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Introduction

La formation du Systéme Solaire est une discipline de ’astrophysique en pleine évo-
lution. Pour comprendre le processus de formation du systéme solaire, il faut s’interesser
4 la phase qui précéde les planétes, c’est-a-dire au disque protoplanétaire.

De nos jours, on connait beaucoup de systémes planétaires (O’dell & Beckwith 1997;
Mayor & Queloz 1995) et de disques autour d’étoiles jeunes de type solaire (T Tauri) et
il est établi que les planétes se forment dans des disques massifs, contenant gaz et pous-
siére, qui peuvent survivre plusieurs millions d’années. Mais la situation est beaucoup
moins claire pour les étoiles de masse intermédiaire (étoile de Herbig Ae/Be). Leur forte
luminosité a tendance & photo-évaporer le gaz de maniére plus efficace et donc & éliminer
le disque en quelques millions d’années. Bien qu’il soit possible de détecter des planétes
autour des étoiles intermédiaires (type A et F) par la méthode des vitesses radiales (Se-
tiawan et al. 2005), les détections de disques, en particulier par I'imagerie, restent treés
marginales'. La plupart des observations révélent des disques de débris (Smith & Terrile
1984) autour d’étoiles de type spectral A ; dans ces disques, le gaz a été dissipé et les
planétes sont déja formées, comme l'indique les structures asymétriques ou les anneaux
observés dans certains cas (Greaves 2005). Ainsi, la compréhension de ces étoiles Ae
se base sur leur distribution spectrale d’énergie (SED). Mais il existe plusieurs valeurs
de paramétres de disque envisageables pour une méme SED ; en résumé, les solutions
sont dégénérées. C’est pourquoi il est trés important d’observer ces disques en imagerie
pour obtenir plus de contraintes sur leur géométrie avec des paramétres comme le rayon
externe, le rayon interne ou l’inclinaison.

Mais comment les observer ? Les disques de poussiéres sont caractérisés par une émis-
sion IR. En effet, les grains de poussiére de taille micronique recoivent le rayonnement
de 'étoile, sont donc chauffés (a 300-150 K) et ré-émettent (sous forme d’un corps noir)
leur énergie aux longueurs d’ondes IR. Le moyen IR (10-20 pm) constitue donc un do-
maine de longueur d’onde favorable & 1’étude des disques autour des étoiles. De plus,
depuis peu, il existe une nouvelle méthode qui consiste a visualiser ces étoiles Herbig
Ae dans les bandes PAH, détectées en IR moyen dans plus de la moitié de ces objets

'Une liste des disques spatiallement résolus est disponible sur : http ://www.circumstellardisks.org
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(Acke et van den Ancker 2004). En effet, ces raies sont les traces de molécules aroma-
tiques qui, excitées par le fort rayonnement UV de I’étoile, peuvent atteindre de haute
température, méme loin de I’étoile.
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Jusqu’au XXeéme siécle les idées les plus extravagantes ont été proposées pour ex-
pliquer la genése du systéme solaire et de ’'Univers. Dune part, pendant des siécles, les
philosophes et les savants croyaient que le Monde avait toujours existé. D’autre part,
les chrétiens pensaient qu’il s’était créé en six jours... Il y a tout juste 500 ans, I’évéque
irlandais James Ussher croyait, lisant la Bible, que le Monde s’était créé en 1’an -4004.
Mais bientét Darwin comme Lamarck se rendirent compte que les différents scénarios
proposés étaient des mythes sans pour autant pouvoir expliquer ce qui s’était passé.
Etudiant méticuleusement 1’évolution des espéces et les traces fossilisées, tous deux
suggérérent au XIXéme siécle que la Terre avait peut-étre quelques millions d’années.
Mais trop avant-gardistes leurs idées attendront le terrain fertile du XXéme siécle pour
poindre & nouveau le jour et pouvoir étre enfin justifiées. En matiére d’astronomie, c’est
en 1943 seulement que le premier modéle protosolaire fut proposé par le physicien al-
lemand Carl von Weizsacker (Weizsécker 1943). Von Weizsicker démontra que le Soleil
et les planétes s’étaient formés a partir d’un nuage de gaz et de poussiéres en rotation
il y a environ 4.5 milliards d’années.

L’idée de disque circumstellaire a germé dans les esprits il y a au moins deux siécles, avec
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les travaux de Kant et Laplace sur la nébuleuse solaire. Il a fallu cependant des années
avant de pouvoir observer ces disques. Les premiéres observations étaient indirectes :
parmi les nombreux indices, on peut citer la faible extinction autour des T Tauri avec
un fort exceés dans I'InfraRouge (IR) proche (Rydgren & Cohen 1985). Un des premiers
articles qui résuma les observations d’excés IR pour ces étoiles et qui suggéra la présence
de disque pour expliquer cette émission IR fut celui de Rucinski (Rucinski 1985). Per-
sonne ne doutait alors vraiment qu’il y avait de la poussiére autour de ces objets mais
il fallut attendre les magnifiques images de la nébuleuse d’Orion (O’dell et al. 1992) du
HST pour voir enfin des disques. Plusieurs d’entre eux avaient déja été suspectés en
radio et identifiés comme disques d’accrétion protostellaires par Churchwell (Church-
well et al. 1987). De nos jours, on peut voir des disques & toutes les longueurs d’ondes
allant du visible au millimeétre ; il est possible d’étudier non seulement leur morphologie
mais aussi leurs propriétés dynamiques en utilisant les raies moléculaires résolues par
les interférométres millimétriques par exemple.
Dans les années 90, le satellite européen IR ISO! a pu, dans certains cas, donner une
information sur la minéralogie de la poussiére dans ces disques et ainsi montrer qu’elle
ressemblait & celle des comeétes du systéme solaire. La composante gazeuse joue un treés
grand réle dans I’environnement circumstellaire des étoiles jeunes. En particulier, elle
influe sur la dynamique de la poussiére, et elle est également le composant essentiel des
planétes géantes. De ce fait I’étude du gaz peut permettre d’élaborer les scénarios d’évo-
lution des environnements circumstellaires. Des tentatives de détections des transitions
rotationnelles pures du Hy dans I'IR moyen ont été faites (Thi et al. 2001), mais cela
suppose une grande quantité de Hs.

Voyons, dans un premier temps, comment se forment les étoiles de faible masse pour
mieux comprendre la différence avec celles de masse plus élevée.

1.1 Introduction sur les étoiles de faible masse

A la fin des années 1980, une classification empirique des objets stellaires jeunes de
faible masse (c’est a dire inférieure & 2 M) a été proposée. Elle se fonde sur l'excés
de rayonnement IR de 2 & 100 pym des objets jeunes par rapport & un rayonnement
purement photosphérique de corps noir. L’excés IR étant relié, de maniére qualitative
au moins, & la quantité de poussiéres circumstellaires et & leur distribution spatiale,
cette classification s’interpréte comme une séquence évolutive.

Cette séquence évolutive empirique pour la formation des étoiles de faible masse a pu
étre établie de maniére observationnelle grace aux nombreuses avancées technologiques
faites dans le domaine IR et (sub)millimétrique. Il est établi que la formation d’une étoile
de faible masse se déroule en trois étapes : la phase préstellaire, la phase protostellaire
et la phase pré-séquece principale (Lada 1987; Andre et al. 2000). Les objets associés
respectivement & chacune de ces trois phases sont les coeurs préstellaires, les proto-
étoiles (de Classe 0 et I) et les étoiles pré-séquence principale (de Classe II et III). La

nfrared Space Observatory
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figure 1.1 schématise les différentes propriétés de ces objets.

— Durant la premiére phase, une proto-étoile de classe 0 est entourée d’une quantité
de matiére circumstellaire comparable & sa propre masse. L’extinction est alors
trés élevée et la température de la poussiére de ’ordre de quelques dizaines de
Kelvins : I’objet est essentiellement observable dans le submillimétrique. Des flots
polaires puissants et collimatés éjectent de la matiére.

— Les objets de la classe I sont enfouis dans une enveloppe sphérique contenant
quelques dixiémes de masse stellaire et sont ceinturés d’un disque accrétant de la
matiére sur 'étoile centrale. Des flots polaires puissants éjectent de la matiére.
Ces sources présentent un spectre centré sur 'IR moyen et lointain.

— Les objets de classe IT sont des étoiles plus évoluées de type T Tauri. Elles voient
leur enveloppe en grande partie vidée, de sorte que 1’étoile centrale et le disque
sont observables sur toute la gamme du spectre. L’étoile centrale produit un rayon-
nement de corps noir centré aux alentours du micron et le disque est responsable
d’un fort excés IR. La chute résiduelle de matiére sur 1’étoile est caractérisée par
un exces ultraviolet. Des flots polaires d’éjection sont généralement observés. La
matiére circumstellaire ne représente plus que quelques centiémes de masse stel-
laire.

— Les objets de classe III, ne présentent généralement plus de signature d’accrétion
et d’éjection, mais dans certains cas un léger excés en IR moyen et lointain ou
en millimétrique. Cet excés est imputé & un disque résiduel mince, comportant
quelques milliémes de masse stellaire. On estime généralement que ce disque abrite
déja des planétes et des astéroides. Ce sont des étoiles qui sont sur le chemin de la
séquence principale ol les réactions de fusion de I'hydrogéne, jusque 1a absentes,
se déclenchent.

On pense avoir bien compris I’évolution des étoiles de faibles masses mais qu’en est-
t-il des étoiles de plus grandes masses ? Suivent-elles le méme schéma d’évolution ? Les
échelles de temps d’évolution sont-elles comparables 7 On pense que leur forte luminosité
a tendance & photo-évaporer le gaz de maniére plus efficace et donc & éliminer le disque
en quelques millions d’années. Les étoiles HAeBe sont donc des objets intéressants car
ce sont des objets intermeédiaires (du point de vue de la masse) dont 1’étude permet
de comprendre les divers processus qui régissent 1’évolution des étoiles PMS et ainsi,
permet de saisir la différence entre I’évolution des étoiles de faible masse (T Tauri) et
celles de masse un peu plus grande.

11 Disques protoplanétaires en IR moyen



Disques autour d’étoiles HAe

classe 0

-] :, dge 10 000 ans
phase intiale
~ ' d'accretion
1 10 100
lengueur d'onda (yumi
- classe |
2 &ge 100 000 ans

disque épais et
enveloppe

1 10 100
lengumir d'onda (jum)

classe Il
age 1000 000 ans
p . ‘
disque d'accrétion
. - optiqguement épais

110 100
lengueur donde {um}

classe Il
ol age 10000 000 ans
disque d'accrétion

P10 100 optiquemeant mince

fux

s

lengrmur donda (um)

F1G. 1.1 — Enfance d’une étoile de faible masse (figure de Ph. André 1994).

1.2 FEtoiles de masse intermédiaire : les étoiles HAeBe.

1.2.1 Définition

Les étoiles Herbig Ae/Be sont des étoiles PMS de masse intermédiaire (2 Mg <
M < 8My). Elles sont les contreparties plus massives des T Tauri. Dans le catalogue
original des étoiles Herbig (Herbig 1960), ces objets étaient définis comme des étoiles A
ou B, localisés dans des régions connues de formation d’étoiles, avec une émission dans
les raies d’hydrogéne de Balmer et associées & de la réflexion optique ? ou de ’émission
nébuleuse. Herbig (1960) a répertorié 26 objets appartenant a cette classe. Le catalogue
a ensuite été élargi par Finkenzeller & Mundt (1984) a 57 objets. Le catalogue le plus
récent est celui de Thé et al. (1994), adoptant une définition plus large, faisant état
de 109 étoiles HAeBe en prenant en compte des étoiles relativement isolées des nuages
de formation d’étoiles. La position des étoiles Herbig Ae/Be dans le diagramme HR
et la comparaison avec les modeéles d’évolution (Cohen & Kuhi 1979; van den Ancker
et al. 1998; Palla & Stahler 1991) permet de conclure que ce sont des étoiles de la pré-
séquence principale. Les observations en IR, en submillimétrique et millimétrique ont
montré que les étoiles HAe/Be sont accompagnées d'un important réservoir de poussiére
circumstellaire émettant un rayonnement plus important que celui de la photosphére
de 'étoile a ces longueurs d’onde (Rydgren et al. 1976; Cohen & Kuhi 1979; Storm

2Les étoiles jeunes n’ont pas eu le temps de s’éloigner de leur nuage parent et doivent donc se trouver
4 proximité ou enfouis dans une région de forte extinction. Si les étoiles illuminent une nébuleuse par
réflexion, ce n’est pas par effet de projection qu’elles se trouvent & proximité d’un nuage sombre.
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et al. 1988; Beckwith et al. 1990; Weintraub et al. 1989; Adams et al. 1990; Hillenbrand
et al. 1992). L’existence de poussiére circumstellaire est aussi nécessaire pour expliquer
les grandes valeurs de polarisation intrinséque observées pour ces objets (Breger 1974;
Garrison & Anderson 1978; Vrba et al. 1979; Jain et al. 1990; Jain & Bhatt 1995; Yudin
& Evans 1998). Ainsi, Thé et al. (1994) ont adopté une nouvelle définition des étoiles
HAeBe :

— (a) type spectral A ou B avec des raies d’émission dans leur spectre. L’existence
autour des HAeBes de régions chauffées a des températures supérieures a celle de
la photospheére est attestée par la présence, dans leur spectre, de raies correspon-
dant & des éléments trés ionisés et/ou excités, qui sont normalement absents des
photosphéres classiques des étoiles de méme type spectral de la séquence princi-
pale.

— (b) Excés infrarouge dii & de la poussiére circumstellaire froide ou chaude (ou les
deux)

~ (c¢) luminosité de classe III & V. A la notion de type spectral s’ajoute celle de classe
de luminosité. Celle-ci permet notamment de distinguer les étoiles ordinaires de
la séquence principale, d’étoiles de méme température (et donc de méme type
spectral) mais ayant déja évolué en géantes. On utilise dans ce cas les chiffres
romains allant de I (supergéantes trés lumineuses) & VII (naines blanches), pour
classer les étoiles selon des classes de luminosité décroissante.

Le critére (a) permet d’étre certain de ne selectionner que des objets de masse intermé-
diaire. Le critére (b) exclut les étoiles Ae et Be ’classiques’ dont ’excés IR est di au
rayonnement Bremsstrahlung du gaz ionisé dans le disque circumstellaire (Gehrz et al.
1974; Dachs & Wamsteker 1982; Dougherty & Taylor 1992; Waters & Marlborough
1994). Le critére (c) exclut les supergéantes Ble|, des étoiles massives post séquence
principale avec des éjecta équatoriaux (Zickgraf et al. 1986).

On ne connait les parameétres fondamentaux (température effective, rayon, masse) que
de quelques étoiles HAeBe : soit par la mesure de distance a ’aide ’HIPPARCOS (van
den Ancker et al. 1998), soit parce qu’elles se trouvent dans des systémes multiples ou
des binaires spectroscopiques.

Je me focaliserai dans la suite sur les étoiles Ae, plutdot que sur les Be qui sont des
étoiles encore plus massives. En effet, & 'heure actuelle, les quelques témoignages de
disques autour des Be sont donnés par la modélisation de la SED, mais cela ne concerne
que trés peu de cas. Natta et al. (2000) ont conclu de cette quasi absence de disques
que, les étoiles Be de Herbig ayant de plus forts champs de rayonnement que les HAes,
leur environnement évolue plus vite, ce qui implique que la dissipation du matériau cir-
cumstellaire se produit plus rapidement que pour les HAes. Du fait de cette évolution
rapide, les étoiles Be de Herbig sont en moyenne plus jeunes que les HAes au moment
ol on les observe. Par conséquent, il est plus probable d’observer de grandes quantités
de matiére circumstellaire autour de ces étoiles, puisqu’elles ont eu moins de temps pour
accréter ou disperser ce matériau. Dans ce scénario, on s’attend donc & ce que la matiére
circumstellaire soit distribuée dans des enveloppes plus ou moins sphériques dans 1’en-
vironnement proche de ces étoiles. Cette hypothése a été confortée par les observations
en interférométrie dans le proche-infrarouge par Leinert et al. (2001). Ces auteurs ont
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étudié un échantillon de 31 étoiles Ae/Be de Herbig et ont montré que la présence de
halos étendus sur plusieurs unités astronomiques est plus fréquente autour des étoiles
de type précoce Be qu’autour des HAes.

Du point de vue du gaz, I’étude des spectres FUSE de 8 étoiles de type Be (plus
précoces que B9) a montré que les conditions d’excitation du Hy circumstellaire étaient
similaires pour toutes ces étoiles. Ceci suggére une structure commune aux environne-
ments circumstellaires de ces étoiles. Sachant que les valeurs des vsini sont trés diffé-
rentes d’une étoile & ’autre, les étoiles ne sont vraisemblablement pas vues sous un méme
angle d’inclinaison (angle de I’axe de rotation par rapport a la ligne de visée). De ce
fait, la seule configuration géométrique qui permet d’observer des structures identiques
quel que soit I'angle d’inclinaison, est une géométrie sphérique. Cela implique que le gaz
observé est distribué dans une enveloppe sphérique autour des étoiles. Cependant, ces
observations étant des observations en spectroscopie d’absorption, elles ne permettent
pas de contraindre directement la distribution spatiale du gaz observé (thése de Claire
Martin-Zaidi, le 4 novembre 2005).

1.2.2 La distribution spectrale d’énergie des étoiles HAe

La distribution spectrale d’énergie (SED) des étoiles HAe est caractérisée par un fort
exceés dans les longueurs d’onde IR. Cette émission est due & la présence d’une grande
quantité de matiére circumstellaire. Plus la poussiére autour de 1’étoile est loin, i.e.
froide, plus elle émet aux grandes longueurs d’onde (voir Fig. 1.2). Ainsi, en observant
le disque & plusieurs longueurs d’ondes, on trace des régions du disque qui sont plus ou
moins éloignées de I’étoile centrale. Le gaz circumstellaire émet aussi un rayonnement
qui s’ajoute & celui de ’étoile et du disque, mais dans ’'UV. Cela montre que la matiére
circumstellaire a une grande diversité de température et de densité, de méme ordre
de grandeur ou inférieur & la température effective de 1'étoile (T.ss). Les effets de la
matiére circumstellaire sur la SED sont trés souvent difficiles & séparer de ceux de
la photosphére de I’étoile proprement-dite, surtout dans le domaine UV. En effet, le
continuum UV des HAe est souvent caractérisé par un excés qui peut étre attribué
au gaz chaud pres de l'étoile avec une température qui dépasse T.rr (Meeus et al.
1998). Des observations dans le domaine X ont montré qu’il y avait du gaz trés chaud
prés des HAe (Damiani et al. 1994; Zinnecker & Preibisch 1994; Skinner & Yamauchi
1996), mais la localisation et 1’origine de ce gaz ne sont pas trés claires. En étudiant le
rayonnement X d'une dizaine d’étoiles HAe, Zinnecker & Preibisch (1994) ont suggéré
que les rayons X provenaient de chocs qui ont lieu quand le vent stellaire rencontre la
matiére circumstellaire environnante.
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Fi1G. 1.2 — Effet sur la SED d’un disque autour d’une étoile de type K.

1.3 Le débat sur la distribution spatiale de la matiére cir-
cumstellaire

Alors que l'existence de poussiéres circumstellaires autour des étoiles Herbig Ae/Be
est admise, la distribution géométrique de la poussiére n’est pas tout & fait claire. Si
les étoiles HAeBe n’ont pas (ou jamais) eu de disques circumstellaires, nous sommes
obligés de conclure que le mécanisme de formation des étoiles massives différe de celui
des étoiles de type solaire qui fait appel a la présence d’un disque d’accrétion (Shu et al.
1987).

Dans les T Tauri, la forme de la SED en IR et millimétrique est bien expliquée par
la présence d’un disque autour de ces étoiles (Beckwith & Sargent 1993). Or les HAe
ont des SEDs similaires & celles des T Tauri. Ainsi, Hillenbrand et al. (1992), a ’aide
d’'une analyse de la distribution spectrale d’énergie de 47 étoiles de ce type, a classifié
ces objets en trois groupes qui représentent une géométrie différente du disque autour
de ces étoiles. L'interprétation de Hillenbrand a été mise en doute & plusieurs reprises.
Divers auteurs (Hartmann et al. 1993; Natta et al. 1993; Natta & Kruegel 1995) ont
évoqué la possibilité que la contribution a I'IR moyen des étoiles HAeBe puisse venir
des particules chauffées stochastiquement, comme dans les nébuleuses. D’autre part,
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Berrilli et al. (1992) ont construit des modéles avec des enveloppes sphériques de pous-
siére. L’observation en IR lointain avec une bonne résolution angulaire a montré que le
flux & 50 et 100 pm de beaucoup d’étoiles avec un fort excés IR était étendu sur des
échelles de 0.03 & 0.3 pc, ce qui est en contradiction avec la présence d’un disque. De
plus, Natta (Natta 1993) a proposé des modéles avec au moins trois composantes qui
participent & I’émission IR : ’étoile centrale, un disque circumstellaire et une enveloppe
étendue presque sphérique. L’émission du disque participe alors a I'IR proche et moyen,
I’enveloppe a I'IR lointain. Des observations récentes avec l'interférométre de Palomar
Testbed & 2.2 ym ont montré que la poussiére chaude dans les étoiles Herbig Ae avait
une distribution spatiale non sphérique (Eisner et al. 2003), suggérant une géométrie de
disque.

Finalement, la compréhension de la physique de ces objets se fait par l'interprétation
des SEDs et il y a trés peu d’images de disque autour des étoiles Herbig Ae. La question
sur la source de I’excés IR dans ces objets (enveloppe ou disque) est encore trés ouverte.
C’est pourquoi, il est crucial d’obtenir des images de ces disques pour confirmer ou non
I'interprétation des SEDs et contraindre des paramétres comme l'inclinaison, le rayon
externe et le rayon interne du disque.

1.4 Observations des étoiles jeunes du visible jusqu’en mil-
limétrique.

Depuis des années, les disques autour des étoiles sont étudiés dans I'IR et le mil-
limétrique. Mais avec I’avancement du HST (Hubble Space Telescope) et de optique
adaptative au sol, il est possible d’observer ces disques en lumiére diffusée en visible et
proche IR. Ces disques sont observés en imagerie avec la plus grande résolution spatiale
possible et cela permet d’avoir des informations uniques sur la structure du disque et les
propriétés des poussiéres dans ces objets. Cependant, il est nécessaire d’utiliser un coro-
nographe pour cacher I’émission de 1’étoile, trop intense aux courtes longueurs d’onde.
Cette contrainte fait qu’il est trés difficile de détecter des disques dont le rayon est infé-
rieur & 0.5 seconde d’arc. La plupart de ces disques sont autour des T Tauri, bien qu’il y
en ait quelques uns autour des étoiles Herbig Ae (http ://www.circumstellardisks.org).
Bien que la poussiére soit facile & tracer, elle ne représente qu’une petite fraction de
la masse totale du disque qui est sous forme de gaz. Les régions externes sont froides
et peuvent étre caractérisées par des molécules qui ont des raies rotationnelles & basse
énergie, comme le CO, suceptibles d’étre détéctées par les interférométres millimétriques
et submillimétriques. Ces observations ont permis ces derniéres années de montrer que
les disques étaient en rotation képlerienne (Piétu et al. 2003; Dutrey & Guilloteau 2004;
Piétu et al. 2005). De plus, la photométrie en millimétrique permet de déduire des
masses de disques de poussiéres sous I’hypothése d’un milieu optiquement fin et de va-
leurs d’opacité (Mannings 1994; di Francesco et al. 1997; Mannings & Sargent 1997;
Mannings et al. 1997; Mannings & Sargent 2000). Les masses sont incertaines et varient
beaucoup d’un objet & 'autre. Si on fait I’hypothése d’un rapport gaz sur poussiére de
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100, les masses de disques sont comprises entre 0.003 et 0.3 M.

1.5 Propriétés des disques autour des étoiles pré-séquence
principale

1.5.1 Forme et structure

Récemment, un résultat important fut ’observation directe de la forme d’un disque
d’une étoile T Tauri par le télescope spatial Hubble (McCaughrean et al. 2000). Celui-ci
a cartographié la surface du disque en lumiére diffusée et a montré que le disque était
évasé, c’est-a-dire que le rapport de la hauteur a la distance & 1’étoile centrale est une
fonction croissante du rayon. Ceci était attendu pour les disques de gaz en équilibre
hydrostatique (Kenyon & Hartmann 1987) que ce soit pour les étoiles T Tauri ou Ae
ou la poussiére et le gaz sont bien mélangés. Dans un disque en équilibre hydrostatique
(voir chapitre 3 pour plus de détails), la hauteur du disque (H) a chaque rayon (R) est
déterminée par 1’équilibre entre la pression locale et le champ de gravitation de 1’étoile
centrale :

H T, R
R (T—i)z(R—*)l/Q (1.1)
ou Ty est la température du disque & la distance R (en faisant I’hypothése qu’elle est
isotherme dans la direction verticale) et T, correspond au potentiel gravitationnel de
I’étoile :

GM,

TC = 'ug—kR*

(1.2)

ol y4 est le poids moléculaire moyen de la matiere du disque, M, et I, sont la masse
et le rayon de ’étoile centrale. Si la masse du disque est dominée par le gaz, le rapport
H/R vaut environ 0.03 & 1 AU, et de 0.1 & 0.15 & 100 AU (pour une étoile T Tauri
typique, Chiang & Goldreich (1997)). Par contre, si la masse du disque est dominée par
la poussiére, p, augmente et H/R diminue. Donc les disques ot la poussiére prédomine
ont tendance & étre plus aplatis qu’évasés. Le rayonnement de 1'étoile est la premiére
source de chauffage du disque (étant donné que ’accrétion est négligeable pour les étoiles
HAe). La forme du disque peut modifier son profil de température et donc sa distribution
spectrale d’énergie. A grandes distances, les disques évasés interceptent une plus grande
fraction du rayonnement stellaire que les disques plats. Il y a donc une augmentation
de ’émission du disque autour de 10-30 pum caractéristique du caractére évasé de leur
géométrie (Kenyon & Hartmann 1987; Chiang & Goldreich 1997). La plupart des étoiles
Ae ont des SEDs typiques de disques évasés (Chiang et al. 2001; Natta et al. 2001) et
on peut déja penser qu’ils sont riches en gaz, méme si cela n’a pas encore été confirmé
par des observations. Des modéles de structures de disque en équilibre hydrostatique et
le calcul de leur SEDs ont confirmé ces résultats ces derniéres années (D’Alessio et al.
1998, 1999, 2001; Bell 1999; Dullemond et al. 2002).
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1.5.2 Température du disque

La structure en température du disque peut étre déduite en comparant les obser-
vations aux prédictions des modéles. On aimerait connaitre la température du gaz et
de la poussiére dans les directions radiales et verticales. Mais il n’est possible d’avoir
accés simplement qu’au profil radial de température de la poussiére en comparant les
prédictions des modéles aux SEDs mesurées.

La plupart des disques des étoiles PMS sont chauffés par le rayonnement de 1’étoile
centrale, et si la dissipation de 1’énergie visqueuse joue un roéle, c’est seulement dans les
régions internes, inférieures au rayon de corotation (Calvet et al. 2000). Ainsi, en pre-
miére approximation, la température 7" du disque est proportionnelle & la température
stellaire, allant de 1/2 T, prés de ’étoile & 0.01 7} a 1000 R, pour des disques évaseés,
comme le montre la Fig.1.3. Cette température est une température effective calculée
en faisant ’équilibre entre l’énergie regue et celle ré-émise & chaque rayon. Au premier
ordre, le disque est isotherme dans la direction verticale, de sorte qu’il est généralement
admis que T est la température du disque dans le plan médian ou toute la matiére est
concentrée.

Des simples calculs montrent cependant que dans un disque irradié, la surface est plus
chaude que le plan médian (Calvet et al. 1992; Chiang & Goldreich 1997). A chaque
rayon, il y a donc un gradient vertical de température qui change la forme de la SED
et produit des raies d’émission, observées dans la plupart des étoiles T Tauri et HAe
(Chiang & Goldreich 1997). La température du gaz a tendance a ne plus étre celle de
la poussiére dés que le milieu a une densité trop faible (plus petite que 10* — 10%em=3).
C’est le cas sur la surface du disque, comme dans le plan médian & grande distance de
I’étoile. Puisque la chimie des grains dans le disque dépend de la température du gaz,
les intensités des raies prédites par les modéles dépendent fortement de la connaissance
de la structure verticale du disque et du couplage thermique entre le gaz et la poussiére
(Dullemond et al. 2005).

1.5.3 Evolution des disques

La forme géométrique des disques de poussiére est trés mal connue. L’approche
usuelle est indirecte & travers l'interprétation des SEDs. Récemment, Meeus et al. (2001)
ont classé les étoiles Herbig Ae en deux groupes, se basant sur les pentes des SEDs entre
10 et 60 pm. Ils émettent 1'idée que cette différence dans la forme de la SED vient de
la géomeétrie du disque (Fig 1.4). Les objets du groupe I sont des étoiles pour lesquelles
la SED est dominée entre 20 et 100 um par une forte émission de la matiére circum-
stellaire. Ceci est possible pour un disque évasé (i.e. H o« % ou q>1) qui intercepte et
ré-émet beaucoup d’énergie a grandes distances de 1’étoile. D'un autre coté, les objets
du groupe II ont des SEDs qui décroissent aprés 20 pm, laissant penser que le disque
est plutot plat. En effet, pour ce type de disque, ce sont les régions internes directement
éclairées qui capturent plus d’énergie au détriment des régions externes.

Ces deux groupes reflétent probablement 1’évolution de la quantité de matiére circum-
stellaire qui décroit avec le temps. Durant son évolution, le disque dissipe de plus en plus

18 Disques protoplanétaires en IR moyen



Disques autour d’étoiles HAe

0
N |
B \\ | | 7
7 ‘ Qrf 7
| \\_ @OS 7
- \ 7
| .
£ | \\ : :
= ; \;\\ | 7
a0 | \‘\ Qﬁ@d 7
B | 7
N
B | 7
B | 7
o
B | 7
-2 - B 7
B (? |
(( \~\;
B |
7 ~
; ‘ ‘ \ |
0 | | 8
- /R*

Fi1G. 1.3 — Figure extraite de Natta (2004). Le rapport de la température du disque sur
la température de 1’étoile comme fonction de la distance R/R,. Profil de température
d’un disque plat (trait plein) et du plan médian (ligne point-trait) et de la surface (trait
pointillé) d’un disque évasé. Les températures du plan médian du disque plat ou évasé
(normalisées & la température de ’étoile) sont pratiquement indépendantes de 1’étoile
centrale.

de gaz (au travers de la formation des planétes gazeuses par exemple) et les poussiéres
ont tendance & s’agglomérer dans le plan médian, si bien que le disque a tendance &
s’aplatir. Les étoiles du groupe II sont donc & un stade plus évolué que celles du groupe
I. Alors que la géométrie des disques est admise pour les T Tauri (puisqu’observée par
des images (McCaughrean et al. 2000)), elle est beaucoup moins claire pour les étoiles
de Herbig Ae. Au jour d’aujourd’hui, ce n’est qu’avec l'interpretation des SEDs que 1’on
comprend ces objets et il manque énormément de contraintes sur la géométrie réelle des
disques. C’est pourquoi il est important d’observer ces disques en imagerie pour pouvoir
mieux comprendre la physique de ces objets.
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Fi1a. 1.4 - Classification de Meeus et al. (2001). Sur la gauche, SED d’objets du groupe
I qui correspond & un disque évasé. Sur la droite, SED d’objets du groupe II reflétant
un disque self-shadowed, i.e. plus ou moins plat caché par I’ombre du bord interne
(Dullemond et al. 2001; Dominik et al. 2003).

1.5.4 Temps de vie du disque

Le temps de vie du disque autour des étoiles PMS est un parameétre crucial dans la
compréhension de la formation des planétes car celles-ci se forment alors que le disque
n’est pas entiérement dissipé. On suppose que le temps de vie des disques est d’environ
quelques millions d’années (Takeuchi et al. 2005). Cependant, il est prouvé qu’une fois
que la dissipation du disque commence, elle se fait rapidement & la fois pour le gaz et la
poussiére (quelques 107 ans, Strutskie et al. (1990)) quel que soit le rayon (Duvert et al.
2000). De plus, autour des étoiles plus massives le disque perdure moins longtemps. Par
exemple, Lada et al. (2000) ont montré, a travers leur étude sur un échantillon de 391
étoiles dans le nuage du Trapéze, que I'excés en IR proche était moins fréquent autour
des étoiles trés massives de type spectral OBA. Bien qu’il y ait une tendance générale a
ce que la fréquence des disques diminue avec ’age de 1’étoile, certains objets semblent
avoir une histoire plus complexe. Il y a des étoiles relativement vieilles (10 millions
d’années) qui ont encore un disque riche en gaz et poussiére (pour les étoiles HAe, voir
Natta et al. (2000)) et des jeunes objets qui ont déja perdu leur disque, ce qui est le cas
pour nombreuses T Tauri (WTTS, "Weak-line T Tauri Stars’). Cela semble naturel vu le
nombre de processus qui peuvent dissiper un disque. Il y a les processus intrinséques au
disque, comme la viscosité et la formation des planétes, et des processus qui dépendent
de l'interaction du disque avec 1’étoile centrale, comme son champ de rayonnement ou
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son vent (champ magnétique). L’environnement dans lequel le disque évolue est aussi
déterminant. Les interactions entre le disque et des compagnons peuvent étre dévasta-
teurs, tout comme une étoile qui s’approcherait du disque.

1.5.5 Le grossissement des grains

Des calculs théoriques ont montré que dans le plan médian de disques, les grains

peuvent grossir rapidement d’une taille micronique & des corps de 'ordre du kilométre
(Lissauer 1993). L’échelle de temps caractéristique pour ce procédé dépend entre autres
de la distribution initiale des grains, de la densité de la matiére circumstellaire et de
sa vitesse de turbulence. Dans les conditions de la nébuleuse solaire primitive, le gros-
sissement des grains d’une taille typique du milieu interstellaire a des tailles de ’ordre
du métre se fait en moins de 100 000 ans & une distance de 30 AU du soleil et encore
plus rapidement a des distances inférieures (Weidenschilling 1997; Schmitt et al. 1997).
Il est tentant de dire que la plupart des étoiles visibles HAe ont des disques oul le gros-
sissement des grains a déja commencé. La poussiére du disque est principalement sous
forme de petits grains, mais il existe une petite fraction sous forme de corps plus gros.
Kenyon et Luu (Kenyon & Luu 1998, 1999) ont montré que, & une distance de 'ordre
de la ceinture de Kuiper, le grossissement des grains de 1 & 100 km s’accompagne de
la formation d’un grand nombre de petits grains dont on ne connait pas bien la contri-
bution spectrale. Une fois que les gros corps atteignent des tailles de ’ordre de 1000
km, les petits grains sont perdus tres rapidement. Il est alors possible que la transition
des disques 'normaux’ d’étoiles HAe aux disques de débris tel SPictoris soit liée a la
formation de gros planétésimaux. L’échelle de temps de ce phénoméne autour des HAe
est de I'ordre de 10 millions d’années.
A ce jour, on pense qu’une stratification verticale des grains (gros grains dans le plan
médian auquels s’ajoutent des petits grains en surface) est tout & fait plausible. Pour
connaitre la répartition des grains de différentes tailles, il faut observer ces disques &
plusieurs longueurs d’ondes.

1.6 Questions et perspectives

Ce chapitre rappelle les propriétés des disques autour des étoiles PMS, c’est-a-dire
quand 'objet central a déja accrété la majorité de sa masse finale et évacué la plupart
de la matiére restante autour. C’est le moment oul les planétes se créent. Connaitre
leurs propriétés et comprendre comment ces disques évoluent au cours de la vie de
I’étoile permet de découvrir comment les planétes se forment et évoluent. Les disques
des étoiles HAe sont probablement évasés, comme on s’y attend pour des disques riches
en gaz en équilibre hydrostatique. Leur masse est incertaine et varie beaucoup d’un
objet & 'autre. Les tailles des disques observés vont jusqu’a des centaines d’AU avec
une grande disparité due aux différentes techniques d’observation. Les températures re-
fletent la plupart du temps un disque chauffé par le rayonnement de 1’étoile centrale.
Ces disques peuvent vivre quelques millions d’années. Cependant, il y a des différences
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énormes entre chaque objet, et certains peuvent garder leur disque pendant 10 millions
d’années. On ne sait pas vraiment ce qui fait qu'un disque se dissipe plus ou moins vite,
méme si on pense qu'un objet massif prés du disque aura tendance & le faire disparaitre
rapidement. Pour finir, on a discuté 1’état des recherches sur la croissance de la taille
des grains durant la vie d'une PMS, ce qui est considéré comme la premiére étape de
la formation des planétésimaux et donc des planétes. C’est pourquoi il est intéressant
d’observer ces disques a plusieurs longueurs d’onde afin de visualer toutes les tailles de
grains et de comprendre plus précisement comment le grossissement des grains évolue
au cours du temps.

Apreés 10 ans d’efforts concentrés sur les disques des étoiles de faible masse comme les
T Tauri, il a été fait dans les derniéres années un réel progrés dans les observations
des disques autour des Herbig Ae. C’est un domaine en pleine expansion puisque des
modeles de disques (& la fois la structure thermale et chimique) comme les observations
a haute résolution angulaire sont de plus en plus & notre portée. Il est admis que la
plupart des étoiles de masse intermédiaire sont entourées d’un disque de poussiére et
de gaz, qui peut représenter le stade avancé du disque d’accrétion dans lequel 1’étoile
s’est formée. Ce disque se dissipe sur une échelle de temps de 10 millions d’années et est
potentiellement le siége de formation de planétes. C’est pourquoi la structure et 1’évolu-
tion de ces disques protoplanétaires est un des points essentiels des études de formation
planétaire. Cependant, la forme des disques est déduite de 'interprétation des SEDs sur
le modéle des T Tauri. [’ajustement des modeéles au SED est dégénéré et il est essentiel
d’obtenir des images de disques autour des étoiles de Herbig Ae pour comprendre la
physique autour de ces étoiles plus massives et contraindre la géométrie du disque avec
des paramétres comme le rayon externe ou l'inclinaison. Comme la matiére dans ces
disques est froide, et que leur taille typique est de 100 AU (correspondant & une dis-
tance angulaire de 1 seconde d’arc pour la région de formation d’étoiles la plus proche),
il est nécessaire d’avoir une grande résolution angulaire en IR et en millimétrique pour
les observer.
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Les observateurs dans le domaine visible ont constaté qu’il existait dans le ciel de

nombreuses zones "noires" contenant trés peu d’étoiles visibles. Ceci est dui & la présence
de poussiére interstellaire qui n’émettent pas de lumiére dans le visible et qui absorbent
celle des étoiles en arriére plan. Ces poussiéres interstellaires sont composées en majorité
de trés petits grains (rayon inférieur & 0.01 pm) dont la composition précise est encore
soumise & controverse, mais qui laissent penser a des grains de silicates (contenant de
la silice Si03), et des grains carbonés (graphite ou charbons).
La température d’un grain est fixée par un équilibre entre la puissance recue du rayon-
nement ambiant et celle qu’il perd lorsqu’il rayonne lui-méme. C’est ce qu’on appelle
I’équilibre thermique. Comme les températures des grains ne peuvent guére dépasser le
millier de degrés, température ol les grains de silicate commencent & s’évaporer, et sont
supérieures & 15-30 K, on se rend compte que ces poussiéres émettent dans I'IR, entre 3
pm et 100 ym (voir "la loi de Wien" Equation 2.3). De plus, au contraire de la lumiére
visible qui est fortement atténuée par des régions denses de poussiéres, la lumiére IR
est, elle, peu ou pas absorbée par ces grains, et ce d’autant plus que la longueur d’onde
est grande. Il est donc possible d’observer en IR des sources invisibles dans le domaine
visible (le centre galactique par exemple). Ainsi le domaine IR est adapté a 1’étude des
objets enfouis et de la poussiére qui les entoure, c’est-a-dire des régions de formation
d’étoile.
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2.1 Rayonnement thermique

Un corps noir est un corps qui absorbe toute 1’énergie électromagnétique qu’il recoit,
sans en réfléechir ou en transmettre. La puissance émise par un corps noir est donnée
par la formule de Planck qui représente la puissance émise par unité de surface (per-
pendiculaire & la direction de propagation), a U'intérieur d’un angle solide unité :

23 1
c? el% -1

(2.1)

ou v désigne la fréquence de 'onde, T la température, h la constante de Planck, k
constante de Boltzmann et c la vitesse de la lumiére. En IR, on utilise une unité plus
adaptée aux ordres de grandeurs des flux des sources observées : le Jansky (Jy) qui
s’obtient en multipliant par 10?6 le flux émis par le corps noir en W.m™2.Hz~!. On
peut distinguer deux régimes :

1. hv < kT : Loi de Rayleigh-Jeans

(2.2)

Cette relation pourra étre utilisée pour les grandes longueurs d’onde, en particulier
pour le domaine radio. Cette approximation est vraie tant que la longueur d’onde
est plus grande que la longueur du maximum d’émission du corps noir calculée
grace a la loi de Wien qui donne A4z :

Mnaz = 2.88 107377 (en m) (2.3)

Une température moyenne de 300 K correspond donc & un pic d’émission autour
de 10 pum, une température de 150 K & 20 um.

2. hv > kT : Loi de Wien
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FiG. 2.1 — Effet sur la SED de la présence d’un disque de poussiére autour d’une étoile
Ae 4 100 pc. Les différents domaines IR sont caractéristiques d’une distance précise
dans le disque.

2.2 Le spectre en IR moyen des étoiles HAe

L’TR moyen correspond & I’émission de grains de poussiére a 1’équilibre thermique
& des distances de 50 & 400 AU autour d’étoiles Herbig Ae. Ce domaine de longueur
d’ondes est donc adapté a l'étude des disques autour de ce type d’objet. De plus, les
grains de silicate ont une forte signature autour de 10 ym tout comme les bandes IR non
identifiées (UIB) a 6.2, 7.8, 8.6, 11.3 et 12.5 pum que l'on attribue aux hydrocarbones
polycycliques aromatiques (PAHs).

2.2.1 Les Bandes IR non identifiées (UIB).

Les UIBs ont été détectés dans la moitié des étoiles Herbig Ae observées par ISO
(Meeus et al. 2001). Elles sont plus faibles dans les étoiles de type avancé, ou elles
peuvent étre détectées seulement avec des spectrométres a haute résolution et de trés
bonne qualité. L’émission des UIBs se produit dans les régions de profondeur optique
faible exposée aux radiations UV de ’étoile. Elle est souvent étendue et non centrée
sur ’étoile centrale (Siebenmorgen et al. 1999). Pour certaines étoiles, les UIBs et plus
généralement ’émission des espéces chauffées impulsionnellement domine le spectre en
IR moyen. Cependant, ceci n’est vrai que pour un trés petit nombre d’étoiles et dans la
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Fi1G. 2.2 — Figure extraite de van Boekel et al. (2005) avec un échantillon de spectre
d’étoiles Herbig Ae en moyen IR. Illustration de la bande silicate & 9.7 um pour AB Aur
et exemple des UIBs & 8.6, 11.3 et 12.7 ym dans HD97048.

plupart des cas, le continuum en IR moyen des étoiles HAe est probablement produit
par les grains en équilibre thermique avec le champ de rayonnement local.

2.2.2 Les raies des silicates

Wooden (1994) a montré que I’émission des silicates est présente de maniére générale
dans toutes les étoiles HAeBe de type spectraux avancés (i.e. A5-F), alors qu’elle est gé-
néralement absente pour les types spectraux plus jeunes dont les spectres sont dominés
par les UIBs. L’émission des silicates & 10 pym est reliée a ’existence de grains chauds
(Tp z 500K) d’une taille inférieure ou égale au micron. Une enveloppe sphérique de
poussiére autour de 1’étoile peut expliquer I’émission des raies de silicate observées si son
rayon interne dépend de la sublimation de la poussiére (qui se produit pour les silicates
a 1500 K (Berrilli et al. 1992; Miroshnichenko et al. 1997; Pezzuto et al. 1997)). Des
disques optiquement épais ne peuvent expliquer ’émission des silicates. Si on considére
un systéme a trois composantes (étoile + disque + enveloppe), ’émission du continuum
du disque en IR moyen est trop fort par rapport a la raie de silicate, et donc dilue
I’émission des silicates de I’enveloppe jusqu’a ce qu’elle disparaisse (Natta 1993). Calvet
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et al. (1991) ou plus récemment Chiang & Goldreich (1997) ont proposé des modeéles
plus sophistiqué (géomeétrie évasée) qui incluent les effets de ’atmosphére du disque
sur le spectre d’émission. En effet pour un disque évasé, 'atmosphére du disque est en
vue directe de I’étoile et peut étre chauffée par le rayonnement stellaire & des tempéra-
tures plus hautes que la température effective des couches internes du disque, et peut
ainsi produire une forte raie d’émission des silicates au dessus du continuum produit
par le disque épais. Pour les étoiles T Tauri, ces modéles expliquent bien les proprié-
tés observées et peuvent relier la présence des silicates directement & ’existence d’un
disque circumstellaire. Des modéles similaires peuvent expliquer de méme 1’émission des
silicates dans les HAeBe.

2.3 Disque en infrarouge

C’est dans le domaine IR que les poussiéres des disques émettent. Plus les pous-
siéres sont froides, plus leur rayonnement se fait & grandes longueurs d’ondes. Comme
la température des poussiéres décroit avec la distance a 1’étoile, les différents domaines
IR (proche/1-5 pm, moyen/10-30 pm, lointain/50-100 pm) correspondent & des régions
précises du disque (Fig. 2.1). Les tailles des disques peuvent étre mesurées directement
a l'aide d’images prises a différentes longueurs d’ondes. Comme on peut s’y attendre,
le résultat va dépendre du traceur et de la longueur d’onde & laquelle on observe. Les
disques ont des tailles typiques d'une centaine d’unité astronomiques pour des étoiles
HAe. Les grains d’olivine par exemple peuvent atteindre en équilibre thermique des
températures de 'ordre de 300 & 150 K & ces distances de 'étoile; c’est pourquoi il
est trés intéressant d’observer ces objets en IR moyen (entre 10 et 20 pm). Mais pour
caractériser ces disques autour d’étoiles situées & des distances de 100 pc et plus, il faut
une bonne résolution angulaire que 1’on ne peut obtenir qu’avec des télescopes au sol.

2.3.1 La résolution angulaire

Une source ponctuelle ne donne pas une image ponctuelle sur un détecteur. C’est le
phénomeéne de diffraction, du & la nature ondulatoire de la lumiére, qui limite dans le
cas d’une optique parfaite la résolution d’une image.

