dishoeck) et HEXOS (Herschel/HIFI Observations of EXtraOrdinary Sources :
The Orion and Sagittarius B2 Starforming Regions; PI : E. Bergin). Dans ce cadre-1a, des
transitions d’eau deutérée ont été observées avec HIFI en direction de plusieurs proto-étoiles
de faible masse : NGC 1333 IRAS 2A, NGC 1333 IRAS 4A, NGC 1333 IRAS 4B et Ser SMMI.
Notre groupe est en charge des deux sources IRAS 4A et IRAS 4B. Cela fait I'objet du
Chapitre 4.

3.4.4 Comparaison avec le modéle chimique d’Aikawa et al. (2012)

Aikawa et al. (2012) ont récemment étudié ’évolution moléculaire ainsi que les rapports
d’abondance D/H au cours de la formation stellaire depuis ’étape de coeur pré-stellaire jus-
qu’au cceur proto-stellaire en résolvant un réseau de réactions gaz-grain pour un modéle
radiatif hydrodynamique 1D (Masunaga et al. 1998; Masunaga & Inutsuka 2000). L’évolu-
tion des profils en densité, en température et en vitesse d’effondrement prédits par le modéle
hydrodynamique sont représentés en Figure 3.26 pour différents stades d’évolution : t = —5.6
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x 10% ans, t = 4.3 x 10% ans et t = 9.3 x 10% ans, le temps ¢t = 0 faisant référence a la forma-
tion de la proto-étoile. Pour la comparaison des abondances de HDO et HoO d'TRAS 16293
avec ce modéle, nous utiliserons donc les prédictions a ¢t = 9.3 x 10* ans. Les profils prédits
sont, de plus, relativement en accord avec la structure déterminée par Crimier et al. (2010)
pour IRAS 16293. Le code gaz-grain Nautilus (Hersant et al. 2009; Semenov et al. 2010) a
été utilisé pour résoudre les équations des taux de réaction. Le réseau en phase gazeuse et
a la surface des grains a été étendu pour inclure les différentes espéces multi-deutérées selon
la régle suivante. Si une réaction du type AHT + BH — A + BH; fait partie de la liste
originale des réactions, les réactions suivantes sont alors ajoutées :

AD'" + BH — A + BHD* (3.13)
AH' +BD — A + BHD™ (3.14)
AD" +BD — A + BDJ (3.15)

avec des coefficients de réaction supposés égaux a ceux de la réaction originale. S’il y a plus
qu’un jeu de produits possibles, par exemple,

AHD + BD — ABH + D, (3.16)

AHD + BD — ABD + HD, (3.17)

un rapport de branchement statistique est alors supposé (i.e. 1:2 pour 'exemple), sauf pour
les recombinaisons dissociatives des formes deutérées de 1’ion H;{ pour lesquelles les rapports
de branchement listés dans Roberts et al. (2004) ont été préférés.