2.3.1.1 La diffraction

La résolution théorique d’un télescope parfait, sans turbulence de ’atmosphére, est
caractérisée par sa limite de diffraction. En effet, 'image d’une source ponctuelle &
I'infini produit un disque au foyer du télescope (disque d’Airy ou tache de diffraction)
entouré d’anneaux concentriques. La théorie optique de la diffraction montre que le
diameétre angulaire du disque dépend de la taille du télescope et de la longueur d’onde
d’observation. Pour un télescope de 8 meétres et une lumiére visible rouge, le diamétre
angulaire du disque est de 0,05 seconde d’arc. Une telle résolution correspond & pouvoir
séparer les deux phares d’une voiture & prés de huit mille kilomeétres, ou encore, pour
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nous placer dans le domaine astronomique, & séparer une planéte (comme Saturne) de
son étoile (comme le soleil) 4 une distance de prés de 150 années-lumiére ou 7.510™4 pe.

Des calculs d’optique permettent de montrer qu’une pupille circulaire (le miroir du
télescope) transmet 'intensité suivante :

0= (*ig")

(2.5)

ou 6 est la direction (angle) de diffraction considérée, A la longueur d’onde, J; la premiére
fonction de Bessel et D le diamétre du télescope. Le premier zéro de J; donne le diamétre
angulaire de la tache d’Airy, c’est-a-dire la tdche minimale de "image d’un point :

0p =244 A (2.6)

A= 2. D .

On peut déduire de cette expression le critére de résolution de Rayleigh disant qu’il
est possible de séparer deux sources a condition que le minimum de la tache d’Airy (le
premier anneau noir) de la premiére source corresponde au maximum de la tache de la
deuxiéme source. Ainsi, la distance angulaire entre 2 sources est telle que :

A
> =1.22— .
6> 60 = 1225 (2.7)

Par exemple, & 20 pum, la résolution limite est de 1.4" d’arc pour la diffraction sur un
télescope de 3.6 m de diameétre (voir Table 2.1), ce qui revient & une résolution de 140
AU pour une étoile a 100 pc.

10 pym 20 pm
Reésolution (télescope de 3.6m) | 0.7 arc sec | 1.4 arc sec
Reésolution (télescope de 8m) | 0.3 arc sec | 0.6 arc sec

TaB. 2.1 — Comparaison de la limite de résolution due & la diffraction pour un télescope
de 3.6m et 8m & 10 et 20 pm.

2.3.1.2 Le rapport de Strehl

Le rapport de Strehl est le rapport du signal concentré dans le disque d’Airy de
la tache de diffraction par le signal concentré dans ce méme disque pour une optique
parfaite. Le rapport de Strehl est donc au mieux égal a 1 (cas d’une image limitée par la
diffraction). Dans le cas d'une optique parfaite, le télescope focalise 84 % du signal dans
le premier disque d’Airy (le reste du signal est distribué dans les anneaux extérieurs de
la tache image). Une obstruction centrale de 0.33! dans le cas d'une optique de télescope
renvoit une partie plus importante du signal & ’extérieur de la tache image, si bien que

'TL’obstruction d’un télescope est causée par son miroir secondaire (et son support) qui stoppe la
partie centrale du faisceau lumineux. Pour un télescope Cassegrain standard, I’obstruction est de 0.33
(d/D, avec d diamétre du miroir secondaire et D du primaire).
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I’on ne retrouve plus que 70% du flux dans le premier disque. Dans ce cas, le rapport de
Strehl est de S=0.7/0.84=0.83. Plus le rapport de Strehl est petit, plus le disque d’Airy
perd de l'intensité au profit des anneaux. Le rapport de Strehl est donc un indicateur
direct de la qualité des images.

2.3.2 Observations au sol en IR moyen

Au sol, on n’est pas limité par la taille des télescopes qui permettent d’améliorer
la résolution spatiale, mais par l’atmosphére. Malheureusement, ’atmosphére terrestre
absorbe énormément les ondes dans le domaine IR. Elle est quasiment opaque au-dela
de 2 um sauf dans quelques bandes spectrales autour de 3.4, 5, 10 et 20 um et désignées
par fenétres L, M, N, Q.

MIR atmosphere transmission at Paranal
Nband 'Q band
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Fi1G. 2.3 — Transmission simulée pour le site de Paranal au Chili au zénith avec un
modeéle HITRAN (Siebenmorgen) .

En plus d’absorber une partie du rayonnement IR, I’atmosphére, qui est & une tem-
pérature d’environ 300 K, émet un fond en IR trés important, qui dépasse largement
le flux de la plupart des sources astrophysiques. L’émission thermique du télescope et
de la caméra limitent également les observations en IR. Alors que I’on peut diminuer
I’émission propre de la caméra en la refroidissant, il est nécessaire d’utiliser des tech-
niques particuliéres pour arriver & éliminer les émissions indésirables de ’atmosphére et
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du télescope (technique chopping/nodding section 2.3.2.2).

Il est possible de s’affranchir des limitations imposées par ’atmosphére en utilisant des
télescopes & bord de ballons, d’avions stratosphériques ou de satellites. Le premier sa-
tellite fut envoyé par les américains en 1984 et il s’appelait IRAS. En 1995, le satellite
européen ISO fut lancé et ce fut un véritable succés avec plus de 370 publications jus-
qu’a présent. En 2003, le satellite américain Spitzer a été lancé. Il posséde une sensibilité
meilleure qu’ISO mais malheureusement, les télescopes embarqués ne peuvent étre que
de taille modeste comparativement aux télescopes au sol. IRAS avait un miroir de 57
cm de diameétre, ISO 60 cm et Spitzer en a un de 80 cm & comparer aux miroirs de 8 m
du VLT.

2.3.2.1 La transmission atmosphérique dans I’IR thermique

L’atmosphére terrestre absorbe la majorité du flux des sources en IR moyen (a
cause des raies multiples d’absorption moléculaires de CO2, CO, Oz, H2O, O3) ne lais-
sant que quelques fenétres d’observation. Alors que la bande N a une bonne transmis-
sion (presque 100 %), la bande Q a une transmission chaotique et décroissante avec la
longueur d’onde, ne permettant aux instruments terrestres d’observer que des sources
relativement brillantes dans ce domaine de longueur d’onde. La transmission des bandes
est représentée Fig 2.3. La bande Q peut étre vue comme la superposition de plusieurs
bandes trés étroites (AA=1 pm) de transmission 60 %. Les observations dans la bande
Q nécessitent un faible taux d’humidité et sont donc trés dépendantes des conditions
météorologiques. Le choix du site d’observation est crucial pour un instrument IR.

2.3.2.2 Technique d’observation en IR moyen

L’atmosphére et le télescope sont des sources d’émission IR qui sont en général
beaucoup plus fortes que les sources astrophysiques elles-mémes. Pour pouvoir exploiter
les observations, il est nécessaire d’utiliser des techniques spécifiques d’observation de
maniére & pouvoir extraire le signal noyé dans les émissions parasites.

Ces techniques sont communément utilisées en IR et se basent sur une double ob-
servation dans laquelle I'objet est observé dans deux positions de télescope différentes
avec un laps de temps relativement court.

Elles sont de deux types, la premiére, chopping, a pour but de soustraire I’émission
de ’atmosphére et d’une bonne partie de ’émission du télescope, la seconde, nodding,
est chargé de corriger ’émission résiduelle due principalement au télescope.

1. Chopping Compte tenu de I’échelle de temps des fluctuations de 'atmosphére, les
acquisitions doivent se faire & une fréquence de ’ordre du Hz. Une telle fréquence
ne peut étre obtenue en déplagant le télescope. C’est donc le miroir secondaire du
télescope Cassegrain que l'on fait osciller, et les images obtenues correspondent
aux 2 positions prisent par le miroir au cours de son oscillation. Cette technique
est appelée chopping. La soustraction de ces observations permet d’éliminer les
émissions du ciel et une bonne partie de ’émission du télescope pour faire ressortir
le signal.
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2. Nodding La correction obtenue grace au chopping n’est qu'une correction au pre-
mier ordre. Les deux positions du miroir secondaire correspondent & des trajets
optiques différents dans le télescope (différence de température, de ’état de sur-
face, de trajet sur le miroir primaire). Ainsi, les flux IRs varient, ce qui explique
la présence d’un fond résiduel qui va étre corrigé grace au nodding.

L’échelle de temps des fluctuations de ce bruit résiduel est longue comparée & celle
des variations du ciel. C’est pourquoi pour corriger cet effet, on peut se contenter
de bouger le télescope et de reproduire la méme observation pour deux positions
de ’objet. Des soustractions permettent ainsi d’éliminer les émissions résiduelles.

Ces techniques sont illustrées par la Figure 2.4.

L’utilisation combinée du chopping et du nodding revient & multiplier par 4 (2x2) les
temps d’observation pour pouvoir extraire le signal proprement. En réalité, le chopping
et nodding sont utilisés de maniére & ce que 1’objet reste constamment dans le champ
du détecteur (Fig 2.4).

Il est ainsi possible de recombiner les images en utilisant le signal des 2 positions de
chopping et nodding (4 sources sur le détecteur) afin d’augmenter le rapport signal a
bruit si bien que les temps d’observations ne sont finalement que multipliés par 2.

Position de Nodding A Position de Nodding B
Hf e e ah g

Soustraction |

Soustraction
desimages

Soustraction
desimages
du Nodding

F1G. 2.4 — Illustration de la technique chopping/nodding (Lagage et al. 2004).
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3.1 Introduction

Mon premier travail de thése a été ’analyse des données produites par la caméra
IR du CEA "CAMIRAS", installée sur le Canada France Hawaii Télescope (CFHT),
télescope de 3.6m. On a construit un échantillon de sept étoiles HAeBe (Tab.3.1), ob-
servées entre le 16 et 24 mars 2000, en se basant sur le catalogue de Thé et al. (1994)
et Malfait et al. (1998) et en se limitant aux plus brillantes et plus proches. La limite
de diffraction atteinte par un télescope de 3.6 m en IR moyen permet de résoudre les
disques d’une taille de 100 AU autour d’une étoile & 100 pc.
Les premiéres tentatives pour distinguer I’extension spatiale de la matiére circumstel-
laire en IR moyen ont été faites a ’aide d’observations & plusieurs ouvertures avec
un seul bolomeétre : I’émission observée autour de trois étoiles (HD97048, HD97300 et
HD176386) s’étendait au dela de 5 secondes d’arc (Prusti et al. 1994). Une telle émis-
sion a été attribuée a celle de grosses molécules et de petits grains chauffés de maniére
impulsionnelle par le rayonnement UV de I’étoile et répartis dans une enveloppe a grand
rayon interne. Ce n’est qu’avec ’arrivée des caméras IR qu’on a pu mesurer I'importance
des observations en IR moyen pour 1’étude de ces disques. Des disques d’une taille de
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lordre de 500 AU ont été observés autour de deux étoiles Herbig Ae : AB Aur (Marsh
et al. 1995; Pantin et al. 2005a) et HD100546 (Grady et al. 2001; Liu et al. 2003). Les
observations interférométriques ont permis d’accéder aux régions internes (1-10 AU) de
ces disques et plusieurs objets ont été résolu (Tuthill et al. 2002; Leinert et al. 2004; Liu
et al. 2005). Il est désormais clair, au vu de ces quelques exemples, que les observations
en IR moyen ont un réel potentiel pour donner des informations uniques sur la structure
des disques circumstellaires, nécessaires pour contraindre les modeéles de disques et de
formation planétaire.

Quels sont les intéréts d’observer & 20 pm depuis le sol pour détecter des disques

autour d’étoiles ?

— C’est la poussiére froide loin de I’étoile qui émet en IR moyen (150 K) au contraire
du proche IR dominé essentiellement par 1’émission de 1’étoile.

— C’est une des longueurs d’ondes les plus grandes en infrarouge, observable depuis
le sol, qui permet d’avoir la résolution spatiale nécessaire pour résoudre des objets
étendus.

— L’imagerie & 20 pm du sol permet d’obtenir des images limitées par diffraction,
I’atmosphére étant beaucoup plus stable qu’aux courtes longueurs d’onde.
Finalement, l’observation & 20 ym est un bon compromis entre turbulence et résolu-
tion spatiale. En effet, ’observation aux courtes longueurs d’onde permet d’obtenir une
haute résolution spatiale qui est dégradée par ’atmosphére, alors que les instruments
d’observation aux grandes longueurs d’onde possédent une résolution spatiale moins

bonne mais peu affectée par la turbulence.

3.2 Observations

La caméra IR CAMIRAS est équipée d'un détecteur Boeing 128 par 128 pixels sen-
sible jusqu’a une longueur d’onde de 28 pym. Durant les observations du 18 au 24 mars
2000, le seeing (en moyenne de 0.8 seconde d’arc dans le visible) et les conditions mé-
téorologiques ont été extrément favorables et stables dans le temps. Les objets ont été
observés au travers d’un filtre centré a 20.5 ym avec une largeur & mi-hauteur de 1.11
pm. Ce filtre ne contient aucune raie intense liée & I’atmospheére. Les sources ont tou-
jours été observées a une masse d’air inférieure ou égale & 1.3. Afin d’obtenir la meilleure
résolution spatiale, les directions de chopping et nodding sont perpendiculaires, ce qui
donne une image avec quatre sources, deux positives et deux négatives (Fig 3.1). L’am-
plitude de chopping est de 16 secondes d’arc vers le nord et celle de nodding de 20
secondes d’arc vers 1’ouest.

La taille du pixel est de 0.29 seconde d’arc, ce qui permet de bien échantillonner la
tache de diffraction & 20 ym (de l’ordre de 1.4 secondes d’arc). En effet, comment doit-
on échantillonner un signal pour ne pas perdre d’information ? Le théoréme de Shannon
donne précisément la réponse & cette question.

Théoréme de Shannon : la fréquence d’échantillonnage doit étre au moins égale au
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double de la fréquence mazimale du signal analogique. Si l'on se situe sous cette limite
théorique, il y a perte d’information dans le signal.

En d’autres termes, pour ne pas perdre d’information dans un signal, I'intervalle entre
deux échantillons doit étre inférieur a la demi-période du signal. Cette derniére forme
rend trés claire le théoréme appliqué aux images : pour bien échantillonner un objet, il
faut que le plus petit détail soit étalé sur au moins deux pixels.

Fic. 3.1 — Exemple d’une image réduite aprés chopping et nodding. Les 2 sources posi-
tives et 2 sources négatives correspondent aux deux positions de chopping et nodding.

3.2.1 Reéduction de données
3.2.1.1 Reéduction de données basique

Chaque objet est représenté, aprés combinaison des données chopping et nodding,
par une image contenant deux fois la source positive et deux fois la source négative
(Fig 3.1).

Cette recombinaison s’accompagne d’une réjection des images dont le niveau s’éloigne
de la moyenne, d'une correction des défauts ('glitchs’, mauvais pixels, ...), et d’un ré-
échantillonnage (en vue de sommer et recentrer les images les unes par rapport aux
autres) avec des décalages qui sont d’une précision subpixellique. De cette image com-
binée, les 4 sources sont extraites, recentrées en utilisant une méthode de corrélation,
et recombinées en une image finale contenant I’'objet & étudier.

Les calibrations ont été faites par photométrie d’ouverture sur des étoiles standards
photométriques telles que aTau, a Boo, v Dra et 5 Gem.
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3.2.1.2 Soustraction de PSF

Le but de cette étude est d’identifier des éventuels disques autour d’étoile. Pour
chaque objet, il n’est pas nécessaire de tenir compte du flux de I’étoile & 20.5 um qui
est négligeable devant 1’émission thermique des poussiéres (de 'ordre de 10~%). L’étoile
se comporte comme un corps noir dont le maximum d’émission correspond aux courtes
longueurs d’onde (T, ;r=9000K correspond & Apqe = 0.3um). A 20.5 um, on est dans le
cadre de 'approximation de Rayleigh-Jeans qui permet d’obtenir la relation suivante :

Faoum <0.545)2 L
— =71 .
Fy 20.5 710 (3-1)

Le disque peut étre décomposé en deux composantes :

— une composante ponctuelle qui correspond aux régions internes du disques, non
résolus par les observations.

— une composante étendue qui représente les régions externes du disque.

Il faut alors étudier la deuxiéme composante pour recueillir des informations sur la
géométrie du disque. Il est alors nécessaire de s’affranchir de la composante ponctuelle
représentée par l’étoile de référence ou PSF (Point Spread Function) de la nuit cor-
respondante. En effet, les régions internes sont trés brillantes et génent I’interprétation
qu’on peut faire de la composante étendue plus faible. Ainsi, ’étape la plus délicate dans
la réduction de données est la soustraction de I'étoile de référence a 1’objet. J’ai utilisé
pour cela une méthode développée par E. Pantin (Pantin et al. 2000). On considére un
objet, susceptible d’étre étendu, et une PSF correspondante. Pour chaque couple, on
cherche le facteur R (rapport en flux entre les deux objets), le décalage de pixels dans
les deux directions x et y (0x et dy) entre les deux images et ’écart & la moyenne de
I'image o. Ces paramétres sont alors déterminés en essayant de minimiser la grandeur
suivante :

Obj — shift(£3E 5z, 6y)
J=> - I (3.2)

pizel

Gréce a un programme interactif, il est possible d’optimiser les paramétres afin d’ajuster
(minimisation de x?) au mieux les résidus de la soustraction. Pour valider la méthode,
la soustraction d’une étoile de référence a une autre a été faite, afin de s’assurer qu’il
n’y avait aucun résidus.

3.2.2 Reésultats

Sur un échantillon de 7 étoiles, 3 objets ont été vus étendus & 20 pm. Les critéres
de détections d’extensions autour des étoiles ont été :
— Forme des résidus similaire sur plusieurs nuits. Vérifié pour HD135344 et CQ Tau
— Fort rapport signal sur bruit des résidus qui sont similaires quelle que soit la PSF
soustraite au cours de la méme nuit. Vérifié pour HD163296.
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FiG. 3.2 — Cette figure montre les profils d’intensité normalisée le long des axes Nord-
Sud et Est-Ouest des objets observés avec CAMIRAS. On voit que pour certains objets
les Anneaux d’Airy sont remplis et qu’une émission étendue est détectée.
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Les autres étoiles (HD150193 et HD36112) ne respectent pas ces critéres et on n’a
pas pu conclure dans leur cas.
Les résidus de HD35187 ont été reproduits d’une référence a ’autre, mais ils semblent
correspondre a la position des deux étoiles de cette binaire. En effet, les résidus ont la
forme de deux sources séparées d’environ 1.7 secondes d’arc dont l’orientation sur le
ciel de 175 degrés coincide avec l'angle de position des deux étoiles (PA ~ 192 degrés,
Dunkin & Crawford (1998)). On ne peut donc pas conclure sur ce cas. Enfin, pour
HD179218 dont les résidus sont comparables au bruit, il a été conclu qu’il n’y avait pas
d’extension.
En résumé, 42% de I’échantillon d’étoiles de Herbig Ae montrent une emission étendue;
ceci confirme le fait que la structure étendue est assez répandue.

TaB. 3.1 — Parameétres des étoiles observées. La colonne 2 donne le nom de 1’étoile. La
classification de Meus et al. 2001 est en colonne 3. La distance dérivée de mesures directes
(Hipparcos) en colonne 4. Le type spectral, la température effective et la luminosité en
colonne 5 & 7. La masse et ’Age sont estimés pour la plupart des étoiles en comparant leur
position dans un diagramme HR au chemin évolutif des étoiles pré-séquence principale.
Dans la colonne 10 est indiquée la bibliographie et dans la derniére colonne, il est
mentionné si 'objet est trouvé étendu ou pas dans les observations CAMIRAS. '?
signifie que les critéres de détection donnés n’ont pas été remplis.

1 @ 3) (4) (5) (6) (7) (8) 9 (o) (11)
# Etoile  Groupe d Sp. type log Tex log L Masse log(age) REF étendue

[pc] K] [Lol Mg [ans]

HD 179218 Ia 24379 B9 4.021 200 29+05 6.1+04 VBO5 non
HD 36112 Ia 204753  A5IVe 3911 135 2.0+0.3 6.5+ 0.3 VBO5 ?

CQTau Ia. 9972 F5IVe 3810 001 1.14+03 >7.0 VB05 oui
HD 135344 Ib 14073 F4Ve  3.819 091 1.6+0.2 69+03 VB05 oui

HD 35187 II 150727 A2+A7Ve 3.953 129 1.7+03 7+05 D98 ?
HD 150193 ITa 150750 A2IVe  3.953 1.38 23+0.2 >63 VB05  ?
HD 163296 ITa 12275 A3Ve  3.941 138 20+0.2 6.7+04 VB05 oui

N O Otk W N -

D98 : Dunkin & Crawford 1998 ; VB05 : van Boekel 2005

Pour vérifier que les extensions sont bien réelles, il faut étudier tout effet qui pourrrait
conduire & une fausse extension.
Premiérement, il faut vérifier que ce n’est pas la soustraction de la PSF qui induit des
résidus non nuls, i.e. que la PSF est stable. Rappellons qu’une des causes de variation
de la PSF est la turbulence de ’atmosphére qui peut se mesurer au travers du seeing.
Cependant, il ne faut pas oublier que le seeing a peu d’influence sur la résolution spatiale
a 20.5 um. En effet, pour un seeing de 0.8 seconde d’arc dans le visible, le seeing & 20
pum est de 0.4 seconde d’arc (si on tient compte de la décroissance en longueur d’onde
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A5 qu seeing). Les variations temporelles de seeing induisent donc un mouvement de
1 pixel sur le détecteur, ce qui est bien plus faible que la largeur des extensions trouvées.
De plus, pour deux des objets, les résidus ont été reproductibles d’une nuit & ’autre.
L’extension de HD13344 a été confirmée durant 4 nuits (6 minutes d’observation le 18
mars 2000, 3 minutes le 19 mars, 6 minutes le 21 mars et 2 minutes 30 le 24 mars). De
méme pour CQTau observée sur deux nuits (3 minutes le 20 mars et 6 minutes le 21
mars). HD163296 a été observée une fois le 24 mars avec un temps d’exposition de 3
minutes.

Deuxiémement, il faut examiner la transmission du filtre pour controler que celui-ci n’a
pas de fuites qui pourraient provoquer les extensions observées.

3.2.2.1 Simulations des effets de fuite du filtre sur les images

— Transmission du filtre Les étoiles HAe ont généralement un fort excés IR carac-
téristique de la matiére circumstellaire, et donc un spectre trés différent de celui
de 1’étoile de référence. Quand on soustrait la composante centrale de 'objet a
I’aide de la PSF, on présuppose qu’elle représente correctement cette derniére. Or,
I’image observée correspond a l'intégration du spectre sur un domaine de longueur
d’onde déterminé par le filtre. Pour enlever la composante ponctuelle, on suppose
donc que la contribution hors de la bande passante est négligeable pour ’objet
comme pour la PSF. S’il y a une fuite dans le filtre, qu’elle soit du coté bleu (A <
20.5 pm) ou rouge de la bande de transmission, cela provoquerait des variations
entre I’objet et ’étoile standard dans l'intégration sur toutes les longueurs d’onde
faisant apparaitre des extensions autour des objets. Pour étre sir que les exten-
sions trouvées n’étaient pas liées & des fuites du filtre de CAMIRAS, nous avons
mesuré la transmission du filtre & 20.5 pm et simulé des images prises avec ce
filtre sur les objets observés. La mesure de transmission relative du filtre a été
faite & la température de 10 K (température de fonctionnement de CAMIRAS sur
le télescope) a ’aide d’un spectrométre & transformée de Fourier! d'une résolution
de 4 em™!. La valeur typique de la transmission en dehors du filtre est de 1074
(Fig 3.3).

— Simulation des effets de fuite du filtre
Afin d’obtenir des observations simulées avec la transmission mesurée du filtre,
on crée des images a la limite de diffraction du télescope, en supposant qu’il
n’y a pas d’extension spatiale. Les effets d’obscuration par le miroir secondaire
sont pris en compte. L’intensité s’exprime (Evenhart 1959) en fonction du facteur
d’obscuration « de la facon suivante :

7 [DQkuo] {2J1(r) B a22J1(a7‘)]2

— (3.3)

T ar

ou D est le rayon du miroir primaire du télescope, k = 27/\, ug le champ de
I’onde incidente dans le plan du miroir primaire, F' est la distance entre le miroir

!Merci a Louis d’Hendecourt et Dominique Deboffle qui ont mesuré cette transmission a I'IAS.
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FiG. 3.3 — Transmission du filtre a froid mesuré par un spectromeétre & transformée de
Fourier a I'TAS. L’échelle de la figure du bas est multipliée par 100 par rapport a celle
du haut.

40

et le plan de I'image et r est une grandeur sans dimension qui matérialise la dis-
tance radiale dans le plan image; r = kDR/F ou R est la vraie distance radiale
dans le plan image. On crée une série d’images pour des longueurs d’ondes variant
de 1 & 28 um (Fig. 3.4). Pour tenir compte de la turbulence, les images doivent
étre convoluées avec une gaussienne de largeur & mi-hauteur égale au seeing a la
longueur d’onde considérée. Le seeing moyen vaut 1 seconde d’arc dans le visible
(0.6 pm).

On a donc construit une série d'images qui prend en compte la diffraction et le
seeing pour chaque longueur d’ondes. Pour chaque pixel (i, j), il est possible de

tracer le flux (F}”) du pixel en fonction de la longueur d’onde. L’image finale a
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alors pour flux a chaque pixel (i,j) :
FG.3) = [ B 5 Sojer s Tyitre * (Loma) (3.4

ol Sppjer désigne le spectre mesuré de I'objet (données ISO SWS entre 2 et 28 ym
communiquées par J. Bouwman (Meeus et al. 1998)), T'ire la transmission du
filtre mesurée et Tyimo la transmission de ’atmosphére.

y

’

Yaleu
Pixel e
en P 3
G, i) : \ /\J\_ .
T/ ‘ \ X X { Jt - ___f//l'm
> —_— L L
A A A A, Spectre de Transmission filtre

lobjet (ISO)

Fi1G. 3.4 — Les différentes étapes de la création des images simulées. Une série d’images
est construite en tenant compte de la diffraction et du seeing pour n longueurs d’ondes.
Pour chaque pixel, le flux est fonction de la longueur d’onde A. Finalement, ceci est
multiplié par la transmission du filtre mesurée et le spectre réel de I’objet pour obtenir
un spectre final. La valeur du pixel dans I'image finale est le résultat de l'intégration du
spectre final sur toutes les longueurs d’onde.

J’ai simulé des images pour HD135344, HD163296 pour lesquels les spectres ISO
étaient accessibles (voir Fig. 3.5). Le spectre des étoiles standards a été construit
en supposant une émission de corps noir calibrée grace aux données existantes
(Van Malderen et al. 2004). Il a été vérifié que les flux calculés correspondent &
ceux mesurés (voir Tab. 3.2).
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HD135344 simulé

0.00001

FiG. 3.5 — Simulation de HD135344 supposé ponctuel en prenant pour spectre celui
mesuré par ISO.

| E5™ (Ty) | Fpe= (Jy)

HD135344 5.7 5+1
HD163296 22 23 +3
« Boo 158 170 + 20

TAB. 3.2 — Comparaison entre les flux calculés avec la simulation (en faisant la photo-
meétrie de I'image) et ceux mesurés avec le spectre ISO de 'objet.

Pour savoir dans quelle mesure les extensions peuvent étre produites & cause des
fuites du filtre, évaluons quelle doit étre la valeur des fuites au dessus de laquelle les
résidus de la soustraction de la PSF al’objet sont significatifs (> 30). Si le filtre a
des fuites dont le niveau est inférieur ou égal & 1073, les résidus de la soustraction
de la PSF & T’objet sont pratiquement nuls et aucune extension n’apparait. Si
par contre, il y a des fuites plus importantes, il y a effectivement des résidus non
nuls. Mais ils ne correspondent pas aux extensions circulaires observées. Alors
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que le profil de I'objet et de la référence se superposent parfaitement pour la
transmission du filtre mesurée (Fig. 3.6), il existe une différence pour des fuites
du filtre plus grandes (Fig. 3.7). Si on considére une transmission avec la valeur 1
a lintérieur de la bande passante et 1072 & I’extérieur, I’objet est plus lumineux
que la PSF au niveau des anneaux d’Airy (Fig. 3.7) que ce soit pour HD135344
ou HD163296. La soustraction de la PSF & I'objet donne alors des résidus non
nuls au niveau des anneaux d’Airy. Ceci n’explique pas les extensions observées
dans les images CAMIRAS car celles-ci ne coincident pas avec les positions des
anneaux de diffraction. En conclusion, les extensions observées ici ne viennent pas
d’une fuite du filtre.

Cut North/South, HD135344 et une reference HD135344 et Alphaboo simule
1.00 E ' ! E| 1.000 i i i ) '
E 3 reference
= - - 0.100 object
010 = . = 2
g L . 3 0.010
0.01 K ? 0.001 ‘ ‘ ‘ ‘
10 15 20 25 30 35 10 15 20 25 30 35
x-axis Pixels x-axis Pixels
Cut Y direction Cut Y direction
1.00 2 ~_ 1.000 ' '
oo " 2 0.100
YT < 0010
0.01 ‘ ‘ i 0.001 ‘ ‘ ‘ L
10 15 20 25 30 35 10 15 20 25 30 35
y-axis Pixels y-axis Pixels

Fi1G. 3.6 — A gauche, comparaison des observations (trait plein) avec les simulations de
HD135344 supposé ponctuel (trait pointillé) pour la transmission de filtre mesurée. A
droite, comparaison des simulations de HD135344 supposé ponctuel avec des simulations
d’une étoile de référence.

3.2.2.2 Inclinaison du disque

Des extensions autour de CQTau et HD163296 ont déja été détectées & d’autres
longueurs d’ondes. Testi et al. (2001) ont résolu ’émission autour de CQTau & 7 mm
et ont montré que l'extension était compatible avec un disque. De plus, Grady et al.
(2001) ont obtenu des images (avec coronographe) de HD163296 avec le HST qui ont
permis de mettre en évidence un disque jusqu’a des distances de 450 AU. Il semble donc
légitime de modéliser les extensions trouvées par des disques.

Dans un premier temps, il est possible de déterminer I’inclinaison du disque quand
celui-ci est résolu en utilisant les résidus de la soustraction de l'objet par la PSF (voir
section 3.2.1.2). La forme elliptique des résidus/extensions (Fig. 3.8 et 3.9) est caracté-
ristique d’un disque incliné par rapport a la ligne de visée. La forme des résidus est alors
reproduite par une ellipse. Le rapport du petit axe a sur le grand axe b de I’ellipse permet
de mesurer l'inclinaison i (cos(i) = a/b). L’orientation de ’ellipse dans le plan permet
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HD135344 simule et Alphaboo HD163296 et Alphaboo simule
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F1a. 3.7 — Simulation de HD135344 (& gauche, trait plein), HD163296 (a droite, trait
plein) et aBoo (trait pointillé) pour un filtre qui a les caractéristiques suivantes : il vaut
1 a I'intérieur de la bande passante et 10~2 & I'extérieur.

d’estimer ’angle de position du disque sur le ciel, i.e. ’angle (sens trigonométrique) que
fait le demi-grand axe de l’ellipse avec la direction du Nord.

TAB. 3.3 — Paramétres de ’ellipse qui reproduisent les résidus de l'objet. Dans la pre-
miére colonne, le nom de l'objet suivi de 'inclinaison en degrés (0 degré pour un disque
vu de face). La distance correspond & la longueur du demi-grand axe de ’ellipse. En-
fin, ’angle de position (PA) du disque sur le ciel (mesuré dans le sens trigonométrique
depuis la direction du Nord).

i PA distance Niveau de brillance
(deg) (deg) (AU) (mJy/"2)
HD 135344 46 £5 100 + 10 210 170
HD 163296 60 =5 105 + 10 215 135
CQ Tau 334+5 120 + 10 290 129

On trouve pour CQTau une inclinaison de 33°45. Cette valeur est intermédiaire
entre celles déja trouvées a d’autres longueurs d’ondes. En effet, Testi et al. (2001) ont
mesuré une inclinaison de 63°%:° dans leur image 4 7 mm. Puis, Eisner et al. (2004) ont
résolu I’émission & 2.2 pm sur une échelle de 4 millisecondes d’arc (0.4 AU) avec une
inclinaison de 48° T4, (PA = 105° + 5). Récemment, Dent et al. (2005) ont estimé une
inclinaison de 14° pour I’émission CO sur une échelle de 30 AU.

En ce qui concerne HD163296, l'inclinaison de 60° + 5 est compatible avec celle déja
mesurée par Manning & Sargent (1997) de 58°. Par contre, il existe un écart notable
entre les valeurs de ’angle de position. Manning & Sargent (1997) ont mesuré un angle

de position de 126° £ 3 avec les observations CO alors que Grady et al. (2000) ont trouvé
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un angle de 140° + 5 avec leur observations coronographiques du HST. Dans cette étude
en IR moyen, on mesure un angle de 105 © £ 10. L’écart entre les valeurs de ’angle de
position peut venir du fait que c’est la géométrie de la poussiére chaude qu’on observe
en IR moyen et elle est peut-étre différente de celle & d’autres longueurs d’ondes si par
exemple le disque contient des structures non axisymeétriques.

(a) HD135344 aprés soustraction de (b) HD135344 aprés soustraction de
la PSF (18 mars 2000). la PSF (19 mars 2000)

(c) HD135344 apreés soustraction de (d) HD135344 aprés soustraction de
la PSF (21 mars 2000) la PSF (24 mars 2000)

FiG. 3.8 — HD135344 a été observé durant 4 nuits.
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Fia. 3.9 — CQTau aprés soustraction de la PSF lors des 2 nuits d’observations : 20 mars
(a gauche) et 21 mars (& droite) 2000.

3.3 Etat des lieux avant les observations CAMIRAS

3.3.1 HD135344

HD135344 est une étoile binaire qui exhibe un exces IR tel que L /Ly= 0.67 (Coul-
son & Walther 1995). L’étoile compagnon est située & 20 secondes d’arc (i.e. 2000 AU)
de I’étoile primaire et ne devrait pas avoir d’influence sur la distribution spatiale de la
poussiére autour de cette étoile. Des bandes d’émissions & 3.29, 7.8 et 11.3 pum ont été
mise en évidences par Coulson & Walther (1995) et ont été attribuées a des molécules
aromatiques de quelques angstroms (Sylvester et al. 1996). Le gaz a été également dé-
tecté par Zuckerman et al. (1995) et Coulson et al. (1998) a travers I’émission CO. Son
abondance fait penser 4 un rapport assez faible entre le gaz et la poussiére (8.10~3, Coul-
son et al. 1998), comme dans les étoiles de type Vega, si on considére que la molécule
CO est un bon traceur du gaz. Coulson & Walther (1995) ont déduit de la modélisation
de la SED une description a deux composantes de la poussiére : un corps noir & 95
+ 5 K pour modéliser les données aux grandes longueurs d’onde, et un corps noir a
1500 + 50 K pour le proche IR. Cependant, sans imagerie, la répartition de la poussiére
froide présente dans les régions externes du disque (> 10 AU) n’est pas assez contrainte.
Récemment, la SED de HD135344 a été modélisée par Dominik et al. (2003) en tenant
compte de la boursouflure du bord interne (voir section 3.4.2). Ils ont montré que la
hauteur du rayon interne du disque situé a 0.24 AU de 1’étoile centrale devait étre deux
fois plus grande que ne le prévoit 1’équilibre hydrostatique pour reproduire ’excés en
IR proche de cet objet.
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HD163296

-0.045

Fic. 3.10 — HD 163296 aprés soustraction de la PSF observée dans la nuit du 24 mars
2000. Le disque a une brillance de surface de 0.59 Jy/ 2 (S/N=27 pour o ~ 0.002 Jy)
pour la partie la plus brillante selon la direction est/ouest et 0.23 Jy/"? (S/N=11) pour
la moins brillante selon la direction nord/sud.

3.3.2 CQ Tau

Avec une distance de 100 pc environ, CQ Tau est une des plus proches étoiles de
masse intermédiaire qui posséde encore un disque massif (Natta et al. 2000). CQTau
n’a été classé que trés récemment en tant qu’objet appartenant au groupe I de Meeus
et al. (2001) par Grady et al. (2005). En 'observant au Plateau de Bures, Testi et al.
(2001) ont résolu I’émission continue & 7 mm, compatible avec un disque évasé de 100
AU de rayon et d’inclinaison 63"_J{éo. Sa distribution spectrale d’énergie a été interprétée
en terme de disque évasé par plusieurs auteurs (Chiang et al. 2001; Natta et al. 2001;
Eisner et al. 2004). Chiang et al. (2001) ont modélisé la SED de CQTau en utilisant un
disque évasé, vu presque de face, avec une distribution MRN (Mathis et al. 1977) de
silicate/fer avec des tailles comprises entre 0.01 et 1 pm, et une distribution en taille
n(a) « a3 D’autre part, Natta et al. (2000) ont modélisé les flux millimétriques
a l'aide de gros grains de quelques centimétres probablement localisés dans le plan
médian du disque. Ainsi, les études précédentes montrent que la distribution spectrale
d’énergie de CQTau ne peut étre interprétée dans sa globalité qu’avec des grains de
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tailles différentes a la surface et dans le plan médian du disque. En ce qui concerne le gaz,
grace aux observations interférométriques, Mannings & Sargent (2000) ont mesuré une
limite supérieure du disque de 85 AU, qui est plus petite que celle pour la poussiére (100-
300 AU, Testi et al. (2001)). Plus récemment, Dent et al. (2005) ont résolu 1’émission
CO dans les régions internes du disque (< 30 AU).

3.3.3 HD163296

HD163296 est situé & une distance de 122f}§ pc (van den Ancker et al. 1998). Avec
un age de 7 £+ 5 millions d’années (van Boekel et al. 2005), calculé & ’aide de la mesure
par Hipparcos de la parallaxe et des modéles d’évolution stellaire, 1’étoile est dans une
phase intermédiaire entre une étoile jeune comme les étoiles A (RCra ou PV Cep) et les
étoiles ZAMS? avec des disques de débris (HR 4796A (Koerner et al. 1998; Schneider
et al. 1999)). Au contraire de la majorité des étoiles Herbig classiques, HD163296 est
une étoile isolée et ne posséde pas de nuage moléculaire (Thé et al. 1994), suggérant
que le systéme est suffisamment vieux pour avoir dissipé le nuage de gaz primordial.
Des observations en millimétrique (Mannings 1994; Henning et al. 1994; Sylvester et al.
1996) montrent que l’étoile est entourée d’une grande quantité de poussiére froide.
L’interférométrie dans le millimétrique a permis de résoudre un disque dans la raie
de CO et dans le continuum (Mannings 1994). L’analyse des données dans I'IR moyen
suggeére que HD163296 ressemble & un systéme plus évolué, comme [Pic (van den Ancker
et al. 2000) Des observations avec le HST ont mis en évidence un disque sur une échelle
de 450 AU (Grady et al. 2000).

3.4 Modélisation

J’ai adopté le modele de disque évasé de Dullemond et al. (2001, 2004 etc). J’ai utilisé
un modéle simplifié, paramétré, afin de comprendre 'influence de chaque paramétre sur
la SED en IR moyen, ainsi que sur ’extension spatiale observée & 20 microns avec
CAMIRAS.

Il me semble utile, avant d’aller plus avant, de préciser la notion de modele. Un
modéle cohérent comprend deux composantes :

— La modélisation de la structure. Elle vise & déterminer la carte de densité p(x, y,

z) et de température T(x, y, z) & partir des processus physiques en jeu, comme la
gravité, la pression ou le champ magnétique.

— La modélisation des observables. Elle vise & déterminer le flux théorique sortant,
sous forme d’images ou de spectres, a partir de la structure donnée lors de I’étape
précédente. Une méthode possible est I'intégration des équations du transfert ra-
diatif le long de la ligne de visée.

Le modeéle de structure du disque évasé a été la premiére fois proposé, dans le

contexte des disques circumstellaires, par Kenyon & Hartmann (1987), puis amélioré

2La séquence principale désigne la période pendant laquelle Pétoile brile son hydrogéne. La ZAMS
correspond au moment ou I’étoile entre dans cette phase, aprés s’étre formée lors de 'effondrement du
nuage primordial.
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par Chiang & Goldreich (1997), et enfin affiné par Dullemond et al. (2001). Le modéle de
Chiang & Goldreich (1997) s’est attaché a reproduire la SED des T Tauri dans un pre-
mier temps. Puis Dullemond et al. (2001) ont modifié ce modeéle pour les étoiles HAeBe
afin de reproduire I’excés d’émission dans le proche IR de ces étoiles. Je vais m’attacher
& décrire ces modéles pour en comprendre la physique et ainsi pouvoir interpréter les
données.

3.4.1 Disque de gaz

Le disque étant en équilibre dans la direction verticale, il est donc régit par I’équation
de 1’équilibre hydrostatique de la pression p du gaz dans la direction verticale z :

dp
2 = P9 (3.5)

ol p est la densité volumique et g ’accélération de la pesanteur. Faisons I’hypothése
que la masse de I’étoile est largement supérieure & la masse du disque. Cette hypothése
est vérifiée par les observations qui donnent des masses de disques de 'ordre de 0.1 Mg
au maximum pour des étoiles allant jusqu’a 3-4 My . L’accélération verticale est alors
lite seulement & I’étoile et s’écrit : g = —Q%.2 ot Ok est la vitesse angulaire locale,
c’est-a-dire la vitesse képlerienne.

De plus, on peut considérer que 1’équation d’état du gaz est celle des gaz parfaits :
p = cp, avec ¢ vitesse du son. On obtient alors le systéme d’équations suivantes pour
le gaz :

P =—pg
g=-0% .z (3.6)
p=cp

La solution de ce systéme peut s’écrire (h étant la hauteur caractéristique du gaz) :

2
z _
p=poexp (— W) avec h = cQ! (3.7)

Pour pouvoir évaluer la forme du disque, sachant que ¢ varie comme /7, il faut
connaitre le profil de température. On suppose que T décroit avec la distance comme
T = Tor~* (avec s >0). On a alors le systéme suivant :

h =
c— [keT
Hmp
(3.8)
Qp =/ C
T = Tor—*
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Avec m,, la masse du proton et u son poids??? On obtient comme solution :

(3.9)

La forme du disque dépend uniquement du profil de température et non
pas de la densité dans le disque (dans ’approximation My;sgue < M.).

Cherchons a calculer le profil de température pour un disque qui émet comme un
corps noir. Prenons un élément de disque & une distance r éclairé par l’étoile sous un
angle d’incidence a. L’élément de disque satisfait & deux équations, si on fait ’hypothése
qu’il ré-émet comme un corps noir :

(3.10)

La facteur 1/2 provient du fait que seule une moitié de 1’étoile est visible, et R,/r
de la dilution du rayonnement stellaire avec la distance. On peut donc en déduire la
température effective du disque :

@ R
T, = (5)1/4(—*)1/2T* (3.11)
T
En combinant les équations (3.9) et( 3.11) avec T.=T, on peut en déduire que la hauteur
de gaz h satisfait :

h Ty ja\1/8, T \1/4
b By

T.\2 R,

. (3.12)

La hauteur de gaz fixe alors la géométrie du disque.

Placons nous dans le cas d’'un disque évasé. Sous ’hypothése que la hauteur de
surface du disque (hauteur au dessus du plan médian) est proportionnelle & la hauteur
de gaz telle que H = xh (x variant® de 1 & 6) et si on tient compte de I’expression de
I’angle d’incidence « loin de 1’étoile, on a :

_1d(H
a=14(3) (3.13)
h T, 1/8 1/4
ay =7 (%) (%)
On peut alors en déduire la hauteur de surface H en fonction du rayon :

" _ ﬂ(L)W(E)‘W o 727

r 7 'R T (3:-14)
* C

3x dépend de P’angle «, de la densité p et de I'opacité des grains 4 la température T. Voir APPEN-
DIX A2 de Dullemond et al. (2001).
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Il est important de noter que tout modéle de disque évasé requiert de la poussiére bien
mélangée au gaz sur quelques échelles de hauteur. Or, dans le plan médian, le temps de
spirale* des grains vers 1’étoile est de 1 million d’années pour des grains de taille 1 ym
et 100 ans pour des grains de 1 cm (Weidenschilling 1980). Le scénario de grossissement
des poussiéres suggére que les petits grains se collisionnent pour en donner des plus
gros qui tombent dans le plan médian sur des échelles de temps de 'ordre de quelques
milliers d’années (Wetherill 1980; Weidenschilling 1980). Mais en paralléle, 1’érosion et
la fragmentation des grains de poussiére peuvent étre assez efficaces pour maintenir
une population de petits grains qui seront mélangés au gaz (Weidenschilling 1984). Au
contraire, si I’érosion et la fragmentation sont peu efficaces, 1’échelle de hauteur des
petites particules de poussiére (qui caractérise ou le rayonnement stellaire est absorbé
et ré-émis dans le disque) peut étre déterminée en considérant ’échelle de hauteur du
gaz.

Le modele de disque évasé de Chiang & Goldreich (1997) considére deux couches,
I’une optiquement fine en surface et directement chauffée par 1’étoile, et une couche
interne chauffée par la couche externe. La couche externe rayonne la moitié de ce qu’elle
recoit vers le haut et ’autre vers le bas.

La couche intérieure émet comme un corps noir de température T;. Elle recoit la moitié
du rayonnement du disque qui émet lui aussi comme un corps noir a une température
T, d’ou :

oT} = %UTGA‘ pour l'intérieur (3.15)
Pour la couche externe, considérons un grain de poussiére de rayon a et de coefficient
d’absorption a, qui satisfait :

Q" =nad® [ Fa,dv chauffage par ’étoile sous une direction
Q™ = 4na® [ 7B, (T)a,dv émission de corps noir dans toutes les directions
(3.16)
L’équilibre thermique du grain donne alors (avec m la masse du grain) :
1 raa,
B,(T)kydv = — | F k,dv avec k, = (3.17)
4 m

Dans le cas ou « est indépendant de v (cas gris), la température de surface T du disque
composée de grains de poussiére d’une émissivité €z vérifie :

R,
2r

T 42

€0l = 0(=2)°TL car F (3.18)

Le modéle de Chiang & Goldreich (1997) fait aussi une hypothése forte : le rayon
interne du disque (qui correspond & la distance a laquelle les grains de silicate s’éva-
porent) n’est pas directement éclairé par ’étoile. Ceci pourrait étre di a la présence

de gaz optiquement épais qui pourrait empécher le rayonnement stellaire d’atteindre le

4chute des grains sur 1’étoile par pression de radiation.
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disque directement. Alors que ce modéle reproduit bien la SED des T Tauri, il a du mal
a reproduire ’excés dans le proche IR des étoiles HAeBe. C’est pourquoi Dullemond
et al. (2001) ont introduit le bord interne éclairé, dilaté verticalement sous l'effet du
rayonnement de 1’étoile. En toute logique, le rayon interne est éclairé par 1’étoile sauf
cas particulier. De plus, si le gaz présent est optiquement épais, il se comporte comme
de la poussiére et doit donc avoir une émission thermique non négligeable. A l'intérieur
d’une certaine distance qui correspond & la distance & laquelle la température est égale
a la température de sublimation des grains (autour de 1500 K), la poussiére s’évapore.
Ceci correspond & une distance de 0.3 AU pour les étoiles HAe typiques. L’opacité chute
trés vite, il y a un vide de poussiére et le rayonnement de 1’étoile arrive avec une inci-
dence nulle sur le bord interne et le chauffe de maniére trés efficace. C’est la poussiére
qui caractérise l'opacité et qui détermine la température du milieu. Ainsi, sa tempéra-
ture augmente et ’agitation thermique a tendance & dilater le milieu chauffé (du gaz
essentiellement), ce qui crée une boursouflure dans le disque (voir Fig 3.12). Cet exces
de chaleur permet de reproduire I’excés dans le proche IR (& 3 pum) des étoiles HAeBe
(voir Fig 3.11). Cette boursouflure va créer une zone d’ombre derriére elle, une partie
du disque est donc cachée du rayonnement directe de I’étoile (voir Fig 3.12). Cette zone
d’ombre est plus ou moins grande suivant 1’évasement du disque.