La distribution radiale de I’abondance de ’eau et de ses isotopes deutérés obtenue avec ce
modeéle est représentée en Figure 3.27. Dans le hot corino, 'abondance de 'eau est d’environ
10~ soit 10 fois plus élevée que celle déterminée dans IRAS 16293, tout comme 1’abondance
de HDO (~ 107%) et DoO d’ailleurs (~ 7 x 107Y). Malgré cette différence d’abondances, le
fractionnement en deutérium de ’eau est donc parfaitement reproduit par ce modeéle dans
les régions centrales. La différence d’abondance interne pourrait peut-étre s’expliquer par
la présence d’un disque qui ménerait dans la partie froide & ’adsorption d’une partie des
molécules d’eau sur les grains. Dans ’enveloppe externe, la comparaison est plus difficile car
les abondances modélisées varient avec le rayon. Elles sont néanmoins beaucoup plus élevées
que celles observées dans IRAS 16293. Le rapport HDO/H2O dépasse les 10% et atteint
méme 100% a 500 UA en raison de 'efficacité de la réaction d’échange exothermique OH +
D — OD + H a ce rayon-la. Ce rapport varie donc de plus d’un facteur 20 dans I’enveloppe
externe par rapport aux observations d’IRAS 16293. Il apparait néanmoins en accord & un
peu moins de 10000 UA avec le rapport HDO /H20 estimé dans la couche d’absorption. Méme
si les abondances de HDO et DO varient dans ’enveloppe, le rapport DoO/HDO reste a peu
prés constant avec le rayon avec une valeur de ~ 1% peut-étre compatible avec IRAS 16293
(Xout(D20) < 23% a 30). Aux rayons les plus externes, le rapport DoO/HDO modélisé
différe de celui de la couche d’absorption d’un facteur 5 environ. La divergence des résultats
dans l’enveloppe externe est assez difficile & comprendre. Des taux de réaction incorrects
dans le réseau chimique ainsi que des rapports de branchement non statistiques pourraient
expliquer cela. Les formes ortho et para—Hs ne sont pas considérées, alors qu’elles pourraient
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FIGURE 3.26 — Distributions radiales de la densité, la température et la vitesse d’effondrement
prédites par le modéle radiatif hydrodynamique a ¢t = —5.6 x 10% ans, ¢t = 4.3 x 10? ans et
t = 9.3 x 10* ans. Figure extraite de Aikawa et al. (2012).
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F1GURE 3.27 — Distributions radiales des abondance de HoO, HDO et D5O obtenues avec le
modéle chimique de Aikawa et al. (2012) en phase gazeuse (trait continu) et sur les grains
(pointillé) & t = —5.6 x 10? ans, t = 4.3 x 10 ans et ¢t = 9.3 x 10* ans. Les profils en
abondance de HyO, HDO et DoO d'TRAS 16293 sont indiqués par un trait rouge, orange et
jaune respectivement. Figure extraite de Aikawa et al. (2012).

mener pour certaines réactions a basse température & des taux de réaction différents. Les
abondances initiales supposées dans le nuage moléculaire pourraient aussi jouer. On notera
également que la structure en couche des manteaux de glace n’est pas incluse dans le modéle
chimique. Enfin I’age de la proto-étoile IRAS 16293 serait aussi & prendre en compte car les
abondances externes 4 9.3 x 10% ans sont assez différentes de celles & 4.3 x 102 ans.
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4.1 LA REGION DE FORMATION STELLAIRE NGC 1333 IRAS 4

NGC 1333 IRAS 4 est une région active de formation stellaire du complexe de Persée. Elle
appartient a la partie sud-ouest de la nébuleuse par réflexion NGC 1333 située dans le nuage
sombre L1450 (aussi dénommé B 205) et éclairée par 1'association OB2 de Persée. Elle a été
détectée, pour la premiére fois, grace a des émissions d’eau par effet maser (source HoO(C) ;
Haschick et al. 1980). Des observations pointées du satellite IRAS par Jennings et al. (1987)
ont ensuite mis en évidence une source froide de faible luminosité (T = 33 K; L = 21 Lg),
démontrant ainsi sa nature proto-stellaire. Plus tard, des observations du continuum dans le
submillimétrique par Sandell et al. (1991) ont montré qu’il s’agissait en fait d’un systéme de
deux composantes NGC 1333 IRAS 4A et IRAS 4B (ci-aprés nommeées IRAS 4A et IRAS 4B)
séparées de 31”. Les deux proto-étoiles se révelent méme étre des systémes multiples d’aprés
des observations interférométriques millimétriques (Lay et al. 1995; Looney et al. 2000). Une
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FIGURE 4.1 — Carte du continuum de la poussiére & 850 um dans NGC 1333 (Sandell &
Knee 2001). Les contours représentent 10%, 20%, 30%, ..., 90% du flux maximum de 6.68 Jy
beam~!. Les symboles + indiquent les positions des sources de continuum SCUBA identifiées
par Sandell & Knee (2001).
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source dénommée IRAS 4C fait elle aussi partie de la région NGC 1333 IRAS 4. La Figure 4.1
montre la carte du continuum a 850 um obtenue avec JCMT/SCUBA (Submillimetre Com-
mon User Bolometer Array) par Sandell & Knee (2001) en direction de la région NGC 1333
ainsi que la position des différentes sources qui la composent. La proto-étoile IRAS 4BI est
séparée de sa compagne IRAS 4BII par 11”7, tandis que IRAS 4A montre une séparation entre
ses composantes IRAS 4A1 et 4A2 de ~ 1.8" (Lay et al. 1995; Looney et al. 2000; Jorgensen
et al. 2007). Les sources IRAS 4A et 4BI sont des proto-étoiles de Classe 0, tandis que la
nature d’IRAS 4C et d’IRAS 4BII n’est pas claire. La dénomination IRAS 4B désigne sou-
vent la source IRAS 4BI. Sa compagne IRAS 4BII est alors appelée IRAS 4B’ (e.g. Jorgensen
et al. 2007, 2009). Par la suite, appellation IRAS 4B fera donc référence a la source IRAS 4BI.