3.4.2 Description du modéle utilisé

On considére un disque chauffé par le rayonnement de 1’étoile centrale. Le chauffage
par accrétion est négligeable étant donné les faibles taux d’accrétion des étoiles Herbig
Ae. Le profil de densité du gaz est fonction du rayon r (distance & 1’étoile centrale) et
de la hauteur 2z au dessus du plan médian du disque :

B (r) oxn [ — 22
p(T,Z)—ime(T) p< 2Hg(r)> (3.19)

On fait I’hypotheése que le gaz est bien mélangé a la poussiére et donc que les deux espéces
ont méme température (voir limites de cette hypothése section 3.5.1). La densité de
surface suit une loi de puissance telle que X(r) = Xy(r/r¢) P. La hauteur de pression suit
une loi de puissance telle que Hp(r) = H;)’“t(r /Rout)? ot Ry, désigne le rayon externe
du disque, sauf dans les régions proches du bord interne. Le rayon interne du disque
(r=R;,) désigne I’endroit ou la température du disque est égale a celle de sublimation
des grains de silicate® (~ 1400K). Plus prés de I’étoile, les grains sont vaporisés et il n'y
a pas de poussiére. Il est donc cohérent de débuter le disque a cette distance de 1’étoile.
Sous l'effet du rayonnement de 1’étoile en incidence nulle, il se crée une boursouflure
au niveau du rayon interne caractérisée par sa hauteur H,(r = R;,). Afin de faire la
connexion entre le bord interne et le reste du disque, la loi de puissance de la hauteur
de pression est remplacée entre r = R;, et 7 = £R;, par une autre loi de puissance qui
permet de raccorder la valeur originale de H,(r = R;y,) & une valeur spécifique de Hy, ¢r,,,

5Ce sont les silicates qui ont la température de sublimation la plus élevée (Pollack et al. 1994). C’est
donc elle qui fixe le rayon interne du disque.
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ar=¢&.R,. Ici et Hy R, sont des paramétres du modéle. On prend ¢ égal & 1.6, ce qui
permet d’avoir un bord interne qui n’est pas infiniment fin radialement. On ne touchera
pas & ce parametre étant donné que c’est l'effet du paramétre H, g, qui est le plus
important sur la SED. En effet, H, g, sert & évaluer la hauteur de pression au rayon
interne, c’est-a-dire dans quelle mesure le rayon interne est "gonflé". La forme du rayon
interne est déterminée par sa hauteur maximale, Hp, g, et sa largeur, {R;;, (section 3.5).
Mais c’est la hauteur du bord interne (Hp g,,) qui a le plus d’influence car c’est elle qui
détermine la dimension de la zone d’ombre derriére celui-ci. J’ai choisi de ne modifier
que le paramétre de hauteur et de fixer £, son changement ayant peu d’influences sur les
résultats (section 3.5). L’hypothése du rayon interne boursouflé est cependant encore
controversée. Isella & Natta (2005) ont montré que le rayon interne n’était probablement
pas un mur droit mais courbé a cause la décroissance de la température de sublimation
de la poussiére avec la densité de gaz dans la direction verticale (section 3.5). Cet effet
n’est pas pris en compte dans ce modéle.
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F1G. 3.11 — Comparaison entre le modeéle de Chiang & Goldreich (1997) et Dullemond
et al. (2001). Si on tient compte du fait que le rayon interne est éclairé et émet (figure
B ), la SED est mieux reproduite en proche IR que si ce n’est pas le cas (figure A). De
plus, si on tient compte de ’équilibre hydrostatique pour ce rayon interne et le fait qu’il
a une boursouflure, on voit que le modeéle (figure C) reproduit correctement 1’émission
du disque autour de 3 ym dans la SED (figure extraite de Dullemond et al. (2001)).
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0.3 AU

—
La position du bord interne du disque
est déterminé par la température

de sublimation des silicates

T=T(evap)=1500K

Le rayonnement de I'étoile arrive en
incidence nulle sur le bord interne
qui chauffe...

AP

...et qui se dilate sous
I'effet de la chaleur.
Ceci est la boursouflure
du bord interne.

Fi1G. 3.12 — Position et boursouflure du rayon interne dans les étoiles de Herbig Ae.

Le rayon externe minimum est fixé dans la modélisation par les observations CAMI-
RAS 4 20.5 ym. Comme dans Dullemond & Dominik (2004a), on ne coupe pas le disque
brusquement & r = R,u¢, la densité de surface est représentée par une loi de puissance
trés pentue telle que £ o< 72 pour r > R,y Le bord externe du disque est ainsi moins
tranché, comme cela doit étre le cas. Ce parameétre n’a aucune influence dans les régions
qui émettent en IR moyen. Avec une loi de puissance moins forte (r~%), ’émission du
disque augmente trés faiblement (~ 8% au maximum) dans les régions entre 60 et 120
pm.

Pour faciliter les calculs, les grains ont une distribution en taille MRN (Mathis et al.
(1977), c’est-a-dire n(a) oc a=3°) comprise entre 0.01 et 0.3 um. En effet, ce sont les
grains de cette taille qui caractérisent la surface des disques et qui sont la principale
source d’émission en IR moyen. Pour modéliser toute la SED, il faudrait ajouter une
couche de grains de 'ordre du millimétre dans le plan médian du disque pour reproduire
I'IR lointain et le millimétrique (Dullemond et al. 2001). La poussiére est constituée de
80% de silicate et de 20% de carbone, comme dans le milieu interstellaire (Desert et al.
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1990; Dwek et al. 1997; Li & Draine 2001). Pour les opacités, on utilise celles de Draine
(1985).

TAB. 3.4 — Parameétres fixés/libres du modeéle paramétré de Dullemond (Dullemond
et al. 2001; Dullemond & Dominik 2004a,b). La masse du disque est calculée & l'aide de
20, Rina Rout et p.

Paramétres Symbol

Paramétres fixés

Température effective de 1'étoile Terr (K)

Masse de 1’étoile M, (Mp)

Rayon de étoile R, (Ro)

Distance de I'étoile d (pe)

Point de raccordement de la hauteur de pression £=1.6

Taille des grains 0.01 < agrain < 0.3 pm
Distribution en taille n(a) oc a=3?

Composition de la poussiére
Loi de puissance de la densité de surface & I'extérieur
Température de sublimation®

80 % silicate , 20 % carbone
P12 pour r> Ryt
T, = 1400K

Rayon externe® du disque Rout
Inclinaison® i (degre)
Paramétres libres

Densité surfacique a 1 AU Yo (g.cm™2)
Loi de puissance de la densité surfacique 0<p<?2
Hauteur de pression au rayon interne Hf," /Rin
Hauteur de pression au rayon externe Hg“t / Rout
Loi de puissance de la hauteur de surface q> 1.

“Température des silicate, i.e. position du rayon interne du disque

brayon minimum fixé par les observations CAMIRAS
°fixée par les observations CAMIRAS

Une fois que le profil de densité, les opacités et les parameétres stellaires sont fixés,

le programme RADMC (Dullemond & Dominik 2004a; Pontoppidan & Dullemond 2005)
résoud 1’équation de la structure en température du disque & 1’aide d’une méthode
Monte-Carlo utilisant une variante de 1’algorithme de Bjorkman & Wood (1997). Ce
code Monte-Carlo tient compte de la diffusion isotrope. A 1’aide d’un outil & lancer de
rayons®, il est possible de créer des images et des spectres directement comparables aux

5Le lancer de rayon est une technique de rendu en image de synthése simulant le parcours inverse
de la lumiére de la scéne vers oeil.
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données (voir Dullemond & Turolla (2000) pour plus de détails).

point de raccordement-> 1.6 R(in) Hplout)

Hp=Hp{out) * (R/ R{out))"q

H{in)

R{in) R{out)

Fi1G. 3.13 — Description des paramétres libres du modéle.

Avec la structure en température calculée par RADMC, il est possible en principe de
calculer de maniére cohérente la hauteur de pression Hp(r) (ou méme résoudre 1'équa-
tion entiére de I’équilibre hydrostatique dP(z)/dz = —p(z) Q% z). Cependant, utiliser
un modeéle simple est suffisant pour plusieurs raisons. En premier lieu, des études pré-
cédentes ont montré que l'ajustement des SEDs en tenant compte de I’équilibre hydro-
statique n’était pas toujours correct et qu’il fallait modifier la structure pour reproduire
les observations (Dominik et al. 2003). Ensuite, les modéles raffinés sont beaucoup plus
compliqués & mettre en oeuvre et demandent beaucoup de temps de calcul et un trai-
tement particulier des régions du disque fortement optiquement épaisses (dans le cas
d’un code Monte Carlo). Enfin, ces modéles font énormément d’hypothéses, la plus im-
portante étant que le gaz et la poussiére sont bien mélangés (voir section 3.5.1). Il y a
beaucoup d’autres effets en jeu, tels que la sédimentation de la poussiére ou le décou-
plage gaz/poussiére qui devront étre pris en compte dans les modéles futurs (Stapelfeldt
et al. 2005). C’est pourquoi j’ai choisi un modéle paramétré pour pouvoir reproduire au
mieux la SED et les images & 20.5 pm. Il faut néanmoins vérifier que la structure finale
du disque n’est pas physiquement incohérente, c’est-a-dire que la hauteur de pression
H;j“t n’est pas plus grande que celle calculée en resolvant 1’équilibre hydrostatique.

3.4.3 Comparaison modéle/observation

Etant donné la distribution de grains adoptée (silicate/carbone entre 0.01 et 0.3
pum), le modele est capable de reproduire la SED en IR moyen mais pas en IR lointain
et encore moins en sub-millimétrique ou ce sont les gros grains (de ’ordre du millimetre)
qui gouvernent ’émission (Fig. 3.14). C’est sur la région en IR moyen que nous nous
focalisons car c’est 1’émission de la surface qui domine ce domaine de longueur d’onde
(Fig. 3.14). Il est ainsi possible de contraindre la géométrie du disque. Ainsi, pour
chaque objet, je me suis attachée a reproduire la SED de 1 & 50 pum principalement
ET l'extension observée dans les images CAMIRAS a 20.5 pym. La masse du disque
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dans ce modéle représente celle des petits grains, c’est-a-dire une fraction de la masse
totale qui est essentiellement représentée par les plus gros grains (~ mm) qui peuvent
se concentrer dans le plan médian du disque.
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F1G. 3.14 — Domaine d’émission de chaque partie du disque : surface/intérieur, régions
proches/loins de ’étoile

3.4.3.1 Influence des paramétres

J’ai testé l'influence des paramétres libres du modéle sur la distribution spectrale
d’énergie comme sur l’extension spatiale & 20.5 um pour des paramétres fixes de 1’étoile
(et du disque) (voir Tab. 3.5). Tous les résultats sont résumés dans les Fig. 3.15 et 3.17.
Pour bien comprendre l'effet de chaque paramétre, il faut savoir dans quelle longueur
d’onde émet chaque partie du disque (Fig. 3.14). En IR proche/moyen, c’est la surface
du disque (composée de petits grains microniques) qui domine alors qu’en IR lointain
et millimétrique c’est U'intérieur du disque (gros grains millimétriques) qui controle
I’émission. En proche IR, c’est principalement la surface du rayon interne qui émet alors
qu’en IR moyen, c’est la surface du disque plus loin de I’étoile. De plus, en ce qui concerne
le profil de I'extension spatiale, c’est le contraste de I’émission des régions internes avec
celle des régions externes qui est important, c’est-a-dire le contraste proche/moyen IR.
Plus les régions centrales émettent, plus I’émission est piquée au centre et donc le profil
de brillance pentu. On voit comment ceci influence les observations de ces disques en
terme d’extension. En regardant 1’énergie intégrée sur des cercles le long du rayon du
disque (voir Fig. 3.15), il est possible de caractériser I’extension du disque.
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TaB. 3.5 — Gamme des paramétres libres testée pour des valeurs de paramétres fixes
précises.

58

Parameétres Valeur
Parameétres fixés

Terr (K) 6750

M, (Mp) 1.3

Ry (Re) 2.1

d (pe) 140

£ 1.6

Ggrain 0.01-0.3 ym
n(a) x a3

Ry (AU) 0.24

Ryt (AU) 200

i (degré) 45
Parameétres libres

Myisk M) 0.002, 0.02
p 1.5, 1., 0.5
H;;"/Rm 0.033, 0.015
H" | Rout 0.12, 0.1

q 9/7(1.27), 1.1

— Influence de X,

La masse du disque est un paramétre indirect calculée par intégration de la den-
sité de surface sur le disque. Elle dépend de 2 parameétres : ¥y et p (voir prochain
cas). Pour changer la masse sans changer sa répartition spatiale dans le disque, il
faut modifier ¥y (Tab. 3.4), la valeur de la densité de surface & 1 AU. Du point
de vue de la SED (Fig. 3.17), la diminution de ¥( induit peu de changement en
ce qui concerne le proche et moyen IR (la surface du disque) mais modifie net-
tement 1’émission en IR lointain (I'intérieur du disque). L’émission de surface est
peu sensible & la masse totale de poussiére tant que le milieu reste optiquement
épais, alors qu’en IR lointain, le disque est optiquement mince et c’est la masse
totale des grains qui est mesurée. L’émission en IR lointain est ainsi sensiblement
réduite au dessus de 40-50 um pour Xy 10 fois plus faible (masse 10 fois plus
petite). Cette diminution de ¥y n’a aucun effet sur I’extension spatiale. En effet,
la géomeétrie du disque n’est pas modifiée (le milieu reste optiquement épais) pour
Yo plus faible mais c’est le flux total de I'image qui va diminuer (dans cet exemple,
on perd 25 % de flux).

Influence de la loi de décroissance de la densité de surface (p)

La répartition de la masse le long du disque est caractérisée par p, i.e. la puissance
de la loi de la densité de surface (X(r) = 3(r/r9) P). Plus p est grand, plus la
masse est concentrée dans les régions internes du disque, la densité de surface
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diminuant alors trés vite. La SED n’est pas sensible & ce paramétre en IR moyen
tant que le disque reste optiquement épais & ces longueurs d’onde. Pour p=0.5, la
masse est principalement concentre a l'extérieur du disque, c’est pour cela que le
proche IR diminue au profit de I'IR lointain qui augmente. Le contraire se produit
pour p=1.5 ol la matiére est dans les régions internes du disque. Spatialement,
le profil de brillance est plus plat (voir Fig 3.17) pour p=0.5 que pour p=1.5.
En effet, pour p=0.5, la matiére est répartie plus équitablement dans le disque
et le contraste de I’émission des régions internes/externes (i.e. proche/moyen IR)
diminue. La Fig. 3.15 montre que 80% de I’énergie est située dans une ouverture
de rayon 35 AU pour p=1.5 et de rayon 50 AU pour p=0.5. Le disque est alors
plus étendu pour p=0.5 que pour p=1.5 puisque la méme quantité d’énergie se
situe dans un cercle de rayon plus grand.

Influence de la boursouflure du rayon interne (H?, /R;,)

Le hauteur du rayon interne augmente sous l’effet du rayonnement de 1’étoile en
incidence nulle. La mesure de la hauteur de pression & cette distance est carac-
téristique du niveau de la boursouflure du bord interne. Ainsi, la matiére située
derriére ce bord interne n’est pas directement éclairée par 1’étoile. Cette région est
alors plus froide que ne le prévoit Chiang & Goldreich (1997) et le disque n’y est
donc pas évasé. Ce n’est seulement qu’a plus grande distance, ol le disque sort de
I’ombre du bord interne, que celui-ci est de nouveau éclairé et évasé. Si le bord
interne se dilate, ’émission en proche IR augmente, mais ’effet le plus important
est le changement de la forme globale de la SED & plus grandes longueurs d’onde.
En effet, en agrandissant la boursouflure, la zone d’ombre juste derriére s’élargit
et ’émission & 10 pum qui provient des régions a cette distance de 1’étoile diminue.
L’émission & 20 pum est moins affectée par ce changement car elle provient des
régions plus froides, donc de rayons plus grands. Il y a conservation de 1’énergie
totale : 'augmentation de 1’émission en proche IR se fait au détriment de celle
en moyen IR. Du point de vue de I'extension spatiale, il y a peu de différence a
20pm entre les deux modéles, a cause probablement de l’effet boursouflure/ombre
qui se compense dans les régions internes. En effet, la zone d’ombre s’étend jus-
qu’a 2 AU pour HY, /R;,=0.033 mais pour HY, /R;,=0.015 (qui correspond & la
hauteur sans boursouflure, hauteur calculée par Chiang & Goldreich (1997)), la
boursouflure disparait. Le pixel de I'image ici faisant 4 AU, il n’est pas possible
de distinguer ces 2 régions et les effets bord interne/ombre se compensent dans le
premier pixel.

Influence de la hauteur de pression au rayon externe (H?,,,/Rout)

Cette grandeur représente la quantité d’énergie interceptée par le disque & grands
rayons. Plus HY, ,/Rou est grand (pour une pente ¢ donnée), plus la quantité
d’énergie interceptée par le disque est grande. Si cette hauteur de pression di-
minue, le flux est sensiblement diminué pour A> 8 um car le disque est moins
évasé dans les régions externes et donc rayonne moins a ces distances. Le proche
IR n’est pas affecté par ce changement car cette émission caractérise les régions
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internes. En ce qui concerne la distribution spatiale, pour une hauteur de pression
plus petite, le profil de brillance est plus plat. En effet, le contraste entre régions
internes/externes (proche/moyen IR) diminue et le profil est moins piqué. La ré-
partition de I’énergie en fonction de la distance montre que pour HY, , /Ryu:=0.1,
80% de 'énergie est située dans un rayon de 50 AU contre 40 AU pour une échelle
de hauteur plus grande (modéle standard de référence). En effet, le disque est
moins évasé pour une hauteur plus petite, il intercepte moins d’énergie & grands
rayons et le profil de brillance est moins piqué.

— Influence de la loi de puissance de la hauteur de pression (q)

Ce parameétre caractérise 1’évasement du disque & travers la relation Hp(r) =
Ho(r/Rout)?. Pour une méme hauteur de pression Hy, on fait varier la puissance
q. Plus q est proche de 1, plus le disque est "plat". La valeur q—=9/7 est prédite par
I’équilibre hydrostatique (CG97). La SED "s’aplatit" pour q=1.1 par rapport a la
valeur standard de q—=9/7. Le contraste proche/moyen IR est fortement réduit. En
effet, c’est dans un disque trés évasé que les régions externes peuvent étre éclairées
trés loin et donc émettre plus que les régions internes. De son coté, le profil de
brillance spatiale est plus pentu pour q=1.1, i.e. pour un disque moins évasé.
80% de 1'énergie est située dans un rayon de 15 AU pour q=1.1 contre 40 AU
pour q=9/7. Le disque évasé recoit le rayonnement direct de 1’étoile & de grandes
distances. Il est encore chaud & grands rayons, ce qui implique que 1’émission & 20
pm est plus étendue.

Hp/rout=0.1 _ .. _ .. _ |

ool . ... S
10 100
distance (AU)

Fia. 3.15 — Répartition de ’énergie en fonction de la distance au centre du disque.
L’énergie émise dans des ouvertures circulaires normalisée & ’énergie totale en fonction
du rayon, pour différentes valeurs des paramétres du modéle. La distance & laquelle
I'intensité intégrée atteint 80 % de sa valeur totale permet de caractériser I’extension
du disque susceptible d’étre détectée dans des observations. Le modéle en trait épais est
pour une masse de 0.02 My, q=9/7, p=1., HE, ,/Rout=0.12, HY /R;,=0.033.
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FiG. 3.16 — Influence du rayon externe sur la SED. A gauche, SED pour un disque de
rayon externe R,,;=300 AU (ligne avec des points). Le méme disque tronqué a R, =200
AU (ligne pointillée) et & Ry,; =100 AU (ligne pleine). HE, . /R,y est modifié et la densité
de surface est constante (masse de disque différente). A droite, dégénerescence de Ryt
dans la modélisation de la SED. Les deux modéles de SED sont pratiquement identiques
alors que les rayons du disques sont différentes, avec Ryt = 300 AU (trait plein) et Ryyi=
200 AU (modéle avec mémes paramétres, par exemple méme masse de disque, excepté
HTI?out /Rout)-

3.4.3.2 Contraintes apportées par R,;;.

Pour un disque évasé, le rayon externe R,,; permet de fixer la distance a laquelle
il faut calculer la quantité d’énergie interceptée par le disque et ré-émise en IR moyen
jusqu’en IR lointain.

Pour correctement tenir compte de Ry, il faut modifier le parametre HE, , / Rout- En
effet, augmenter R,,; sans modifier ce paramétre reviendrait a sous-estimer la hauteur
HY . (avec HY,,, o< 19, q>1) et donc & supposer que le disque intercepte moins d’énergie
a grande distance qu’on ne le suppose réellement. De plus, si la densité de surface est la
méme quelque soit la valeur de R,,, la masse du disque change avec le rayon externe
(car la masse du disque est un paramétre indirect calculée par intégration de la densité
de surface sur le disque).

Si on compare la SED (Fig 3.16) d’un objet entouré d’un disque évasé de 300 AU de

rayon avec celle du méme objet dont le disque est tronqué & 100 AU (ce qui implique
une modification de HE, /Ry et de la masse du disque en plus de Ryy:), elles sont
pratiquement identiques jusqu’a 17 pum (17 pm correspond a une distance de 100 AU
dans notre cas). Plus loin, I’étoile chauffe le disque évasé de 300 AU qui émet de fagon
significative autour de 100 pm.
Cependant, les modéles sont dégénérés : les SEDs sur la droite de la Fig 3.16 sont
pratiquement identiques alors que 'une d’elle représente un disque de rayon 300 AU
(trait plein) et 'autre un disque de 200 AU (trait pointillé). En plus du rayon externe,
seule la hauteur du disque au bord externe a été modifice (HY,,,/Rout=0.134 pour
R=300 AU, H? ,/R,u:=0.13 pour R=200 AU). C’est pourquoi il est trés intéressant
d’avoir le rayon externe minimal car ceci permet de lever une partie de la dégénérescence
dans la modélisation de la SED.
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Fia. 3.17 — Influence des paramétres libres du modéle sur la SED et ’extension spatiale
& 20.5 pum pour des paramétres de 1’étoile et de poussiéres donnés.
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HD135344 et CQTau ont des SEDs typiques de disques évasés (groupe I, Meeus
et al. (2001)). La loi de puissance de la hauteur de pression de tels disques a été calculée
en tenant compte de 1’équilibre hydrostatique (Chiang & Goldreich 1997). Pour tenir
compte d’'un maximum de physique méme dans le cas d’'un modéle paramétré, j’ai donc
décidé de ne pas modifier la valeur de q, égale & 9/7 dans ce cas.

TAB. 3.6 — Paramétres fixés pour chaque objets.

Object distance M, Tery R, Rin, g}}[l 3
(pc)  (Mo) (K) (Ro) (AU) (AU) (degré)
HD 135344 140 1.3 6750 2.1 0.24 200 45
HD 163296 100 2.5 10500 1.7  0.45 200 60
CQ Tau 100 1.7 7130 1.9 0.23 300 33

3.4.3.3 HD135344

J’ai utilisé, dans un premier temps, le programme qui calcule la structure de maniére
cohérente (Dullemond et al. 2001) puis j’ai ré-injecté cette structure dans le programme
RADMC. J’ai adopté pour cela, en premiéres estimations, les paramétres déterminés par
Dominik et al. (2003) lorqu’ils ont essayé de reproduire la SED de cet objet en IR (en
tenant compte de la distance de 84 pc qu’ils avaient utilisée”). Bien que le modéle tienne
compte de la boursouflure du rayon interne (voir section 3.4.2), le flux en IR proche est
fortement sous-estimé si on tient compte de I’équilibre hydrostatique (Dominik et al.
2003). Pour reproduire la SED en IR proche, il faut considérer un rayon interne dont la
hauteur est deux fois supérieure a celle prédite par I’équilibre hydrostatique (Fig. 3.18).
Il semble qu’il y ait plus de matiére au centre que prévu. Or, une facon d’augmenter la
densité dans les régions internes est de changer la pente de la densité de surface avec
un indice plus grand, soit p = 2 par exemple. Bien que ceci puisse reproduire 1’excés
dans le proche IR, la forme globale de la SED est modifiée : trop de flux en IR moyen
et pas assez en IR lointain (section 3.4.3.1). Dominik et al. (2003) ont reproduit la SED
avec un disque de 800 AU pour une distance de 84 pc, ce qui correspond & un disque de
1300 AU pour une distance de ’étoile de 140 pc. La valeur du rayon externe minimal de
200 AU que I’on obtient est compatible avec ce résultat. Cependant, ’Taugmentation du
rayon du disque jusqu’a 300 AU par exemple produit un excés dans I'IR lointain (entre
30 et 150 pm) qui ne peut reproduire les observations de HD135344 (voir a gauche de la
Fig 3.18). De plus, la distribution spatiale & 20.5 ym pour ce disque de 300 AU est trop
étendue par rapport aux observations faites par CAMIRAS de cet objet. Finalement,
la contrainte apportée sur la distribution spatiale a 20.5 ym de HD135344 a permis de
lever une partie de la dénégérescence liée 3 la modélisation de la SED puisque le rayon

"Récemment, la distance de HD135344 a été ré-évaluée 3 140442 pc au lieu de 84 pc (van Boekel
et al. 2005) et ceci doit étre tenu en compte lors des comparaisons avec les précédentes études.

63 Disques protoplanétaires en IR moyen



Exploitation des données CAMIRAS

déduit, au préalable, uniquement de la modélisation de la SED est incompatible avec
les observations de CAMIRAS. Finalement, la SED de la structure paramétrée finale,
qui est moins évasée a l'extérieur que ne le prévoit ’équilibre hydrostatique (Fig 3.18),
est capable de reproduire les flux en IR lointain (F, ~ 30 Jy). Les images faites par
CAMIRAS n’ont fait que renforcer I'idée que HD135344 posséde un disque évasé de
grand rayon (> 200 AU).

0. T T T 100[ T

0.5+

0.2]

0.1

Fi1a. 3.18 — A gauche, la hauteur de pression (trait plein) et de surface (trait pointillé)
pour la structure calculée a l'aide de I’équilibre hydrostatique (trait bleu) et pour le
modeéle paramétrisé qui reproduit au mieux les données de HD135344 (trait noir). A
droite, comparaison de la SED mesurée par ISO (SWS) avec celle construite & partir du
modeéle dont la structure est calculée par ’équilibre hydrostatique (trait pointillé) et de
celle construite & partir du modéle paramétré qui marche le mieux (trait plein).

3.4.3.4 CQTau

L’image a 20.5 ym montre un disque trés étendu jusqu’a des distances de 300 AU,
ce qui fait penser & un disque évasé comme le supposait déja la SED. La position du
bord interne prise dans le modeéle (0.23 AU) est la méme que celle mesurée par Eisner
et al. (2004) & 2.2 pum, compatible avec la distance a ’étoile ou les grains de silicate
s’évaporent. Contrairement aux études faites précédemment qui ne reproduisaient que
la SED, il faut tenir compte de ’extension spatiale mesurée et de I'inclinaison du disque.
En effet, Chiang et al. (2001) ont modélisé la SED a ’aide d’un disque incliné de taille
180 AU, alors que dans cette étude, on a une contrainte sur le rayon externe minimum
du disque (Roy: > 300 AU). Ne pouvant modifier ¢ (section 3.4.3.1), il est nécessaire
d’avoir une hauteur de pression suffisamment grande & 300 AU pour reproduire la pente
du spectre de CQTau entre 10 et 20 ym. En effet, on a vu (section 3.4.3.1) que ce para-
meétre modifiait le flux émis dans les régions externes (A > 8 um) puisqu'il caractérise
I’évasement du disque. Pour reproduire le flux a 20.5 um, il faut que HY,,,/Rout Soit
supérieur & 0.1 pour Ry,;=300 AU. Il faut alors modifier les autres paramétres pour
reproduire la SED dans les autres longueurs d’ondes tout comme 1’extension & 20.5 ym.
Plus on augmente HY, ,, /Rout, plus le profil spatial est piqué. Ainsi, pour que l’extension
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du modéle soit en accord avec celle mesurée, il a fallu augmenter le rayon externe du
disque jusqu’a 450 AU. Avec cet évasement et ce rayon externe fixés, il a fallu diviser
par 10 la masse du disque trouvé par Chiang et al. (2001) pour reproduire I'IR lointain.
Il est & noter que la masse du disque dans notre modéle représente la masse des petits
grains en surface du disque, ce qui n’est pas en contradiction avec Chiang et al. (2001)
qui avaient considéré un disque massif de gros grains pour reproduire la SED de CQTau
a plus grandes longueurs d’onde.

Cependant, il semble difficile de reproduire avec un modéle de disque évasé de grands
rayons (> 300 AU) un flux a 100 pum comparable & celui & 20 pum comme le suppose
les données photométriques de CQTau (Fig 3.19). En effet, la forte pente entre 10 et 30
pm dans la SED de CQTau suppose un disque de grand rayons trés évasé qui devrait
donc emettre de maniére significative & 100 pm.

3.4.3.5 HD163296

HD163296 a été classé en tant qu’objet du groupe II par Meeus et al. (2001) car
sa SED est relativement constante en IR. Son disque est donc supposé "plat" et son
émission en IR moyen faiblement étendue (section 3.4.3.1).

N’ayant pas de contrainte sur le rayon externe du disque, Dominik et al. (2003)
avaient modélisé cet objet en utilisant un disque évasé qu’ils avaient dd couper & 50
AU pour rendre compte de la SED plutét plate en IR lointain. L’observation de cet
objet avec CAMIRAS permet cependant, et contre toute attente, de détecter un disque
jusqu’a 200 AU environ. Ceci montre clairement que ’hypothése de 50 AU était fausse,
et que les paramétres du modéle étaient alors incorrects.

La quantité d’énergie interceptée par le disque dans ce modéle est semblable & celle
calculée par les études précédentes (HY,,,/Rou: semblable, voir Tab 3.7) mais a des
rayons différents. Ceci améne une forte contrainte en ce qui concerne la valeur de g,
la loi de puissance de la hauteur de pression. Il y a un compromis & trouver dans la
modélisation entre la distribution spectrale d’énergie et la distribution spatiale & 20.5
pm. En effet, la SED de HD163296 fait état d'un disque qui intercepte peu d’énergie &
grandes distances (disque peu évasé donc q < 9/7) alors que les images de CAMIRAS
montrent un disque encore chaud en IR moyen jusqu’a 200 AU (q > 0). Les images de
CAMIRAS apportent ici une forte contrainte sur la géométrie du disque de HD163296.

Dans un premier temps, la position et la boursouflure du rayon interne ont été
calculées de maniére cohérente grace & I’équilibre hydrostatique. Puis, la pente g et la
hauteur de pression Hl‘j“t ont été modifiées pour modéliser un disque trés peu évasé dont
I’émission peut reproduire les observations faites par CAMIRAS (Fig 3.19).

HD163296 est probablement & un 4ge intermédiaire entre groupe I et groupe II. Bien
que sa luminosité soit 5 fois supérieure a celle de HD135344 (pour les mémes distances a
la Terre), les disques ont des brillances de surface similaires. Cela montre que le disque
s’est probablement vidé des grains de poussiéres. La sédimentation de la poussiére tend &
aplatir le disque. Par effet de gravité de I’étoile centrale, les grains peuvent dériver vers le
plan médian du disque. Comme le rayonnement stellaire est absorbé presque entiérement
par la poussiére, la photosphére (surface) du disque a tendance a s’aplatir tandis que la
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sédimentation se produit. Dullemond & Dominik (2004a), en tenant compte de cet effet,
ont montré que la hauteur du disque diminuait d’abord aux petits rayons pour ensuite se
propager aux plus grands rayons jusqu’a ce que ’équilibre soit atteint (aprés 1 million
d’années). De plus, la sédimentation induit de la ségrégation au sein des grains : les
gros grains sédimentent en moins d’un million d’années tandis que les plus petits grains
(0.01-0.001 um) peuvent subsister a la surface du disque jusqu’a 10 millions d’années.
HD163296, avec un age de 7+5 millions d’années (van Boekel et al. 2005), pourrait étre
un objet de transition oil la sédimentation des gros grains est presque finie, mais ol les
petits grains en surface sont encore présents et observables.

TAB. 3.7 — Propriétés stellaires et paramétres du modéle. Les paramétres stellaires de
CQ Tau viennent de Chiang et al. (2001). Pour HD 135344 and HD 163296, les pa-
ramétres sont extraits de Meeus et al. (2001) et van Boekel et al. (2005). H."/Rq,
caractérise le bord interne boursouflé. ¢ désigne la loi de puissance de la hauteur de sur-
face du disque et p celle de la densité de surface. H;’,”t /Rowt spécifie 'angle d’évasement
du disque. La derniére colonne donne le flux & 20.5 pum calculé dans les images simulées.

Object distance M, T.;s R. Rin H)'/Rin Row H3"/Roww P q i F(20.5 pm)
(pe) WMo) (K) (Ro) (AU) (AU) (degrés)  (Jy)

HD 135344 84 1.3 6750 2.1 0.24 0.065 800 0.21 08 9/7 60 -

(DDN03)

HD 135344 140 1.3 6750 2.1 0.24 0.065 200 0.12 0.8 9/7. 45 5.7

(cette étude)

HD 163296 122 2.5 10500 1.7 045 0.033 50 0.07 02 9/7 65 -

(DDN03)

HD 163296 100 2.5 10500 1.7 0.45 0.033 200 0.05 1. 1.07 60 16.6

(cette étude)

CQ Tau 100 1.7 7130 1.3 0.23 0.0002 180 0.13 1.5 9/7 - -

(Chiang2001)

CQ Tau 100 1.7 7130 1.9 0.23 0.018 450 0.13 0.3 9/7. 33 20

(cette étude)

“Taille de disque & comparer en tenant compte de la nouvelle mesure de la distance.

3.5 Limites du modéle

3.5.1 Gaz physique

Le gaz est une composante importante du disque. En effet, il domine la masse des
disques protoplanétaires, impose la structure et modifie la dynamique des grains dans
ces disques. Il est important de savoir en combien de temps le gaz se dissipe dans un
tel systéme pour comparer au temps de formation des planétes géantes (Hubickyj et al.
2004). Le modéle précédent fait I'hypothése que la température du gaz est toujours
égale a la température locale des poussiéres dans le disque. Bien que ceci soit le cas
pour la poussiére a l'intérieur de disque optiquement épais, il semble qu’a la surface
des disques cette hypothése ne soit plus valide. En effet, & la surface, la densité est si
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faible que le gaz se découple de la poussiére. Le gaz va avoir sa propre température
qui est fixée par 1'équilibre entre les processus de chauffage et de refroidissement. Ces
processus dépendent fortement de l’abondance des espéces atomiques et moléculaires,
qui dépendent elles-mémes de la température. Ainsi, il faut étudier température, densité,
chimie, et transfert radiatif du gaz comme une seule entité et ceci complique beaucoup
les modéles. Ce n’est que trés récemment que des modéles ont pris en compte ces effets.
Il existe des modéles qui résolvent la température/chimie du gaz pour une structure en
densité donnée (Jonkheid et al. 2004; Kamp & Dullemond 2004) tandis que d’autres
incluent la densité du gaz dans le calcul pour avoir une structure thermo-chimique et
hydrostatique cohérente (Gorti & Hollenbach 2004; Nomura & Millar 2005). La physique
et chimie des couches de surface des disques protoplanétaires ressemblent a celles des
régions dominées par les photons (PDR, (Tielens & Hollenbach 1985; Yamashita 1993)).
Dans ces objets, la température du gaz dépasse généralement celle des poussiéres. Mais
le couplage gaz-poussiére prend rapidement le pas sur 1’équilibre entre chauffage et
refroidissement du gaz alors qu’on pénétre plus profondément dans le disque. Ainsi,
la température du gaz se confond avec celle de la poussiére en profondeur. La couche
supérieure de surface contient principalement des atomes et des ions puisque le fort
rayonnement UV issu de I’étoile dissocie de maniére efficace toutes les molécules (Aikawa
et al. 2002). La photo-chimie découle du rayonnement UV de 1’étoile et/ou pour les
étoiles proches de type spectral O/B de ’éclairement externe. Une des hypothéses les
plus controversées de ce modéle est le champ de rayonnement UV et X qui peut-étre
divisé en 3 domaines : 'UV lointain (FUV, 6-13.6 €V), I'UV extréme (EUV, 13.6-100 €V)
et le domaine X (> 100eV). Dans la littérature, 'UV lointain est caractérisé par le seul
paramétre Go qui décrit Uintensité intégrée entre 912 et 2000 A normalisée a la valeur
du champ de rayonnement typique interstellaire (Habing 1968). Cependant, plusieurs
travaux ont montré 'importance d’un modéle plus détaillé du champ de rayonnement
pour le calcul de la chimie et de ’équilibre chauffage/refroidissement du gaz (Spaans
et al. 1994; Kamp & Bertoldi 2000; Bergin et al. 2003; Nomura & Millar 2005). Par
exemple, dans les étoiles T Tauri, le champ de rayonnement est dominé par une forte
émission Lyc, qui peut alors affecter le taux de dissociation des molécules par les photons
Lya. Le rayonnement FUV permet un chauffage photoélectrique du gaz dans les couches
de surface du disque directement éclairées. Le photon FUV est absorbé par un grain
de poussiére qui libére alors un électron énergétique qui chauffe le gaz. L’efficacité de
ce processus et donc la température du gaz dépend sensiblement de la charge, taille et
composition des grains de poussiére (silicate, graphite, glace...).
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fonction du rayon en seconde d’arc pour les observations (trait plein) et pour le modéle
(trait pointillé). L'image du modéle a été convolué avec la PSF de la nuit correspondante.
A droite, SED modélisée (trait pointillé) comparée aux observations ISO (trait plein)

et photométriques (Doucet et al. 2006).
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3.5.2 Boursouflure du rayon interne

Dans le modéle, le bord interne est matérialisé sous forme d’un mur vertical avec
une certaine épaisseur radiale donné par £. Je me suis intéressée a 'influence de ce
paramétre sur la SED.

En faisant varier £ tout en laissant la hauteur de pression du rayon interne H, g,
fixée, la SED globale est peu modifiée. Finalement c’est la hauteur qui compte, c’est elle
qui détermine la zone d’ombre et c’est donc ce paramétre qui va influencer la géométrie
du disque et son émission en IR moyen.

Le modéle fait I’hypothése que le rayon interne est un mur vertical dont la hauteur
de surface est donnée par le chauffage par diffusion radiale derriére ce mur. Une telle
modélisation ne peut reproduire I’émission de ce bord interne pour les objets vus de face
étant donné que la projection de la surface d’émission sur la ligne de visée est nulle, et
pour les objets vus par la tranche oul le bord interne cache sa propre émission. Ceci est
clairement en désaccord avec les observations qui montrent que toutes les étoiles Herbig
Ae avec des disques, quelque soit leur inclinaison, ont des excés en proche IR similaires
(Natta et al. 2001; Dominik et al. 2003).

100 I

xi=1.6 Hp/rin=0.033 ___ i
xi=1.2 Hp/rin=0.033 — — — -

xi=2, Hp/rin=0.033 — — —

1 | |

1 10 100
A [um]

FiG. 3.20 — Effet sur la SED du paramétre &.

L’hypothése de la structure verticale du bord interne n’est pas physique. Plusieurs
effets peuvent courber le bord interne : parmi eux, on peut citer la pression de radiation
sur les grains de poussiéres, ou les instabilités dynamiques dues aux effets d’ombre. Isella
& Natta (2005) ont étudié le fait que la température d’évaporation varie avec la densité
du gaz et ceci a tendance a courber le mur. Essayons de relier température d’évaporation
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et densité de gaz. Physiquement, on peut comprendre ce phénomeéne si on considére que
I’évaporation d’un grain est le procédé par lequel on atteint 1’équilibre entre la pression
du gaz et la tension de surface du grain. Plus la densité du gaz est importante, plus la
tension de surface doit étre grande pour compenser, d’ou la température d’évaporation
élevée. Ceci tient en deux formules :

p(r,z) = po(r)exp(—2*/2h?)
(3.20)
Tevap = G-/ﬂ (T, Zevap)

avec G=2000 et y=1.95.10"2. Plus z augmente, plus p diminue et donc Tepap diminue.
Ainsi, plus on s’éloigne du plan médian du disque, plus I’évaporation se produit & grand
rayon. La température décroit le long du bord de 1400 K pour une densité de 10~® g.cm?
41200 K pour 10~ g.cm?. La surface d’émission du bord interne est alors courbée dans
la direction verticale (Fig. 3.21).
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FiGg. 3.21 — Figure extraite de Isella & Natta (2005). Hauteur de surface (rs=1) du
bord interne pour différentes valeurs de e (opacité de grains). Les calculs ont été faits
pour une étoile avec T,=10000K, M,=2.5 M, L,= 47 L. Chaque courbe se termine
quand le milieu devient optiquement mince.
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3.6 Conclusion

Il est nécessaire d’observer en imagerie les disques autour d’étoiles HAe si on veut
pouvoir contraindre les modéles et comprendre I’évolution de la matiére circumstellaire.
Dans cette optique, nous avons entrepris I’étude en IR moyen d’étoiles Herbig Ae, étoiles
de masse intermédiaire entourées d’'un disque. Le moyen IR permet de tracer la surface
du disque et donc sa géométrie. A 1’aide d’observations & 20.5 um au CFHT avec CA-
MIRAS, j’ai mis en évidence la présence de disque en IR moyen autour de 3 objets
(HD135344, CQTau, et HD163296). Ceci représente 42 % de 1’échantillon. Comme on
le pensait déja, ceci confirme que la structure de disque autour des étoiles est assez ré-
pandu. Les images apportent des indications sur deux paramétres importants du disque :
I’inclinaison et le rayon externe & 20.5 um. Le rayon externe est quelque peu différent de
celui obtenu par les modéles reproduisant seulement la SED. A 1’aide d’un modéle plus
sophistiqué, j’ai pu reproduire & la fois la SED et la distribution spatiale de la poussiére
4 20 pm. HD135344 et CQTAU ont des disques trés évasés contrairement & HD163296
qui posséde un disque tres peu évasé. Dans cette étude, j’ai montré la nécessité d’obser-
ver ces disques en imagerie pour contraindre les paramétres physiques comme le rayon
externe du disque qui sont utiles pour lever une partie de la dégénerescence dans la
modélisation de la SED.

Peu de disques ont été observés & ces longueurs d’ondes. Il est donc difficile de faire une
étude statistique sur ’extension spatiale autour des étoiles HAe. Mais avec 'avance-
ment des moyens d’observations, comme VISIR sur le VLT ou encore ALMA, JWST et
ELT, c’est 'amorce de la haute résolution spatiale qui va permettre a ce domaine de se
développer. Il va étre possible de faire des études plus quantitatives et d’avoir accés a la
mesure de la densité de surface de ces disques, essentielle pour les modéles de formation
planétaire.

Il faut cependant élargir notre domaine d’étude en observant ces objets & 10 pum éga-
lement, dans les bandes PAH (voir section 5.1). En effet, les PAHs sont excités par le
rayonnement UV de I’étoile sur de grandes distances pour des disques évasés et ils se
désexcitent trés rapidement en émettant a travers des bandes dans I'IR moyen (Leger &
Puget 1984; Allamandola et al. 1989). Leur émission décroit beaucoup moins vite que
Pémission thermique des gros grains (0.01-0.1 microns). Ainsi, les PAHs sont capables
de tracer la géométrie du disque sur de grandes distances dans le cas de disques évasés
et c’est une nouvelle ére qui commence avec ’arrivée des grands télescopes.
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Exploitation des données VISIR
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4.1 VISIR (VLT Imager and Spectrometer for mid Infra-
Red).

Dans le cadre du programme d’instrumentation du VLT, ’ESO a lancé en 1992 un
appel d’offre auprés des laboratoires d’astronomie des pays membres, en vue de la pré-
étude d’un instrument dans 'infrarouge thermique (longueur d’onde d’observations : 10 -
20 microns). Le STC (Scientific and Technical Committee) de 'ESO, réuni le 10 février
1995, a approuvé l'instrument VISIR et a confié la suite du projet & un consortium
franco-hollandais (Dapnia/Astron) dirigé par le CEA/DSM/Dapnia/SAp.

L’instrument VISIR a délivré ses premiéres images le 30 avril 2004. Cette caméra-
spectrométre est installée au foyer cassegrain du télescope Mélipal, la troisiéme unité
du VLT, sur le site de Paranal au Chili.

Le cahier des charges de VISIR est de produire des images limitées par la diffraction
en cas de bon seeing, et de faire des spectres avec une résolution spectrale allant de 150
4 35000, dans deux bandes atmosphériques :

— la bande N, entre 8 et 13 um.

— la bande Q, entre 17 et 24 um.
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Ces longueurs d’ondes du spectre électromagnétique permettent d’obtenir des infor-
mations sur les principales composantes visibles de l'univers telles que la poussiére
chaude et le gaz. La poussiére est caractérisée principalement par 1’émission thermique
(& l’équilibre ou non) de particules sub-microniques ou microniques composées de si-
licate, carbone, oxyde d’aluminium, ou méme de larges molécules de PAHs. La phase
gazeuse est aussi une composante essentielle de 1’émission dans I'IR moyen & travers un
grand nombre de raies ioniques et atomiques comme NE IT (12.8 um), ou de bandes mo-
léculaires comme les raies rotationnelles de Hy (8.02, 9.66, 12.27, 17.03 um). La limite
de diffraction du VLT & 10 microns est 0.3 seconde d’arc; aussi les échelles retenues
sont elles étagées entre 0.075 et 0.2 seconde d’arc par pixel, pour permettre soit un bon
échantillonage de la tache de diffraction, au détriment du champ total, soit de couvrir
un champ étendu.