Les deux proto-étoiles IRAS 4A et 4B se caractérisent par une chimie particuliérement
riche. De nombreuses molécules organiques complexes comme HCOOCH3, HCOOH, CH3CN,
CoH5CN et CH3OCH3 ont été détectées au sein de leurs hot corinos (Bottinelli et al. 2004a,
2007; Sakai et al. 2006; Persson et al. 2012). Des flots moléculaires, tracés par des molécules
comme CO, CS et SiO, s’échappent également de ces sources (Blake et al. 1995; Lefloch et al.
1998; Yildiz et al. 2012). Les flots d’IRAS 4A sont particuliérement puissants et bien collima-
tés comme le montre, par exemple, la carte de la transition 6-5 de CO de cette région (cf Fig.
4.2; Yildiz et al. 2012). Des mouvements d’effondrement ont été détectés dans 1’enveloppe
d’IRAS 4A par Choi et al. (1999) grace a des observations de la raie HCN 1-0 avec l'in-
terférometre BIMA (Berkeley-Illinois-Maryland Association) qui montrent un profil inverse
P-Cygni. Ce type de profil présente une composante en absorption décalée vers le rouge et
une composante en émission décalée vers le bleu (comme les raies fondamentales de HDO
en Fig. 4.3) qui traduisent des mouvements d’effondrement. Les observations de la transition
31,2 — 21,1 de HoCO avec I'interférométre du Plateau de Bure par Di Francesco et al. (2001)
ont permis de confirmer l'effondrement pour IRAS 4A et de le mettre en évidence pour la
premiére fois pour IRAS 4B. Des profils inverses P-Cygni ont aussi été observés en direction
d’TRAS 4A pour la transition 4-3 de HCN (Attard et al. 2009) et la transition fondamentale
11,0101 de HoO (Kristensen et al. 2012).

La distance de la nébuleuse NGC 1333 fait 'objet de nombreux débats. Des distances
allant de 220 pc (Cernis 1990) a 350 pc (Herbig & Jones 1983) ont en effet été suggérées. Les
plus grandes distances sont souvent basées sur I'estimation de la distance de ’association OB2
de Persée qui est d’environ 320 pc d’aprés des mesures de parallaxe du satellite HIPPARCOS
(HIgh Precision PARallax COllecting Satellite) par de Zeeuw et al. (1999). Il semble cependant
que Per OB2 pourrait se situer a 'arriére du nuage d’intérét probablement plus proche (~250
pc; Cernis 1993). En fait, il est aussi possible que l'utilisation d’une distance unique pour le
nuage entier ne soit pas adaptée. Des études d’extinction suggérent notamment des distances
variant de 220 a 260 pc d’Ouest en Est (e.g. Cernis & Straizys 2003). De plus, certains
auteurs ont suggéré que le nuage de Persée serait une superposition d’au moins deux nuages
plus petits (e.g. Ridge et al. 2006). La mesure la plus fiable de la distance apparait, a ce
jour, étre celle du maser HoO dans NGC 1333 SSV13 estimée a 235+18 pc par Hirota et al.
(2008) a partir de mesures de parallaxe par VLBI (Very Long Baseline Interferometry). Nous
adoptons donc par la suite la distance de 235 pc pour la modélisation hors-ETL.
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4.2 (OBSERVATIONS