L’instrument est enfermé dans un cryostat. Pour supprimer le fond thermique ins-
trumental, il faut refroidir toute l'optique & une température inférieure & 30 K. Les
détecteurs sont des matrices de détecteurs en silicium dopés en arsenic, fabriqués aux
Etats-Unis par Boeing. Ils fonctionnent 3 des températures typiques de 5 & 10 K. Le
refroidissement est assuré par des cryogénérateurs a cycle fermé. Or, VISIR est destiné
au foyer Cassegrain du VLT. Sur ce type de télescope, I'image du ciel tourne autour de
I’axe optique. Il faut compenser cette rotation en faisant tourner l'instrument de fagon
synchrone. C’est le role des rotateurs qui supportent les instruments. L’instrument si-
tué au foyer Cassegrain doit donc pouvoir fonctionner dans n’importe quelle orientation.
Les différentes configurations des deux instruments sont établies par 'intermédiaire de
10 roues entrainées en rotation par des actionneurs cryogéniques novateurs, compacts,
robustes, et permettant une répétabilité en position de 5 secondes d’arc.

4.1.1 Sensibilité

La sensibilité de VISIR est limitée par le bruit de photons du fond di a ’atmo-
sphére et & I’émission du télescope. VISIR ne peut rivaliser avec Spitzer du point de
vue sensibilité en imagerie (Spitzer est en moyenne 300 fois meilleur en sensibilité) et en
spectroscopie (VISIR est en moyenne 150 fois moins sensible) mais gagne en résolution
spatiale avec son miroir de 8 m de diameétre par rapport a Spitzer (85 cm). En haute ré-
solution (R = 30000), en plus de la résolution spatiale, le fait de pouvoir séparer les raies
atmosphériques fait gagner & I'instrument énormément en sensibilité. Il existe seulement
deux autres instruments capables d’offrir ce type de résolution, MICHELLE et TEXES
(fev 2006), installés sur le télescope GEMINI Nord. Depuis juin 2004, les sensibilités
de VISIR ont été mesurées réguliérement grice & un programme systématique d’ob-
servation d’étoiles standards. Les figure 4.1 et figure 4.2 montrent une compilation des
mesures en imagerie et en spectroscopie. Comme on le voit sur ces figures (voir Fig. 4.2),
les sensibilités mesurées sont en accord avec celles prédites avec un modéle numérique.
Cependant, 1’étude des sensibilités pendant les six premiers mois montrent que celles-ci
dépendent sensiblement des conditions météorologiques. La bande Q est sensible a la
quantité de vapeur d’eau présente dans I’atmosphére et celle-ci varie beaucoup de mois
& mois et méme de nuit & nuit.
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Poids total 1600 kg
Dimension diamétre 1.2 m, hauteur :1 m
Domaine spectral 8-13 um (bande N) et
17-24 pm (bande Q)
Détecteurs Boeing 256x256
Pixels 0.075", 0.127", 0.2 "
Champ de vue 19"x19", 32"x32" , 51"x51"
Résolution spectrale de 150 & 25000
Température de fonctionnement | entre 5K et 7K pour les détecteurs
entre 15K et 20K pour le cryostat

TaB. 4.1 — VISIR en quelques chiffres
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Fig. 4.1 - Exemples de sensibilités mesurées au cours des 6 premiers mois de
VISIR en bande N (gauche) et bande Q (droite) extraite des données ESO
(http ://ww.eso.org/instruments/visir /inst). La sensibilité pour chaque étoile standard
est estimée en faisant de la photométrie d’ouverture, i.e. en déterminant le rayon pour
lequel le signal sur bruit est maximal. Le signal de 1’étoile est intégré avec ce rayon
optimal et une erreur correspondante est calculée. Finalement, & ’aide du catalogue de
Cohen ou se trouvent les flux calibrés des étoiles et des temps d’exposition des obser-
vations, on calcule la sensibilté.

4.1.2 Techniques d’observation
4.1.2.1 Télescope

On utilise en IR moyen la technique de chopping/nodding pour s’affranchir de I’émis-
sion de l’atmosphére et de celle du télescope (section 2.3.2.2). L’amplitude de chopping
maximale du VLT est de 30 secondes d’arc et la fréquence maximale de 5 Hz. On utili-
sera en moyenne pour nos observations 10 & 15 secondes d’arc de chopping et 0.25 Hz de
frequence (Contrainte ESO qui garantit une bonne qualité d’'image a cette fréquence).
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FiG. 4.2 — Exemples de sensibilités mesurées en spectroscopie sur les 6 premiers mois de
VISIR (figure extraite de la base de données ESO). La figure de gauche montre la basse
résolution pour 4 longueurs d’ondes centrales différentes dans la bande N. La figure de
droite montre les sensibilités mesurées dans le mode ’'long-slit’ & 12.8 pm.

La période de nodding est typiquement de 30 secondes.

4.1.2.2 Les modes d’observation de VISIR

Il existe deux modes principaux pour les observations VISIR (voir Fig. 4.3).

— mode small source ou perpendiculaire : La figure. 2.4 montre les résultats d’ob-
servation avec cette technique. Les directions de chopping et nodding sont per-
pendiculaires. On utilise typiquement 10 secondes d’arc d’amplitude nord/sud en
chopping et 10 secondes d’arc d’amplitude est/ouest en nodding. La source appa-
rait ainsi aux quatre coins d'un carré dans 'image.

Soit S/B le signal sur bruit d’une source. Exprimons le rapport signal sur bruit
de l’objet en mode small source en fonction de S/B. La source de photons étant
aléatoire, le bruit associé est poissonnien et vaut \/(n) ol n est le nombre de
photons. Pour 4 sources sur le détecteur, il y 4 signaux et 4 bruits :
S 45 45 S

(E)smullsource - @ - ﬁ =2 N (41)
Le rapport signal sur bruit d’un objet observé en mode small source est deux fois
supérieur & celui du méme objet pris en mode normal (1 source dans l'image).

— mode classique ou paralléle : dans ce mode, les directions de chopping et nodding
sont paralléles et 'amplitude de chopping est la méme que celle du nodding. La
source apparait 3 fois dans 'image : 2 fois négatives et 1 fois positive, superposi-
tion de 2 positions de nodding. Ce mode est trés adapté aux sources faibles pour
lesquelles une grande résolution angulaire n’est pas nécessaire. En effet, la super-
position des 2 sources positives dépend de la précision du télescope. Le rapport
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Mode classigue

x x
X

x

Nodding A Nodding B Nodding A-B

Mode ‘smallsource’

X x|k

*

Nodding A Nodding B Nodding A-B

F1G. 4.3 — Mode d’observation de VISIR en mode classique ou paralléle (panneau du
haut) et mode ’small-source’ ou perpendiculaire (panneau du bas).

signal sur bruit du mode classique est meilleur que celui du mode small source.
En effet, il y 4 sources pour 3 bruits dans ce cas, puisque qu’il y a une double

source positive.
S 45 4 S S

(Wawssic = 5y = AN~ 2N (42)
Le rapport signal sur bruit d’un objet en mode classique est multiplié par un
facteur ~ 2.3 par rapport a celui d’une source seule.
Ce mode est utilisé pour la spectroscopie (voir Fig. 4.4) ou les deux bandes posi-
tives sont superposées au centre, la résolution spatiale étant moins contraignante
pour ces observations.

4.1.3 Temps garanti VISIR

Etant maitre d’oeuvre de l'instrument, le CEA a obtenu 40 nuits d’observation sur
3 ans, dont 20 nuits ont été attribuées a 'imagerie et la spectroscopie des disques pro-
toplanétaires dans les HAe/Be et des disques de débris. Les nuits de temps garanti ont
été programmeées dés novembre 2004. J’ai participé & 1’élaboration de la liste des sources
de temps garanti en ce qui concerne I’étude des disques autour d’étoiles.
Le principal travail de cette thése a consisté en une compréhension de l’instrument
et des données (déplacement a Paranal pour observations) et puis au traitement des
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FiG. 4.4 — Exemple de données de VISIR en spectroscopie : on est en mode classique
ol les 2 bandes positives sont superposées au centre.

données proprement dit. J’ai participé aux phases de commisionning en juillet et aotit
2004. Représentant le consortium (P.O Lagage, E. Pantin, D. Dubreuil), nous étions
alors chargés d’observer avec VISIR et de comprendre les comportements de I'instru-
ment sur le télescope. Nous avons amélioré, et continué a élaborer le programme de
traitement des données (pipeline) des modes standards de VISIR. J’ai enfin appris a
utiliser I'infrastructure du télescope de I’'UT3 ou est installé 'instrument.
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4.1.4 Observations IR avec VISIR

Comme nous ’avons vu précédemment, les poussiéres sont chauffées de fagon ther-
mique et ré-émettent principalement en IR. Ainsi, les observations en IR apportent une
meilleure connaissance des poussiéres, de leur composition chimique, leur distribution
en taille, leur distribution spatiale, mais aussi sur les sources de chaleur. Grace a I'IR,
il est également possible d’observer des sources enfouies dont le rayonnement visible est
complétement absorbé par les poussiéres (proto-étoiles) mais dont le rayonnement IR
peut sortir du nuage grace a la faible absorption & ces longueurs d’ondes.

Que trace-t-on dans l'univers grace au rayonnement IR ? Nous allons illustrer notre
réponse & cette question grice & des données VISIR prises lors des phases de commis-
sionning de l'instrument (Pantin et al. 2005b).

1. En premier lieu, ’émission IR refléte ’émission thermique des poussiéres dans
différents milieux :

— Les cométes sont formées d'un mélange de glace et de poussiéres. En s’ap-
prochant du Soleil, elles se subliment et leur queues libérent du gaz et de la
poussiére. Ces poussiéres sont chauffées a des températures allant de 150 & 1000
K par le rayonnement solaire et émettent alors entre 5 et 20 um, i.e. en IR
moyen (Fig 4.5).

— Les "gros" grains de silicate, de carbone amorphe, ou de graphite par exemple
(0.01gm <d< 3 mm) ont une distribution de taille MRN (Mathis et al. 1977)
qui suit une loi de puissance en -3.5. L’équilibre résulte d’'une équation thermo-
dynamique entre le flux ambiant (du aux étoiles en général) et le flux IR émis.
Ils peuvent atteindre des températures de 100 a 500 K suivant les conditions
dans lesquelles ils sont (orbite, luminosité de ’étoile centrale, composition chi-
mique). Ils ré-émettent un maximum d’énergie & des longueurs IR (Loi de Wien,
chapitre 1). En effet, un grain de poussiére chaud a des températures standards
(~ 300K) émet un maximum d’énergie autour de 10 pum. L’IR moyen (10 a
20 pm) est donc bien adapté pour 1’étude des grains orbitant autour d’étoiles,
typiquement dans la zone planétaire (1-50 AU), répartis spatialement sous la
forme d’un disque par exemple. Il est alors possible d’observer les traces laissées
par des planétes proches autour d’étoiles. La figure 4.6 illustre ceci avec des
images du disque de poussiéres autour de (-Pictoris observé sans coronographe
(contrairement au visible et I'IR proche), permettant d’étudier les régions in-
ternes de la structure.

— En planétologie, I'IR est un domaine privilégié : les planétes ont des tempéra-
tures telles que leur maximum d’émission thermique est dans I'IR. Dans le cas
des planétes gazeuses, différentes longueurs d’ondes autour de 10 um permettent
de sonder des couches d’atmosphére. Les anneaux de Saturne ont été observés
en mai 2004 avec VISIR, quand ’angle d’ouverture des anneaux était maximal.
Les images VISIR ont permis d’étudier I’émission thermique des particules et
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Fiac. 4.5 — C73P, une cométe observée avec VISIR en juin 2006.

de résoudre spatialement les anneaux avec une précision jamais atteinte dans
I'IR (voir Figure 4.7).

2. Les tres petites poussiéres (de l'ordre de la centaine d’Angstrém) du milieu inter-
stellaire peuvent aussi émettre dans I'IR de maniére non thermique :

Les trés petits grains (Very Small Grains : VSGs d’une taille inférieure 3 100 A
et en moyenne de 25 A) sont chauffés de facon impulsionnelle. Leur température
augmente subitement au moment de ’absorption d’un photon et diminue ex-
ponentiellement ensuite. Ils absorbent et ré-émettent un photon dans un temps
plus court que celui qui sépare ’absorption d’'un deuxiéme photon. Contraire-
ment aux PAHs (molécules de carbone décrits dans la suite), ce type de grains
ne montre pas de bande d’absorption/émission particuliéres. On pense que les
VSGs contribuent & la courbe d’extinction interstellaire en formant la bosse
autour de 2175 A.
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FiG. 4.6 — Le disque de [-Pictoris vu par VISIR & 12.8 et 18.7 um. L’assymétrie (le
coté sud-ouest plus brillant que le coté nord-est) est clairement observé. Comme le
montre cette figure, plus la longueur d’onde d’observation est grande, plus on voit de
la poussiére froide (les régions lointaines du disque). Cependant, la résolution spatiale
dans les régions centrales est moins bonne car celle-ci est limité par la diffraction qui
augmente avec la longueur d’onde. Figure extraite de Pantin et al. (2005b).

— Les PAHs (Polycyclic Aromatic Hydrocarbon) sont constitués d'un ensemble
de cycles aromatiques d’environ une centaine d’atomes. On leur attribue la re-
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F1G. 4.7 — Une image composite de Saturne sur la gauche (bleu=PAH filtre & 11.3 um,
rouge—=Q3 filtre & 19.5 um). La région ombragée sur la partie gauche correspond aux
particules de ’anneau avec des températures plus basses aprés s’étre refroidie en passant
dans 'ombre de Saturne. A droite, un zoom sur les anneaux de Saturne montrant les
anneaux AC, B, et A (de gauche a droite), la division de Cassini entre les anneaux B
et A.

montée linéaire dans I’'UV de la courbe d’extinction et les bandes a 3.3, 6.2,
7.7, 8.6 et 11.3 pm. Il sont également chauffés de maniére impulsionnelle : un
photon est absorbé par la structure électronique et son énergie est redistribuée
sur tous les modes de vibration. L’émission d’un photon correspond alors & I'un
des modes vibrationnels de la molécule. Comme pour les VSGs, le temps sé-
parant ’absorption de 1’émission est trés court devant le temps séparant deux
absorptions, le PAH peut alors atteindre de fagon transitoire une température
de 700 K. La quantité de photons ré-émise est proportionnelle & celle recue et
donc au flux ambiant. On a découvert ces derniéres années que certaines étoiles
HAeBe ont un environnement de poussiéres dans lequel la formation planétaire
est susceptible de se produire et dans lequel on observe la signature de tels PAHs
(Waelkens & Waters 1997; Waters et al. 1998). Une de ces étoiles (HD97048,
voir chapitre 5) a été observée en utilisant le filtre PAH de VISIR centré sur 11.3
pum en imagerie. Cette image montre une large extension (2-3 secondes d’arc)
déja suspectée lors des observations précédentes (van Boekel et al. 2004).

3. L’émission IR peut aussi traduire la présence de gaz plus ou moins froid :

— Le gaz est un traceur direct des conditions physiques du milieu quand on ob-
serve les raies atomiques d’émission. Celles les plus connues autour de 10 ym
sont le Néon II (NEII) & 12.8 um, I’Argon III (ArIII) & 8.992 pm et le soufre IV
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(SIV) & 10.485 pum. Sur la Figure 4.8, nous démontrons la possibilité d’étudier
I'émission spatiale de la raie [Nell] dans les régions centrales de la galaxie Sey-
fert 2 NGC1068. En effet, aprés soustraction du continuum interpolé a partir
d’images prises a travers différents filtres de référence autour de 12.8 pm, on
obtient une carte de I’émission pure de |[NelI| (image droite de la Figure 4.8).
On peut remarquer que I’émission est étendue et suit la Région & Raies Etroites
mais surtout qu’elle révéle la composante sud-est du cone ionisé, cachée par la
poussiére comme le prédit le modeéle unifié sur les AGN (Galliano et al. 2005).

NGC1068, [Nell] filter Jylarcsec’ : . [[}"('U]‘ VLT/VISIR

115.18

84.63
58.77
37.62
21.17

9.42

F1G. 4.8 — La galaxie Seyfert 2, NGC1068. L’image de gauche a été obtenue avec un filtre
a 12.8 pum contenant & la fois le continuum et ’émission de gaz. Le trait jaune marque
I’angle de position locale des isophotes, montrant la symétrie de I’émission IR du centre
vers les régions plus externes. L'image de droite représente ’émission atomique du Nell
gazeux, aprés soustraction du continuum. Figure extraite de Pantin et al. (2005b).
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— Les transitions de I’hydrogeéne moléculaire accessibles depuis le sol correspondent

aux niveaux d’énergie les plus bas des états rotationnels de la molécule. Ce po-
tentiel est démontré sur la Figure 4.9 ou on voit ’émission & 17.03 ym de la
barre d’Orion. Comme cela est montré sur cette figure, la structure de la vitesse
de ce nuage pourrait étre déduite d’une estimation de la longueur d’onde cen-
trale de 1’émission Hy. Ce type d’observation est difficile depuis le sol & cause de
la forte raie atmosphérique & 17.027 pum qui rend difficile ’observation & moins
d’utiliser une haute résolution spectrale. Ce mode d’observation offre donc un
grand potentiel pour la recherche de trace de gaz tiéde Ho dans les disques pro-
toplanétaires.
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Fic. 4.9 — La barre d’Orion observée avec VISIR en haute résolution & 17.03 pm.
L’image du haut montre un spectre a 2 dimensions (la direction de dispersion est hori-
zontale, la direction spatiale est verticale, nord en haut). Le graphique du bas montre
quelques spectres extraits pour différentes positions spatiales, illustrant le changement
de la longueur d’onde centrale avec la position spatiale. Figure extraite de Pantin et al.
(2005b).

4. Des particules chargées tournant dans un champ magnétique important générent
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de ’émission synchrotron'. Le spectre observé se comporte généralement comme
une loi de puissance (F, o v® avec 1 > a < 2) dans le domaine radio, avec
parfois une forte composante dans le moyen IR. C’est le cas du trou noir dans
Sagitarius A, le centre galactique (Fig 4.10). L’extinction trés élevée autour de
cet objet (A, proche de 30) font de Sagitarius A un objet impossible & observer
dans le visible et relativement difficile & détecter en proche IR (Genzel et al. 2003).

Jy forcsect?

3.38e+00

3.00e+04

2408 +00

1.00e+04a

F1G. 4.10 — Le centre galactique observé avec un filtre PAH1 8.6 um. Le but est de détec-
ter ’émission synchrotron du trou noir et de contraindre les modeéles d’émission. Figure
extraite de Pantin et al. (2005b).

4.1.5 Limite : la turbulence atmosphérique

La résolution des images prises avec CAMIRAS est limitée par la diffraction du té-
lescope et non pas par I’atmosphére (observations & 20 ym avec un miroir primaire de
3.6 metres).

Compte tenu du fait que la limite de diffraction augmente avec la longueur d’onde et
diminue avec la taille du miroir primaire (loi en A/D), la résolution spatiale (Fig 4.11)
des observations VISIR (& 10 pun avec un miroir primaire de 8 métres) n’est plus limitée
par la diffraction du télescope (environ 4 fois plus petite qu’avec CAMIRAS) mais par
la turbulence de ’atmospheére.

Les observations VISIR a 10 um sont ainsi sensibles aux mouvements de la source liés
a la turbulence a partir d’un seeing de 1 seconde d’arc.

La caractérisation précise de la turbulence atmosphérique et de ses effets sur les images
est un probléme complexe (Roddier 1981; Fried 1994). Pour en simplifier ’explication,

!(est le rayonnement d’électrons ultra-relativistes dans un champ magnétique. Le spectre suit une
loi de puissance qui différe de celle du rayonnement thermique
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F1a. 4.11 — Le seeing dans le visible & Paranal comparé & la limite de diffraction du
télescope. On voit pour un seeing de 0.5" dans le visible, on est limité par la diffraction
a 10 et 20 pm mais pas pour un seeing de 1" dans le visible ol c’est la turbulence qui
domine méme & 10 pm.

on peut considérer que ’atmosphére terrestre est en perpétuel mouvement & une mul-
titude d’échelles. Des grands mouvements de masses d’air a 1’échelle continentale, aux
micro-mouvements de minuscules bulles d’air, en passant par les couches poussées par
des vents de directions différentes suivant 1’altitude, tous contribuent & la turbulence
atmosphérique. Or ces masses d’air variées, en mouvement, ont des caractéristiques
optiques différentes, essentiellement dues a leur différentes températures (I'indice de ré-
fraction de ’air, et donc la vitesse de propagation de la lumiére en son sein, varient avec
la température). Ainsi, au travers de l’air, les images sont continuellement déformées de
maniére aléatoire. De jour, les effets de la turbulence sont le plus souvent peu visibles
a l'oeil nu car le pouvoir de résolution de ’oeil n’est pas trés grand et les masses d’air
que notre regard traverse ne sont en général pas assez importantes pour que 'effet de
la turbulence soit sensible. Deux cas bien connus illustrent cet effet : le premier lorsque
I’on regarde par dessus une étendue importante de goudron chauffé par le soleil en été,
les images sont déformées et dansantes. Le second, lorsque l'on regarde les étoiles, leur
scintillation est une conséquence de l’agitation de ’air au dessus de nous.

Les effets de la turbulence sont ainsi particuliérement génants pour ’astronome au
sol qui tente de former des images & partir d’un faisceau qui a traversé des kilomeétres
d’atmosphere. De plus, la perturbation due & la turbulence atmosphérique, déja sensible
pour les étoiles & l'oeil nu, va devenir de plus en plus problématique & mesure que
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Iinstrument va se perfectionner. Plus on tente d’augmenter le pouvoir de résolution
de l'instrument, plus la turbulence se montre comme une barriére difficile & franchir.
En pratique, au sol, contrairement & la situation prévalant dans ’espace, la résolution
des images brutes que l'ont peut obtenir au foyer d'un grand télescope pour A < 20
pm ne dépend pas de la taille du miroir mais de la turbulence et donc des conditions
d’observations (site, vents...). Dés lors, il nous faut caractériser la turbulence pour mieux
la comprendre.
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— Le front d’onde Le front d’onde est un concept important en optique. Imagi-

nons une source ponctuelle monochromatique qui émet des rayons lumineux se
propageant dans toutes les directions. L’onde lumineuse émise & un instant TO
forme a l'instant TO+dT une sphére de rayon augmenté de ¢ dT (c vitesse de la
lumiére), représentant le front d’onde. Deux sphéres correspondant & deux crétes
successives de l'onde sont séparées d’une longueur d’onde. Une source située a
I'infini produit donc une onde plane (une sphére de rayon tendant vers 'infini).
La traversée de zones non homogénes de ’atmosphére déforme le front d’onde a
I’entrée de la pupille du télescope.

Le seeing Le seeing indique la largeur a mi-hauteur (souvent abrégé par FWHM,
Full Width Half Maximum) de Iimage d’une source ponctuelle & une longueur
d’onde donnée, déformée par la turbulence. La largeur & mi-hauteur d’une image
est une valeur trés utilisée pour caractériser la finesse d’une image stellaire. En
effet, pour une image non parfaite, le diamétre d’un objet n’est pas défini préci-
sément puisque sa forme n’est pas une figure géométrique et peut avoir un halo
trés étendu. On utilise donc la largeur (moyenne radiale) considérée en coupant
I’objet & la moitié de son maximum. Cette valeur dépend bien sir du site et des
conditions atmosphériques.

C’est cette valeur liée a la turbulence, et non la taille du télescope qui fixe la
résolution d’un télescope classique dés qu’il dépasse quelques dizaines de centi-
métres pour les courtes longueurs d’onde. En effet, pour les sites astronomiques,
le seeing moyen est de I'ordre de 0.5 & 1 seconde d’arc dans le visible (0.5 pm)
et peut atteindre plusieurs secondes dans de mauvaises conditions. La largeur &
mi-hauteur d’'une tache d’Airy (figure de diffraction), a la méme longueur d’onde,
est pour un télescope de 8 m environ de 15 milliémes de seconde d’arc, soit trente
fois plus faible que le meilleur seeing. La turbulence est 1’une des raisons qui oblige
les astronomes & placer leurs observatoires en altitude, réduisant la masse d’air
entre le télescope et ’objet observé.

Connaissant les conséquences de la turbulence qui mettent a égalité un télescope
d’amateur de vingt centimeétres et un géant de huit métres, on pourrait s’étonner
de 'augmentation continue de la taille des instruments. Il y a plusieurs raisons a
cela : d’une part, en augmentant la taille d’un télescope, méme sans augmenter sa
résolution, on augmente la surface collectrice de photons et donc la sensibilité de
I’instrument, ce qui permet de découvrir des sources toujours plus faibles, toujours
plus lointaines. D’autre part, les effets dévastateurs de la turbulence sont inverse-
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ment proportionnels & la longueur d’onde, ce qui rend favorables les observations
en IR. Pour comprendre cet effet, il nous faut encore faire une petite digression vers
la caractérisation théorique de I’atmosphére et introduire le paramétre de Fried rg.

— Le parameétre de Fried ry ou longueur de cohérence
Un modéle trés étudié de I’atmosphére, et confirmé dans ses grandes lignes par plu-
sieurs études expérimentales dans le visible et I'IR proche, est celui de Kolmogorov
(Kolmogorov 1941a,b). Ce modéle consiste & représenter ’atmosphére comme une
structure semi-fractale de masses d’air d’échelles décroissantes depuis 1’échelle ex-
terne correspondant aux plus grands phénomeénes macroscopiques (couches d’air,
vents, perturbations météorologiques) et transmettant leur énergie cinétique d’une
échelle a ’autre par tourbillonnement jusqu’a la plus petite échelle ou I’énergie se
dissipe en chaleur par frottements visqueux. L’étude mathématique de ce modéle
permet de faire ressortir plusieurs paramétres caractérisant 1’état de la turbulence.

Pour une turbulence et une longueur d’onde d’observation données, ry est égal
au diamétre d’un télescope qui ne subirait pas la turbulence et dont la qualité
d’image est équivalente & celle d’un télescope infini qui lui la subirait. Le seeing
évoqué plus haut se rattache a rg par la relation seeing ~ TOL)\ ro est en quelque
sorte le diameétre du télescope "équivalent" aux effets de I’atmosphére. Dans I’hy-
potheése Kolmogorov, ro o« A%?. Un seeing moyen d’une seconde d’arc dans le
visible (0.5 pm) correspond & un 79 de 0.1 m et un seeing excellent de 0.3 seconde
d’arc correspond a un r( exceptionnel de 0.35 m. Or, un tel ry dans le visible équi-
vaut donc pour exactement la méme turbulence dans l'infrarouge (A = 4.75um
par exemple) & un ry quinze fois plus grand (de 1,5 & plus de 5 métres). Clest
pourquoi les observations faites en IR sont moins affectées par la turbulence et
justifient la construction de grands télescopes.

4.1.6 La résolution angulaire

En augmentant la taille des télescopes, il est possible d’observer des objets moins
lumineux, mais il est tout de méme important d’augmenter la résolution angulaire dans
le méme temps. Or, c’est réellement la turbulence qui limite la résolution des grands
télescopes pour les faibles longueurs d’onde. Quelles sont donc les méthodes actuelles
qui existent pour remédier & ce probléme? La maniére la plus simple de s’affranchir
de ’atmosphére est de placer le télescope au-dessus de I’atmosphére, dans ’espace. Le
télescope le plus connu & ’heure actuelle est le Télescope Spatial Hubble (HST) qui
fonctionne de 'ultraviolet jusqu’au proche IR (0.1-2.5 ym). En raison de son petit dia-
meétre, il est plus adapté aux domaines visible et ultraviolet (voir section 2.3.1). Pour
ce qui est des télescopes modernes au sol, il existe des techniques pour compenser la
dégradation de la qualité due & I’atmosphére, comme 'optique adaptative ou l'interfé-
rométrie des tavelures.
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En utilisant des séries d’images courte pose, on peut “geler” la turbulence. Il existe
des techniques variées, allant du simple re-centrage et addition ("shift and add") aux
techniques plus évoluées d’interférométrie des tavelures (“speckle imaging”) et de dé-
convolution qui permettent de reconstituer des images de qualité proche de la limite
de diffraction de l'instrument, lorsque le rapport signal sur bruit le permet. En effet,
il existe une différence fondamentale entre les images dites "courte pose" et les images
longues poses. Pour comprendre cette différence, nous devons nous replonger encore une
fois dans la caractérisation de la turbulence atmosphérique.
ro caractérise la turbulence de maniére spatiale, mais comment caractériser son évolu-
tion dans le temps ? On utilise pour ce faire le temps de cohérence, c’est le temps le plus
grand durant lequel, en premiére approximation, le front d’onde turbulent n’aura pas
évolué. Une expression dans un modéle de turbulence monocouche est tg = ro/v oi v est
la vitesse de déplacement de la couche (vitesse de vent, de l'ordre de 5 & 20 m/s), soit
des temps de cohérence dans le visible de I'ordre de 2.5 (rg = 5em, v = 20m.s~1) 4 70
millisecondes (rg = 15¢m, v = 5m.s~1). L’image monochromatique instantanée (temps
exposition < tg) d'une source ponctuelle n’est plus une tache d’Airy, mais un interféro-
gramme, dont les noeuds d’intensité sont appelés tavelures ou speckles en anglais (voir
Figure 4.12). Ces speckles ont la taille A/D (limite de diffraction du télescope) et sont
contenus dans une tache plus grosse, de taille & mi-hauteur A/rg. Cela prouve que I'image
courte pose contient encore une information & haute résolution sur la nature de I'objet
observé. A cette dispersion spatiale se combine en longue pose une variation temporelle
des interférogrammes due a 1’évolution de la turbulence. Sur une image longue pose
(somme de toutes ces images courte pose), les speckles se superposent et se brouillent
perdant ainsi définitivement la résoltuion théorique du télescope qu’ils contiennent. Ceci
dégrade la résolution de I'image résultante, la ramenant & une résolution de 1’ordre de
A/To, c’est-a-dire du seeing. On remarque que le temps de cohérence dépend de la lon-
gueur d’onde comme rq. Les fréquences d’acquisition doivent donc étre d’autant plus
élevées que 'on souhaite travailler & une longueur d’onde faible.

Longueur d’onde | SEEING 0.5" SEEING 1"
(nm) ro(m) | to(ms) | ro(m) | to(ms)
2 1.05 | 52-210 | 0.52 | 28-100
10 7.28 | 360-1450 | 3.64 | 200-700
20 16.7 | 835-3340 | 8.36 | 400-1600

TAB. 4.2 — Comparaison des longueur et temps de cohérence de ’atmosphére suivant
le seeing (en visible) et la longueur d’onde d’observation pour une vitesse entre 5 & 20
m/s dans le modele Kolmogorov.

— L’interférométrie des tavelures
Il existe une méthode intuitive pour s’affranchir des problémes liés & la turbu-

lence : il suffit d’observer un objet plus rapidement que 1’atmosphére
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Fi1G. 4.12 — Image caractéristique obtenue avec un télescope beaucoup plus grand que
la longueur de cohérence de 'atmosphére pour un temps de pose trés court. Chaque
tavelure est limitée par la diffraction, mais leur ensemble couvre une zone beaucoup
plus grande (le seeing), qui caractérise la turbulence de ’atmosphére. On peut noter la
présence d’une tavelure principale entourée de nombreuses tavelures secondaires.

ne varie. Le temps de pose individuel doit étre inférieur au temps de cohérence.
Pour un objet avec un flux moyen, il faut cependant obtenir un trés grand nombre
d’images de ce type (plusieurs centaines) pour avoir un rapport signal sur bruit
suffisant. Pour extraire le signal des images, il faut faire appel & la transformée
de Fourier des images individuelles. Le passage dans le plan conjugué est rendu
nécessaire par la présence dans les images individuelles de plusieurs tavelures (voir
Figure 4.12). Il y a environ (D/rg)? tavelures dans I'image, ol rg est la longueur
de cohérence de I’atmosphére et D diamétre du télescope. La transformée de Fou-
rier permet en effet de rassembler toutes ces tavelures en un seul point du plan
conjugué, a condition que leur nombre ne soit pas trop élevé. Cette méthode est
limitée par le seeing car 'image est constituée de tavelures non corrélées qui se
superposent dans une tache de taille équivalente au seeing. En raison des courts
temps de pose nécessaires, seuls les objets trés brillants peuvent étre observés
dans de bonnes conditions. Notons enfin I'existence d’une méthode dérivée de la
précédente, le "shift-and-add". La combinaison des images individuelles est cette
fois effectuée en les alignant de maniére a placer la tavelure principale (la plus
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brillante) au méme endroit sur le détecteur et en faire la somme. Cette technique
est toutefois moins efficace que la précédente puisque les tavelures secondaires ne
sont pas supprimées. Cette méthode étant trés simple, elle peut étre suffisante
dans certains programmes notamment en IR moyen ot le nombre de tavelures est
plus limité. En effet, le nombre de tavelure, (D/rg)?, est plus petit en IR moyen
qu’en IR proche car r( est plus grand (voir Tab 4.2).

— L’optique adaptative

Cette fois, 'idée est d’utiliser un miroir que 'on déforme pour compenser les
défauts introduits par la turbulence. L’intérét est qu’il est possible de poser beau-
coup plus longtemps (par rapport & U'interférométrie des tavelures), ce qui permet
d’observer des objets relativement faibles. La forme du miroir est corrigée toutes
les 10 ms environ par des centaines d’actuateurs. Le principal probléme de cette
méthode est qu’elle n’offre qu'une correction partielle (liée au nombre d’actua-
teurs) et donc une fraction non négligeable de la lumiére n’est pas corrigée et se
trouve dans un "halo" qui a la taille du seeing. La correction dépend des condi-
tions atmosphériques et de la longueur d’onde : elle est beaucoup plus efficace en
infrarouge qu’en visible ou seulement 5% de la lumiére est corrigée.

En résumé, il faut retenir que la turbulence affecte moins les observations en IR
moyen que dans le visible. En condition optimale d’observation (pour un seeing de 0.5
seconde d’arc dans le visible), c’est la diffraction qui détermine la résolution angulaire
de 'observation en IR moyen (10-20 pm). Mais ce domaine de longueur d’onde peut
étre dominé par la turbulence pour des télescopes trés grands (8 métres) avec un seeing
plus mauvais (1 seconde d’arc dans le visible).

4.2 Nouveau mode d’observation pour VISIR : BURST

La turbulence dégrade moins les observations en IR qu’en visible et pour un trés bon
site comme Paranal, c’est la diffraction qui limite la résolution angulaire des images.
En effet, les images & 10 pm sont limitées par la diffraction (voir Fig. 4.11) pour un
seeing de 0.5 seconde d’arc. Mais pour un seeing de 1 seconde d’arc, c’est la turbulence
(seeing) qui limite la résolution spatiale des observations sur un télescope de 8 m.

En réalité, pour un seeing de 0.8 seconde d’arc dans le visible (moyenne de ces derniéres
années & Paranal), on a un seeing de 0.4" dans 'infrarouge moyen si on se place dans
I’hypothése Kolmogorov ot celui-ci varie en A~1/®. Ceci induit pour I’observateur un
mouvement de la source d’environ 5 pixels sur le détecteur s’il utilise le plus petit
champ de VISIR (0.075" /pixel). Pour ne pas perdre la résolution angulaire, on a décidé
d’observer les sources avec des temps de pose trés courts (de 'ordre de 10-50 ms)
en stockant dans une position nodding N (~ 1000) images de durée élémentaire. Le
mouvement de la source sur les N images est corrigé en recentrant celles-ci les unes par
rapport aux autres. Le nodding a été effectué en bougeant le télescope d’environ 7 a 8
secondes d’arc dans la direction est/ouest. Ce mode, qu’on a appelé le mode BURST,
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génére une grande quantité de données (150 Mo par position nodding, soit 150 Mo par
fichier) qu’il a fallu gérer au moyen d'un programme que j’ai développé. J’ai écrit ce
code en C en utilisant CPL (Common Pipeline Library), la librairie standard utilisée
par 'ESO pour développer les programmes de traitement de données (pipeline) des
instruments du VLT.

Finalement, le BURST est devenu un mode nécessaire quand on s’est rendu compte
que de mauvaises conditions météorologiques affectaient trop la qualité d’image des
observations sur un télescope de 8 métres en IR moyen.

4.2.1 Description des données BURST

Cube nodding A Cube nodding B
j [ b ([
37 i} : 4 }
75 < 3\
b| >
bl ~
237 |/ 1 cycle
N > chopping >1 cycle
entier 275 —4 chopping
a| b entier
Exemple avec:
y, al(
|l
437 < L ) N= 1000
475 — % \ P= 200
b ~ N_cycles= 2
1 oycie b| NO(A)= 37
- 5 ey
637 —< > chqppmg ) ::I'(I:g;[l)elng NO(B)= 75
s AR > entier
a
al ¢
837 — < J
} 875 | — s
b n }
1000 1000

Fi1G. 4.13 — Description du format de données en mode BURST. N correspond au
nombre d’images dans une position nodding A ou B. P est le nombre d’images dans
une position chopping. N¢yqes st le nombre de cycle chopping entier dans une position
nodding. NO(A) et NO(B) sont les indices des images correspondant au début du cycle
chopping & lintérieur de la position nodding A et B respectivement. La source est
matérialisée par une étoile.

92 Disques protoplanétaires en IR moyen



Exploitation des données VISIR

Un fichier FITS en mode BURST correspond & une position nodding (position A
ou B). Il contient N images (N ~ 1000). Chaque image correspond & un temps de pose
éléementaire ¢ (de 'ordre de quelques dizaines de ms). Le chopper fonctionne pendant
que le télescope est dans une position nodding : le miroir secondaire oscille avec une
fréquence déterminée (F) pendant tout le temps de stockage des données. On appelle P
le nombre d’images dans une position chopping (position a ou b). P est déterminé gréce
a la fréquence de chopping F :

(1/F)
P= 571 (4.3)
Quand l’observation correspondant & une position nodding débute, elle n’est pas syn-
chronisée sur la fréquence du chopper et démarre aléatoirement dans le cycle chopping.
Il faut déterminer, pour chaque position de nodding, la position Ny de I'image débu-
tant le cycle chopping (voir Fig. 4.13). Le chopper bouge dans la direction nord/sud
(haut/bas dans les images VISIR). Le nodding se faisant dans la direction est/ouest,
chaque position nodding correspond & un coté de 'image (droite/gauche).
Une fois que I'on a déterminé la position Ny de I'image ol commence le premier cycle
chopping, on peut calculer N y.s, le nombre de cycles chopping pour une position de
nodding donné :

N - NO) (4.4)

2P
Comme il a été expliqué auparavant, un mauvais seeing déplace la source sur le détec-
teur. Ainsi, chaque image dans une position chopping et nodding précise, prise & un
instant donné, refléete les conditions atmosphériques a cet instant précis. L’image de la
source est donc unique. Chacune des sources bougeant indépendamment 1'une de I'autre
sur chaque image du cube du nodding, il faut en tenir compte en les recombinant.

Ncycles = E(

4.2.2 Algorithme de réduction des données BURST

1. Détermination de N0y et NOp : Il faut déterminer quand la source passe
pour la premiére fois de haut en bas (ou vice versa) pour chaque position de
nodding A et B. Ceci nécessite une détection automatique des sources qui sont
noyées dans le bruit. Ainsi, la soustraction des 2 noddings A-B élimine le bruit
au premier ordre et permet la détection des sources (voir Fig. 4.14). Dans les N
images du fichier A-B, il y a 2 sources, une positive et une négative, qui bouge de
haut en bas (cycle chopping). En détectant le changement de position des sources,
on détermine alors les positions NO4 et NOp, c’est-a-dire les indices des images
correspondant au début du cycle chopping.

On peut alors calculer le nombre de cycles chopping maximal, en commun dans
les deux fichiers nodding (si la période P est inférieure N/2) :

N — N0y N — NOg
éZgﬁs:E( 2P )ZE( 2P ) (4.5)
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FiG. 4.14 — Détermination de NO4 et NOp

2. Construction du cube choppé/noddé : Une fois que N0y et NOp sont dé-
terminés, il faut effectuer la correction de chopping qui consiste & soustraire les
images en position ¢ du chopping aux images en position b. On obtient alors un
cube choppé de Ngyees * P images (voir Fig. 4.15) pour chaque nodding A et B.

Il faut soustraire ensuite les deux cubes (A-B), correspondant aux deux positions
de nodding, pour avoir un cube choppé et noddé avec 4 sources sur chaque image
(2 positives et 2 négatives).
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F1G. 4.15 — Construction du cube choppé/noddé.

3. 'Destriping’ : Le détecteur montre des artéfacts quand les sources sont plus
brillantes (de 2%) que le fond ou quand il y a des pixels chauds. Le détecteur
semble alors garder en mémoire ces mauvais pixels et une raie brillante se répéte
toutes les 16 lignes (voir Fig 4.16). Il faut corriger ces effets sur chaque image du
cube choppé/noddé car ils s’ajoutent et détruisent complétement le signal une fois
toutes les images sommeées (voir Fig 4.16) .

Un algorithme itératif permet de s’affranchir de ces raies. On applique une trans-
formation sur les lignes de 'image dans un espace qui permet de faire ressortir
les raies et de les éliminer. Cette transformation est trés coliteuse en temps : 8.2
s pour chaque image, ce qui fait au total 50 minutes de traitement pour le cube
choppé et noddé de I'exemple.

Disques protoplanétaires en IR moyen



Exploitation des données VISIR

(a) Image du cube choppé/noddé (b) Méme image du cube
avec 4 sources réparties sur un rec- choppé/noddé corrigée des stripes.
tangle

(c) Image combinée finale de 1’étoile (d) La méme image qu’a gauche cor-
Herbig HD1510193 en Q2 (18.7 pm) rigée des stripes.
avec les stripes

F1G. 4.16 — Illustration des stripes sur le cube choppé/noddé (en haut) et sur l'image
combinée finale (en bas).

4. Détection et somme avec recentrage des sources : Sur chaque image, les 4
sources ont bougé indépendamment 1'une par rapport & l'autre suivant les condi-
tions atmosphériques du moment. Pour ne pas perdre en résolution angulaire,
chacune des 4 sources doit étre extraite de chaque image du cube (Fig 4.17).
Pour chaque quadrant, il faut extraire une & une les sources et les sommer en les
recentrant 1’'une par rapport & I'autre par une méthode de corrélation.

96 Disques protoplanétaires en IR moyen



Exploitation des données VISIR

Cube choppé/noddé X (1)

97

Extraction des Recentrage Recentrage
sources et somme et somme
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Image combinée
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Exemple avec:

— N= 1000
P= 200
X (-1) N_cycles= 2

— L] [] — NO(A)= 37

NO(B)= 75

Fi1G. 4.17 — Détection et somme avec recentrage de la source.

4.2.3 Corrélation

4.2.3.1 Champ d’application

La corrélation est une technique permettant de déterminer trés précisément la
position d’un objet dans une image par rapport au méme objet dans une autre
image. Les conditions d’observation variant d’une image a ’autre (différence d’at-
mospheére, de chemin optique, de postition sur le détecteur, ...), le méme objet ne
va pas apparaitre exactement avec la méme intensité, la méme forme, la méme
répartition d’énergie d’une image a 1’autre. Pour recentrer cet objet durant la re-
combinaison des images, il est nécessaire d’utiliser une technique permettant de
précisement connaitre ces décalages pour éviter de dégrader la résolution. L’au-
tocorrélation permet d’exploiter toute ’information contenue dans 1’objet pour
estimer au mieux ces décalages. Cette technique donne de trés bons résutats.
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4.2.3.2 Description

Supposons que 1’on ait en entrée :

— deux images A et B représentant le méme objet & des positions différentes

— une estimation approximative des décalages (Xest, Yest)

— une taille de recherche (s, s,)

— une taille de mesure (mg, my)

— une position de 'objet dans 'image A (C, Cy)

La position de I'objet dans "image A n’a pas besoin d’étre exacte. La méthode
d’autocorrélation va permettre de calculer précisement le décalage & appliquer
pour passer de cette position & la position equivalente dans I'image B.Cette mé-
thode peut étre appliquée sans qu’il soit nécéssaire de connaitre précisement la
position de ’objet au préalable.

Chaque pixel dans une zone de taille (s, s,) autour de la position (Cy + Xcq,
Cy + Yeq) dans l'image B est candidat pour étre celui qui ressemble le plus au
pixel (Cy, Cy) dans I'image A. Pour chacun de ces pixels (i, j), un facteur de
corrélation XC(i, j) est calculé. Le pixel pour lequel ce facteur est le plus faible
est celui recherché.

Le facteur de corrélation est la somme normalisée des carrés des différences des
pixels des deux images dans une zone de taille (m;, my) :

Z@Emz (ZmaB(Z +Cy + Xestaj + Cy - Yest) - ZmaA<Z + Cxaj + Cy))2
XC(i,j) = — "

Mg * My
(4.6)

Plus les deux zones se ressemblent, plus le facteur sera faible.

La figure 4.18 montre une illustration de la procédure.

On obtient ainsi s, * s, facteurs de correlation, un pour chacun des pixels can-

didats. Pour obtenir une précision subpixellique, les valeurs de corrélations sont

approximées par un polyndéme aux alentours du minimum. Le minimum de ce

polynéme correspond au décalage recherché.

4.2.4 Gain en qualité image

— Résultats
En mesurant la FWHM du profil de I’objet observé, il est possible de connaitre
la taille des corps que I’on peut résoudre : plus elle est petite, meilleure est la
résolution angulaire. Pour comprendre 'intérét du BURST, il faut alors com-
parer les FWHM des profils correspondant aux images. La Fig. 4.19 montre, a
gauche, 'image combinée avec recentrage de chaque image du cube par rapport
a la premiére et, & droite, 'image crée en sommant simplement toutes les images
du cube (ce qui correspond & un mode normal small source ou classic). On perd
énormément en qualité image et donc en résolution spatiale si on ne fait pas la
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F1G. 4.18 — Algorithme d’autocorrélation

re-combinaison avec recentrage. La source n’est plus circulaire et elle est défor-
mée 3 cause de la turbulence qui la fait bouger sur le détecteur. La sensibilité
est nettement ameéliorée avec cette méthode puisque 'image de gauche sur la
Fig. 4.19 a une sensibilité de 17 mJy/100/1h alors que celle de droite atteint
7.6 mJy/100/1h.
Comparons la FWHM des deux images (voir Tab. 4.3). Alors que I"image corri-
gée a une FWHM comparable & celle déduite de la théorie, la FWHM de 'image
non corrigée est plus grande d’un facteur 1.5. Ceci est compatible avec ce que
prédit la théorie (section 4.2.6). En comparant une image prise en mode normal

| FWHM en x (mas) | FWHM en y (mas)

image corrigée

image non corrigée

FWHM théorique & 11.3 ym

300 +£ 20
417 £ 20
283

285 £ 20
432 £ 20
283

TAB. 4.3 - FWHM d’une étoile de référence corrigée ou non de l'effet de seeing (Fig 4.19).