4.2.1 Données Herschel /HIFI

Dans le cadre de la collaboration entre les programmes Herschel CHESS, WISH et HEXOS,
deux transitions de HDO ont été observées avec HIFI en direction des deux proto-étoiles
IRAS 4A et IRAS 4B : la transition fondamentale 1; 1-0p0 & 894 GHz et la transition 2y 1
20,2 & 600 GHz. Les observations étaient pointées et ont été réalisées en aotit 2011, en utilisant
le mode fast chop Double Beam Switch avec optimisation du continuum. Pour TRAS 4A, les
coordonnées sont angoy = 3" 29™ 10°5, Ja000 = 31° 13’ 30.9” tandis que pour IRAS 4B, elles
sont anggp = 3" 29™ 1250, dagop = 31° 13’ 8.1”. Ces deux transitions ont également été obser-
vées en direction d’une position située dans I'un des flots de la source IRAS 4A, décalé vers le
rouge. Les coordonnées (aggp0 = 3" 29™ 1038, dag00 = 31° 13" 50.9”) ont été choisies & partir
de la carte en CO 6-5 réalisé par Yildiz et al. (2012) (cf Fig. 4.2) et de maniére a ce que
les lobes & 600 et 894 GHz n’incluent pas la source proto-stellaire IRAS 4A. Le spectrométre
large bande (WBS) a été utilisée, fournissant une résolution spectrale de 1.1 MHz (0.55 km s ~*
4 600 GHz et 0.37kms~! & 894 GHz). Les données ont été produites avec le pipeline HIFI
standard jusqu’au niveau 2 (calibrations de fréquence et d’amplitude) avec le package HIPE
7.1 (Ott 2010). Les polarisations H et V ont alors été moyennées en pondérant par le bruit
observé avec le logiciel CLASS. Les profils observés 4 894 GHz montrent clairement une
large composante attribuée aux jets, une composante plus étroite tragant ’enveloppe et une
composante en absorption étroite et fine (cf Fig. 4.3). Les profils ont été décomposés en une
somme de trois Gaussiennes en utilisant le logiciel CASSIS, dont les paramétres sont reportés
en Table 4.2. I’observation a la position du flot montre a la fois la composante large des jets
et une raie fine en absorption. Ce profil est superposé a celui observé en direction d’'IRAS 4A
en Figure 4.3. Le rapport de gain entre bande LSB et bande USB est supposé étre égal a
1 pour la bande 3b (Roelfsema et al. 2012). Le continuum est donc divisé par 2 a 894 GHz
afin d’étudier la raie en absorption. La raie & 600 GHz est clairement détectée uniquement
en direction de la proto-étoile IRAS 4B (cf Figs. 4.8 et 4.10).

4.2.2 Données IRAM-30m

Trois transitions supplémentaires ont été observées a 81, 226 et 242 GHz en direction de
la source IRAS 4A avec le télescope de 'TRAM. Seules les transitions a 226 et 242 GHz ont
été détectées. Les observations ont été réalisées en novembre 2004 pour les raies a 81 et 226
GHz, alors que la transition & 242 GHz a été observée en avril 2012. La résolution spectrale
est de 0.14, 0.24 et 0.1 kms™! pour les observations a 81, 226 et 242 GHz respectivement.
En direction de IRAS 4B, seules les transitions & 226 et 242 GHz ont été observées mais
non détectées (avril 2005). Le rms est de ~20-21 mK pour une résolution spectrale de
~0.1 kms™!. Les beam efficiencies et forward efficiencies des différentes observations sont
présentées en Table 4.1.

4.2.3 Données JCMT

La transition fondamentale 1g1-090 de HDO a été observée a 465 GHz en direction de
la proto-étoile IRAS 4A avec le JCMT en septembre 2004 (projet M0O4BNO6). La résolution
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TABLE 4.1 — Paramétres des transitions de HDO observées en direction des proto-étoiles
NGC 1333 TRAS 4A et IRAS 4B,

Fréquence  Jkaxe Fup/k Aj; Télescope  Lobe Feg B rms® [ Thpdv
(GHz) (K) G (") (mK) (Kkms™')
NGC 1333 IRAS 4A
80.5783  l1yo-13; 47 132 x 1070 IRAM-30m 31.2 0.95 0.78 4 < 0.026
225.89067 319-297 168  1.32 x 107° IRAM-30m 11.1 091 0.54 9 0.263
241.5616  211-212 95  1.19 x 107° IRAM-30m 104 0.90 0.57 18 0.250
464.9245 191-0pp 22 1.69 x 1074 JCMT 10.8  — 044G 53 1.760
599.9267  211-202 95 345 x 1073  HIFI1b 359 096 0.75 7 < 0.047
893.6387 111-0p0 43 835 x 1073  HIFI3b 241 096 0.74 4 0.546
Position dans le flot de NGC 1333 IRAS 4A
599.9267 211-202 95 345 x 1073  HIFI1b 359 096 0.75 7 < 0.047
893.6387 1,1-0pp 43 835 x 1073  HIFI3b 241 096 0.74 4 0.274
NGC 1333 IRAS 4B
225.8967 319-29; 168  1.32 x 107° IRAM-30m 11.1 091 0.54 16 < 0.107
241.5616  211-212 95  1.19 x 107° IRAM-30m 104 0.88 0.51 15 < 0.101
464.9245 191-0p0 22 1.69 x 107 CSO 165 — 0353 86 0.811
599.9267  211-202 95 345 x 1073  HIFI1b 359 096 0.75 6 0.072
893.6387 1,1-0p0 43 835 x 1073 HIFI3b 241 096 0.74 4 0.401