(mode small source) avec une prise en mode BURST pour un seeing équivalent
(0.75 seconde d’arc en visible), il est possible d’étudier le gain en résolution
angulaire (Fig. 4.20). En mode normal, le centre de l'objet étendu HD97048
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n’est pas aussi bien résolu qu’en mode BURST. Ce centre est 'étalé’ en mode
normal et la FWHM de l’objet est deux fois plus large qu’en mode BURST. En
mode normal, les effets de la turbulence sont moyennés et donc le mouvement

de la source sur le détecteur aussi. C’est pourquoi le centre est plus ’large’ qu’en
mode BURST.

HD85503 shift_and_add 752e+02 ADUJs

7.00e+02

HD85503 non shift_and_add 3.70e+02 ADU/s

3.00e+02 6.0084+02

5.00e+02

2.00a+02 4.00e402

J.00e+02
1.00e+02 s
.00e+

1.00e4+02
0,00e+00

-3.87e+01

—-3.50e+01

Fi1a. 4.19 — Illustration de l'intérét du BURST pour la qualité image. Images prises dans
le filtre PAH2 (11.3 pm) avec des temps de pose élémentaire de 50 ms et 429 images
dans le cube choppé/noddé. L’image de gauche a une sensibilité de 17 mJy/100/1h
alors que celle de droite atteint 7.6 mJy/100/1h.

— Méthodes pour améliorer la qualité image
Au cours de la recombinaison des images, celles-ci sont recentrées les unes par
rapport aux autres en utilisant 1’objet observé. Ce recentrage doit étre trés
précis pour éviter toute perte de résolution. Différentes méthodes plus ou moins
complexes peuvent étre utilisées pour effectuer ce recentrage, menant & des
résultats de qualités trés différentes.
La plus simple est d’utiliser la position du maximum de ’objet. Cette méthode
est trés simple & mettre en place, mais fait ’hypotheése forte (et fausse dans la
plupart des cas) que la position de la valeur maximum de ’objet reste constante
au cours de ’observation, ainsi que dans les différentes positions de chopping ou
de nodding. Les conditions d’observation variant au cours du temps et suivant
la configuration du télescope, il est trés improbable que cette hypothése soit
exactement vérifiée. De plus, le moindre mouvement de ce maximum dans ’objet
engendre une dégradation irréversible de la résolution dans ’image combinée.
Pour réduire cette forte dépendance & la position du maximum, il est com-
mun d’utiliser le barycentre de 'objet (pondéré par les valeurs des pixels) ou
centroide. Cette méthode reste tributaire des variations des conditions d’ob-
servations, mais leurs effets sur la résolution obtenue dans 'image finale sont
nettement réduits car ’erreur est moyennée sur la surface de 1’objet.
Pour s’affranchir quasiment totalement des effets de variation de ’objet, la mé-
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FiG. 4.20 — Gain en qualité image :a gauche, comparaison de la qualité image en terme
de profil sur une étoile de référence pour un seeing de 0.5 seconde d’arc dans le visible.
L’image non corrigée a une FWHM 1.5 fois plus grande que celle corrigée (Tab 4.3). A
droite, comparaison de la qualité image entre le mode BURST et le mode small-source
pour le méme objet, HD97048, dans les mémes conditions d’observation (méme seeing,
0.75" et méme filtre, PAH1). Le mode normal réveéle une FWHM deux fois plus large,
ce qui caractérise la dégradation de la résolution angulaire. Une remarque : le flux dans
les ailes est beaucoup plus faible en mode BURST car le temps de pose est plus court.

thode d’autocorrelation utilise la totalité de 'information contenue dans 1’objet
observé pour déterminer sa position précise par rapport a lui-méme dans une
autre image. Cette méthode est relativement complexe (section 4.2.3) et méne
& des résultats de bien meilleure qualité que les deux méthodes évoquées précé-
demment.

On voit (Fig 4.21 et Tab 4.4) que I'image obtenue par auto-corrélation est li-
mitée par la diffraction (FWHM théorique & 11.3 um est de 283 mas) et donne
une PSF de meilleure qualité (strehl de 0.76) que celles obtenues avec les deux
autres méthodes.

En résumé, Christou et al. (1991) ont montré que le recentrage par évaluation
de la position du maximum des tavelures dans le proche IR est plus efficace que
celui par évaluation de la position du centroide. Pour le moyen IR & 10 um, c’est
le recentrage par autocorrélation qui permet d’obtenir des images limitée par la
diffraction. Il serait donc envisageable d’appliquer cette méthode au proche IR.

4.2.5 Limites de la méthode

Il est évident que cette méthode ne fonctionne que pour des objets brillants (flux
supérieur & 5 Jy en bande N et 10 Jy en bande Q). De plus, la méthode par recentrage
n’est efficace que pour un seeing dans le visible inférieur & 1.3 secondes d’arc. Dans
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shift and add by centroid shift and add by autocorrelatian shift and add by maximum

Fi1g. 4.21 — Effet de la méthode de recentrage sur la qualité image pour une étoile
de référence HD85503, en filtre PAH2 avec un seeing de 0.75" en visible. La méthode
d’auto-corrélation donne une image limitée par la diffraction au contraire des deux
autres méthodes oul la qualité image est dégradée.

shift and odd by centroid shift and add by autocorrelatian shift and add by maximum

Fi1g. 4.22 — Effet de la méthode de recentrage sur la qualité image pour une étoile
de référence HD62902, en filtre PAH2 avec un seeing de 1.2" en visible. La méthode
d’auto-corrélation donne une image limitée par la diffraction au contraire des deux
autres méthodes ou la qualité image est dégradée, encore plus pour la méthode par
recentrage par centroide.

SEEING 0.75" SEEING 1.2"
centroide | auto-corrélation | maximum | centroide | auto-corrélation | maximum
FWHM,, (mas) 424 4+ 20 302 + 20 386 + 20 | 358 + 20 302+ 20 437+ 20
FWHM, (mas) 547 £ 20 288 + 20 523 + 20 | 552 £ 20 300+ 20 542 + 20
ellipticité 1.29 0.95 1.36 1.54 0.99 1.24
Rapport de Strehl | 0.329 0.760 0.368 0.273 0.892 0.676

TAB. 4.4 — Comparaison de la qualité d’image avec la FWHM (FWHM théorique a 11.3
pum : 283 mas) et le rapport de Strehl pour les différentes méthodes de recentrage (par
position du maximum, du centroide ou par auto-corrélation) pour deux seeing différents.
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Fia. 4.23 — Comparaison pour HD169142, une étoile Herbig Ae observée en mode nor-
mal, sur la gauche, et en mode BURST (sur la droite) pour les mémes conditions de
seeing (0.6 seconde d’arc dans le visible) dans le filtre PAH1 (8.6 um). L’étoile de réfé-
rence a été soustraite afin de mieux visualiser ’extension.

le cas contraire, la source est déformée (plusieurs tavelures) et il faut utiliser d’autres
méthodes (comme celle utilisée dans l'interférométrie des tavelures) pour retrouver I’in-
formation spatiale. Ce mode engendre un important volume de données. Typiquement,
les images d’'une position nodding générent un fichier de 150 Mo. L’expérience montre
qu’il faut en moyenne une dizaine de nodding pour obtenir un signal sur bruit suffisant,
ce qui équivaut a 1.5 Go d’espace disque pour un object. Il en faut environ autant pour
I’observation de ’étoile de référence avec le méme filtre, ce qui fait environ 3 Go pour
une observation compléte d’un objet pour un filtre donné.

Ce mode était destiné aux tests techniques de l'instrument mais il a montré qu’il
était devenu nécessaire d’un point de vue scientifique pour I’étude des objets nécessitant
une haute résolution spatiale. Bien qu’il génére un volume de données trés important,
I’ESO envisage de 1'utiliser en service mode quelques heures par nuit.

4.2.6 Caractérisation de ’atmosphére en IR moyen

— Longueur de cohérence
A Paranal, la longueur de cohérence est de 15 ¢cm &4 0.5 ym et 1 m & 2.2 ym
(valeur médiane, données ESO). En se placant dans I’hypothése Kolmogorov, on
peut déduire ro (cm)= 36 + 2 (1\)%° pour Paranal & toutes les longueurs d’ondes.
Ce qui donne 4.5 < 19 (m)< 5 pour A = 8.6 um et 6.25 < 9 (m)< 7 pour A = 11.3

pm.
Essayons de calculer cette valeur expérimentalement, a [’aide des données VISIR.
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Une premiére méthode consiste & mesurer la FWHM d’une source en pose longue.
Au ras du sol, lors d’une pose longue (quelques secondes & quelques dizaines de
secondes) les mouvements erratiques sont intégrés dans le temps, ce qui produit
une image bien plus étalée que la tache de diffraction théorique. Fried & montré
que la largeur & mi-hauteur devient alors (c’est aussi la définition mathématique
de 'angle de seeing) :

A
S(seeing) = 2.01 1057"_ seconde d’arc (4.7)
0

avec r0 paramétre de Fried, qui définit le degré de la turbulence. Il s’agit d’une
dimension & l'entrée du télescope qui mesure la distance horizontale typique sur
laquelle I’onde incidente, provenant de ’étoile et déformée par la turbulence, reste
suffisamment en phase pour produire une image 4 la limite de la diffraction. Dans
le domaine des longueurs d’ondes visibles, r0 & une valeur comprise entre 5 et
30 cm. Cette derniére valeur n’est en fait que trés exceptionnellement observée,
méme sur les meilleurs sites astronomiques.

C’est avec le mode BURST de VISIR, pour lequel les temps d’exposition sont
trés courts (inférieurs au temps de cohérence de 1’atmosphére) qu’il est possible
d’avoir accés aux grandeurs caractéristiques de I’atmosphére. En effet, 1a longueur
de cohérence étant du méme ordre de grandeur que le diamétre du miroir, c’est un
seul front d’onde presque plat qui arrive sur le télescope. Tout point du télescope
génére donc une image au méme endroit sur la caméra et non pas plusieurs petites
tavelures. Le carré de D/rg, qui représente le nombre de tavelures, est de I’ordre
de 1 410 pm. Bien que les tavelures se déplacent de temps & autres, la composante
principale du flux lumineux est renvoyée en un seul point ol 'image est créée.
C’est pour cela que les systémes d’optique adaptative (section 4.1.6) sont inutiles &
10 pum (pour VISIR notamment), sauf pour les poses ¢rés longues ou des tavelures
indépendantes et décalées se superposent. Notons que le seeing (A/rp) & 10 pm
est & peine supérieur a la limite de diffraction (A\/D). Un autre moyen d’estimer la
valeur de 7y consiste & analyser I'amplitude du déplacement d’une étoile dans les
conditions d’observations. Le mouvement angulaire RMS (Root Mean Square) en
seconde d’arc d’une étoile est donné en fonction de r0 par (Brandt et al. 1987) :

o =862 A1, p1/6 (4.8)

J’ai étudié le mouvement de sources pour des données BURST sur une période
de 1 an avec des conditions atmosphériques différentes. Les moyennes des valeurs
de ry obtenues avec les 2 méthodes sont :

ro =6.23 £ 0.32(m) & 8.6 um
(4.9)
ro = 8.75+0.40(m) a 11.3 ym

Méme en présence en IR moyen de tavelures qui ne se recouvrent pas, la FWHM
finale est au maximum multipliée par 2 (car D < 2*ry pour un télescope de 8
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m). Ces valeurs sont légérement supérieures a celles prédites dans I’hypothése
Kolmogorov mais restent compatibles. En effet, si on calcule la loi de puissance
de r0 en fonction de la longueur d’onde en IR moyen, on a :

70 11.3

= 1.401015 4.10
70 8.6 0.13 ( )

Si on fait ’hypothése que r0 varie en A, on obtient que 04:1.25f8:§g, ce qui est

compatible avec la loi en A\%/® (a=1.2) du modeéle de Kolmogorov.

Temps de cohérence

Le seeing atmosphérique, ou plus simplement la FWHM d’une image longue pose
d’un télescope sans aberration, est le résultat d’effets cumulatifs de plusieurs
couches atmosphériques turbulentes, d’indice de réfraction différents, allant de
20 km d’altitude jusqu’au télescope. Chaque couche turbulente & une altitude h a
son propre paramétre de Fried et se déplace avec le vent & une vitesse v(h) dans
la direction (k). Chaque couche correspond & une fraction a(h) de la turbulence
totale. Avec ro variant en puissance 3/5 en fonction du cosinus de la distance
zénithale de I’astre observé, la vitesse horizontale au sol est :

Vo= a(R)F(R)PP13/5 avec  a(h) = (—2)3/° 4.11
> ey (0 = () (411)
Le temps de cohérence est proportionnel au temps nécessaire & une onde pour
bouger d’une cellule turbulente :

o
Ty =037 (4.12)
Il a été calculé a Paranal une vitesse moyenne de 8.6 m/s (Sarazin 1996) sur une
période de 10 ans (1987-1996) a une altitude correspondant & 200 mB. Ainsi, on
peut en déduire :
To =217+ 11(ms) & 8.6 ym
(4.13)
To =305 £+ 14(ms) a 11.3 pm

Comparaison avec la théorie

D’aprés le modele de Kolmogorov, le paramétre de Fried évolue comme la puis-
sance 6/5 de la longueur d’onde. Il augmente donc lorsqu’on observe de plus en
plus loin dans 'infrarouge. D’aprés Eq. 4.11, r0 diminue de 20% par rapport a
une observation au zénith si I’astre se situe a 45° au-dessus de ’horizon et de 35%
si l'astre se situe a 30° au-dessus de ’horizon. L’effet néfaste de la turbulence se
fait d’autant plus sentir que 'on observe prés de ’horizon. J’ai voulu retrouver
ces dépendances avec les données BURST mais les corrélations ne sont pas aussi
claires qu’attendues (Fig. 4.24).

Premiérement, la corrélation avec le seeing visible est moins marquée & 11.3 pum
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qu’a 8.6 um car la limite de diffraction est plus grande. Deuxiémement, c’est la

dépendance avec le seeing visible qu’on étudie et il faudrait le faire avec le seeing

calculé en IR moyen directement sur la source. En ce qui concerne la dépendance

avec la distance zénithale, r0 devrait diminuer quand la distance zénithale aug-

mente (i.e. quand cos (z) diminue), ce qui n’est pas évident avec nos données.
En présence de turbulence, un télescope de diamétre trés supérieur & rg intégrera de
nombreuses cellules convectives de tailles 7y, ce qui réduit trés sensiblement la proba-
bilité d’avoir une onde en phase sur la surface du miroir. Ainsi, Fried a montré que le
rapport en résolution angulaire entre pose courte et pose longue dépend de D/r( et passe
par un maximum de 2.06 pour D/ry=3.5. En effet, il faut faire un compromis entre la
taille du télescope et la turbulence pour augmenter la résolution angulaire. Dans notre
cas, D/rg est compris entre 1 et 2 et le gain en résolution est de 1.38 & 1.84 (Fried 1979,
1994), comme le montre la Fig. 4.20.
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F1G. 4.24 — La longueur de cohérence r0 (m) a 11.3 um (PAH2) et 4 8.6 um (PAH1) en
fonction du seeing visible en seconde d’arc (figure du haut) et de la distance zénithale z
(figure du bas).
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En résumé, j’ai pu déterminer pour la premiére fois la longueur de cohérence de
I’atmospheére en IR moyen a 8.6 et 11.3 um. Les valeurs sont compatibles avec le modele
de Kolmogorov (r0(g¢)=6.23 & 0.32 (m); r0(;;.3)=8.75 + 0.40 (m)). En IR moyen, la
loi de puissance de la longueur de cohérence en fonction de la longueur d’onde (r0

oc \Y) se déduit de ces observations avec a=1.257"

0.37
0.35°

Ceci permet de valider le modéle

de Kolmogorov communément utilisé pour simuler les effets de I’atmosphére sur les

observations.

4.3 Objets vus avec CAMIRAS, puis VISIR

Une vingtaine d’objets ont été observés avec VISIR durant les nuits de temps garanti,
mais ce sont surtout les objets observés aussi avec CAMIRAS (HD135344, CQTau,
HD16326) qui vont m’intéresser.

4.3.1 Observations

HD135344, CQTau et HD16326 ont été observés avec VISIR & la fois en imagerie et
spectroscopie. Les tableaux 4.5 et 4.6 résument les conditions d’observations.

TAB. 4.5 — Observations en imagerie avec VISIR

Objets Date Mode Temps de PFOV seeing Etoile de Sensibilité
pose (s)  (arcsec)  (arcsec) reference (mJy/10 o/1h)
CQTau 30/11/04 Q2 1212 0.127 0.9-1.6 HD&89338, HD32887 56-70
22/01/05 PAH2 543 0.075 0.8-0.9 HD59294 8
25/01/05 Q2 684 0.075 0.84-1.08 HD59717,HD89388 35-70
HD135344 24/03/05 PAH2 543 0.075 0.88-1.04 HD133550 42
25/03/05 PAH1 540 0.075 0.44-0.60 HD139665,HD125932 5
25/03/05 PAH2 543 0.075 0.4-0.58 HD139665,HD125932 7
25/03/05 Q2 684 0.075 0.47-0.63 HD139665,HD125932 75-106
18/06/05 Q2 1197 0.075 0.93-1.17 HD146051 65
HD163296 25/03/05 PAH1 360 0.075 0.8-1.2 HD146791 5
25/03/05 Q2 342 0.075 0.7-0.9 HD146791 45
16/06/05 Q2 1047 0.127 1-1.2 HD151680 200
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TAB. 4.6 — Observations en spectroscopie avec VISIR

Objets Date Mode Temps de  seeing Etoile de
pose (s)  (arcsec)  reference

CQTau 15/12/05 LR 8.8 um 489 1-1.27 HD13596
15/12/05 LR 11.4 ym 510 1.1-1.3  HD13596

15/12/05 LR 12.4 ym 516 1-1.27 HD13596

HD135344 24/03/05 LR a 8.8 ym 529  0.83-1.07 HD136422
24/03/05 LR al1l4pum 538  0.86-0.99 HD136422
24/03/05 LR 4124 um 543  0.87-1.01 HD136422
24/03/05 LR a165um 677  0.86-0.95 HD136422

4.3.2 Résultats

Les observations de ces objets avec VISIR donnent des résultats sensiblement diffé-

rents pour les raisons suivantes :

— La longueur d’onde centrale du filtre de VISIR (18.7 pm) est inférieure a celle

du filtre de CAMIRAS (20.5 pum). Les régions observées sont donc un peu plus
proches de 1’étoile.

— Le champ de vue de VISIR est plus étroit que celui de CAMIRAS. Par conséquent,

bien que les sensibilités en bande Q des deux instruments soient les mémes (~ 65
mJy/100/1h), la sensibilité par pixel de VISIR est 14 fois moins bonne que celle
de CAMIRAS.

— L’humidité ou/et la turbulence varient plus & Paranal qu’au CFHT. La PSF est

donc moins stable avec VISIR qu’avec CAMIRAS.

J’ai fait ’étude de l'inclinaison et de I'angle de position des extensions observées de la
méme fagon pour VISIR que pour CAMIRAS (voir section 3.2.2.2) en supposant que
ces extensions sont bien des disques. J’ai pu ainsi confirmer que ces objets sont étendus
bien que ’extension soit sensiblement différente de celle observée avec CAMIRAS. Les
résultats sont résumés Tab. 4.7.
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— HD163296 a été observée en bande Q2. L’objet est étendu a cette longueur

d’onde (Fig 4.27) avec un flux de 17.5 Jy. En étudiant les résidus de la soustraction
de la PSF a l’'objet, on déduit une inclinaison de 62 + 5 degrés pour le disque
et un angle de position de 150 + 25 degrés, compatibles avec les observations
précédentes de CAMIRAS & 20.5 pum (section 3.2.2.2). L’objet a été observé en
bande PAH & 11.3 ym mais on n’y détecte pas d’émission étendue (Fig 4.27). En
effet, on pense que dans les objets du groupe II comme HD163296 (avec un disque
relativement plat), la surface d’émission des PAHs est faible (incidence rasante du
rayonnement stellaire) et donc que l'on ne peut pas voir les PAHs au dessus du
continuum. De plus, Geers et al. (2006) ont montré que ’épaisseur du disque peut
avoir un effet sur 'intensité des PAHs. Un disque géométriquement épais capture
une plus grande quantité d’énergie du rayonnement stellaire qu'un disque aplati
et donc les raies des PAHs tout comme le continuum sont plus intenses dans ce
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TAB. 4.7 — Paramétres du disque déduits des observations VISIR a 18.7 ym en compa-
raison avec ceux déduits de CAMIRAS a 20.5 pm (section 3.2.2.2).

| CAMIRAS | VISIR
i PA distance Brillance i PA distance Brillance
(deg)  (deg) (AU)  (mJy/"2) | deg)  (deg) (AU)  (mJy/"2)
HD 135344 |46 £ 5 100 + 10 210 170 4 +£5 60 +£ 25 91 2300
HD 163296 | 60 + 5 105 + 10 215 135 62+ 5 150 + 25 50 3700
CQ Tau 33+£5 120+ 10 290 129 33+5 22+25 80 613

cas.

— HD135344 est étendue en bande Q (Fig 4.26), l'inclinaison est de 44 + 5 degrés
pour une distance de 90 AU, ce qui est en accord avec les résultats précédents.
Cet objet est étendu en PAH également avec une inclinaison similaire de 40 + 5
degrés et un angle de position de 80 + 25 degrés.

— CQTAU est étendue en bande Q comme on ’avait montré avec CAMIRAS.
L’inclinaison du disque est compatible avec I'inclinaison mesurée avec les images
CAMIRAS. Mais les images de VISIR révélent une extension & 80 AU avec un
angle de position différent des études précédentes. De plus, en étudiant le spectre,
il est possible de voir une détection marginale de PAH & 11.3 pum, alors qu’aucune
extension n’a été confirmée en imagerie en bande PAH 4 11.3 um (Fig 4.25)

En spectroscopie, on distingue les raies de PAH 4 11.3 et 12.7 pm dans HD135344, ce qui
avait déja été détecté avec Spitzer (Sloan et al. 2005). Le spectre de CQTAU est marqué
par une large bande de silicate autour de 10 um sur laquelle il est possible de voir la raie
de PAH & 11.3 pum. Cette détection est encore marginale, mais étant donné que CQTau
fait partie des objets a disque évasé, on s’attend & voir I’émission des PAHs en IR moyen.
L’émission semble cependant faible et ceci nécessite des observations supplémentaires.
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F1G. 4.25 — Profile de brillance de CQTAU (trait plein) en PAH2 (& gauche) et en bande
Q2 (& droite) comparé a I’étoile de référence (trait pointillé).
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Fi1G. 4.26 — Profile de brillance de HD135344 (trait plein) en PAH2 (& gauche) et en
bande Q2 (& droite) comparé a I’étoile de référence (trait pointillé).
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F1a. 4.27 — Profile de brillance de HD163296 (trait plein) en PAH2 (& gauche) et en
bande Q2 (a droite) comparé a I’étoile de référence (trait pointillé).

4.3.3 Comparaison des observations avec le modéle

Disposant déja d'un modéle pour chaque objet, j’ai voulu reproduire les images de
VISIR de la méme maniére que celles de CAMIRAS. J’ai modélisé les images & 18.7 um
puis convolué avec la PSF de VISIR pour comparer aux observations. J’ai tenu compte
de I'angle de position pour chaque objet et regardé si le spectre de VISIR était en
accord avec le spectre ISO reproduit par le modeéle. J’ai ensuite comparé les prédictions
du modéle en terme d’extension spatiale & 18.7 um avec les observations VISIR pour
chaque objet. L’objectif est de voir si le modéle déduit des observations CAMIRAS
(section 3.4) peut expliquer celles de VISIR.
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F1G. 4.28 — Spectre basse résolution de VISIR de HD135344, & gauche, et de CQTAU,
G droite. On distingue les raies de PAH dans HD135344 qui avaient déja été détectées
avec Spitzer (Sloan et al. 2005). Le spectre de CQTAU est marqué par une large bande

de silicate autour de 10 ym.

- HD163296
N’ayant pas de spectre mesuré avec VISIR pour HD163296, je n’ai pu expliquer

que 'extension en bande Q2 avec le modeéle. Les observations de VISIR sont en
accord avec les prédictions du modéle : I'extension observée et le flux mesuré
(17.5 £ 0.4 Jy comparable & celui prédit par le modéle de 17.8 Jy) sont donc
caractéristiques d’un disque trés peu évasé de 200 AU de rayon.
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FiG. 4.29 — Profile de brillance pour HD163296 observé avec VISIR (trait noir) en
comparaison au modéle (trait pointillé) & 18.7 ym.
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- HD135344

En premiére approximation, les données sont bien reproduites par le modéle d’un
disque évasé de 200 AU de rayon. Cependant, le modele prévoit un flux de 6 Jy
en bande Q2 contre 4 + 0.3 Jy mesuré. En comparant le spectre modélisé a celui
observé par VISIR, il apparait que la région autour de 10-20 pum n’est pas la
bonne forme. De plus, le spectre VISIR montre une émission moins forte autour
de 20 pum par rapport & ISO (et donc au modéle). Finalement, il faudrait raffiner
le modéle pour reproduire plus précisément la SED de HD135344 en IR moyen
tout en tenant compte de la présence des PAHs dans cet objet.
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F1a. 4.30 — A gauche, spectre ISO (trait noir) de HD135344 comparé a celui de VISIR
(trait rouge). A droite, profil de brillance pour HD135344 observé avec VISIR (trait
noir) en comparaison au modeéle (trait pointillé) a 18.7 pm.

- CQTAU

Pour cet objet, le spectre mesuré par VISIR est en accord avec le modéle déduit des
observations CAMIRAS (Fig 4.31). De plus, j’ai voulu comparer I'image produite
par le modele & 18.7 um convolué avec la PSF de VISIR aux observations VISIR
(Fig 4.31). L’extension dans I'image est en bon accord avec le modéle d’un disque
évasé de 450 AU de rayon. De plus, le flux mesuré (12.75 £ 1 Jy) est compatible
avec le modéle qui prévoit 15 Jy.

4.3.4 Résumé

Globalement, on retrouve avec VISIR les caractéristiques des extensions observées

avec CAMIRAS, mais les échelles de distances sont différentes. En effet, la longueur
d’onde d’observation est différente pour les deux instruments et la sensibilité de VISIR
par pixel est moins bonne que celle de CAMIRAS. Pour un méme temps d’exposition, on
observe avec VISIR des régions plus centrales par rapport aux observations CAMIRAS,
ce qui rend la comparaison trés difficile. On voit qu’en bande Q, les observations sont
trés sensibles aux conditions atmosphériques pour lesquelles Paranal n’est finalement
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F1G. 4.31 — A gauche, spectre modélisé a ’aide des données CAMIRAS (section 3.4.3.4)
de CQTAU (trait pointillé) comparé au spectre de VISIR (trait plein).A droite, profil
de brillance des observations de CQTAU de VISIR (trait plein) comparé au modéle a
18.7 um (trait pointillé)

pas le meilleur site en moyenne. Les images VISIR permettent néanmoins de confirmer
les extensions observées avec CAMIRAS et de tester le modéle & des longueurs d’ondes et
échelles différentes. En comparant les observations en imagerie et spectroscopie, j’ai pu
conclure que le modeéle induit précédemment des observations CAMIRAS peut expliquer
les observations faites par VISIR. Ceci me permet de valider le modéle trouvé pour
HD135344, CQTau et HD163296 au premier ordre.

4.4 Conclusion

Afin de mener mon projet de thése, il m’a fallu apprendre & maitriser 'instrument
VISIR ainsi que ses modes d’observation pour l'utiliser au mieux de ses capacités. J’ai
participé & ’amélioration du traitement des données et & 1’observation des sources de
temps garanti du CEA. Afin d’optimiser la résolution angulaire de VISIR en tenant
compte des conditions atmosphériques & Paranal, nous avons élaboré un nouveau mode
d’observation, le mode BURST. Les temps de pose sont trés courts afin de geler ’atmo-
spheére. Ce mode permet d’améliorer les performances de VISIR et d’obtenir des images
limitées par la diffraction dans la plupart des cas, mais nécessite des processus de traite-
ment de données complexes qu’il m’a fallu développer. L'utilisation de ce mode a permis
de déterminer pour la premiére fois la longueur de cohérence rQ de ’atmosphére en IR
moyen & 8.6 ym et 11.3 ym. La valeur de 10 (r0g6)=6.23 4+ 0.32 (m); r0(11.3)=8.75 &
0.40 (m)) et sa variation avec la longueur d’onde (r0 o A* avec a=1.257037) vérifient
la théorie de Kolmogorov en IR moyen, ce qui n’avait jamais été démontré autrement
que dans le visible et I'IR proche. Ceci permet d’optimiser les modéles et d’affiner les
estimations des effets de la turbulence dans les différents sites d’observation.
Finalement, parmi les sources observées avec VISIR, je me suis focalisée sur celles pré-
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sentant une extension sur les observations obtenues avec CAMIRAS. Les observations
VISIR m’ont permis de confirmer la présence de disque autour de ces étoiles, et de mon-
trer que le modéle déduit précédemment pouvait expliquer les extensions observées &
plusieurs longueurs d’ondes. Néanmoins, la sensibilté en bande QQ de VISIR est la méme
que que celle de CAMIRAS, mais pour un plus petit champs de vue. Les observations
faites par VISIR en bande Q) permettent donc de détecter des extensions moins grandes
qu’avec CAMIRAS mais mieux résolues étant donné I’agrandissement du miroir.
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HD97048 : Un exemple remarquable d'un
disque évasé vu par VISIR
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La détection de disque autour d’étoiles se fait principalement autour des étoiles T
Tauri car il est difficile pour le moment de les observer dans le cas des étoiles Herbig
Ae. La plupart des disques de T Tauri sont détectés en lumiére diffusée ! en visible
et proche IR. C’est la diffusion du rayonnement stellaire par les grains a la surface du
disque qui permet de les observer. En étudiant la diffusion sur la partie avant/arriére du
disque en utilisant des observations & plusieurs longueurs d’onde, on peut contraindre
la taille des grains et leur répartition dans le disque. Mais les étoiles Herbig Ae sont
bien plus lumineuses, ce qui pose un probléme technique : il est possible d’obtenir des
images avec les étoiles T Tauri, sans risquer de saturer le détecteur, et donc d’observer
un objet faible I’entourant, alors qu’avec les étoiles Herbig, intrinséquement beaucoup
plus lumineuses, méme les temps de pose les plus courts conduisent & la saturation. Or,
quand I’étoile sature, il devient difficile de voir les éventuelles extensions autour. Dans
le cas ou il n’y a pas de saturation de 1’étoile en poses courtes, il n’est pas possible
d’augmenter énormément le temps de pose, et le flux diffusé reste beaucoup plus faible
que le bruit de fond électronique. Au contraire, avec les T Tauri, il est possible d’intégrer
plus longtemps afin que la lumiére diffusée soit plus forte que le bruit de lecture.

C’est dans ce contexte que les PAHs interviennent. Leur émission provient uniquement

"http ://www.circumstellardisks.org
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du disque et I’étoile a une faible contribution en IR moyen. Ainsi, le fort contraste entre
régions internes et externes du disque est atténué & ces longueurs d’onde. Les régions
centrales ne saturent plus le détecteur et on peut observer les éventuelles extensions
autour de ces objets. Les PAHs deviennent alors un puissant outil de détection des
disques autour de ces étoiles trés lumineuses. Du fait de leur processus d’excitation de
nature stochastique, il est important de noter que leur émission est indépendante de la
température locale mais dépend essentiellement du flux UV. Ils peuvent donc émettre
& de grandes distances de 1’étoile s’ils sont excités directement par le rayonnement de
celle-ci dans le cas d’une géométrie de disque évasée. A priori, I’émission des PAHs est
présente dans les disques évasés mais pas dans les disques plat ou ’self-shadowed’ car ils
ne peuvent pas recevoir de rayonnement direct de ’étoile. Les PAHs constituent donc un
nouveau traceur de la géométrie des disques autour des étoiles. Notons que les PAHs ont
une émission spatialement plus étendue que celle des grains relativement gros (quelques
microns) & l’équilibre thermique a cause de la nature stochastique du mécanisme de
chauffage de ces petits grains qui leur permet d’étre chauds beaucoup plus loin pour un
disque évasé.

5.1 PAHs dans les disques

5.1.1 Des bandes UIBs vers I’hypothése PAHs

Il y a plus de trois décennies, les deux premiéres bandes d’émission infrarouge d’une
nébuleuse planétaire étaient observées dans le domaine 8-13 pm (Gillett et al. 1973).
Quelques années plus tard, une série de bandes d’émission baptisées alors UIB (pour
"Unidentified Infrared Bands"), a 3.3, 6.2, 7.7, 8.6, 11.3 et 12.7 um étaient découvertes
dans le spectre infrarouge de régions fortement irradiées du milieu interstellaire (nébu-
leuses par réflexion et nébuleuse planétaires, régions HII, galaxies actives, etc...) (Russell
et al. 1977a,b; Russel et al. 1977; Willner et al. 1977). Trés tot, Duley & Williams (1981)
ont remarqué que les deux bandes observées & 3.3 et 11.3 um pouvaient étre associées
aux modes d’élongation et de pliage des liaisons C-H des grains carbonés de structure
graphitique ou amorphe partiellement recouverts d’Hydrogénes (HAC pour "Hydroge-
ned Amorphous Carbon"). Par contre, I'intensité de ces bandes ne s’expliquait pas sans
invoquer une température de grains élevée, non compatible avec I’hypothése d’équilibre
thermique. En 1984, Sellgren (1984) apporte la clé en remarquant que la bande autour
de 3 um peut étre émise par de trés petits grains de taille voisines de 10 A chauf-
fés de maniére impulsionnelle par I’absorption d’un unique photon ultraviolet. Ceci a
conduit Leger & Puget (1984) et Allamandola et al. (1989) a faire 1’hypothése PAH (voir
Fig. 5.1) sur la base de la bonne correspondance entre ces bandes et les modes de vibra-
tion caractéristiques des molécules aromatiques d’une part, et de sa compatibilité avec le
mécanisme d’excitation (chauffage) impulsionnelle proposé par Sellgren (1984), d’autre
part. Depuis, de nombreuses observations par le satellite ISO (Boulanger et al. 2000) ont
permis de confirmer d’une part, ’existence et la stabilité de ces bandes d’émission dans
de trés nombreux objets astrophysiques y compris dans le milieu diffus et d’autre part,
I'importance des porteurs de ces bandes dans les bilans énergétiques du milieu inter-
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stellaire (Habart 2001). Les propriétés de ces bandes sont aujourd’hui relativement bien
caractérisées : leur largeur est de l'ordre de quelques dizaines de cm™!, leur profil est
assymétrique. Ces caractéristiques sont relativement constante d’une région & l'autre :
les positions des bandes sont plus ou moins les mémes (4 10 cm~! prés). Cependant,
il est important de noter qu’il existe d’autres hypothéses sur les émetteurs des UIBs
tels que les QCC ou QCC oxydés (quenched carbonaceous composites) proposées par
Sakata et al. (1984, 1987), ou bien les grains carbonés & structure amorphe ou encore
les charbons proposés par Papoular et al. (1989). Des molécules de taille de I’ordre de
50 & 100 atomes (Boulanger et al. 1998; Verstraete et al. 2001) de carbone et mémes
des nanoparticules de diamant dont la surface est couverte par des atomes d’hydrogéne,
pourraient étre des candidats prometteurs pour I’identification de ces bandes. La nature
exacte des émetteurs des UIBs est encore incertaine, principalement & cause du manque
de données de laboratoire. En effet, dans le milieu interstellaire, ces porteurs doivent
supporter des conditions extrémes d’irradiation par le rayonnement UV des étoiles qu’il
est impossible de reproduire en laboratoire. Un mélange de PAHs ionisés (possibilité
proposée par Allamandola et al. (1999)) et Li & Draine (2001) reproduit les spectres
d’émission dans le milieu interstellaire de maniére assez satisfaisante.

Catacondensed Pericondensed
Naphthalene  Anthracene
CigHg CraHs Pyrens Coronens

01 L] H 10 C24H1 2

% 50 % T

Phenanthrane Chrysane
CiHy GigHin Parylena Antanthrene
CEDH12 cizH12

FiG. 5.1 — Différents types de PAHs.

5.1.2 Formation et mécanisme d’excitation des PAHs

Deux modéles principaux sont aujourd’hui invoqués pour expliquer la formation
des PAHs. Dans le premier, les PAHs ou diverses formes de grains carbonés peuvent se
former et croitre dans les enveloppes circumstellaire des étoiles riches en carbone (Keller
1987). Dans un premier temps, des molécules d’acéthyléne (Co Hy) sont synthétisées dans
la matiére éjectée par ces étoiles en fin de vie. La photo-dissociation de ces molécules
crée des radicaux qui réagissent a nouveau et permettent d’enrichir les grains carbonés
déja formés. Dans le second modele, les PAHs se forment dans le milieu interstellaire par
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fragmentation de grains carbonés de structure amorphe ou de charbons (Duley 1988).
Comme les UIB ont aussi été observées dans le milieu diffus, il est probable que les PAHs
soient présents dans tout le milieu interstellaire. Ils constitueraient alors la composante
moléculaire la plus abondante aprés Hy et CO (Joblin et al. 2002).

Tous les PAHs ont un potentiel d’ionisation inférieur & 13.6 €V, et méme souvent inférieur
a 8 éV. Ils peuvent donc facilement étre ionisés/excités par le rayonnement UV des étoiles
(Millar 1992). Le processus est le suivant : un PAH absorbe un photon ultraviolet;
I’énergie du photon est convertie en énergie interne (via les modes de vibration des
liaisons intramoléculaires); les densités dans le milieu interstellaire étant extrément
faibles, la désexcitation du PAH par collision est inefficace, et 1’énergie emmagasinée
s’évacue principalement par fluorescence infrarouge.

On a deux types de liaison qui peuvent étre excitées : la liaison C-H qui produit les
raies &4 3.3, 8.6, 11.3, 11.9 et 12.7 um et la liaison C-C qui donne les raies & 6.2, 7.7
pm. Au contraire des grains en équilibre thermique, 1’émission des PAHs est indépen-
dante de la température locale du milieu. C’est le chauffage impulsionnel qui caractérise
I’émission des PAHs et c’est ce mécanisme, bien différent de ’équilibre thermique, qui
nous permet de les utiliser comme traceur de la géométrie des disques loin de 1’étoile
centrale.

Des PAHs ont été détectés dans environ la moitié des étoiles de type HAeBe (Meeus
et al. 2001). Ces molécules étant relativement bien répandues dans le milieu interstel-
laire, il n’est pas étonnant de les trouver dans ce type d’objet. Si on cherche a caractériser
les PAHs dans les disques, on peut supposer qu’ils sont gros (N > 100) et neutres. En
effet, dans les étoiles HAeBe, la raie a 12.7 ym est en général plus faible que celle a
11.3 um (voir Fig 5.2) et cette propriété est caractéristique des gros PAHs. De plus, la
raie & 3.3 pm disparait complétement pour des PAHs ionisés (Habart et al. 2004b) alors
qu’elle est présente dans la plupart des étoiles de ce type. Ceci prouve que les PAHs
sont en majorité gros et neutres dans ce type de disque.

En conclusion, c’est grace a leur mécanisme de chauffage que les PAHs sont inté-
ressants pour 1’étude des disques autour des étoiles Herbig Ae. Compte tenu des ins-
truments actuels, il est possible de résoudre leur émission et ils constituent donc une
approche intéressante pour ’étude de ces objets.

5.2 HD97048, une étoile Herbig Ae avec des PAHs

HD97048 est une étoile Herbig Ae de type Be9.5/A0 située dans le nuage du Ca-
méléon & une distance de 180 pc (van den Ancker et al. 1998). HD97048 est entourée
d’une grande quantité de poussiére qui produit un important excés IR (L;r) tel que
Lir ~ 0.35 — 0.40L, (Van Kerckhoven et al. 2002a). Sa distribution spectrale d’éner-
gie est caractéristique d’un objet du groupe I avec un disque évasé. Thé et al. (1986)
ont montré, 4 I’aide d’'une étude photométrique et spectroscopique, que son excés IR
provenait d’une enveloppe aplatie ou d’un disque de poussiére vue de face. Les images
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F1G. 5.2 — Spectres de quatre HAeBe pris par Spitzer (Sloan et al. 2005). La raie a 12.7
pm est plus faible que celle & 11.3 um, caractéristique des gros PAHs.

du SEST (télescope submillimétrique de 'ESO & La Silla, Chili), couplées a la mesure
des flux millimétriques, ont permis & Henning et al. (1993, 1998) de mettre en évidence
une structure en forme de disque assez plate dont la masse est de 0.2 M. L’émission
en moyen IR, dominée par les bandes PAH (Siebenmorgen et al. 2000), est étendue
jusqu’a 5-10 secondes d’arc et vient probablement d’une enveloppe oil de trés petits
grains (e.g. PAHs) sont chauffés de maniére stochastique. Derniérement, van Boekel et
al. (2004) ont résolu 1’émission dans les bandes PAH a 8.6, 11.3 et 12.7 ym, montrant
que la plupart de cette émission venait de la région 200-300 AU, trés probablement d’un
disque. La nébuleuse de petits grains contribuerait & hauteur de 30% a 1’émission dans
les bandes PAH. L’extension spatiale du continuum suggére que les grains qui dominent
le continuum ne sont pas en équilibre thermique. En effet, & une distance de 50 AU de
I’étoile centrale, les grains ont une température de 100 K, trop basse pour observer une
émission autour de 10 pum. Le continuum est probablement dominé par de trés petits
grains chauffés stochastiquement. De plus, HD97048 ne présente pas de raie de silicate
4 9.7 um. Ce n’est donc & priori pas les grains de silicate, pourtant les plus abondants
dans le milieu interstellaire, qui sont responsables du continuum de cet objet. Ainsi,
I’émission du continuum de HD97048 est probablement da a des petits grains de car-
bone chauffés de maniére transitoire. Trés récemment, Habart et al. (2006) ont résolu
HD97048 en bande PAH & 3.3 um et dans le continuum adjacent. L’émission PAH est
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plus étendue (43 AU) que le continuum (32 AU) comme le prédisent les modéles.

TaB. 5.1 — Carte d’identité de HD97048. y représente le flux FUV & 150 AU de
’étoile en unité de champ de rayonnement interstellaire moyen, soit 1.6 1076 W.m™2.
Dans la derniére colonne figurent les références : (1) van den Ancker et al. (1998), (2)
Van Kerckhoven et al. (2002b), (3) Meeus et al. (2001), (4) Habart et al. (2004b), (5)
Davies et al. (1991), (6) The et al. (1986), (7) van Boekel et al. (2005),(8) van Boekel
et al. (2004), (9) Siebenmorgen et al. (2000), (10) Manoj et al. 2006

Paramétre Valeur Références
Distance 180 pc 1
Association Cameéléon I 1
Masse 2.5 Mg 1
Type spectral | B9.5Ve+sh 1
Tery 10500 K 1

L, 32 Ly 2
Groupe Ib 3

X 10° 4
Trad 21 km.s—! 7
Ay 1.24 1
E(B-V) 0.36 5,6
Age 1.37 10° ans 10
IRAS [12]-[60] |1.81 7
L(NIR)/L(IR) |0.57 7
EIB oui 2,3,4,8,9
Riisque en PAH | 300-900 AU 8,9

Je vais décrire dans un premier temps les observations effectuées sur cet objet avec
VISIR, a la fois en imagerie et spectroscopie. Je m’attacherai ensuite & démontrer com-
ment I'imagerie en bande PAH est capable de contraindre la structure du disque moyen-
nant des hypotheéses simplificatrices. Enfin, pour valider mes hypothéses précédentes, je
montrerai comment un modéle physique complet de disque évasé (qui a été construit
pour reproduire la SED de la plupart des étoiles de Herbig Ae) peut reproduire la SED
et la distribution spatiale de cet objet avec trés peu de paramétres libres.

5.3 Observations

Cet objet a été observé en mode "small source" (ou perpendiculaire) et en mode
BURST par VISIR (voir section 4.2) durant les nuits du 25 janvier, 17 juin, 19 juin
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2005 et 21 juin 2006. Le mode normal a été utilisé pour observer les structures loin de
I’étoile et le mode BURST en vue d’obtenir une meilleure résolution angulaire. Toutes
les observations sont résumées dans la Table 5.2. En spectroscopie, les observations ont
été faites en bande N centrées autour de 8.8 et 11.4 um. La fente de longueur 32.3
secondes d’arc a une largeur de 0.75 seconde d’arc, ce qui correspond & la limite de
diffraction. Le PFOV est de 0.127 seconde d’arc et la résolution spectrale de 350. La
fente est centrée sur I'étoile et alignée dans les 2 directions (N/S et E/O). On utilise une
méthode d’extraction optimale du spectre (Horne 1986, Robertson 1986). Le principal
avantage de cette méthode par rapport aux méthodes classiques est qu’elle permet
d’augmenter le rapport signal & bruit et de corriger d’éventuelles distorsions dans le
spectre. Pour corriger de I’absorption atmosphérique, on utilise le spectre d’une étoile
standard observé peu de temps avant ou aprés 1’objet.

TAB. 5.2 — Observations de HD 97048 en mode imagerie et spectroscopie. La sensibilité
a été calculée pour chaque nuit.

Filtre Longueur d’onde largeur de  Sensibilité Temps  Exposition Seeing Masse Etoile de
centrale bande élémentaire  totale d’air  référence
(pm) (pm)  (mJy/100/1h) (ms) (s) (sec arc)
Imagerie/BURST
PAH1 (17/06/05) 8.59 0.42 3.2 16 480 0.8 1.74 HD91056
ArIII  (17/06/05) 8.99 0.14 5.2 50 400 0.8 1.74 HD91056
SIV (17/06/05) 10.49 0.16 5.6 25 600 0.8 1.74 HD91056
PAH2 (25/01/05) 11.26 0.59 4.5 50 800 0.55 1.66 HD85503
Nell  (17/06/05) 12.27 0.18 7.7 16 320 0.8 1.74 HD91056
Imagerie/normal
PAH1 (17/06/05) 8.59 0.42 5.2 2140 0.75 1.71 HD152880
PAH2 (21/06/06) 11.26 0.59 7.3 3600 0.7-1.4 1.74 HD92682
Spectroscopie
PAH2 (25/01/05) 11.4 10.4-12.3 90 - 517 0.65 1.66 HD113996
PAH2 (19/06/05) 11.4 10.4-12.3 120 - 524 1.00 1.75 HD105340
PAH1 (19/06/05) 8.8 8-9.6 70 - 517 1.00 1.75 HD105340

5.3.1 Imagerie

L’imagerie en bande PAH nous a permis de mettre en évidence la structure géomé-

trique du disque autour d’une étoile HAe, HD97048.

5.3.1.1 Extension asymétrique de I’émission en bande PAH

Sur la Fig. 5.3, ’émission de 1’'objet en bande PAH & 11.3 um est comparée & celle

de 1’étoile de référence, HD85503, dans le méme filtre. La premiére chose que 1’on voit
est ’extension de 1’objet comparée & ’étoile de référence. D’une part, une extension est
détectée jusqu’a 2 secondes d’arc de ’objet central. Ce qui retient le plus 'attention est
Pasymétrie est/ouest : ’émission & 11.3 um est détectée environ deux fois plus loin a
I’est qu’a 'ouest. D’autre part, la FWHM de l'objet est 1.2 fois supérieure & celle de la
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TAB. 5.3 — Mesure de la FWHM pour HD97048 et ’étoile standard dans chaque filtre en
imagerie. La valeur théorique de la limite de diffraction est précisée afin de montrer qu’on
atteint la limite de diffraction avec le mode BURST. L’extension spatiale correspond a
un signal & 10 o au dessus du bruit pour s’assurer d’étre dans le disque.

HD 97048 PSF Extension spatiale
Filtre Longueur FWHM FWHM FWHM FWHM FWHM Flux Est Ouest
d’onde centrale (est/ouest) (nord/sud) |(est/ouest) (nord/sud) |(diffraction) mesuré | (10 o) (10 o)
(pm) (mas) (mas) (mas) (mas) (mas) (Jy) |(sec arc) (sec arc)
BURST
PAH1 8.59 330 £ 15 330 £15 | 240 £15 225+ 15 225 5.5 £0.1 1.42 0.82
ArIIT 8.99 300 £ 15 330 £15 | 240 £15 232+ 15 217 3.7+£0.1| 0.75 0.52
SIV 10.49 322+ 15 337 £15 | 277 £15 262 £+ 15 262 4.2 +£ 0.2 0.67 0.60
PAH2 11.26 337 £ 15 360 £15 | 300 £15 285 + 15 285 7.7+ 02| 1.60 0.90
Nell 12.27 390 +£ 15 412 £15 | 300 £ 15 307 £ 15 307 6.7 £ 0.2| 0.67 0.60
normal
PAH1 8.59 657 £ 15 729 £15 | 286 £ 15 309 £+ 15 225 4.7+0.2 1.87 1.20
PAH2 11.26 573 £15 690 £15 | 384 =15 423 £ 15 285 - 2.02 1.42

référence pour laquelle la limite de diffraction a été atteinte dans presque tous les filtres
en mode BURST (voir Tab. 5.3).

HD97048

PSF reference

o

F1a. 5.3 — Sur la gauche, HD 97048 dans le filtre PAH2 (centré autour de 11.3 pm) avec
la caméra de VISIR. Sur la droite, une étoile de référence (HD85503) dans le méme filtre.
L’objet présente une émission plus étendue que I’étoile de référence avec une assymétrie

est/ouest.
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coupe est/ouest

L] L]
HDB7048 PAH2
HDS7048 SIV

PSF SIV

I limax)

-1.38 -0.38 0 0.38 1.38
seconde d'arc

coupe nord/sud

I/1{imax)

pmimin R S
-

-1.38 -0.38 0 0.38 1.38
seconde d'arc

FiG. 54 — Coupe en intensité (normalisée au maximum) le long des deux axes de
I'image VISIR de HD97048 dans la bande PAH (trait noir) et dans le continuum SIV
(trait rouge) superposées a celle de I'étoile de référence dans le filtre SIV (trait bleu). Si
on compare 1’émission dans la bande PAH et dans le continuum pour un méme signal a
bruit, HD97048 est plus étendu en bande PAH. De méme, si on compare 1’émission de

I’objet par rapport & celle de 1’étoile de référence dans le continuum SIV, HD97048 est
étendu également dans le continuum.

5.3.1.2 Emission PAH comparée a celle du continuum

Les Fig 5.5 et Fig. 5.6 présentent l'objet observé en bande PAH & 11.3 et 8.6 um
respectivement et dans les continuums adjacents pour un méme rapport signal sur bruit.
Pour plus de clarté, la Fig 5.4 montre une coupe de 'objet en bande PAH & 11.3 pum
et dans le continuum adjacent a 10.5 pm (SIV) comparé a 1’étoile de référence a 10.5
pm. L’objet est effectivement plus étendu que le continuum, lui-méme étendu compara-
tivement & la PSF. A 11.3 pum, I’émission s’étend jusqu’a 330 AU (brillance de surface
112 mJy/"2) alors que dans le continuum l’extension va jusqu’a 135 AU (brillance de
surface 410 mJy/"2). Ces résultats sont en accord avec ceux obtenus lors d’observations

spectroscopiques (van Boekel et al. 2004) qui mentionnaient une extension de 270 + 70
AU 4 11.3 ym et de 110 + 40 AU 4 10.5 pm
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Y/
2,43e+01

1.66e+01

| 1.06e+01

6.02¢+00

2.94e+00

1.08e+00

2.09e-01

2.20e-02

Fig. 5.5 — HD 97048 dans le filtre PAH2 (au centre), et dans les continuum adjacents
(SIV sur la gauche, Nell sur la droite). Les images ont le méme rapport signal a bruit
afin de comparer les différentes extensions.

Jy/

1,76e+01
1.20e+01
7.62e+00
4,37¢+00

2.14e+00

7.91e-01

1.68e-01

2.20e-02

Fi1a. 5.6 — HD 97048 dans le filtre PAH1 (au centre), et dans le continuum adjacent

(ArIII sur la gauche). Les images ont le méme rapport signal & bruit afin de comparer
les différentes extensions.
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5.3.1.3 Preuve directe d’un disque évasé optiquement épais et incliné

Pour pouvoir étudier le disque plus en détail dans les régions externes, HD97048 a
été observé en mode normal avec un grand temps de pose, ce qui a permis d’avoir une
meilleure sensibilité que le mode BURST. Si on ajuste les isocontours d’intensité sur les
images en bande PAH par des ellipses, on remarque que le centre ne coincide pas avec
I’étoile centrale mais est décalé vers ’est. En étudiant la position du centre de 1’ellipse
pour différents niveaux de brillance, on voit que celle-ci "bouge" : plus la distance a
létoile est grande (i.e. plus le demi-grand axe de 'ellipse augmente), plus le centre de
Pellipse est décalé vers 'est (Lagage, P.-O, Doucet, C., Pantin, E., et al., Science, 2006).
Ceci est caractéristique d’un disque optiquement épais avec une échelle de hauteur non
nulle qui augmente avec la distance & 1’étoile. L’émission apparente s’étend jusqu’a 600
AU environ mais, aprés 370 AU, le décalage diminue (Fig. 5.8). Ceci peut s’expliquer
par 'une des raisons suivantes : soit le disque est de moins en moins optiquement
épais, soit c’est la contribution de ’enveloppe environnante kqui commence & dominer.
Avant 370 AU, cette émission ne peut venir d'une enveloppe sphérique car 1’émission est
asymétrique. De plus, si le disque incliné était optiquement fin ou géométriquement plat,
le disque apparaitrait symétrique en projection sur la ligne de visée (Fig 5.7).Ainsi, ces
observations sont caractéristiques d’un disque évasé, optiquement épais a la
longueur d’onde d’observation, et incliné par rapport a la ligne de visée.

Dans un premier temps, afin de caractériser la géométrie du disque, on a élaboré
un modéle simple ou ’émission des PAHs était supposée surfacique. Elle vient d’un
disque évasé dont la hauteur de pression varie telle que H(r) = Hy.(r/r)?, comme le
suppose les modeles de disques en équilibre hydrostatique (Chiang & Goldreich 1997),
et dont 'intensité varie en I(r) = Iy.(r/r9)®. Ce disque a une inclinaison i (par rapport
a la ligne de visée) qui est aussi un parameétre du modeéle. L’hypothése d’une émission
surfacique pour 1’émission des PAHs est assez simple & comprendre. Premiérement, les
PAHs sont des trés petits grains situés a la surface du disque puisqu’ils sont bien mé-
langés au gaz dans les régions de faible densité. De plus, le rayonnement de 1’étoile
les chauffe efficacement (i.e. en incidence directe) puisqu’on les observe. Ce qui ren-
force 1'idée que leur émission est surfacique en premiére approximation. Finalement,
les hypothéses précédentes sont valides seulement si on regarde 1’émission des PAHs
proprement-dite, c’est-a-dire si la contribution du continuum dans la bande PAH & 8.6
pm est soustraite. Ceci a été fait en interpolant le continuum & 8.6 um & partir de
I’émission du continuum & 9 pm. Comme c’est le continuum qui domine ’émission dans
les régions centrales, ’émission des PAHs a été modélisée pour des distances supérieures
a 65 AU de I’étoile avec le continuum soustrait. Le modéle doit reproduire les profils de
brillance pour 'extension des cotés est et ouest (Fig. 5.8). Le modéle simple est capable
de reproduire de fagon satisfaisante les observations étant donné la petite valeur du
x? réduit ~ 0.06 trouvé. Ceci permet de valider 'hypothése de 1’émission surfacique
pour les PAHs. On en déduit un indice d’évasement (5 = 1.26f8:8§ qui est en accord
avec les prédictions des modeéles de disque supporté par le gaz, en équilibre hydrosta-
tique (Chiang & Goldreich 1997; Dullemond et al. 2001). La hauteur de surface est de
51.37%7 AU a une distance r=135 AU. La loi de puissance pour U'intensité est de -2.37)2,
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/A\ observateur

B" gz
Cf

.-~ 0A=0A' disque plat avec h=0
0'B=0'B' disque plat avec h#0
OC=#£0C' disque évasée

Fi1G. 5.7 — Projection sur la ligne de visée de différents types de disque optiquement
épais. La projection d’un disque plat avec une hauteur nulle donne une image symétrique
(OA=0A’"). De méme pour un disque plat avec une hauteur non nulle et constante le
long du disque (O’'B=0’'B’). Enfin la projection d’un disque évasé (optiquement épais)
sur la ligne de visée ne donne pas une image symétrique (OC # OC’).

conforme & ce que ’on s’attend pour ’émission des PAHs chauffés stochastiquement et
donc fonction du flux UV de Iétoile (qui décroit en r—2). Enfin I’inclinaison du disque
est de 42.879% degrés. Les incertitudes des données viennent des erreurs sur le bruit et
sur la photométrie suite a la soustraction du continuum dans les régions internes (+
5% dans chaque image). Les erreurs sur les parameétres du modeéle ont été calculées en
explorant 'espace des parameétres ot x? < 1.

En conclusion, la découverte d’un disque évasé autour de HD97048 est une preuve
observationnelle forte qui compléte l'interprétation faite des SEDs des objets du groupe
I (Meeus et al. 2001) en tant que disque évasé. A 'aide de la hauteur de surface & une
distance donnée, on peut calculer la quantité d’énergie interceptée par le disque (43 %)
ce qui est conforme a ’excés IR observé (Van Kerckhoven et al. 2002b). Ainsi, l'imagerie
en bande PAH a permis de donner une interprétation physique cohérente de cet objet.
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Fi1c. 5.8 — A gauche, décalage de la position du centre des ellipses pour différents niveaux
de brillance en fonction du demi-grand axe de lellipse. A droite, résultat du modéle
d’une émission surfacique des PAHs pour un disque évasé en ajustant & ’observation le
profil en intensité & 'ouest (trait pointillé), et & 'est (trait plein). Le meilleur modéle
est obtenu pour un indice d’évasement de 1.26f8:82, une hauteur de surface & 135 AU de
51.373% AU, une inclinaison de 42.875% degrés et une loi de puissance pour lintensité

de -2.3192 (Lagage, P--O., Doucet, C., Pantin, E. et al. 2006, Science).

Fi1G. 5.9 — Vue du disque de HD97048.

5.3.2 Spectroscopie

HD97048 a été observée autour de 8.8 et 11.3 ym en mode spectroscopique avec la
fente orientée est/ouest en juin 2005 et & 11.3 pm seulement en janvier 2005 avec la fente
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orientée nord/sud. Etant donné les problémes du chopper du télescope, les calibrations
en absolu sont erronées en spectroscopie. En effet, au cours d’une observations, il existe
des laps de temps ou la source étendue n’est plus au centre de la fente et donc, étant
donné la faible largeur de cette derniére, le flux total de la source est significativement
réduit. Le probléme n’était pas identifié au début des observations en temps garanti. La
calibration en flux, d’'une maniére absolue, est donc fausse en spectroscopie. J’ai ainsi
comparé les spectres VISIR a ceux de ISO et TIMMI2 de sorte que les continuums se
superposent (avec comme base absolue le spectre ISO). Ce décalage absolu de spectre
par rapport au continuum du spectre ISO a déja été justifié par van Boekel et al. (2004)
lors de sa comparaison des données TIMMI2 avec celles de ISO pour HD97048. En
effet, on voit que c’est le rapport du maximum de la raie & 11.3 pm sur le continuum
qui varie avec les instruments (Fig. 5.10). Le spectre ISO a un maximum de raie de
PAH beaucoup plus fort. Cela peut s’expliquer par la contribution de la nébuleuse en-
vironnante qui est prise en compte dans le champ de ISO et uniquement. Des études
précédentes ont effectivement montré qu’il existait une enveloppe de petits grains de
PAH autour de HD97048 jusqu’a des distances de 5 & 10 secondes d’arc (Prusti et al.
1994; Siebenmorgen et al. 2000). La spectroscopie de VISIR et TIMMI2 n’est sensible
qu’a ’émission proche de I’étoile, celle du disque, mais pas & ’émission diffuse loin de
lobjet central. C’est ’équivalent de 30% de flux qui est perdu dans la raie de PAH avec
les fentes étroites (environ 1 seconde d’arc) de TIMMI2 et VISIR par rapport a celle de
ISO.

De plus, I'extension spatiale dans la raie de PAH a été aussi confirmée avec les observa-
tions spectroscopiques. Nous avons, pour cela, mesurer la FWHM de 1’objet dans la raie
et dans le continuum adjacent (Fig. 5.11). En conclusion, la FWHM de la raie de PAH
est plus grande que celle du continuum adjacent. Cependant, ce mode d’observation est
tres sensible au seeing et a la précision de pointage du télescope. En réalité, les valeurs
de la FWHM & 11.3 um sont de l'ordre de 700 & 950 millisecondes d’arc (mas), ce qui
est important comparé aux valeurs trouvées avec les images BURST (Fig. 5.12) mais
comparables a celles mesurées dans les images prises en mode normal (Tab. 5.3).

Sur la Fig. 5.11, la valeur trouvée pour la FWHM dans le continuum varie énor-
mément d'une observation & l'autre (de 500 & 770 mas). Ceci est di au seeing trés
différent dans les deux cas et a la précision de 'observation (’objet doit étre au milieu
de la fente durant tout le temps d’observation). La FHWM de l'étoile standard refléte
le seeing en IR moyen si on tient compte de la loi de variation du seeing en fonction de
la longueur d’onde (A~1/%). Le continuum de HD97048 et de 1'étoile de référence ont la
méme FWHM ce qui signifie que le continuum de HD97048 ne serait & priori pas étendu.
On constate qu’en spectroscopie, on ne peut résoudre I’extension de HD97048 dans le
continuum, celui-ci étant pourtant résolu en mode BURST (Tab. 5.3). Ceci montre une
nouvelle fois I'intérét du mode BURST qui permet de s’affranchir, en partie, des pro-
blémes liés & ’atmosphére.

En conclusion, la spectroscopie de VISIR a permis de confirmer ’extension spatiale
de HD97048 en bande PAH, mais pas en continuum. Elle n’apporte rien & I'imagerie

en mode BURST qui contient I’essentiel de l'information grice a sa haute résolution

128 Disques protoplanétaires en IR moyen



HD97048 : Un exemple remarquable

15k SO — — — f i

| TIMMI2 |

| /ISIR i
B
s

8 9 10 11 12 13
A [pm]

F1G. 5.10 — Spectre de HD97048 mesuré avec VISIR (bleu), TIMMI2 (rouge) et ISO
(pointillé). On a introduit un facteur multiplicatif aux spectres de VISIR et TIMMI2
afin que le flux du continuum corresponde & celui mesuré par ISO.

spatiale. Il faudrait utiliser le mode BURST en spectroscopie avec au moins la méme
résolution spatiale qu’en imagerie. L’échantillonnage est moins bon mais suffisant. Ce-
pendant, le probléme majeur est 1’étroitesse de la fente qui impose un flux minimum
assez haut pour les objets observés pour un temps de pose inférieur ou égal & 50 ms en
mode BURST.

5.4 Masse du disque

Les observations VISIR permettent non seulement de déduire une structure pour
le disque autour de HD97048 mais aussi la masse minimum de ce dernier. En effet,
on a pu déduire de ’asymétrie que le disque est optiquement épais jusqu’a au moins
370 AU pour cacher la partie que I'on ne voit pas du coté ouest. Pour que le disque
soit optiquement épais jusqu’a de grandes distances, il faut qu’il y ait une densité de
poussiére conséquente, c’est-a-dire une masse de poussiére suffisante dans le disque. Si
on considére la poussiére interstellaire, 'opacité x & 11.3 ym est égale a4 1600 cm?.g~!. Si
le milieu est optiquement épais jusqu’a 370 AU, cela signifie que la profondeur optique 7
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Fi1a. 5.11 — A gauche, FHWM calculée sur le spectre de HD97048 (trait continu) pris en
janvier 2005 & 11.3 pm avec un seeing (dans le visible) de 0.66 seconde d’arc comparée a
celle d’une étoile standard (trait pointillé). A droite, la méme chose pour une observation
en juin 2005 avec un seeing (dans le visible) de 1.1 secondes d’arc.
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FiGg. 5.12 — A gauche, profil normalisé pour HD97048 en mode normal (trait continu)
et en mode BURST (trait pointillé) & 8.6 um. A droite, de méme mais a 11.3 pum. La
FWHM est dégradée d’un facteur 2 en mode normal par rapport au mode BURST, ce
que confirme la spectroscopie.

(égal & ¥« k) est supérieure 4 1 & 370 AU. D’ou la densité de surface ¥ a cette distance
telle que : ¥ > 1/k =1/1600. En considérant que la densité de surface est constante
sur tout le disque, la masse de poussiére minimale est de 10 Mg pour le disque. Si la
distribution en taille de poussiére et/ou sa composition varie, ’opacité peut augmenter
jusqu’a 4100 cm?.g~! pour des grains de silicate sphériques de 2 um de rayon. Avec ce
type de poussiére, la masse minimum est de 4 Mg. Mais pour étre plus réaliste, il faut
tenir compte du fait que la densité de surface du disque varie avec la distance & ’étoile. Si
on intégre sur tout le disque la densité de surface telle que ¥ = Yg(rar7/370) "1, comme
c’est le cas pour la nébuleuse solaire primitive (Weidenschilling 1977; Kuchner 2004),
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la masse minimale de poussiére dans le disque est de 40 Mg,. Cette limite inférieure est
compatible avec la masse de poussiére déduite (500 Mg;) des observations millimétriques
(Henning & Launhardt 1998) étant donné les incertitudes sur les opacités a ces longueurs
d’ondes. La masse déduite est 3 & 4 ordres de grandeur plus grande que celle mesurée
dans les disques de débris et les ceintures de Kuiper autour d’étoiles A évoluées comme
BPictoris, Véga, Formalhaut ou HR4796. On pense que la poussiére autour de ces objets
vient de collisions entre corps plus gros dont la masse a été estimée a 100 Mg, dans le cas
de [Pictoris (Fisher et al. 2004). Ainsi, la masse de poussiére autour de HD97048 est tout
a fait compatible avec celle des objets plus évolués. HD97048 est un objet relativement
jeune (de 1.5 & 3 millions d’années suivant les chemins évolutifs) qui se révéle étre un
excellent laboratoire pour I’étude des conditions qui précédent la formation des systémes
planétaires.

La présence de gaz dans le disque est un autre moyen d’estimer I’Age de ’objet. Des
observations autour de ce type d’étoile avec des 4ges différents ont montré que le temps
de dissipation du gaz est de l’ordre de 10 millions d’années (Takeuchi et al. 2005). Nos
observations mettent 1’accent sur la poussiére, mais aussi sur le gaz dans le disque de
HD97048. En effet, un disque ne peut étre évasé que par la présence de gaz, auquel la
poussiére est bien mélangée. S’il n’y avait pas de gaz, les poussiéres tomberaient peu
4 peu dans le plan médian pour former un disque aplati, tels les disques de débris par
exemple. Si on fait ’hypothése que le rapport gaz sur poussiére est de 100, la masse
totale minimum du disque autour de HD97048 est de 0.01 M. De plus, la présence
de gaz autour de cet objet a été confirmée par les observations en proche IR de la raie
d’hydrogeéne moléculaire & 2.2 ym (Weintraub et al. 2005).

5.5 Stabilité du disque

Le disque autour de HD97048 est riche en gaz et poussiére. Il a une masse de pous-
siére comparable & la nébuleuse solaire primitive. Il est donc intéressant de déterminer
& quel point il est susceptible de générer des systémes planétaires. Pour cela, revenons
quelques instants sur la formation des planétes.

5.5.1 Formation des planétes

Le scénario standard de formation de planétes est celui par coagulation des élé-
ments lourds (poussiére etc...). Apres s’étre effondrée (sous 'effet de la gravitation) sous
forme de disque, la nébuleuse protoplanétaires se refroidit lentement. Dans les premiers
temps, la densité de gaz est telle qu’elle est suffisante pour freiner les grains de poussiére
et les faire tomber dans le plan équatorial du disque. Les grains de tailles différentes
chutent & des vitesses différentes (propriété de frottement contre le gaz). Les plus gros
corps accumulent donc par collage de surface les plus petits corps qu’ils balayent sur leur
passage. Ensuite, la formation des protoplanétes se fait par coalescence gravitationnelle
des planétésimaux déja formés. Par effet Boule de neige, c’est-a-dire un emballement de
Paccrétion, il peut se former des corps de masse typique celle de la Lune (voir Fig 5.13).
Une fois les planétésimaux formés, ’embryon de planéte accréte une enveloppe de gaz.
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Quand sa masse devient suffisante, I’enveloppe de gaz s’éffondre rapidement sur le coeur
rocheux (Mizuno et al. 1978). L’accrétion rapide du gaz commence quand se crée un
déséquilibre entre 1’énergie perdue par rayonnement et 1’énergie gagnée par capture de
planétésimaux. Le coeur solide acquiert alors une atmosphére trés massive et devient
une planéte géante. Cependant, depuis les années 80, il existe une théorie pour former
les planétes géantes dans les disques massifs : I’instabilité gravitationnelle. C’est ce scé-
nario qui va nous intéresser dans le cas de HD97048, étant donné que les échelles de
temps du mécanisme de coagulation sont trop grandes devant 1’age de I’étoile (inférieur
a 3 millions d’années) pour former un embryon de planéte & 400 AU de 'étoile. Le
disque protoplanétaire étant assez massif, il peut devenir instable gravitationnellement
(instabilité de Jeans), s’effondrer et se fragmenter en corps dont la masse typique est
de 'ordre de celle de Jupiter (Cameron 1985; Boss 1996). Ce scénario permet de former
des planétes géantes en 1000 ans, mais il présente deux difficultés majeures en ce qui
concerne le systéme solaire. En effet, pour que l'instabilité se déclenche, la nébuleuse
initiale doit étre trés massive, de 'ordre de 1 masse solaire, ce qui est 100 fois la masse de
la nébuleuse de masse minimum (Hayashi 1981). De plus, avec ce scénario, le coeur des
planétes géantes est de méme composition que la nébuleuse initiale, alors que les coeurs
des planétes géantes du systéme solaire sont enrichis en éléments lourds par rapport au
Soleil.

F1G. 5.13 — (gauche) Scénario de formation de planétes par coagulation. (droite) Simu-
lation numeérique de croissance de planétes (Tanaka et al. 2000).
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5.5.2 Critére de stabilité

Considérons un "grumeau" de matiére de taille D & une distance r de 1’étoile. Si
on a une densité de surface X, la masse du grumeau est M = XwD?. Le disque est
soumis & sa propre gravité. On veut savoir s’il va s’effondrer, c’est-a-dire si sa gravité
est suffisante pour l’empécher de se disperser (instable). La bilan énergétique sur le
grumeau donne : 1’énergie gravitationnelle Eg, I'énergie cinétique E. (liée a I’agitation
thermique) et I’énergie de la rotation képlerienne E. Le grumeau est stable si Eg > Ek
et Eg > FE., c’est-a-dire si :

Ec EK
Ec Ec

<1 (5.1)

E. ~ Mc? avec cs vitesse du son

Ex ~ M(QD)? avec ) vitesse angulaire képlerienne (5.2)

2 - -
Eg ~ G% avec (G constante gravitationelle

En combinant les équations, on obtient le critére d’instabilité de Toomre (Toomre 1964) :

ve

@ GY

< g (5.3)

Ek: énergie képlerienne

iz o] N\
Ec: énergie cinétique

Eg : énergie gravitationnelle

Fi1G. 5.14 — Les différentes forces auxquelles est soumise une particule de masse M, de
densité de surface X et de taille D.

Si Q< /2, le disque est instable. C’est le cas lors d’un refroidissement ou d’une chute
de gaz vers le centre ou il y a une forte densité de surface et une faible température.
Si on prend ¢; o« R™92, Qo R™3/%? et ¥ oc R, Q oc R~15=9/2+b_ Ainsi pour q=1/2
et b compris entre 1 et 1.5, Q décroit avec la distance; si la densité ne chute pas trop
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vite, le disque est naturellement plus instable & ’extérieur qu’a l'intérieur. Essayons
d’exprimer ce terme Q avec d’autres parameétres comme la hauteur de pression h déduite
de l’équilibre hydrostatique (Eq.3.7), la masse de l'étoile M, (qui intervient dans la
vitesse képlerienne) et la distance a 1’étoile R :

(

0= I%* (Loi de Kepler)
M =nD?% (5:4)

h=CQ1 (Eq.3.7)

Le critére de Toomre peut alors se réécrire :

M, h <
YR3 ™

Q= (5.5)

En cas d’instabilité, il y a formation de bras spiraux et peut-étre de protoplanétes de
gaz & grande distance. Les simulations (Gammie 1999) montrent que le disque devient
instable pour Q < 1.4, qu'il y a des bras spiraux pour Q > 1 et que des grumeaux
peuvent se former pour Q ~ 1.

5.5.3 Application au disque de HD97048

Déterminons si le disque est stable en utilisant le critére de Toomre (voir Eq 5.5).

On connait la masse de I’étoile (2.5 My,)) et la densité minimale au bord du disque. Mais
avec les images VISIR, on n’a pas accés a la hauteur de pression du disque mais & la
hauteur de surface d’émission (ot 7 = 1). En effet, la surface correspond aux couches
supérieures du disque, 14 ou la lumiére est interceptée par la poussiére. La hauteur de
pression, elle, vient de 1’équilibre entre la pression du gaz et la force de gravité. Dans le
cas de I’équilibre hydrostatique, la hauteur de pression est 2 & 5 fois plus petite que la
hauteur de surface d’émission (Chiang & Goldreich 1997). Comme Q est une fonction
décroissante de la distance, il convient de calculer cette grandeur au bord du disque,
i.e. pour r=370 AU, 14 ou le disque est probablement instable.
Avec VISIR, la hauteur de surface est mesurée & une distance de 135 AU. En tenant
compte de la loi de puissance de cette derniére, la hauteur de surface a 370 AU vaut
180 AU. Q est une fonction croissante de la hauteur de pression que I’on ne connait pas.
Or, d’aprés les modeéles (Chiang & Goldreich 1997), la hauteur de pression du disque
peut étre 5 fois plus petite que la hauteur de surface. Prenons cet ordre de grandeur
pour la hauteur de pression qui minimise le coefficient Q. Il faut prendre une densité de
surface moyenne, totale (gaz + poussiére), i.e. 100/1600 g.cm~2 (section 5.4). Ainsi, pour
M,=2.5 Mg, ¥ = 1/16 g.em~2, r=370 AU, h=1/5*180 AU, Q~250 >> 1. Le disque est
stable et les planétes géantes ne peuvent pas se former par instabilités gravitationnelles
dans les régions externes a 1’heure actuelle.
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Les incertitudes dans ce calcul viennent de la densité de surface et de la hauteur de
pression. Cependant La hauteur est connue & un facteur 2 prés et contamine peu le
rapport Q. Quant a la densité de surface (¥ = Yor,7;), elle est proportionnelle a la
masse et inversement proportionnelle au facteur de stabilité. En d’autres termes, plus le
disque est massif, plus il est instable. Les calculs précédents de QQ ont été faits en tenant
compte de la masse minimale du disque de 0.01 M. Mais les observations millimétriques
(Henning & Launhardt 1998) ont fait état d’un disque 20 fois plus massif pour HD97048.
Finalement, le coefficient de Toomre a été calculé pour une masse de disque de 0.2 Mg
et une loi de puissance de la densité de surface variable (voir Fig 5.15). A 370 AU, Q
prend les valeurs de 12, 8 et 4 avec p=1.5, 1. et 0.5 respectivement. Le disque reste
stable quelle que soit la variation de la densité de surface en fonction de la distance
pour une masse de disque de 0.2 Mg.

10000 E B B E

N _p=0.5 1
1000k el -
0 ~ :
& i T~ _p=1 e .
o R ~.
O - - ~. .
= .
© 100 & el Tl E
© - p=1.5 .ol -
5 ]
©
c 0%

/‘ L L
1 10 100
R(AU)

Fi1G. 5.15 — Facteur de Toomre Q) en fonction de la distance a 1’étoile. Le disque est
instable pour Q < 7/2. Le disque est stable & 370 AU (trait plein) quelles que soient les
valeurs des paramétres. L’incertitude vient principalement de la loi de puissance de la
densité de surface (X =% r,7;) qui prend les valeurs 1.5 (trait plein), 1 (trait pointillé)
et 0.5 (ligne point-trait) .

Qu’en est-t-il du scénario de coagulation dans lequel les petites particules se collent
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pour former des corps de plus en plus gros? Ce phénoméne a été beaucoup étudié ces
derniéres années et plusieurs auteurs (Ida & Lin 2004; Goldreich et al. 2004) en ont
déduit des lois analytiques mais aussi empiriques pour des grandeurs physiques. Ici, on
peut déduire une densité de surface totale (gaz + poussiére) minimale (X = 444 rf’U/ 2
g/cm?) qui est du méme ordre de grandeur que celle inférée pour notre systéme solaire
ou d’autres étoiles (Weidenschilling 1977; Kuchner 2004). Il semble improbable que les
noyaux des planétes géantes se forment par coagulation dans les régions externes du
disque a cause des temps de révolution autour de 1’étoile centrale trés longs. Méme s’il
y avait assez de matériel dans les régions externes pour former les planétes géantes,
les conditions ne seraient pas remplies ici. Ceci est renforcé par les observations qui
échouent & détecter des planétes géantes loin d’étoiles de type A (Chauvin et al. 2005).
Examinons le scénario de formation des embryons par coagulation pour les régions
internes. Dans un premier temps, voyons si la sédimentation des grains dans le plan
médian du disque (premiére phase du processus) a pu commencer étant donné ’age du
systéme (~ 1.5 millions d’années). Le temps de sédimentation est donné par (Dullemond
& Dominik 2004b) :

1 1 X
Tsett =——— ou QK = v/ GM*/T'g (56)

21 pga Qg

avec la densité d’un grain de poussiére de silicate pg—3.6 g.cm™~2, son rayon a, et ¥ la

densité de surface du disque X=>gr~P. En calculant ce temps pour un disque de 0.2 Mg
et des grains de taille allant de 100 & 0.01 pm (Fig 5.16), on voit que la sédimentation
des gros grains (supérieure au micron) a commencé compte tenu de I’age du systéme.
Une fois la phase de sédimentation commencée, il est possible que des embryons de
planétes se forment. Pour cela, il faut évaluer le temps de formation d’un embryon d’un
dizieme de Mg, avec la formule suivante (Ida & Lin 2004) :

Ed Memb M, Eg )72/5 (5 7)

- 5 —1, T 6/10 1/3 “1/6__  Zg
Tace = 1.210 (10g.cm_2) (IAU) ( MEB ) (M@) (2.4103g.cm_2

Bien que les régions internes ne soient pas résolues, il est possible d’interpoler les lois
établies jusqu’a de faibles distances pour conclure qu’il est alors possible de former des
embryons de planétes en dessous de 10 AU (Fig 5.16) autour de HD97048 quelque soit
la variation de la densité de surface avec le rayon.

En conclusion, le disque autour de HD97048 est gravitationnellement stable jus-
qu’a au moins 370 AU méme avec une masse de disque 20 fois supérieure & la masse
minimale déduite des observations VISIR. Il est donc peu probable que des planétes
géantes se forment par instabilités gravitationnelles dans les zones externes du disque &
I’heure actuelle. Par contre, cet objet semble étre un excellent candidat pour la forma-
tion d’embryons de planétes dans les régions internes du disque.
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Fi1G. 5.16 — A gauche, temps de sédimentation en fonction de la distance a ’étoile pour
des grains de silicate de taille 100 ym (bleu), 1 ym (noir) et 0.01 um (rouge). La pente
de la densité de surface est p=1.5 (trait plein), p=1. (trait pointillée) et p=0.5 (ligne
trait-pointillé) pour chaque type de grain.A droite, temps nécessaire a la formation d’un
embryon de planéte d’'un diziéme de masse terrestre avec les mémes variations de pente
de la densité de surface que précédemment. L’age de HD97048 est représenté par le trait
rouge.

5.6 Modélisation

5.6.1 Description

J’ai utilisé le modele de disque évasé de Dullemond, le modéle (voir chapitre 3)
qui calcule la structure du disque d’une maniére cohérente, sans paramétrisation. Ce
modele explique la SED de nombreuses étoiles Herbig Ae (Dominik et al. 2003). J’ai de
plus intégré 1’émission des PAHs dans le modéle pour voir §’il pouvait reproduire & la
fois la SED et la distribution spatiale de HD97048 avec trés peu de paramétres libres.
Les paramétres stellaires mentionnés dans la Table 5.1 ont été utilisés. L’atmosphére de
I’étoile a été modélisée en se basant sur les grilles de modéles établis par Kurucz avec
Tesr=10500 K. La densité de surface est celle déduite des images telle que X — 444
rggU/Q g/cm? avec Ry, =0.41 AU et R =400 AU, ce qui donne My;,,=0.01 M.

La poussiére est un mélange de grains en équilibre thermique et de PAHs chauffés
stochastiquement. On tient compte du chauffage multi-photons pour les PAHs. On peut
également inclure les PAHs comme source de chauffage thermique des grains mais ceci
ne sera fait que dans un second temps.

— Les grains en équilibre thermique

Les grains sont composés de graphite et de silicate avec les constantes optiques
de Draine (1985). Ils ont une distribution de taille de type MRN (Mathis et al.
1977), c’est-a-dire n(a) oc a3, allant de 0.01 & 0.3 um. On va voir que le cou-
plage des grains de silicate et carbone est une hypothése importante du modéle.
La poussiére du disque est composée de X% de carbone et de Y% de silicate. Le
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grain de poussiére est un mélange de carbone et silicate dont les proportions sont
les mémes que dans le disque (X% de carbone et de Y% de silicate). Le grain de
poussiére est représenté par une unique température qui varie en fonction de la
distance a I’étoile, si bien que les grains de silicate et carbone ont la méme tempé-
rature tout le long du disque. Cette hypothése avait été introduite au départ pour
reproduire I’émission des silicates dans la plupart des étoiles Herbig Ae (Dominik
et al. 2003). En effet, si les grains ne sont pas couplés, ce sont les grains de carbone
(plus chauds) qui dominent le continuum & 10 pum. Le rapport du pic de la raie
de silicate & ce fort continuum n’est alors pas assez important pour reproduire les
observations des étoiles HAe. On rediscutera de cette hypothése plus en détail par
la suite. Finalement, tous les grains thermiques représentent une seule espéce de
poussiére au prix d’'une moyenne sur la distribution en taille.

- PAHs

Dans le milieu interstellaire, les PAHs sont composés d’une dizaine jusqu’a des
centaines d’atomes de carbone. On fixe ici la taille & N.=100. Le rapport de
I'hydrogéne sur carbone est H/C = fy x (6/N¢)%® (cas des PAHs symétriques
et compactes), avec fy la fraction d’hydrogénation moléculaire. On considére des
PAHs complétement hydrogénés (fir=1) ou partiellement (fi=0.5). On prend les
sections efficaces d’absorption (Draine & Li 2001) mesurées a la fois en laboratoire
et sur des spectres astrophysiques réels. On fait I’hypothése simplificatrice que les
PAHs ne sont pas chargés tout le long du disque. En effet, si on s’intéresse au
rapport v entre le taux de photo-ionisation d’un grain et le taux de recombinaison
electron-grain & travers le disque, on voit que ceci est probablement le cas a
Pextérieur (R > 150 AU). On a :

v =10 x f(Ne) N&* x x T2 /n, (5.8)

avec f(N¢) qui donne la variation de la probabilité d’éjection d’un photon-électron
en fonction de la taille des PAHs(Bakes & Tielens 1994). Pour un disque chauffé
par une étoile HAe typique, on a ¥ ~ 10° et ny ~ 107cm™ sur la surface du
disque & 150 AU (Habart et al. 2004a). Si on suppose que n./ng ~ 1.5 1074
(comme c’est le cas dans les régions de photodissiociation du milieu interstellaire),
et Tyqx ~ 100 K, on a y Tyi2 /ne ~ 500 et donc pour N ~ 100, y est inférieur a 12.
Par contre, dans les régions internes, v augmente et les PAHs seront certainement
positivement chargés. Par souci de simplicité, on fait donc '’hypothése que les
propriétés des PAHs ne changent pas avec la distance.

Le chauffage multi-photons des PAHs est pris en compte. Autrement dit, les PAHs
peuvent étre excités par plusieurs photons pendant leur temps de relaxation, au
contraire du chauffage par un seul photon qui impose au grain de PAH de se
désexciter entiérement avant d’étre chauffé par un autre photon UV. Les PAHs
ont donc tendance & étre plus chauds dans les régions internes, 13 ou le flux UV
est plus intense. Dans ce modéle, on ne tient pas compte de la photo-évaporation

2Avec 70=3.10"° et f(Nc)=11 (Bakes & Tielens 1994)
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des PAHs dans les régions internes. En effet, les PAHs peuvent étre détruits par
collisions multi-photons, 14 ol le flux UV est assez fort proche de 1’étoile. Ainsi, si
un PAH rencontre 3 photons dans un temps inférieur & son temps de désexcitation,
il est détruit. Finalement, I’abondance finale en silicate est [Si/H]= 3.1077, celle
en carbone [C/H|= 2.2 10~*. La poussiére est donc composée majoritairement
de grains en équilibre thermique (90%) auxquels s’additionnent 10 % de grains
PAHSs.
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F1G. 5.17 — Opacité des grains thermiques (trait pointillé) et des PAHs (trait plein)
utilisées pour le modeéle standard (Draine & Li 2001). Pour les grains thermiques, une
moyenne est faite sur la distribution en taille des grains.

5.6.2 Reésultats

J’ai d’abord repertorié toutes les données photométriques disponibles (Tab 5.4) pour
construire une SED la plus compléte possible pour HD97048. Le spectre de 1’étoile
modélisé est rougi pour tenir compte de la poussiére autour de cet objet en suivant
la loi d’extinction (Ay=0.36, Table 5.1) de Cardelli et al. (1989), mise & jour pour le
proche IR jusqu’a I’'UV par O’Donnell (1994). Cette loi est valide de 0.1 & 3.5 pm.
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Bande Longueur d’onde (um) magnitude Flux (Jy) Références

U 0.36 9.04 0.441 1

B 0.44 8.81 1.24 1

A% 0.55 8.46 1.56 1

Re 0.7 8.20 1.54 1

Ic 0.9 7.94 1.76 1

J 1.25 7.30 1.93 1

H 1.65 6.75 2.14 1

K 2.2 6.04 2.56 1

L 3.4 4.61 4.12 1

M 4.8 4.56 2.55 1

N 10.1 2.2 4.75 1

Q 20 0.5 6.56 1
IRAS 12 - 14.1 IRAS
IRAS 25 - 40.83 IRAS
IRAS 60 - 77.0 IRAS
IRAS 100 - 86.1 IRAS

L 3.77 4.95+0.01 2.7240.1 2

M 4.77 4.74£0.03  2.124+0.3 2

N 11.05 2.214+0.06 5.46+0.3 2

N1 8.36 2.44+0.10 6.10%+0.7 2

N2 9.78 2.50+0.13 4.35+0.6 2

N3 12.82 1.484+0.12  6.471+0.8 2

Qo0 18.66 -0.83+0.17 26.41+4.0 2

TAB. 5.4 — Photométrie de HD97048 extraits de la littérature. Références : (1) Hillen-
brand et al. (1992),(2) Prusti et al. (1994).

5.6.2.1 Structure

La Figure 5.18 montre la structure du disque en terme de hauteur de pression (H,)
et hauteur de surface (H;). La mesure de 'indice d’évasement faite sur les images VISIR
elles-mémes (section 5.3.1.3) est analogue & la variation de la hauteur de surface Hy avec
la distance r du modéle. De plus, la mesure de la hauteur de surface & 135 AU faite
sur les observations VISIR (51.3fg:§ AU) moyennant des hypothéses simplificatrices est
en accord avec le modéle physique complet qui donne une hauteur de surface de 51.2
AU 4 135 AU. Ceci ne fait qu’appuyer ’hypothése d’émission surfacique des PAHs faite
au préalable dans un modéle simple. Ainsi, la structure du disque est complétement
contrainte par les observations VISIR dans la bande PAH. Ceci montre tout l'intérét
d’observer les étoiles de ce type dans ces bandes.

5.6.2.2 SED

La Figure 5.18 montre la SED modélisée dans le domaine 0.3-1300 pm & laquelle on
a rajouté les observations photométriques (Table 5.4) et les données spectroscopiques
de ISO SWS de HD97048. L’étoile est située & une distance de 180 pc. Le disque est
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Fi1G. 5.18 — A gauche, structure du disque calculée & ’équilibre hydrostatique. La hau-
teur de surface (trait pointillé) et la hauteur de pression (trait plein) du disque évasé
en fonction de la distance a ’étoile en AU. La zone d’ombre s’étend jusqu’a environ 5
AU. A droite, SED de HD97048 construite avec la structure précédente comparée aux
observations ISO (trait rouge) et photométriques.

incliné de 43 degrés. Les raies PAH & 3.3, 6.2, 7.7 et 11.3 pum se dégagent au dessus du
continuum, qui est produit par les grains en émission thermique. La raie intense autour
de 3.3 pum correspond a I’émission des nanodiamants (Habart et al. 2004b) qui n’est pas
reproduit ici. Dans le cas de HD97048, le modéle standard de disques évasé est capable
de reproduire la SED, qui est caractérisée par un fort rayonnement en proche IR, un fort
contraste entre 30 et 10 ym et des raies de PAH intenses. Ceci montre qu'une grande
quantité de ’énergie est interceptée dans les régions externes, preuve d’un disque évasé.
Le proche IR est modélisé par 1’émission du bord interne qui se gonfle (de maniére
hydrostatique) sous l'effet du rayonnement stellaire incident. La région qui émet entre
5 et 8 um correspond & I'ombre que fait le bord interne sur le reste du disque. Le disque
n’est pas en vue directe de 1’étoile mais recoit de 1’énergie du bord interne lui-méme.
Ce transfert d’énergie est efficace car il permet de garder le disque a une température
suffisante pour qu’il émette encore dans I'TR. A plus grandes distances, le disque ressort
de 'ombre, ce qui donne cette forte remontée en flux dans la SED autour de 20-30 pm.
Du point de vue des poussiéres, le modéle est capable de rendre compte de la forme et
de l'intensité des bandes PAH par rapport au continuum & 3.3, 6.2, 7.7 et 11.3 pym pour
des PAHs partiellement hydrogénés (fi;=0.5). Ceci est cohérent dans un milieu ou le
champ UV est trés important. L’hypothése de PAHs gros et neutres s’appuyant sur des
études (en laboratoire et théoriques (Hony et al. 2001; Van Kerckhoven et al. 2002b;
Peeters et al. 2002)) appliquées sur les HAeBe semble raisonnable. Il semble cependant
improbable que les PAHs aient les mémes propriétés (charge, taille, hydrogénation) tout
au long du disque, comme on le suppose dans le modéle. On peut quand méme noter
que la raie & 8.6 pum est trop faible dans le modéle par rapport aux observations et
que le spectre de HD97048 ne présente aucune émission de silicate autour de 10 um au
contraire des prédictions du modeéle. Le continuum est surestimé d’environ 40 % autour
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de 10 pm. Ceci montre les limites de notre description des propriétés des poussiéres
ou de la géométrie du disque dans les régions internes. Pour finir, I’émission en sub-
millimétrique (1.3 mm) est sous-estimée d’un facteur 70 car on ne prend pas en compte
une population de trés gros grains (millimétrique) dans le modéle pour l'instant.

5.6.2.3 Imagerie

Comme il a été dit précédemment, 1’émission des PAHs est plus étendue que celle du
continuum. Le modéle explique ceci de la facon suivante. A 11 pym, le continuum atteint
50 % de son énergie totale dans un rayon de 2 AU, alors que les PAHs font la méme chose
dans un rayon de 100 AU. Cette différence s’explique par le mécanisme de chauffage : le
continuum provient de I’émission thermique des gros grains alors que les petits grains
de PAH sont chauffés de maniére stochastique. Ainsi, les grains thermiques doivent étre
suffisamment pres (i.e. chauds) pour émettre en IR moyen alors que les PAHs peuvent
étre chauffés plus loin de 1’étoile pour émettre & 11.3 pum. De plus, la raie & 11.3 um est
celle ou l’extension est la plus grande. En effet, d’aprés les modeéles (Habart et al. 2004a),
les raies & plus courtes longueurs d’onde sont plus intenses dans les régions internes.
Ceci vient du fait que les PAHs sont globalement plus chauds la ou le rayonnement
UV est plus intense car ils subissent un chauffage par plusieurs photons. D’ailleurs, des
données spectroscopiques sur HD97048 ont permis de résoudre 1’émission spatiale de
la raie & 3.3 pm (Habart et al. 2004b) sur seulement une échelle de quelques dizaines
d’unité astronomiques.