(1) Les fréquences, les énergies de niveau supérieur (Eyp) et les coefficients d’Einstein (Ajj)

de HDO viennent du catalogue spectroscopique JPL (Pickett et al. 1998).

) Le rms (en T,p) est calculé pour une résolution spectrale de 0.5 kms~!.

1

() Cette valeur correspond au rapport entre la main beam efficiency et la forward efficiency.

TABLE 4.2 — Décomposition en différentes composantes des profils de raie de HDO dans les
sources IRAS 4A et IRAS 4B(),

Composante large

Composante moyenne

Composante en absorption

Fréquence  Jxaxe | Ihe FWHM  visr TP FWHM  wisw TP*F  FWHM  wisw

(GHz) (K) (kms™') (kms™!) (K) (kms™) (kms™') (K) (kms™) (kms™')
NGC 1333 IRAS 4A

225.8967 312221 | - - - 0.032 7.9 6.0 — — -

241.5616  211-212 | - - - 0.047 5.4 7.9 - ~ -

464.9245  101-00,0 | 0.121 15.9 5.9 0.251 1.8 7.0 —0.623 0.9 7.7

893.6387  111-0o,0 | 0.040 15.9 5.9 0.1373 2.0 7.2 —0.384 1.2 7.6
NGC 1333 TRAS 4B

464.9245  10,1-000 | - - ~ 0.285 2.2 6.4 — ~ —

599.9267  211-202 | - - - 0.030 2.7 7.6 - ~ -

893.6387  111-0p0 | 0.044 10.0 6.8 0.171 0.9 6.6 —0.182 1.3 7.4

(1) Obtenues a partir d’ajustements Gaussiens sur chaque composante selon l'algorithme
Levenberg-Marquardt.



CHAPITRE 4. L’EAU DEUTEREE DANS LES PROTO-ETOILES DE FAIBLE MASSE

106

NGC 1333 IRAS 4A ET IRAS 4B

IRAS 4A/4B '*C0 6-5

. 'y J o '
& . O APEX
100 O JCMT
Position du H -2, (52'.69),’0
| flot pointé - 23 |
50 par Herschél/ IRAS 4ﬁ-—‘¢}f:
— HIFI S ° %
0 N o
v - 14A-R1, (4,12)
ol IRAS 4B B __IRAS 4A-S<0,0) 1
= 4B-R1 ___ i4A-B1, (-4,-12)
o IRAS 4B-S--, J¢4 3
< 14B-B1 -7 ¥
=50 r 14A-B2, (-34,-58) ~~ ¥ .
e’l
— 100 1 L L 1 L
100 50 0 -50 -100

Aa (Arcsec)

FI1GURE 4.2 — Carte de la transition 6-5 de CO en direction de la région NGC 1333. La carte
est centrée sur la position d’TRAS 4A (ano00 = 3" 29™ 1035, da000 = 31° 13’ 30.9”). La position
observée dans le flot décalé vers le rouge est signalée par une fleche turquoise. Figure extraite
de Yildiz et al. (2012).

spectrale est de 0.1 kms™!. Les données ont été smoothées deux fois afin de réduire le rms.
Comme pour la transition fondamentale & 894 GHz observée avec HIFI, trois composantes
sont visibles : une large composante attribuée aux jets proto-stellaires, une composante en
émission plus fine et une composante en absorption étroite et profonde (cf Fig. 4.3). Le
continuum SSB est estimé a environ 0.8 K. La FW HM et la vitesse au pic de la Gaussienne
ajustée pour la composante large de la raie & 894 GHz sont cohérentes avec celle de la raie a
465 GHz. Ces paramétres ont été fixés pour déterminer U'intensité de la Gaussienne (cf Table
4.2).