Pour résumer, I'image de HD97048 & 11.3 pum (bande + continuum) est dominée, dans
les régions internes, par le rayonnement thermique des gros grains alors que dans les
régions externes, c’est ’émission des PAHs qui I'emporte. Le modéle est tout & fait
capable de reproduire I’extension observée dans la bande PAH et dans le continuum
adjacent, lui méme étendu (Fig. 5.19). De plus, ’assymeétrie est/ouest est seulement du
a l'inclinaison d’un disque évasé, optiquement épais a la longueur d’onde d’observation.

5.6.3 Contraintes physiques apportées par les observations VISIR
5.6.3.1 Angle d’évasement

L’étendue spatiale de 1’émission des PAHs est intimement connectée a la géomé-
trie du disque. En effet, c’est I'indice d’évasement qui va déterminer quelle fraction de
I’énergie UV est absorbée par les PAHs a la surface du disque pour une distance a
I’étoile donnée. I’évasement peut étre plus ou moins important suivant les conditions
qui régnent dans le disque. S’il y a eu coagulation des petits grains dans le plan médian,
la hauteur de surface du disque est alors plus petite (disque moins évasé). Des disques
moins évasés ont une émission PAH plus faible et apparaissent moins étendue puisqu’ils
interceptent moins d’énergie & grandes distances. Ceci est particuliérement vrai pour
la raie & 11.3 pum dont 1’émission vient principalement des régions externes du disque.
Dans le cas d’un disque peu évasé, ou 'ombre du bord interne cache entiérement le
disque jusqu’a de grands rayons (disque ’self-shadowed’), on s’attend & une émission
des PAHs réduite trés fortement, voir méme inexistante. Ainsi, I’émission étendue des
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F1G. 5.19 — A gauche, coupes dans les directions nord/sud (en bas) et est/ouest (en
haut) pour le modeéle standard dans la bande PAH & 11.3 um convolué avec la PSF
de VISIR (trait pointillé) comparées aux observations (trait plein). A droite, la méme
chose mais pour le continuum & 10.5 pm.

PAHs apporte une forte preuve a I’hypothése d’évasement des disques pour les objets
du groupe 1 (Meeus et al. 2001).

5.6.3.2 Masse du disque et densité de surface

Comme le disque est optiquement épais dans la direction verticale & la longueur
d’onde d’observation, une masse minimum de poussiére a été déduite. Mais il n’est pas
possible de contraindre précisément la densité de surface (et/ou la masse réelle) avec
les images VISIR & cause justement de ce caractére optiquement épais.

5.6.3.3 Régions internes

Le flux & 3 um de la plupart des étoiles HAe provient du chauffage du bord interne
par le rayonnement incident de 1’étoile centrale. C’est le cas également pour HD97048
ou le flux dans ces longueurs d’onde caractérise la hauteur de ce bord interne calculée
de maniére hydrostatique (H;/H,, ~5). Cependant, entre 5 et 8 ym, c’est ’émission de
la région cachée par ce bord interne qui apparait (beaucoup moins importante que le
reste du disque). Mais il se trouve que, a la fois I’émission du bord interne et celle de
cette zone d’ombre se trouvent dans le pixel central de VISIR (13.5 AU). L’émission des
deux régions se compensent, un plus grand bord interne provoquant une plus grande
zone d’ombre et vice-versa. En résumé, les images VISIR ne peuvent apporter aucunes
contraintes sur la géométrie des régions internes.
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5.6.3.4 Absence des silicates autour de 10 ym

L’absence de raie de silicate 4 9.7 pum dans HD97048 est trés surprenante quand on
sait que ces grains sont les plus abondants dans le milieu interstellaire. D’aprés Acke &
van den Ancker (2004), 35 % d’un échantillon de 46 Herbig Ae ne présentent pas cette
émission autour de 10 um, ce qui montre que ce phénoméne n’a rien d’exceptionnel
pour ce type d’objet. L’émission & 10 um vient des grains de 0.1 pm chauffés de fagon
thermique par le rayonnement direct/indirect de 1’étoile dans les régions internes (1 < r
< 10 AU). Pour expliquer cette absence d’émission, il faut soit que les petits grains de
silicate aient disparus dans les régions internes, soit qu’ils soient cachés (par effet de la
géométrie du disque), soit qu'’il y ait un trou central de matiére. L’idée d’un trou central
ou d’un bord interne ayant une hauteur importante ne peut étre validée puisqu’il faut
que le flux dans le proche IR reste conforme aux observations. Le trou central provoque
une baisse du flux alors que "augmentation de la hauteur du bord interne une hausse
du flux. De plus, une étude récente (Dullemond & Dominik 2004a) montre que Ueffet du
bord interne ne peut suffire & expliquer la suppression de I’émission des silicates autour
de 10 pum.
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FiG. 520 — A gauche, SED modélisée (trait noir) avec la structure paramétrée qui
augmente la zone d’ombre. Comparaison avec les données ISO (trait rouge) et TIMMI2
(trait bleu). A droite, distribution spatiale & 11.3 ym du modéle (trait pointillé) en
comparaison avec les observations (trait plein).

Cependant, si les silicates sont présents, il faut alors agrandir la région dans ’ombre,
derriére le bord interne, afin qu’elle cache I’émission de ces petits grains. Pour tester
cet effet, j’ai utilisé le modéle paramétré décrit au chapitre 3 et j’ai créé une structure
de disque similaire & celle calculée avec 1’équilibre hydrostatique mais ol la région dans
Pombre s’étend a plus grande distance (jusqu’a 20 AU). Pour cela, il est possible avec le
modéle actuel, soit d’augmenter le hauteur du bord interne (paramétre H;;” /Rin, voir
Table 3.4), soit d’augmenter l'indice d’évasement (p). J’ai choisi d’augmenter 'indice
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d’évasement pour ne pas modifier I’émission en proche IR. Alors que la SED est bien re-
produite avec ce modeéle ou p = 1.5 (Fig. 5.20), ’émission des PAHs est trop importante
dans les régions externes. La contrainte apportée par VISIR sur la distribution
spatiale des PAHs est trés forte. On doit en tenir compte pour modéliser la
SED, ce qui est nouveau par rapport aux études précédentes (Dominik et al.
2003).

On verra dans la suite une autre méthode pour résoudre ce probléme des silicates sans
modifier la structure du disque (5.6.4.2) .

5.6.3.5 Propriétés des PAHs

Nos résultats montrent que les PAHs sont présents tout le long du disque et que 10%
du carbone est sous forme PAH (pour reproduire le contraste centre/ailes de ’extension
spatiale). Les PAHs peuvent survivre a la photo-évaporation ou a la coagulation méme
si ces processus sont efficaces dans les régions internes, oul le flux UV et la densité de
gaz sont importants.

Néanmoins, la photo-évaporation peut influencer I'abondance des PAHs mais ce phéno-
meéne n’est pas pris en compte dans le modeéle. C’est pourquoi, il est nécéssaire d’utiliser
un modeéle de PAHs plus sophistiqué (Habart et al. 2004b) pour vérifier l'effet de ce
processus sur les observations. On montre que 60% des PAHs (N.=100) sont détruits
dans un rayon de 20 AU autour de l'étoile centrale. Comme c’est ’émission des grains
thermiques qui domine les régions centrales, la photo-évaporation n’a aucun effet sur la
distribution spatiale des PAHs et les images VISIR ne peuvent en aucun cas contraindre
ce processus. De plus, la photo-évaporation est un processus complexe qui augmente
rapidement avec le flux UV ou pour de petits PAHs; il est dont trés difficile d’étre
quantitatif & ce sujet.

D’autre part, on s’attend a ce que les propriétés des PAHs (charge, taille ou paramétre
d’hydrogénation) varient avec la distance et la profondeur dans le disque. En effet, des
processus comme l’ionisation ou la deshydrogénation sont trés efficaces dans ces disques
ot le flux UV est trés fort et peuvent donc modifier la charge et I’hydrogénation des
PAHs avec la distance. De plus, la photo-évaporation ou la coagulation peuvent changer
la taille des PAHs. Il semble alors improbable que les PAHs aient les mémes caractéris-
tiques tout le long du disque, comme on le suppose dans le modéle.

En modifiant les propriétés des PAHs dans le modéle, il est possible de voir I'effet sur
nos résultats. Pour mieux reproduire la forme de la raie & 8.6 um, il faut que les PAHs
soient ionisés et hydrogénés de facon excessive (H/C=0.4, Fig5.21) puisque H/C=0.25
pour des PAHs complétement hydrogénés. En prenant des PAHs avec ces propriétés, on
voit que la forme de 7.7/8.6 um est bien reproduite par le modeéle alors que la distri-
bution spatiale & 11.3 um est globalement la méme que pour le modele standard. Pour
vraiment contraindre l’ionisation, il faudrait de I’information spatiale sur les rapports de
raie, comme 8.6/11.3 pmu, qui est fonction de la charge. Il faut alors regarder le rapport
entre les images a 8.6 et 11.3 um de HD97048. Si on en croit les images de VISIR, ce
rapport est constant & grandes distances, ce qui signifie que les PAHs sont neutres loin
de I’étoile comme on le supposait déja. Mais il serait intéressant de le contraindre dans
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les régions internes (< 60 AU), ce que ne peuvent faire ces données. Finalement, il est
trés difficile de contraindre les propriétés des PAHs avec les images VISIR.

Il est également nécessaire d’attirer ’attention sur la difficulté de modéliser ces raies.
En effet, I'intensité des différentes raies de PAH et le rapport entre celles-ci sont trés
dépendants des sections efficaces utilisées et des propriétés des PAHs choisies. Pour voir
I’effet de ces paramétres sur les résultats, il est important de modéliser des spectres
pour différentes sections efficaces (Draine & Li 2001; Verstraete et al. 2001) et pour
différentes propriétés de PAHs. La taille des PAHs est constante (N.=100) mais 1’hy-
drogénation (H/C=0.1, 0.25) et I'ionisation varient. Dans la Fig. 5.22, sur la gauche, les
sections efficaces pour N.=100, Ny=10 ou 25, et un mélange de PAHs neutres (désigné
par 0) ou un mixte de PAHs neutres et ionisés (désigné par 0.5). Il est trés difficile de
construire une SED ot le pic de flux pour la 7.7 et la 11.3 pum sont du méme ordre de
grandeur comme c’est le cas pour la SED de HD97048. C’est pour cette raison que je
me suis limitée aux caractéristiques standards des PAHs qui expliquent globalement les
raies de HD97048, sans chercher & reproduire toutes les raies en détails.
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F1G. 5.21 — A gauche, SED modélisée (trait noir) pour des PAHs ionisés avec H/C=0.4.
Comparaison avec les données ISO (trait rouge) et TIMMI2 (trait bleu) A droite, dis-
tribution spatiale & 11.3 ym du modéle (trait pointillé) en comparaison avec les obser-
vations (trait plein).

En résumé, ’émission des PAHs est présente tout le long du disque mais il est
tres difficile d’apporter de fortes contraintes sur leurs propriétés en utilisant les images
VISIR. Ceci n’affecte cependant en rien nos résultats préliminaires.
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Fi1a. 5.22 — A gauche, comparaison des sections efficaces entre Draine & Li (2001) et
Verstraete et al. (2001) pour différentes propriétés de PAHs. Les 3 chiffres correspondent
a: N.=100, Ng=10 ou 25, et un mélange de PAHs neutres (désigné par 0) ou un mixte de
PAHs neutres et ionisés (désigné par 0.5).A droite, comparaison des spectres modélisés
en fonction des différentes sections efficaces.

5.6.3.6 Treés petits grains

Dans le milieu interstellaire, ce sont les trés petits grains (VSGs, Very Small Grains)
chauffés de maniére impulsionnelle qui dominent 1’émission du continuum dans I'IR
moyen puisque les gros grains ne sont pas assez chauds. Dans les disques, ’émission du
continuum en IR moyen peut étre du soit aux gros grains, soit aux VSG. Un continuum
étendu spatialement est synonyme de présence de VSGs. Dans HD97048, le continuum
est spatialement étendu au contraire d’autres Herbig Ae (HD100546, van Boekel et al.
2004). De plus, il n’y pas d’émission de petits grains silicatés dans cet objet; ce qui
pourrait laisser croire que ce sont les petits grains de carbone qui sont responsables du
continuum dans ce cas. Les VSGs peuvent devenir la principale source d’opacité quand
il n’y a pas de grains de silicate. On a vérifié cette hypotheése avec un modele qui tient en
compte cette population de grains (Habart et al. 2004a). Pour HD97048, c’est ’émission
des grains thermiques qui domine 1’émission du continuum et pas les VSG, comme le
confirme le modéle standard ou l'intensité et l’extension spatiale du continuum sont
expliqués simplement par des grains en émission thermique (Fig 5.19).

5.6.4 Améliorations du modéle
5.6.4.1 Chauffage par les PAHs

Les PAHs émettant & de hautes températures, ils sont capables de chauffer, de fagon
thermique, les grains autour d’eux. Il faut tenir compte de cette deuxiéme source de
rayonnement des grains, qui vient s’ajouter a celui de ’étoile. Les deux SEDs modélisées
en tenant compte ou pas du chauffage de fagon thermique par les PAH sont néanmoins
pratiquement identiques (Fig 5.23). Cet effet est donc mineur dans le cas de notre étude
sur HD97048. Ceci s’explique par la forte luminosité de 1’étoile, qui constitue donc la

147 Disques protoplanétaires en IR moyen



HD97048 : Un exemple remarquable

source de chauffage principale. De plus, les PAHs étant peu nombreux, leur chauffage
thermique reste négligeable devant celui de 1’étoile.

1078 ]
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F1a. 5.23 — Comparaison des SEDs dans le cas du modéle standard (trait plein), et de
celui (trait pointillé) ou on tient compte du chauffage de fagon thermique des PAHs en
plus de 'étoile.

5.6.4.2 Découplage silicate/carbone

Dans le modéle standard, on ne considére qu'un seul type de grain thermique formé
de silicate et carbone mélangés. Mais les grains sont probablement séparés dans le milieu
interstellaire et n’ont pas la méme température le long du disque. Pour les gros grains
(de l'ordre du mm), les températures des carbones et silicates sont les mémes. Mais en
ce qui concerne les petits grains (de l'ordre du micron), ce sont les grains de carbone

N

qui sont plus chauds que les grains de silicate & une méme distance de 1'étoile (voir
Table 5.5). Pour des grains couplés, la température moyenne du grain a une distance
donnée correspond donc a une fonction de mélange entre la température des grains de
silicate et carbone. Ainsi, les grains de silicate vont avoir une température moyenne plus

importante que s’ils n’étaient pas couplés au carbone, et inversement pour les grains
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de carbone. Ceci explique la forte émission autour de 10 um du modéle standard : les
petits grains de silicate & cette distance (autour de 10-20 AU) sont trés chauds et ont
une émission tres forte.

Object Tess | Li/Lo | R« | Distance Température Température Température
(K) (Re) | (AU) | gros (1 mm) grains | petits (0.1 pm) | petits (0.1 pm)
(silicate/carbone) | grains (silicate) | grains (carbone)
HD97048 | 10500 32 1.7 55 92 K 195 K 265 K
HD97048 | 10500 32 1.7 140 60 K 137 K 188 K

TAB. 5.5 — Température des grains de silicate et carbone pour différentes tailles de
grains, de 1 mm & 0.1 pum, & différentes distances de ’étoile centrale pour un milieu
optiquement mince.

J’ai voulu découpler les grains dans le modéle pour comprendre cette émission autour
de 10 pm. Au lieu de considérer deux espéces de poussiéres (grains thermiques et PAHs),
on considére trois espéces : grains thermiques de silicate, grains thermiques de carbone
et PAHs. En regardant les opacités de ces espéces (voir Fig 5.24), il apparait que la bosse
autour de 10 pm est seulement due aux grains de silicate, tout comme la remontée a 20
pm. La SED produite par ce modeéle pour HD97048 (Fig 5.25) ne posséde plus de forte
émission autour de 10 pum. La forme du spectre & ces longueurs d’ondes est désormais
en bon accord avec les observations ISO. Mais il manque encore du flux autour de 20
pum. Ceci semble indiquer que dans cette région éloignée de ’étoile (autour de 140 AU),
les silicates sont plus chauds que ne prévoit le modéle découplé et peuvent étre couplés
au carbone.

Une fagon d’augmenter le flux en IR lointain est d’aggrandir ¥, (section 3.4.3.1).
Pour une masse de disque multipliée par 5, I'IR lointain est mieux reproduit par le
modéle mais le continuum autour de 10 pm devient trop elevé (Fig 5.26). Ceci nous
renvoie au probléme initial du modeéle standard (sans découplage) qui surestimait de
40% le continuum dans cette gamme de longueurs d’onde. Finalement, ce n’est pas en
augmentant la masse du disque dans le modéle qu’il est possible de résoudre le manque
de flux en IR lointain (et par la méme occasion en submillimétrique). En effet, cette
masse correspond & la masse des petits grains (taille inférieure au micron) et ce sont les
grains de I'ordre de la centaine de microns et plus qui émettent de maniére significative
en IR lointain et en millimétrique. Ainsi, il semble nécessaire d’introduire une couche
de grains plus gros pour modéliser la SED de HD97048 jusqu’au millimétrique.

5.6.4.3 Couche de grains millimétriques dans le plan médian

Le modéle standard peut expliquer globalement la SED de HD97048 sauf en sub-
millimétrique ou le flux est 70 fois trop faible. On peut alors incorporer une couche de
grains de taille 1 mm dans le plan médian du disque pour expliquer le flux observé.
Cette modification ne change pas la forme de la SED jusqu’a 100 gm. Une couche de
poussiére d’'une masse de 0.0015 Mg peut reproduire les 0.7 Jy mesurés par Henning
et al. (1994) & 1.3 mm. Cette masse de poussiére correspond & une masse totale de 0.15
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F1G. 5.24 — Opacité des grains thermiques de silicate (trait plein), de carbone (trait
pointillé) et des PAHs (trait semi-pointillé) utilisées pour le modeéle ou on a découplé
les grains thermiques de silicate/carbone.
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F1G. 5.25 — A gauche, comparaison de la SED calculée avec le modéle (trait pointillé) qui
tient compte du découplage carbone/silicate avec le spectre ISO (trait plein). A droite,
comparaison de ’extension spatiale du modéle (trait pointillé) avec les observations
VISIR (trait plein) a 11.3 pm.

Mg pour un rapport gaz sur poussiére de 100, ce qui est du méme ordre de grandeur
que la masse de 0.22 M, déduite des observations sub-millimétriques (Henning et al.
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F1G. 5.26 — SED du modéle découplé avec une masse de 0.01 Mg (modéle de la sec-
tion 5.6.4.2) en comparaison avec le méme modéle dont la masse du disque est 5 fois
supérieure (trait pointillé). L'IR lointain est mieux reproduit avec le modéle ou la masse
est plus grande mais le flux autour de 10 um est de nouveau trop élevé.

1994; Henning & Launhardt 1998).

Ainsi, il est nécessaire d’introduire des gros grains (de l'ordre du millimétrique par
exemple) pour modéliser la SED entiére de HD97048. La sédimentation dans le plan
médian a probablement commencé & l'intérieur du disque de HD97048. Cependant, le
disque est suffisamment dense en matiére de petits grains pour rester optiquement épais
en IR moyen et donc cacher le plan médian.

5.7 Perspectives sur le gaz dans HD97048

La composante gazeuse des HAeBes joue un réle important dans l’environnement
circumstellaire des étoiles jeunes. En particulier, elle influe sur la dynamique de la pous-
siére, et est également le composant essentiel des planétes géantes. De ce fait, I’é¢tude du
gaz peut permettre de mieux contraindre les scénarios d’évolution des environnements
circumstellaires.

Afin de déterminer la masse de gaz circumstellaire et son évolution dans le temps,
on peut mesurer la quantité d’hydrogéne moléculaire. En effet, I’hydrogéne est la molé-
cule la plus abondante dans ’environnement circumstellaire des étoiles jeunes. Elle est
protégée du flux FUV (far UV) des étoiles par auto-écrantage qui empéche la photodis-
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F1G. 5.27 — Comparaison du modéle standard (trait plein) en ajoutant une couche de
gros grains (de 'ordre du millimétrique) dans le plan médian. La SED n’est modifiée
que pour les grandes longueurs d’ondes (supérieures & 100 microns). SED modélisée
avec un plan médian de 0.0015 Mg de poussiére composée de grains de 1 mm (trait
pointillé).

sociation de la molécule sous l'effet du rayonnement stellaire. Cependant, I’hydrogéne
moléculaire n’est que marginalement observable en IR moyen car de grandes quantités
de gaz et des conditions physiques particuliéres sont nécessaires pour faire apparaitre
la raie sur un fort continuum avec les instruments disponibles.

Jusqu’a présent, ce sont des traceurs comme le CO, supposé se former dans les mémes
régions que le Ho qui ont été utilisés. De nombreuses observations de la molécule de CO
ont été réalisées dans les domaines infrarouge (Brittain & Rettig 2002; Brittain et al.
2003; Blake & Boogert 2004; Dent et al. 2005) et millimétrique (Zuckerman et al. 1995;
Mannings & Sargent 2000; Thi et al. 2001; Piétu et al. 2003; Dutrey & Guilloteau 2004;
Piétu et al. 2005; Dent et al. 2005). L’avantage de la détection par le CO est qu’elle est
sensible & de trés faible masses : 107% My a 150 pc dans le domaine millimétrique et
10~ My, dans Iinfrarouge. L’estimation de la masse de gaz a partir du CO nécessite
néanmoins de supposer une valeur du rapport CO/Hy. Généralement, par manque de
contraintes observationnelles, on adopte une valeur typique du milieu interstellaire.

La molécule de CO est facilement photodissociée par le flux FUV stellaire, et peut
étre également piégée a la surface des grains de poussiére. Il est donc trés difficile
de déterminer la masse totale de gaz circumstellaire & partir du CO. C’est pourquoi,
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il est trés important de mesurer le rapport CO/Hy dans ce type d’objet en faisant
une mesure directe du Hy grice aux raie rotationnelles pures en IR moyen. Enfin, la
molécule de CO observée dans les domaines infrarouge et millimétrique trace des régions
froides/tiédes, c’est-a-dire les régions les plus externes des disques ou des enveloppes,
et donc ne renseigne donc pas sur les parties internes dans lesquelles est supposée avoir
lieu la formation planétaire. L’hydrogéne moléculaire trace en IR moyen des régions plus
chaudes. Finalement, il n’est pas aussi simple de relier la masse déduite des observations
de Hy en IR moyen avec celles du CO car ces deux quantités ne correspondent pas aux
mémes régions.

Des tentatives de détections des transitions rotationnelles pures du Hy dans I'IR
moyen ont été faites (Thi et al. 2001). Les coefficients d’Einstein de ces transitions sont
trés faibles, ce qui demande une grande quantité de Hy pour les détecter. Thi et al.
(2001) ont observé avec le satellite ISO un échantillon d’étoiles PMS ainsi que 1’étoile
de la séquence principale, §-Pictoris, afin de détecter de I’hydrogéne moléculaire. Du
fait de la grande taille de la fente de ISO et de sa faible résolution, certaines de leurs
détections de Ho, détections de raies trés faibles, n’ont pas été confirmées, voire ont été
contredites par d’autres observations au sol avec une meilleure résolution spatiale et
spectrale (Lecavelier des Etangs et al. 2001; Richter et al. 2002; Chen & Jura 2004).

Les transitions rotationnelles pures de I’hydrogéne moléculaire sont trés importantes
car elles permettent de tracer le gaz dans I’environnement proche de 1’étoile. En effet, les
raies d’absorption observées en FUV ne nous renseignent, en théorie, que sur la quantité
de gaz sur la ligne de visée. 1l existe 5 principales transitions rotationelles pures du Ho
en IR moyen :

— Hy S(0) J=2-0 a 28.218 um

- H2 S(1) J=3-1 4 17.035 pm
- S(2) J=4-2 4 12.278 pm

HQ S(3) J=5-3 4 9.662 um
Ho S(4) J=6-4 4 8.025 pum
La raie autour de 9 um n’est pas observable depuis le sol a cause de la raie d’ozone &
9.6 um. De méme pour la raie & 28 pum ou ’atmosphére est complétement opaque.
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F1a. 5.28 — Transmission de 1’atmosphére modélisée autour de la raie S(4) de Hy a
8.025 pm (a gauche), S(2) a 12.278 um (au miliew) et S(0) a 17.035 um (a droite).
L’emplacement de la raie de Ho a été matérialisé en rouge.

Pour pouvoir détecter les raies de Hy en IR moyen depuis la Terre, il est intéressant
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d’avoir une trés haute résolution spectrale afin de les résoudre. En effet, ce sont des raies
trés fines. De plus, la détection est difficile depuis le sol car les raies de Hy se situent, au
repos, dans aile rouge de fortes raies d’absorption atmosphériques (Fig 5.28). Les raies
de Hs sont plus ou moins décalées vers le rouge ou le bleu suivant 1’époque d’observation.
En effet, la rotation de la Terre sur elle-méme fait bouger les raies autour de leur position
au repos. Le moment ot l'objet est observé est donc déterminant.
HD97048 a été observé autour de 17.035 um avec VISIR en haute résolution spectrale (~
10000), ou se trouve la transition rotationnelle S(1) de la molécule de Hy. Les conditions
d’observations étaient excellentes au cours de la nuit du 19 juin 2006 (seeing de 0.6
seconde d’arc et humidité de 5%), trés stables pendant le temps d’intégration (1 heure)
sur HD97048. Pour corriger de 1’absorption atmosphérique, 1’astéroide CERES a été
observé apres l'objet.

— soit c’est un nuage interstellaire qui a un vitesse différente de celle de 1’étoile

— soit c’est du gaz circumstellaire en accrétion ou éjection.
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F1G. 5.29 — Détection de Hy & 17.035 um autour de HD97048 avec VISIR pour 1 heure
d’observations. Pour corriger de 1’absorption atmosphérique, le spectre de HD97048 a
été divisé par par celui de CERES, un astéroide, et normalisé par rapport au continuum
(Martin-Zaidi et al., en préparation).

Pour savoir si le gaz est 1ié ou pas a ’étoile, il faut déterminer la vitesse radiale du gaz
grace & la position de la raie et la comparer a la vitesse radiale de 1’étoile. Pour cela, le
centroide de la raie a été mesuré. Avec cette valeur de longueur d’onde, on en déduit la
vitesse radiale du gaz (Effet Doppler). Etant donné que la vitesse radiale de I’étoile est
donnée dans le repére héliocentrique, il faut corriger la vitesse du gaz du mouvement de
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la Terre. Finalement, la vitesse radiale du gaz est identique a celle de 1’étoile HD97048,
ce qui montre que le gaz est associé a celle-ci. En effet, on considére que le gaz est lié
a ’étoile dans le cas ou la vitesse radiale du gaz est la méme que celle de I’étoile car il
est rare de trouver un nuage sur la ligne de visée qui aurait exactement la méme vitesse
que l'étoile. Si la vitesse du gaz est plus ou moins grande devant celle de 1’étoile, il y a
plusieurs solutions :

On peut conclure pour la premiére fois que de '’hydrogéne moléculaire tiéde est pré-

sent dans le disque d’une étoile Herbig Ae, HD97048 et qu’il est 1ié & celle-ci. La haute
résolution spatiale de VISIR permet de s’affranchir des incertitudes dues a la dilution,
comme celles dues a la large fente du satellite ISO (Thi et al. 2001). Cependant, la
raie n’étant pas résolue, nous ne pouvons pas exclure le fait qu'une partie de 1’émission
observée provienne de ’enveloppe de 1’étoile.
Les premiers niveaux d’énergie de Ho étant peuplés par collisions, seul le rapport des
raies S(0) et S(1), & 28 et 17 microns respectivement, permettrait de déduire la tempé-
rature cinétique du gaz (en utilisant la loi de Boltzman). Cependant, dans une étude
actuellement en cours (Martin-Zaidi communication privée), nous allons estimer la quan-
tité de gaz présente dans le disque, en posant quelques hypothéses sur les conditions
physiques dans lesquelles se trouve le Hs. Pour la premiére fois, nous pourrons éva-
luer une valeur du rapport gaz-sur-poussiére dans le disque d’une étoile de Herbig. La
connaissance de ce rapport est crucial pour la compréhension de 1’évolution des disques
autour de ces étoiles et de la formation planétaire.

5.8 Conclusion

11 est difficile d’observer les disques autour des étoiles Herbig Ae en IR moyen & cause
du fort contraste entre les régions centrales et les régions externes du disque. Cependant,
avec les instruments actuels, il existe désormais une nouvelle approche pour observer
ces disques en IR moyen : les PAHs. Ce sont des petits grains composés d'une centaine
d’atomes de carbone qui sont excités de maniére impulsionnelle par le rayonnement UV
de I'étoile. Ils se désexcitent sous forme de raies en IR moyen. De plus, du fait de leur
processus d’excitation, il est important de noter que leur émission est indépendante
de la température locale mais dépend essentiellement du flux UV. Leur emission peut
étre observée 3 grande distance de 1’étoile centrale dans le cas ou le flux FUV stellaire
les chauffe sans avoir été absorbé au préalable. Ce phénoméne s’observe en particulier
dans le cas des disques évasés pour lesquels les régions les plus externes du disque sont
directement exposées au rayonnement FUV de I'étoile.

Grace aux images de VISIR en bande PAH, nous avons mis en évidence un disque évasé
optiquement épais et incliné par rapport & la ligne de visée autour d’une étoile Herbig
Ae, HD97048. Ces observations ont permis de confirmer I’hypothése d’une structure
évasée pour le disque de HD97048, hypothése déduite de la modélisation de la SED
de 'étoile par Meeus et al. (2001). L’indice d’évasement et la hauteur de surface du
disque a grandes distances (100-300 AU) ont été déduits de I'image en supposant que
I’émission des PAHs était surfacique, ce qui a été vérifié ensuite par la modélisation.
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J’al enfin pu montrer que le modéle standard de disques évasés (Dullemond et al. 2001;
Dominik et al. 2003) utilisé pour reproduire la plupart des SEDs des étoiles Herbig Ae
est capable d’expliquer & la fois la SED et la distribution spatiale (en bande PAH et
continuum) de HD97048.

Les observations spectroscopiques & haute résolution nous ont permis de mettre en
évidence la présence d’hydrogéne moléculaire provenant probablement du disque de
I’étoile de HD97048. Cependant, les données actuellement disponibles ne permettent
pas de déterminer la température du H2 observé et une étude est en cours afin de
calculer la quantité de gaz moléculaire du disque.
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La performance accrue des instruments dans une vaste gamme de longueur d’onde a
montré qu’une grande partie des étoiles jeunes étaient entourées de matiére sans doute
répartie dans un disque. La détection de tels systémes par imagerie directe est difficile
du fait de la faible taille angulaire de ces objets, ainsi que de leur faible luminosité.
Il semble aujourd’hui que prés de 50 % d’étoiles PMS de faible masse, dites étoiles T
Tauri, soient entourées d’un disque. Cette proportion est beaucoup moins évidente pour
les étoiles plus massives, dites Herbig Ae, du fait du faible nombre de détections directes.

Jusqu’a présent, seule 'interprétation de la SED de ces objets permettait d’inférer
la structure géométrique des disques autour des étoiles Herbig Ae. Les modéles sont
fortement dégénerés et il est primordial d’obtenir des images, seules preuves directes de
la présence ou non de disque. En réalité, il est trés difficile d’observer ces disques de
poussiére en IR moyen & cause du fort contraste entre les régions internes et les régions
externes du disque. Il existe deux groupes d’objets distingués par la géométrie de leur
disque. Le groupe I (Meeus et al. 2001) représente les objets avec un fort excés IR qui
peut s’expliquer par un disque évasé. Le groupe II correspond & des objets avec un
disque plus ou moins plat, ou "self-shadowed" (Dominik et al. 2003) caractérisé par peu
d’excés IR. A I'heure actuelle, on suppose que le groupe II représente un stade évolutif
avancé des disques, résultant de la dissipation de la matiére circumstellaire des disques
du groupe 1.

C’est dans cette optique que nous avons entrepris 1’étude en IR moyen d’étoiles Her-
big Ae. En effet, I'IR moyen permet en effet de tracer la surface du disque et donc
d’accéder a sa géométrie. A 'aide d’observations & 20.5 ym au CFHT avec CAMIRAS,
nous avons mis en évidence en IR moyen la présence de disques autour de trois ob-
jets (HD135344, CQTau, et HD163296). Les images apportent des indications sur deux
paramétres importants du disque : 'inclinaison et le rayon externe minimal. Le rayon
externe est sensiblement différent de celui induit par les modéles reproduisant seulement
la SED. A T'aide d’un modéle plus sophistiqué, j’ai pu reproduire & la fois la SED et
la distribution spatiale de la poussiére & 20 ym. HD135344 et CQTAU ont des disques
évasés contrairement a HD163296 qui posséde un disque plutot plat. L’imagerie en IR
moyen m’a permis non seulement de visualiser trois disques autour d’étoiles HAe mais
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aussi d’apporter des contraintes sur les paramétres physiques du disque nécéssaires a
I’amélioration de la modélisation.

Pour pallier au probléme de contraste, il existe désormais, avec les instruments actuels,
une nouvelle approche pour observer ces disques en IR moyen : les PAHs. Ces petits
grains de carbone sont excités par le rayonnement FUV stellaire, jusqu’a des distances
tres grandes de 1’étoile centrale dans le cas de disques evasés et ils se désexcitent trés
rapidement en émettant a travers des bandes dans I'TR moyen. Leur émission décroit
beaucoup moins vite que ’émission thermique des gros grains (0.01-0.1 microns) et
permet donc de tracer la géométrie du disque sur de grandes distances dans le cas de
disques évasés.

Afin d’optimiser la résolution angulaire de VISIR en tenant compte des conditions at-
mosphériques & Paranal, nous avons élaboré un nouveau mode d’observation, le mode
BURST. J’ai développé un outil de traitement de données pour ce mode afin d’améliorer
les performances de VISIR et d’obtenir dans la plupart des cas des images limitées par
la diffraction (pour un seeing dans le visible inférieur & 1.2 secondes d’arc). J’ai pu ca-
ractériser 'atmosphére en IR moyen en mesurant la longueur de cohérence a 8.6 et 11.3
pm qui est de 6.23 4+ 0.32 m et 8.75 £0.40 m respectivement. L’hypotheése Kolmogorov
reste valide & ces longueurs d’onde.

Les images VISIR ont révélé un disque étendu (rayon supérieur ou égal a 370 AU) au-
tour de HD97048, & un stade primaire de son évolution. Grice aux images en bande
PAH, nous avons mis en évidence un disque évasé optiquement épais autour d’une étoile
Herbig Ae et incliné de 43 degrés par rapport a la ligne de visée. L’indice d’évasement
(1.2615:02) et la hauteur de surface du disque & grandes distances (51.370% AU a une
distance 135 AU) ont été déduits de I'image en supposant que 1’émission des PAHs était
surfacique. Une telle géométrie ne peut s’expliquer que si le disque contient encore une
grande quantité de gaz, dont la masse minimale a été estimée & 0.01 M. C’est la pre-
miére fois que la géométrie d’un disque autour d’une étoile massive inférée au préalable
par U'interprétation des SEDs est mise en évidence. J’ai pu montrer que le modéle stan-
dard (Dullemond et al. 2001; Dominik et al. 2003) utilisé pour reproduire la plupart des
SEDs des étoiles Herbig Ae est capable d’expliquer & la fois la SED et la distribution
spatiale (en bande PAH et continuum) de HD97048 si on tient compte d’une masse de
poussiére de 40 Mg. Cette masse est de l'ordre de grandeur de celle estimée pour les
corps parents des disques de débris. Cet objet, d'un 4ge compris entre 1.5 et 3 millions
d’années, posséde donc un disque évasé supporté par le gaz, en équilibre hydrostatique,
dans lequel la poussiére (composée de silicate, carbone et PAHs) et le gaz sont bien
mélangés. Compte tenu de la masse et géométrie du disque, les planétes ne peuvent
pas se former dans les régions externes du disque par instabilités gravitationelles mais
des embryons sont probablement déja présents dans les régions internes (< 5 AU). Le
disque observé autour de HD97048 est donc un bel exemple de disque protoplanétaire
et fera probablement ’objet de multiples campagnes d’observations, notamment pour
résoudre les zones les plus internes du disque, 14 ot des embryons de planétes existent
peut-étre déja.

Enfin, les observations spectroscopiques de VISIR autour de 17 yum ont permis de mettre
en évidence la présence de gaz tiéde (d’hydrogéne moléculaire) associé a 1’étoile HD97048
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et a son environnement circumstellaire. Les premiers niveaux d’énergie de Ho étant peu-
plés par collisions, seul le rapport des raies S(0) et S(1), & 28 et 17 microns respective-
ment, permet de déduire la température cinétique du gaz. Dans une étude actuellement
en cours, nous allons estimer la quantité de gaz présente dans le disque, en posant
quelques hypotheéses sur les conditions physiques dans lesquelles se trouve le Hy. Pour
la premiére fois, il va étre possible d’évaluer une valeur du rapport gaz-sur-poussiére
dans le disque d’une étoile de Herbig. La connaissance de ce rapport est cruciale pour
la compréhension de 1’évolution des disques autour de ces étoiles dans le cadre de la
formation planétaire.

Ce travail de thése ne constitue qu’une étape vers une meilleure connaissance de ’en-
vironnement circumstellaire des étoiles Herbig Ae, et ouvre de nombreuses perspectives
de recherche. J’ai montré que moins de 50% d’un petit échantillon d’étoiles HAeBe (7)
étaient étendues. Ceci implique que le phénoméne de disque est plutot courant comme
on le pensait et que sa compréhension est nécessaire pour expliquer la formation des
planétes. Ces détections ont permis d’apporter de fortes contraintes sur la modélisation
des disques dans ce type d’objet.

Peu de disques ont été visualisés aux longueurs d’ondes de I'IR moyen et il est
pour l'instant difficile de faire une vaste étude statistique sur ’extension spatiale de la
matiére circumstellaire présente autour des étoiles HAe. Cependant, les PAHs se sont
révélés étre un puissant outil pour ’étude de la structure géométrique des disques éva-
sés autour des étoiles Herbig Ae. Avec les progrés des moyens d’observations, comme
VISIR ou MIDI sur le VLT ou encore ALMA, JWST et ELT, c’est ’amorce de la haute
résolution spatiale qui va permettre & ce domaine de se développer. Il sera possible de
faire des études plus quantitatives et d’avoir accés & la mesure de la densité de surface
de ces disques, essentielle pour les modéles de formation planétaire.

De plus, étant associée a tous les programmes de temps garanti de VISIR sur les disques
protoplanétaires autour d’étoiles pré-séquence principale de masse intermédiaire, il me
sera possible de faire une étude statistique sur une vingtaine de sources afin d’élaborer
un schéma évolutif plus précis pour ce type d’objets. VISIR ne donne des contraintes
que sur les parties externes des disques (> 30 AU). Les données NACO que j’ai ob-
tenues (programme 075.C-0668) vont me permettre d’observer les parties internes et
ainsi contraindre la structure des disques & toutes les échelles. En plus d’observer la
géométrie des régions internes avec le VLTI, il est possible avec les spectres pris par
cet instrument, d’accéder aux propriétés physiques des grains (taille/crystallinité) en
fonction de la distance jusqu’a 2 AU de ’étoile centrale.

Du point de vue de la modélisation, je vais continuer & collaborer avec Kees Dullemond
au cours d’un éventuel postdoc. Il faut étudier plus en détails la sédimentation et la
coagulation des grains dans le plan médian du disque, plus précisément de quelle fagon
et sur quelle période de temps les grains se déplacent dans le disque. Ces processus ne
se déroulent pas dans un disque statique : ils commencent dés la formation de celui-ci
et se poursuivent alors que le disque devient visqueux et se dissipe. Il faudra donc tenir
compte de I’évolution du disque dans les modéles.

Les PAHs jouent un réle dans le bilan thermique des milieux observés mais également
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dans les mécanismes de formation du Hs & la surface des grains. La détection de I’hy-
drogeéne moléculaire autour de HD97048 par VISIR offre donc de nouvelles opportunités
en ce qui concerne le gaz dans l'environnement circumstellaire des étoiles Herbig Ae.
Il faut également plus d’observations pour mieux contraindre les conditions physiques
dans lesquelles se trouve le gaz et comprendre le couplage entre gaz et poussiére. Dans
ce sens, je collabore & deux projets d’observation dans ’environnement circumstellaire
proche de HD97048 avec FUSE et UVES. Les observations en absorption avec FUSE
donneront une indication sur 1’environnement de l'objet et 1’activité de 1’étoile. Avec
UVES, l'observation de CH et CH' (intimement lié¢ & Hy pour la formation et ’exci-
tation) dans HD97048 (programme 078.C-0774, PI : Martin-Zaidi) permettra de mieux
contraindre ’excitation du Hs proche de I’étoile et donnera de nouvelles contraintes au
modeéle du disque.
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Annexe l \

Le diagramme de Hertzsprung Russel

(HR)

Au début du XXe siécle, Ejnar Hertzsprung et Henry Norris Russell étudiérent
la relation entre la luminosité et la température de surface des étoiles. Ils arrivérent
indépendamment a la conclusion que la majorité des étoiles se trouvent dans une région
précise d’'un graphique luminosité-température. On désigne maintenant un tel graphique
"diagramme de Hertzsprung-Russell" (ou plus simplement "diagramme HR", Fig. A.1).
En effet, 80% des étoiles se situent sur une bande diagonale du graphique. On appelle
cette bande séquence principale. Elle montre une relation de proportionnalité entre la
température et la luminosité. La plupart des étoiles s’y retrouvent puisqu’elles passent
la plus grande partie de leur vie sur la séquence principale. Les étoiles situées en dehors
de la séquence principale sont soit au début soit en fin de leur vie. Ce sont, sauf pour les
naines blanches, des phases transitoires de plus ou moins courte durée. Au début de sa
vie, I’étoile est dans une phase pré-séquence principale! (PMS) qui dure plus ou moins
longtemps suivant la masse de I’étoile. Puis, elle commence & briiler son hydrogéne et
se déplace sur le diagramme, le long de la séquence principale. A la fin de sa vie, elle
quitte cette derniére et devient une géante puis une naine blanche.

!Etoiles qui ne sont pas encore entrées dans la phase évolutive durant laquelle elles consomment
Phydrogéne de leur noyau, i.e. phase de séquence principale

161 Disques protoplanétaires en IR moyen



Le diagramme de Hertzsprung Russel (HR)
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ABSTRACT

Aims. Planet formation has been known for many years to be tied to the spatial distribution of gas and dust in disks
around young stars. To constrain planet formation models, imaging observations of protoplanetary disks are required.
Methods. Given this, we have undertaken a mid-infrared imaging survey of Herbig Ae stars, which are pre-main sequence
stars of intermediate mass still surrounded by a large amount of circumstellar material. The observations were made
at a wavelength of 20.5 ym with the CAMIRAS camera mounted at the Cassegrain focus of the Canada France Hawaii
Telescope.

Results. We report the observations of three stars, HD 135344, CQ Tau, and HD 163296. The circumstellar material
around the three objects is spatially resolved. The extensions feature a disk-like shape. The images provide direct
information on two key parameters of the disk: its inclination and its outer radius. The outer radius is found to be quite
different from the one deduced from disk models, which is only constrained by fitting the Spectral Energy Distribution
of the object. Other parameters of the disk, such as flaring and dust mass have been deduced from fitting both the
observed extension and the spectral energy distribution with sophisticated disk models.

Conclusions. Our results show how important imaging data are to tighten constraints on the disk model parameters.

Key words. Circumstellar matter — Stars : formation — Stars : pre-main-sequence — individual objects : HD 163296,

© ESO 2006

CQ Tau, HD 135344

1. Introduction

The formation of circumstellar disks is a natural outcome
of the star formation process by which a molecular core col-
lapses to form a star (Shu et al. 1987). Circumstellar disks
can outlive the period during which stars form and still be
present when the star is in its Pre-Main-Sequence (PMS)
phase. In these disks, composed of gas and dust, various
physical processes can lead to the growth of dust grains
and eventually to the formation of planets. Understanding
the physical conditions that prevail in these objects is of
crucial importance when studying planet formation.

The study of circumstellar disks is a rapidly developing
field, both from the observational and the modeling points
of view (e.g., Natta 2004 and references there-in). The
Infrared Space Observatory (ISO) has given clues about
the dust composition of a sample of isolated HAeBe sys-
tems (Bouwman et al. 2001; Meeus et al. 2001). While these
spectra reveal the composition of the dust, no direct infor-
mation concerning the spatial distribution of the different
dust species can be inferred from the ISO data. Most studies
so far have used the Spectral Energy Distributions (SEDs)

Send offprint requests to: C. Doucet,
e-mail: doucetc@cea.fr

* Based on observations obtained at the Canada France
Hawaii Telescope (CFHT), which is operated by the national
Research Council of Canada, the Institut National des Sciences
de I’Univers of the Centre National de la Recherche Scientifique
of France, and the University of Hawaii.
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to put constraints on the spatial distribution of the circum-
stellar material.

Models of protoplanetary disks are increasingly success-
ful at accounting for much of the observed properties. For
instance, they can justify that disks’ SEDs are generally
rather flat in vF,, where v is the frequency and F, the
flux (Kenyon & Hartmann 1987). Furthermore, models can
explain that dust features are almost all seen in emission
((Calvet et al. 1991), (Chiang & Goldreich 1997), hereafter
CGI7), reveal the presence of a near-infrared excess in the
SEDs of Herbig Ae stars (Natta et al. 2001; Dullemond et
al. 2001, hereafter DDNO1), and interpret the differences
observed in the far-IR excesses (Dullemond et al. 2002;
Dullemond & Dominik 2004). Fitting the SED only allows
us to make conjectures about the disks’ geometrical ap-
parearance; spatially resolved imaging data of those disks
are absolutely necessary to verify theories and models’ as-
sumptions. For instance, key parameters, such as the disk
surface density profile with radius, are still very poorly con-
strained when fitting SEDs.