4.2.4 Données CSO

En septembre 2011, j’ai réalisé des observations de la transition fondamentale 1 1-0¢,0
de HDO a 465 GHz avec le CSO dans plusieurs sources dont la proto-étoile IRAS 4B. Elles
ont été réalisées en mode wobbler switching avec une amplitude de 240”. La beam efficiency
(0.35) et la taille du lobe (16.5”) ont été mesurées en effectuant une observation pointée sur
Mars en utilisant le récepteur & 350 GHz. La composante large observée & 894 GHz n’est pas
identifiée pour cette transition, trés probablement en raison du rms relativement élevé (76
mK pour une résolution spectrale de 0.079 kms~!). Le continuum SSB est d’environ 0.18 K.
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FIGURE 4.3 — Observations des transitions fondamentales de HDO montrant une composante
en émission large tracant les flots moléculaires. A gauche : transition 11,1090 a 894 GHz dans
IRAS 4A (en noir) et dans un des ses flots moléculaires (en rouge). Au centre : transition
19,1 00,0 & 465 GHz dans IRAS 4A. A droite : transition 17,100 & 894 GHz dans IRAS 4B.

4.3 MODELISATION ET RESULTATS

4.3.1 Modélisation

Comme pour IRAS 16293, j’ai fait tourner des grilles de modéle en utilisant le code de
transfert radiatif hors-ETL RATRAN (cf Sect. 2.3.3.3) pour reproduire les profils de raie de
HDO observés. La structure des deux sources étudiées ici a été déterminée par Kristensen
et al. (2012) dans le cadre du programme Herschel WISH. Le modéle de transfert radiatif
1D DUSTY (Ivezic & Elitzur 1997) a été utilisé pour déterminer les profils en densité et en
température de la poussiére, a partir de cartes d’émission du continuum obtenues avec PACS,
SCUBA (450 et 850 um ; Di Francesco et al. 2008) et Bolocam. La température du gaz a été
supposée égale & la température de la poussiére. Les profils en densité et en température des
sources IRAS 4A et TRAS 4B sont présentées en Figure 4.4. On notera que la structure est
incertaine a faible échelle (< 100 UA) du fait de la résolution spatiale des cartes utilisées.
Le coefficient d’absorption massique utilisé dans I’étude de Kristensen et al. (2012) est défini
par le modeéle d’Ossenkopf & Henning (1994) pour des manteaux de glace minces qui ont
coagulé en 10% ans. Le continuum est correctement reproduit pour la source IRAS 4B. Nous
utiliserons donc ce modéle-1a pour modéliser le continuum des observations. Nous ne pouvons
cependant pas l'utiliser pour la source IRAS 4A, car le continuum modélisé est en désaccord
avec les observations. Il a donc fallu trouver un coefficient d’absorption massique qui permette
de produire un continuum compatible avec les observations d’IRAS 4A; en particulier aux
fréquences oul des raies en absorption sont détectées. La loi de puissance définie par :

K = Ko (V”OY (4.1)

avec 3 = 1.05, kg = 8.5 cm™ 2 /gqust et vg = 1012 Hz, parait la plus adaptée. Cette divergence
entre les observations et les prédictions en utilisant le modéle d’Ossenkopf & Henning (1994)
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s’explique probablement par les immenses flots qui s’échappent de cette source et contribuent
de maniére non négligeable au continuum observé. On notera que le choix du coefficient d’ab-
sorption massique a un impact négligeable sur les raies en émission.
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FIGURE 4.4 — Profils en densité (en trait plein) et en température (en pointillé) des sources
IRAS 4A (& gauche) et IRAS 4B (& droite) déterminés par Kristensen et al. (2012).

Le profil en vitesse est défini comme un profil de chute libre (v, = —y/2GM/r). Pour
IRAS 4A, la masse centrale est fixée a 0.5 Mg . Cette valeur a été estimée par Maret et al.
(2002) dans le cadre de la modélisation des flux de l’eau mesurés par ISO avec le code de
Ceccarelli et al. (1996). La distance supposée de la source était de 220 pc, ce qui est com-
par