Mid-infrared imaging observations from a large ground-
based telescope are potentially well suited to bringing spa-
tial information on disks around Herbig Ae (HAe) stars.
HAe stars represent the middle stage of PMS evolution
of intermediate-mass stars (~ 2-3 Me); they are bright
enough to heat sub-micron dust grains at 100 AU to a tem-
perature of about 150 K. Grains at such a temperature have
their peak of thermal emission in the mid-InfraRed (mid-
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IR). The diffraction limited angular resolution achievable
with a 3.6 meter class telescope in the mid-IR, 0.6/1.2 arc-
sec at 10/20 pm, corresponds to a distance of 60/120 AU
for a star located at a typical distance of 100 pc, and thus
allows for a relatively good sampling of disks whose sizes
range up to several hundreds of AU. The first attempts
to resolve the spatial structure of the circumstellar mate-
rial around HAe stars were performed with multi-aperture
observations with a single bolometer; emissions extending
up to large distances from the star (more than 5 arcsec)
were found around 3 objects HD 97048, HD 97300, and
HD 176386 (Prusti et al. 1994). Such extended emissions
were attributed to the emission from large molecules and
small grains transiently heated by starlight and distributed
in a dust shell with a large inner radius, probably a rem-
nant from the cloud from which the star was born. It is
only with the advent of mid-IR cameras that the full po-
tential of mid-IR observations to study disk structures was
achieved. Single dish observations have revealed the disk
structure in the 500 AU (Astronomical Units) range around
two HAe stars: AB Aur (Marsh et al. 1995; Pantin et al.
2005) and HD 100546 (Grady et al. 2001; Liu et al. 2003).
Interferometric observations have allowed for the probing
of the innermost regions of the disk (1-10 AU), and numer-
ous objects have been observed (Millan-Gabet et al. 2001;
Tuthill et al. 2002; Wilkin & Akeson 2003; Leinert et al.
2004; Liu et al. 2005). Mid-IR single dish observations have
now clearly demonstrated in a few examples that they can
provide unique information on the disk structure, although
the constraints brought on the disk modeling by such spa-
tial information have not yet been fully exploited.

In this paper, we are interested in both increasing the
number of HAe for which information on the mid-IR spa-
tial extension is available, and in using this information, in
combination with the already existing SED measurements
between 1 and 100 pum, to constrain the parameters of the
disk models developed these last years. The paper is orga-
nized as follows: the observations and data reduction are de-
scribed in Sect. 2. Section 3 deals with the results, in terms
of spatial extensions. In Sect. 4, a first, simple approach is
used to establish the disk inclination, and in Sect. 5, we
describe the 2-D radiative transfer code used to reproduce
the observations. A discussion of the results follows in Sect.
6. Conclusions are drawn in Sect. 7.

2. Observations and data reduction

We have observed a sample of three Herbig Ae stars:
HD 135344, CQ Tau, and HD 163296. Table 1 presents the
main stellar parameters of the sample. The objects were se-
lected from the catalogue of Thé et al. (1994) and Malfait
et al. (1998) according to the following criteria: the objects
are bright in the mid-IR, relatively close, and isolated, i.e.,
not associated with extended diffuse emission due to the
parental cloud.

CQ Tau is located at a distance of 100'_"%; pc and has
an age of 10 Myr (Natta et al. 2001; van den Ancker et al.
1998). HD 163296 is at a distance of 1227 ]2 pc and has an
age of 7+ 5 Myr (van Boekel et al. 2005). The distance
and age of HD 135344 are more controversial. Until 2001,
a distance of 84 pc (Meeus et al. 2001) with an age of 17
+ 3 Myr (Thi et al. 2001) were used for this object. But,
in a recent paper (van Boekel et al. 2005), the distance was
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re-evaluated to 140+42 pc and the age to 8 & 4 Myr; these
latter values will be used in the following.

The observations were performed with the mid-IR

camera CAMIRAS (Lagage et al. 1992) installed as a
visiting instrument at the Cassegrain focus of the Canada
France Hawaii Telescope (CFHT). The camera is equipped
with a Boeing 128x128 pixels Blocked Impurity Band
(BIB) detector sensitive up to a wavelength, A, of ~ 27
pm. A filter centered at 20.5 pm with a Full Width Half
Maximum (FWHM) bandpass, A, of 1.11 pm was used.
The Pixel Field of View (PFoV) on the sky was 0.29 arcsec;
such a PFoV provides a good sampling of the diffraction
pattern, which is of 1.5 arcsec FWHM.
The objects were observed between March 18, 2000 and
March 24, 2000. During the run, seeing and weather
conditions were extremely favorable and stable in time.
HD 163296 and CQ Tau were observed at a median airmass
of 1.4, and HD 135344 at an airmass around 1.9, which is
the best achievable when observing from CFHT. Standard
chopping and nodding techniques were applied to suppress
atmosphere and telescope background emissions; the chop-
ping throw was 16 arcsec to the North and the frequency
used was 3.33 Hz; the nodding amplitude was 20 arcsec
to the West. The nodding direction was perpendicular to
the chopping direction, to get the best spatial resolution;
given the low chopping and nodding throw and the field of
view of the camera, the source always remained within the
detector field of view and the obtained images thus contain
4 beams (2 positive, 2 negative). Given the huge photon
background in the mid-IR, the elementary integration
time was set to 15 ms, and the images were co-added in
real time to store only two co-added images (one for each
chopping position) every second.

The basic data reduction is standard. The data cubes
of one observation are carefully stacked with the rejection
of corrupted planes. A shift-and-add procedure is applied
to each cube of images using a correlation based method
with a re-sampling factor of 8:1. The four beams are then
combined in one image by a source extraction algorithm fol-
lowed by a shift-and-add procedure. Finally, flux calibration
is achieved via aperture photometry of a set of photomet-
ric standard stars such as aTau, aBoo, fGem, or «Dra
(Cohen et al. 1999). The photometry gives a total flux of
6.3+0.6 Jy for HD 135344, 23+3 Jy for CQ Tau, and 18+4
Jy for HD 163296, in good agreement with the IRAS values
(Tab. 1).

3. Extended emission

The three objects of the sample are spatially resolved. This
can be seen in Fig. 1 where we have compared the average
annular profile of the object with those of the Point Spread
Function (PSF), obtained from the observation of a refer-
ence point-like star. Extended emission is detected up to
100-300 AU.

We carefully checked that the observed extensions are
not artifacts, but the result of true extended emission from
the objects. Several arguments lead us to reject explana-
tions of the extensions in terms of temporal variations of
the PSF between the observation of the object and the ob-
servation of the reference star. One possible cause of such
temporal PSF variations could be variations of the seeing.
This hypothesis is however rejected for the following rea-
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Table 1. Properties of the three Herbig Ae stars observed with the CAMIRAS mid-InfraRed camera. First two columns: coordinates
of the objects (right ascension and declination); third column: their spectral type; fourth column: their distance, as deduced from
Hipparcos data; fifth column: flux in the IRAS 25 pm band; sixth column: flux at 20 um obtained in this paper; seventh column:
age of the objects in Myrs. References: (1) Coulson et al. (1998), (2) Dominik et al. (2008), (3) Jayawardhana et al. (2001), (4)
Meeus et al. (2001), (5) Mannings € Sargent (1997), (6) Mannings & Sargent (2000), (7) Natta et al. (2001), (8) Sylvester et al.
(1996), (9) Testi et al. (2001), (10) Thi et al. (2001), (11) van Boekel et al. (2005), (12) van den Ancker et al. (1998).

Object RA (2000) Dec (2000) Spectral type Distance (pc) Fas (Jy) Fao (Jy) age (Myrs) References
HD 135344 1515484 - 37 09 16 F4V 140733 6.7 5+ 1 8+4 1,2,4,8,10,11
HD 163296 17 56 21.4 - 21 57 20 A3Ve 122173 21 18 +4 7+5 3,4,5,11,12
CQ Tau 05 35 58.4  +24 44 54 A1-F5IVe 100122 20.6 23 + 3 10 6,7,9,12
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Fig. 1. Annular averages intensity aperture for the source (solid line) and PSF (dashed line) normalized to the peak value, as a
function of radius. The errors drawn are 1 o-errors RMS. The reference star for HD 135344 is a Boo, for HD 163296 ~ Dra, and
for CQ Tau, 8 Gem. The plot labeled '2 PSF’ shows two reference stars, & Boo and ~ Dra, as observed on the March 24, 2000.
Although the two reference stars have very different fluxes (yDra with 43 Jy and a Boo with 170 Jy (Van Malderen et al. 2004)),

the two profiles are similar.

sons. First, concerning the limitations of the spatial res-
olution, the seeing contribution at 20.5 pm is negligible
with respect to the diffraction: for a typical seeing value of
0.8” FWHM in the visible range, one can estimate a see-
ing contribution at 20.5 ym around 0.4”, when using the
M=1/5) scaling law; thus, seeing induces PSF changes of
the order of 1 pixel FWHM, which is much smaller than
the widths of observed extensions. Secondly, the seeing was
quite stable during the observations; thus we estimated see-
ing variation effects to be much lower than one pixel. Note
also that two of the objects were observed during different
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nights. HD 135344 was observed for four different nights:
on March 18, 2000 (exposure time 6 mn), on March 19 (ex-
posure time: 3 mn), on March 21 (exposure time: 6 mn),
and on March 24, (exposure time: 2 mn 30). Its extension is
confirmed over the 4 nights. CQ Tau was observed during
2 different nights on March 20, and on March 21 (respec-
tively, with 3 and 6 mn of integration time) and is spatially
extended in both datasets. HD 163296 was observed only
once (exposure time: 3 mn) on March 24.

Another possible source of fake extensions could be
chromatic effects. Indeed, HAe stars have large infrared
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excesses, and thus have SEDs quite different from that of
the PSF reference stars. Any filter leak, either on the blue
or on the red side of the nominal filter bandpass, would
then potentially lead to PSF variations between point-like
HAe objects and PSF reference stars. We double-checked
the filter transmission at the operating temperature of
the filter (10K) using a Fourier Transform Spectrometer
with a spectral resolution of 4 cm~!. The rejection rate
outside the filter bandpass is typically better than 1073,
We simulated the PSF variations due to such a filter
using the mid-IR spectra of the objects obtained with
ISO (Meeus et al. 2001) for two of the three extended
objects; (CQ Tau was not observed by ISO SWS). The
simulated PSF variations lead to some extended emission,
but much fainter than observed, both in intensity and in
spatial extension. Thus, an explanation of the observed
extensions in terms of chromatic variations of the PSF can
be discarded.

Note also that not all the HAe stars observed are ex-
tended. To make a comparison, a far away HAe star, with a
similar (even greater) IR excess, HD 179218 located at 240
pc (Meeus et al. 2001), was observed. This object does not
show extended emission at 20.5 um (Fig. 2). This is an ad-
ditional argument to conclude that the extension observed
in HD 135344, CQ Tau, and HD 163296 is really due to an
extended emission from the objects.
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Fig. 2. Same as Fig. 1, to make a comparison with HD 179218
for which there is no extended emission detected.

4. Inclination of the disk

Extensions around two out of the three objects, namely
CQ Tau and HD 163296, were already observed at other
wavelengths. Testi et al. (2001) have resolved the emission
around CQ Tau at 7 mm and concluded that it was
compatible with a disk-like geometry. Grady et al. (2001)
have obtained coronographic images of HD 163296 with
the Space Telescope Imaging Spectrograph on board the
Hubble Space Telescope, which revealed a circumstellar
disk with a radius of 450 AU. Therefore, our modeling of
the extensions seen in the mid-IR range assumes a prior:
a disk-like geometry.

Disks inclinations can be relatively easily determined if
their emissions are spatially resolved. However, HAe disks
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Table 2. Parameters of the elliptical fit of the image. In the first
column, the inclination of the disk (0 degree means a faced-on
disk). The position angle (PA) of the disk on the sky is measured
counter-clockwise from the North. The distance corresponds to
the maximum distance at which the disk is detected in the 20 pm
observations. The brightness level in the last column corresponds
to the brightness of the maximum distance at which the disk is
detected here.

i PA Distance Brightness level
(deg)  (deg) (AU) (mJy/”2)
HD 135344 46 =5 100 £ 10 210 170
HD 163296 60 =5 105 £ 10 215 135
CQ Tau 33+5 120+ 10 290 129

are generally dominated in the mid-IR by the innermost
regions (1-30 AU). Our goal was to detect the emission
from the intermediate regions of the disks (30-200 AU).
The disk emission can be decomposed, in our image, into a
central unresolved component plus an extended one (whose
geometry should reflect the true disk geometry at the
distance scales achievable for our data). We first removed
the ”point-like” central emission component by subtracting
a scaled PSF from the image of the object. The parameters
of the point-like component (intensity, position) were
computed automatically using a penalty functional (to
avoid any visual bias) and then cross-checked visually
using a dedicated graphical interface built in IDL. The
resulting image, called residuals, is free from the central
emission, so that the extended emission is enhanced and
it is easier to determine the disk geometry. For each
target, this processing was done using all available PSF
measurements. The errors on the putative extensions were
assessed when applying the same procedure to two PSF
reference stars and, when possible, when comparing the
extensions obtained from different nights. The results are
shown in Figs. 6, 7, and 8.

The first result is the elliptical shape of the extensions,
which is characteristic of the emission of disks inclined with
respect to the line of sight. An ellipse fit of the residuals
gives an estimate of the disks’ inclinations and position an-
gles. The results in terms of inclination and position angles
are shown in Table. 2.

The inclination of 33°£ 5 found here for CQ Tau is in
the middle range of values found in the literature, which
range from 63° (Testi et al. 2001) to 14° (Dent et al. 2005);

in between we can find 48° *40 (PA = 105° + 5) (Eisner
et al. 2004).

For HD 163296, the disk inclination of 60°+ 5° is in good
agreement with that found by Mannings & Sargent (1997)
of 58°. Concerning the position angle of the disk, Mannings
& Sargent (1997) found 126°+ 3 with CO observations,
and Grady et al. (2000) found 140°+ 5 thanks to optical
coronographic images. We found a value of 105°+ 10 when
fitting our mid-IR data. This difference in the position angle
could be related to the fact that our data are only sensitive
to warm dust whose geometry could slightly differ from that
seen at shorter or longer wavelengths, if the disk contains,
for instance, non axisymmetric structures.
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5. Modeling

We used a relatively simple parameterized model to investi-
gate the dependence of the emission in the mid-IR on each
parameter. We consider disks heated by irradiation from
the central star. The density profile of the gas is param-
eterized as a function of r (radius) and z (vertical height
above the disk mid-plane):

_X(n) exo [ 22
D) = o, p( 2Hp<r)2> .

and it is assumed that the dust is well mixed with the
gas. The surface density is assumed to follow a power-law
in radius: X(r) = 3o(r/ro)~P, with r¢ a fiducial radius.
The scale height of the disk H)(r) is also assumed to be a
power-law: H,(r) = Ho(r/r¢)?. The inner radius of the disk
(r=Ry) is located at the dust evaporation radius (1400 -
1500K for silicate dust). The inner boundary (rim) is di-
rectly exposed to the stellar flux and is puffed up since
it is hotter than the rest of the disk. Here, we mimic the
puffing-up of the rim predicted by DDNO1 by a specified
value of Hpi, at 7 = R;,, which is a parameter of the
model. It should be noted that whether such an inner rim
is indeed puffed-up is still a matter of debate. Moreover,
Isella & Natta (2005) have shown that the rim is proba-
bly rounded-off due to the density-dependence of the dust
sublimation temperature. This effect is not included here.

For the dust opacities, we use those of Draine & Li
(2001). We use a MRN (Mathis et al. 1977) distribution
of grains (n(a) oc a=3%) with a size between 0.01 and 0.3
pm. It is the disk surface layer that dominates the SED
in the mid-IR range. The emission of the surface is made
by small grains that trace the disk geometry. We will focus
on this component in this paper. Since the objects have no
PAH (Polycyclic Aromatic Hydrocarbon) emission (or only
a weak one in the case of HD 135344), we do not take into
account this population of grains.

Once the density profile is set, and the dust opac-
ities and stellar parameters are given, the code RADMC
(Dullemond & Dominik 2004; Pontoppidan & Dullemond
2005) solves the temperature structure of the disk with
a Monte-Carlo method using a variant of the algorithm
of Bjorkman & Wood (1997). This Monte-Carlo code also
produces the source terms for scattering, in the isotropic-
scattering approximation. With a ray-tracing tool (which is
part of the code RADICAL, see Dullemond & Turolla (2000)
for a detailed description) the SED and images can then be
produced and compared to the observations. Comparative
images are obtained by first resampling the maps to the
CAMIRAS sampling and then by convolving them with the
PSF.

6. Comparison model versus observation

For each object, the best model should simultaneously fit
the SED (Fig. 4) and the extension found at 20.5 um
with our observations (Fig. 3). Concerning HD 135344 and
HD 163296, we used mainly the ISO spectrum to constrain
the SED; as far as CQ Tau is concerned, IRAS photome-
try and BASS points obtained by Grady et al. (2005) are
used. Figure 5 shows the structure of the disk in terms of
pressure and surface scale height.

Multiple runs of the model are performed until a sat-
isfactory fit to the observed spectrum and the extension
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found at 20.5 pm is obtained. In the fitting procedure,
the stellar parameters (T.rs, My, R, see Table 3), the
dust evaporation temperature (i.e., the position of the in-
ner rim) at 1400 K, the outer radius and the inclination of
the disk, and the dust composition and size distribution are
fixed. Other parameters, such as the pressure scale height
for the inner rim (possibly puffed-up), the outer pressure
scale height (Hy), the power-law index of the pressure scale
height (i.e., ¢, which has been fixed in the case of flared
disk to 9/7, a value determinated by hydrostatic equilib-
rium (Chiang & Goldreich 1997)), the mass of the disk,
and the power-law index of the surface density (i.e., p)
are estimated. Fitting the SED gives one solution among
several degenerate combinations. A minimum value of the
outer radius is derived from 20 pm observations, which is
a very strong constraint on the true disk size, thus largely
removing the degeneracy of the set of model parameters.

As first guesses, we used those parameters found when
fitting the SED by Dominik et al. (2003) for HD 135344
and HD 163296, and those by Chiang et al. (2001) for
CQ Tau. Trying to fit the SED, we focused mainly on the
Near-IR and mid-IR regions. Indeed, those regions are the
regions where most of the reprocessed stellar energy (by
the disk’s surface layer) emerged, and therefore are the
most strongly affected by the model and the geometry of
the disk. Not all the parameters are sensitive to the spatial
distribution at 20.5 pm (Table 4). The CAMIRAS images
put a strong constraint on the minimum outer radius, and
we have to find a solution with all the free parameters to
reproduce the shape of the SED, the extension and the
total flux at 20.5 pm.

For HD 135344, the disk parameters deduced from fit-
ting only the SED of HD 135344 were close to those that
allow us to fit both the SED and our observations. For
CQ Tau, in addition to previous studies fitting only the
SED, we had to take into account the fact that the disk is
quite extended at 20 pm (about 300 AU) and is observed
with an inclination of 33°+ 5. The fast increase of the disk
emission in the [10-30] pm range can be modeled only with a
flared disk (with H2%! /R, > 0.1). In the framework of our
modeling, we foun(f that the only manner to simultaneously
obtain a quite low far-IR excess (as seen in the spectrum)
with the observed extended 20 pm emission is a low-mass
disk of only 0.005 M with a pressure scale height of 58 AU
at 450 AU. The total flux in the infrared excess compared
to the stellar flux is determinated by the fraction of the
central star energy intercepted by the disk. This covering
fraction is linked to H;“t /Rout, where the disk geometry
thickness is maximum. Here, this parameter is the same as
the previous study (energy conservation), but for a differ-
ent outer radius. That means that the disk is less flared
than deduced earlier. For CQ Tau we obtain a disk mass
10 times smaller than that already found (Testi et al. 2003;
Chiang et al. 2001), and this mass only traces the small
grains. The disk emission at mm wavelength is determined
by the mid-plane grain and disk properties, and it is not
affected by the nature of the surface dust. Consequently, in
this paper, we have not tried to select the best parameters
for the mid-plane dust to fit mm observations. Our under-
estimated flux at mm wavelength suggests that there must
be big grains in the disk mid-plane of CQ Tau to recover
the measured flux at these wavelengths (Testi et al. 2003).

Disques protoplanétaires en IR moyen
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HD 163296 is classified as a group 1T object (interpreted
as being surrounded by a flat or self-shadowed disk); it
should in principle be much more difficult to resolve the disk
in the mid-IR range. Surprisingly, some extended mid-IR
emission at 20 pum, although less prominent than for group
T objects, is however observed. In the modeling, we used the
parameter found in Dominik et al. (2003), who modeled the
SED with a flared disk cut at 50 AU, as a first guess. Here,
we modified the large-scale pressure scale-height to mimic
a weakly flared disk. The SED is well reproduced with a
disk having little flaring (Fig. 4 and Table 3), while the
extension at 20 pm (Fig. 3) constrains the disk to have a
minimum outer radius of 200 AU with a disk mass of 0.01
Meg.

7. Conclusions and future work

We have shown the strength of mid-IR imaging to constrain
the disk properties. There are still a very limited number
of objects with spatially resolved extended emission, and
it is not yet possible to draw statistical conclusions about
the spatial structure of disk around HAe stars. With the
advance of mid-IR instruments on 8-meter class telescopes,
such as the VISIR (Lagage et al. 2004) instrument avail-
able on the MELIPAL Very Large Telescope (VLT) at the
European Southern Observatory (ESO), higher angular
resolution will be available and the field will further
develop; more quantitative studies will be possible and
the goal of retrieving detailed disk surface density profiles
from the observations should be achievable.

Observations should not be limited to the 20 pm atmo-
spheric window; observations in the 10 pum atmospheric
window are also very promising, especially for those HAe
stars whose spectra feature the so-called PAH bands’
features at 3.3, 6.2, 7.7, 8.6, 11.2, 12.7 ym. PAH bands
are attributed to vibrational relaxation of UV-pumped
Polycyclic Aromatic Hydrocarbon molecules containing
about 50-100 carbon atoms (Allamandola et al. 1989;
Puget & Leger 1989). Their emission, as a function of
the distance r to the star, drops with a r~2 power-law,
much slower than thermal emission from large grains in
thermal equilibrium. PAH’s emission is thus a promising
probe for studying flaring disks at large distances from
the star, with the good angular resolution now achieved
on large ground-based telescopes at 10 microns. One clear
method of improving the field over the next few years
would be to use sophisticated models to fit a combination
of interferometric and single dish observations in the near-
and mid-IR, which probe the innermost and intermediate
disk regions, respectively.
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Fig. 3. Annular average intensity aperture normalized to the
peak for the observations (full line), model (dashed line), and
the PSF associated (dot-dashed line). We have constructed an
image with the DD04 model that we have convolved with the
PSF of the associated night. The error in the profile comes from
the noise RMS in the image.
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Table 3. Stellar properties and fit parameters. The stellar parameters of CQ Tau are taken in Chiang et al. (2001). For HD 135344
and HD 163296, the parameters are taken from Meeus et al. (2001) and van Boekel et al. (2005). H."/R;, characterizes the puffed
inner rim. ¢ is the power-law index of the scale height and p that of the surface density. H;“t/Rout characterizes the flaring angle
of the disk. The last column is the flux at 20.5 pum calculated from the modeled image.

Object Distance M, Teyy R, Rin H)'/Rin Rout HZ“t/Rout p q 7 F(20.5 pum)
(pe)  Mo) (K) (Re) (AU) (AU) (degrees) (Jy)

HD 135344 84 1.3 6750 2.1 0.24 0.065 800° 0.21 0.8 9/7 60 -

(DDNO03)

HD 135344 140 1.3 6750 2.1 0.24 0.065 200 0.12 0.8 9/7 45 5.7

(in this study)

HD 163296 122 2.5 10500 1.7 045 0.033 50 0.07 0.2 9/7 65 -

(DDN03)

HD 163296 100 2.5 10500 1.7 045 0.033 200 0.05 1. 1.07 60 16.6

(in this study)

CQ Tau 100 1.7 7130 1.3 0.23
(Chiang2001)
CQ Tau 100 1.7 7130 1.9 0.23

(in this study)

0.0002 180 0.13 1.5 9/7 - -

0.018 450 0.13 0.3 9/7 33 20

* Disk size compatible with new measurement due to the re-evaluation of the distance.

Table 4. Effects of the free parameters of the model on the SED and spatial distribution of the 20.5 ym emission in the CAMIRAS

image.
Parameter | Influence on SED Spatial distribution at 20.5 ym
Yo Influence on the total flux in the mid-IR | No influence
and more strongly for A > 60 um
P No influence in the mid-IR Little influence
H"/Rin | Modifies contrast mid-/near-IR No influence
(structure inner rim/shadow) (inner rim + shadow in the first pixel)
q Modifies the whole shape of the SED Large influence
H9**/Rout | Modifies flux in the mid- and far-IR Little influence
Rout Modifies far-IR emission Large influence
171
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Fig. 4. Modeled spectrum (dashed line) between 1 and 100 pm.
For HD 135344 and HD 163296, the ISO spectrum is overplotted
by a bold line. For CQ Tau, there are some photometric points
from Grady et al. (2005); we have added the one from this study
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173

HD135344

0. T

0. HS/R - .

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

1 10 100
R(AU)
HD163296
0,6F T T T
o5 HsR -- -
Hp/R —
04 -
<
T 0.3- -1
o RSP EELEPERERPRTES
o}ﬂ’. -
0, 1 1 1
1 10 100
R(AU)
CQTAU
0.6 T T T
0.5k Hs/R -- -
Hp/R —
04f .
0.0 1 1 L
1 10 100
R(AU)

Fig. 5. Modelized vertical structure versus the radius. The pres-
sure height scale (H,/R) is the solid line and the surface height
scale (i.e., the height of the disk photosphere above the mid-
plane H,/R) is the dashed line.
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HD163296 HD135344

0.021 )y

Fig. 6. HD 163296 extended emission (central point source re- Fig.8. HD 135344 extended emission (central point source re-
moved). West is up, north on the left. The pixel size is 0.29 arc- moved). The same orientation as Fig. 6. The pixel size is 0.29
sec. The disk has a surface brightness of 0.59 Jy/"? (S/N=27 for arcsec. At 0.9” from the center, the surface brightness is 0.25
o ~ 0.002 Jy) for the brightness part in the direction east/west Jy/ ? (S/N=15 for o ~ 0.0015 Jy).

and 0.23 Jy/ 2 (S/N=11) for the less bright part in the direc-

tion north/south. The noise is calculated using a sigma-clipping

technique.

0.082 Jy

Fig.7. CQ Tau extended emission (central point source re-
moved). The same orientation as Fig 6. The pixel size is 0.29
arcsec. At 0.9” from the center, the surface brightness is 0.94
Jy/"? (S/N=15 for ¢ ~ 0.004 Jy). At 2" from the center, the

surface brightness is 0.23 Jy/ ? (S/N=5).
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Anatomy of a Flaring
Proto-Planetary Disk Around a
Young Intermediate-Mass Star
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Although planets are being discovered around stars more massive than the Sun, information about
the proto-planetary disks where such planets have built up is sparse. We have imaged mid-infrared
emission from polycyclic aromatic hydrocarbons at the surface of the disk surrounding the young
intermediate-mass star HD 97048 and characterized the disk. The disk is in an early stage of

evolution, as indicated by its large content of dust and its hydrostatic flared geometry, indicative of
the presence of a large amount of gas that is well mixed with dust and gravitationally stable. The

disk is a precursor of debris disks found around more-evolved A stars such as B-Pictoris and
provides the rare opportunity to witness the conditions prevailing before (or during) planet

formation.

ased on the growing number of known
B planetary systems (/) and on the wealth

of observations of disks around young
stellar objects (2, 3), it is now well established
that planets around main-sequence solar-type
stars form in massive, gaseous, and dusty proto-
planetary disks that survive for several million
years around the nascent stars (4). The situation
is less clear for stars of more than =2 solar
masses. Such stars have a much higher lumi-
nosity than solar-type stars, and, according to
models, processes such as photoevaporation
may be at work clearing the inner disk in a few
million years (5). Whereas radial velocity sur-
veys have just started to reveal planets around
stars about twice as massive as the Sun (6),
current imaging observations of proto-planetary
disks around stars with such a mass remain very
sparse (3). Most resolved disks are debris disks
around A-type stars that are on the main se-
quence (3, 7). In such disks, the gas has been
dispersed, and planets have probably formed
already, as indicated by asymmetries and ring-
like structures in the disks (4). The lack of well-
resolved images of proto-planetary disks around
much younger A stars, still on the pre-main
sequence, is due to the fact that such stars are
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less numerous than their solar-type equivalents,
the T-Tauri stars, and in general are located
farther away from Earth. As a result, the fallback
option to estimate the properties of the disks
around these stars has been to fit their spectral
energy distribution (SED). By doing so, the pre—
main sequence stars of intermediate mass (=2 to
4 solar masses), the so-called Herbig Ae (HAe)
stars, have been classified in two groups: Group
I members feature a rising SED in the 10- to 60-
micrometer (um) wavelength range [mid- and
far-infrared (IR)], whereas group II members
feature a flatter SED (8). The preferred physical

interpretation is that group I disks are flared and
group II disks are geometrically flatter. A flaring
disk is a disk in which the ratio of disk thickness
to the distance to the star, H/r, increases with r;
then, any point at the surface of such disks re-
ceives direct light from the star, and the disk
intercepts a substantial part of the stellar radia-
tion out to large distances. Half of the inter-
cepted light is reradiated away from the disk,
and the other half is reradiated down into the
disk’s deeper layers, providing additional heat-
ing to the dust in the optically thick disk interior,
which reradiates in the mid-IR, far-IR, and
submillimeter wavelengths. The information
provided by SED fitting remains limited, because
numerous disk parameters are assumed or have
not been conclusively determined (9). Direct
measurements from imaging are therefore re-
quired to unambiguously constrain more param-
eters, such as the overall shape (outer radius and
height) of the disk, which determines the amount
of starlight captured by the disk. Imaging of disks
has been obtained either by observations of the
starlight dust scattering (in the visible and near-IR
radiation) or of dust thermal emission or by CO
lines in the millimeter observations (3, 10, 11).
Scattered starlight observations suffer from the
limited contrast offered by imaging devices, and
millimeter observations suffer from limited spatial
resolution.

A new approach to image disks around HAe
stars exploits the fact that about half of them
have prominent IR emission bands (IEBs) at 3.3,
6.2,7.7,8.6,and 11.3 um (/2). These IEBs are
believed to arise from the cooling of transiently
heated polycyclic aromatic hydrocarbons (PAHs),

5.91e+00
3.82e+00

‘ 2.28e+00
1.21e+00
5.46e-01

1,87e-01

4.48e-02

2.22e-02

Fig. 1. (Left) VISIR false-color image of the emission from the circumstellar material surrounding
the HAe star HD 97048 after a deep exposure (36 min). VISIR's PAH1 filter was used; it is centered
on the IEB at 8.6 um and has a full width at half maximum (FWHM) of 0.42 um. The emission is
widely extended, as compared with the point spread function (PSF) (inset) obtained from the
observation of the pointlike reference star HD 102964, which was made 15 min before the
observation of HD 97048. The measured FWHM of 0.33"" is close to the diffraction limit of 0.28",
also indicated on the figure. The pixel size is 75 milli—arc sec. The noise level is 1.6 millijansky
(m)y)arc sec®. The photometry, calibrated with HD 102964, yields a total flux of 5.75 (x0.2) Jy.
(Right) Same image but with a cut at the brightness level of 4.4 x 1073 Jy/arc sec® and a fit of the
edge of the image by an ellipse. The dashed lines show the ellipse axis; the ellipse center is offset
eastward from the peak flux, as indicated by the arrow.
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which can be excited by the intense stellar
ultraviolet radiation (/3). For a flaring disk, the
PAHs at the surface of the disk are in direct view
of the central star and can be excited; the resulting
1EB emission provides distinguishing information
on the disk structure up to large distances from the
star. In addition, observing in the mid-IR wave-
length alleviates the problem of too much contrast
between the photospheric and disk emission. We
have thus undertaken a program of imaging
“nearby” HAe stars with VISIR (very large tele-
scope imager and spectrometer in the mid-IR) at
the European Southern Observatory (ESO) (/4).
One of the first targets was HD 97048, a nearby
group | HAe star of spectral type Be9.5/A0
located in the Chameleon I dark cloud, at a
distance of 180 parsecs (/5). The star has a tem-
perature of 10,000 K, a luminosity (Ly) of 40
solar luminosities, and a mass (M) of 2.5 solar
masses (15). It is surrounded by a large amount
of circumstellar material left from the star forma-
tion process, as indicated by the large IR excess
(Lir) observed in the SED [Lig~0.40Ls (16)].
Mid-IR—extended emission has been detected on
scales of a few thousand astronomical units and
modeled as originating from a dust shell with
an inner cavity radius of 180 AU (/7). Recent
long-slit mid-IR spectroscopic observations
have revealed a strong resolved emission from
the inner region (/8). Imaging this region with
the high-angular resolution offered by a 8-m-
size telescope would be a direct way to assess
whether HD 97048 is surrounded by a flaring
disk, as expected from its rising mid-IR and far-
IR SED (12).

The observations of HD 97048, conducted
on 17 and 19 June 2005, were performed with
filters centered on the IEB at 8.6 um and on the
adjacent continuum at 9 um. The classical mid-
IR observing technique of “chopping and
nodding” was used, with a chopper throw of
10" (north-south) and a nodding throw of 8"
(east-west). The 8.6-um image (Fig. 1) reveals a
large extended emission with a strong east-west
asymmetry; the brightness isophotal contours
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Fig. 2. Offset from the peak flux of the center
of the ellipses fitting the image of HD 97048 at
various brightness level cuts, as a function of
the length of the ellipse semi-major axis (fig.
S1). Error bars indicate the uncertainties from
ellipse fitting.

are elliptical in shape, and the ellipse centers are
offset from the peak of emission. The offset in-
creases when lowering isophotal contours up to
a semi-major axis of 2.1”", (Fig. 2 and fig. S1).
Such features are characteristic of a flaring disk,
vertically optically thick at the wavelength of the
observations and inclined to the line of sight
(Fig. 3). Beyond 2.1", the offsets decrease. One
possible explanation is that the disk then be-
comes vertically less optically thick. However,
as an alternative explanation, the increasing con-
tribution from the shell emission cannot be
disregarded (/7). We therefore restricted our
study to the regions <2.1"”’, corresponding to an
astrocentric distance of 370 AU.

To retrieve quantitative information about
the disk flaring in these regions, we have fitted
the east and west brightness profiles with a sim-
plified model. In this model, the PAH-emitting
region is only located at the surface of the disk,
whose surface scale height H varies with the
astrocentric distance following a power law
Hyr)= HO.(r/rO)B , where H, is the disk surface
height at the astrocentric distance rq and 3 is the
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Fig. 3. Sketch of a slice of a flaring disk. The
observer is viewing the disk from below (eye
symbol). The disk is inclined, from pole-on, by an
anglei. The disk is optically thick to the ultraviolet
and visible starlight along its midplane so that the
PAH emission only arises from the disk “surfaces,”
indicated in yellow. When the disk is also optically
thick vertically at the wavelengths of the obser-
vations (here in the mid-IR), only the front disk
surface is seen by the observer. Consider two
points C and D of the front disk surface, located at
equal distances from the star (black circle at O).
Because of projection effects, the observer views
the center of emission from C and D at O" (red
circle), between ] and J', which is offset from O.
For a flaring disk, the disk height H; increases with
the distance r to the star, so that the apparent
offset increases, as observed for HD 97048. When
the disk is vertically optically thin, the front and
bottom disk surfaces are both observable, and the
disk appears symmetrical with respect to the star.
Curved arrows indicate that electromagnetic
radiation is emitted toward the observer; gray
circles indicate the projection of point C or D onto
the disk midplane.

flaring index. We further assumed that the spa-
tial variation of the flux intensity / follows a
power law I(r) = 10.(r/r0)5, where [ is the in-
tensity at o and d is the power law index. This
hypothesis is only valid once the continuum
emission contribution in the filter at 8.6 um has
been removed, which we have done by extrap-
olating the continuum emission observed at 9 um
(fig. S2). The result of the fit is shown in Fig. 4; &
for the intensity is found to be —2.3 (+0.2/-0.06),
close to the expectation of an index value of -2
for PAH emission (fig. S2), and the disk incli-
nation is 42.8 (+0.8/-2.5) degrees from pole-on.
The scale height H, is 51.3 (+0.7/-3.3) AU at
ro=135 AU and B is 1.26 (+0.05), in agreement
with the value expected from hydrostatic, ra-
diative equilibrium models of passive flared disks
(9). In these models, the flaring structure is
supported by the gas, whose vertical scale height
H, is governed by the balance between gas
pressure and gravitational pull; the dust plays
the key role to capture the starlight and then
heat the gas collisionally. H corresponds to the
upper layers of the disk, where the starlight is
intercepted by dust, and is about four times as
large as the gas height (9). Given the disk’s
outer radius and scale height, the calculated
amount of starlight captured by the disk is
43%, in good agreement with the observed IR
excess (16).

Our observations also provide information
about the disk mass. From the observed west-
east asymmetry, we can infer that the vertical
optical thickness t at 370 AU is at least 1,
implying that, at 370 AU, the dust mass sur-
face density ¥, is at least '/ig0 g cm > (19).
Assuming that the astrocentric variation of mass
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Fig. 4. Fit of the observed east (upper data and
solid curve) and west (lower data and dotted line)
intensity profiles with a simple flaring disk model.
The reduced %2 value of the it is 0.3, well below 1.
The error bars indicate the uncertainties in the
data due to the background noise and photomet-
ric uncertainties from the continuum subtraction
(5% for each image). The range in model
parameters has been calculated by exploring the
parameter space, which leads to a reduced x° < 1.
Below 0.5, there is no data point, because it is
impossible to disentangle reliably the IEB emis-
sion from the much larger continuum thermal
emission. The angular distance to the star refers to
the projected distance on the plane of the sky.
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surface density X follows a power law X(r) =
Yo (rau/370)4, with an index q equal to =5, as
the one inferred for the solar nebula or for
extrasolar nebulae (20, 21), we derived a disk
dust mass of 40 Earth masses within 370 AU.
This lower limit is compatible with the mass of
500 Earth masses derived from the observed
1.3-mm flux (22). The dust mass derived here is
three to four orders of magnitude larger than the
dust mass observed in debris disks and Kuiper
belt-like structures found around more-evolved
A stars such as B-Pictoris, Vega, Fomalhaut, and
HR 4796 (4). The dust around these Vega-like
stars is thought to be produced by collisions of
larger bodies, whose total mass in the case of [3-
Pictoris has been estimated to be on the order of
100 Earth masses (23). Therefore, the dust mass
observed around HD 97048 is similar to the mass
invoked for the (undetected) parent bodies in
more-evolved systems. HD 97048’s disk is thus
most likely a precursor of debris disks observed
around more-evolved A stars. This finding is
coherent with the HD 97048 age of ~3 million
years, estimated from evolutionary tracks. An-
other argument in favor of the early evolutionary
stage of the system is the presence of a large
amount of gas required to support the flaring
structure revealed by our observations. Part of
the gas has been recently detected, thanks to
observations of the molecular hydrogen emis-
sion at 2.12 um (24). Assuming that the
canonical interstellar gas-to-dust mass ratio of
100 holds, we estimate a total minimum disk
mass of 0.01 solar masses, like the estimated
minimum mass for the proto-planetary disk
around the Sun (20).

Because the disk surrounding HD 97048 has
a mass surface density comparable to that of the
minimum proto-planetary nebula around the
Sun, it is worth studying the prospects for planet

formation in this environment. Planet formation
models are divided into two categories: gravita-
tional instabilities (25) and core accretion (26). It
seems improbable that giant planets will form by
means of gravitational instabilities, because the
Toomre stability criterion coefficient, equal to
Hy/r Mo/(PY), is >> 1 (27). Considering the
alternative core accretion scenario by which
planets coagulate from initially pm-sized dust
(28, 29), it also appears improbable that cores of
giant planets are present in the outer regions
because of the very long local orbital time
scales. Although regions within 40 AU have
not been resolved by our observations, it is
tempting to extrapolate the surface density from
the outer regions and investigate the predictions
of planet formation models for the inner regions;
inside 10 AU, planetary embryos may be
present. Follow-up observations at higher angu-
lar resolution with the mid-IR instrument of the
ESO Very Large Telescope interferometer will
allow probing these regions.
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The Phase-Dependent Infrared
Brightness of the Extrasolar
Planet v Andromedae b

Joseph Harrington,™? Brad M. Hansen,* Statia H. Luszcz,>* Sara Seager,® Drake Deming,®
Kristen Menou,” James Y.-K. Cho,® L. Jeremy Richardson’®

The star v Andromedae is orbited by three known planets, the innermost of which has an orbital
period of 4.617 days and a mass at least 0.69 that of Jupiter. This planet is close enough to its host
star that the radiation it absorbs overwhelms its internal heat losses. Here, we present the 24-
micrometer light curve of this system, obtained with the Spitzer Space Telescope. It shows a variation
in phase with the orbital motion of the innermost planet, demonstrating that such planets possess
distinct hot substellar (day) and cold antistellar (night) faces.

ast year, two independent groups (/, 2)
Leported the first measurements of the
infrared light emitted by extrasolar planets

orbiting close to their parent stars. These “hot
Jupiter” (3) planets have small enough orbits that

the energy they absorb from their hosts dominates
their own intemal energy losses. How they absorb
and reradiate this energy is fundamental to
understanding the behavior of their atmospheres.
One way to address this question is to monitor the

emitted flux over the course of an orbit to see
whether the heat is distributed asymmetrically about
the surface of the planet.

We have observed the v Andromedae sys-
tem with the 24-um channel of the Multiband
Imaging Photometer for Spitzer (MIPS) (4)
aboard the Spitzer Space Telescope (5). We took
168 3-s images at each of five epochs spread over
4.46 days (97% of the 4.617-day orbital period of v
Andromedae b) beginning on 18 February 2006 at
12:52 UTC. Afier rejecting frames with bad pixels
near the star and those with Spitzer's “first frame
effect” (1) (2% to 8% of the data, depending on
epoch), we measured the flux of the system and
that of the surrounding sky by using both subpixel,
interpolated aperture photometry and optimal
photometry (6, 7) on each frame.

The detection of eclipses (8) from the hot
Jupiter planetary systems HD 209458b (7),
TrES-1 (2), and HD 189733b (9) demonstrate
that a small fraction (~0.1%) of the total in-
frared light we observe from these systems is
actually emitted from the planet rather than the
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ABSTRACT

Aims. Today, large ground-based instruments, like VISIR on the VLT, providing diffraction-limited (~0.3 arcsec) images
in the mid-infrared where strong PAH features appear enable us to see the flaring structure of the disks around Herbig
Ae stars. Although great progress has been made in modelling the disk with radiative transfer models able to reproduce
the spectral energy distribution (SED) of Herbig Ae stars, the constraints brought by images have not been yet fully
exploited. Here, we are interested in checking if these new observational imaging constraints can be accounted by
predictions based on existing models of passive centrally irradiated hydrostatic disks made to fit the SEDs of the
Herbig Ae stars.

Methods. The images taken by VISIR in the 8.6 and 11.3 pum aromatic features reveal a large flaring disk around
HD97048 inclined to the line of sight. In order to analyse the spatial distribution of these data, we use a disk model
which includes the most up to date understanding of disk structure and physics around Herbig Ae stars with grains in
thermal equilibrium in addition to transiently-heated PAHs.

Results. We compare the observed spatial distribution of the PAH emission feature and the adjacent continuum emission
with predictions based on existing full disk models. Both SED and spatial distribution are in very good agreement with
the model predictions for common disk parameters.

Conclusions. We take the general agreement between observations and predictions as a strong support for the physical

© ESO 2007

pictures underlying our flared disk model.

Key words. Circumstellar matter — Stars : formation — Stars : pre-main-sequence — Stars: individual (HD 97048)

1. Introduction

Herbig Ae/Be stars are thought to be the intermediate
mass (~ 2-10 Mg) counterparts of T Tauri stars (Waters
& Waelkens 1998). They have a strong infrared (IR) excess
coming from warm circumstellar dust. Similar to T Tauri
stars, this dust is believed, due to the interpretation of spec-
tral energy distributions (SEDs), to reside in a flared/flat
circumstellar disk (Meeus et al. 2001).

PAHs (Polycyclic Aromatic Hydrocarbons) undergo
transient heating : they do not reach thermal equilibrium
with the radiation field but absorb individual photons, ex-
periencing a rapid increase in temperature, slowly cool, thus
re-radiating the absorbed energy in the infrared (IR). This
radiation allows to see much further in the disk since these
grains can reach high temperatures far away from the star.
As a result, PAHs emission can be used to probe the exter-
nal region of disks around HAe stars (Lagage et al. 2006).
Another point of interest is that, if present, PAHs can con-
stitute an important source of opacity and are likely to play
a key role in the thermal budget and chemistry of the gas,
as they do in the interstellar medium. The thermal coupling
between PAHs and gas via the photoelectric effect will, for

Send offprint requests to: C.Doucet, e-mail: doucetc@cea.fr
* Based on observations obtained at VLT (Paranal) with
VISIR. Program number 075.C-0540(C)
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example, determine the gas temperature in the upper layer
of the disk where the gas and dust temperatures are not well
coupled (Jonkheid et al. 2004; Kamp & Dullemond 2004).
Furthermore, PAHs are also good tracers of the presence of
very small particles in the surface layers of disks and their
emission can tell if and where very small particles survive
settling and coagulation processes that cause the majority
of the original grain population to grow to larger sizes in
the same objects.

We have started a program of imaging nearby HAe stars
with VISIR, the new mid-infrared instrument attached to
the third 8-m unit of ESO’s Very Large Telescopes lo-
cated at Cerro Paranal, Chile. One of the first targets was
HD 97048 which has a strong IR excess, characteristic of a
flared disk, and strong PAH features.

In a previous work, we were able for the first time to
constrain the geometry of the disk, thanks to PAH emission
(Lagage et al. 2006). Lagage et al. (2006) found there is a
large flaring disk around HD97048 extending at least up
to 370 AU, vertically optically thick at the observed wave-
length (8.6 um) and inclined to the line of sight by 42.879-8
degree. Morever, with a very simple model, we were able to
measure the flaring index which was found to be 1.26f818‘g.
In this model, the PAH-emitting region is only located at
the surface of the disk, whose surface scale height H, varies
with 1?7 (g is the flaring index) and whose flux intensity I
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follows r~P. It is only recently that there are some images of
the flaring structure of the disk around Herbig Ae objects
(Perrin et al. 2006; Lagage et al. 2006). It is now primordial
to confront the spatial distribution constraints with exist-
ing full disk models only based on fitting the SEDs of the
Herbig Ae stars.

In this paper, we are interested in particular to check
if these new observational spatial constraints can be ac-
counted by predictions based on existing models of passive
centrally irradiated hydrostatic disks made to fit the SEDs
of the Herbig Ae stars. We wonder if a more accurate model
of disk could explain the SED of HD 97048 and at the same
time, the spatial distribution of the circumstellar material
with little free parameters. To the best of our knowledge,
few tests like that (Doucet et al. 2006) have been done
yet for disks around pre-main sequence stars of interme-
diate mass. To do that, we used the model of Dullemond
et al. (2001); Dullemond & Dominik (2004a) which could
already account for the global shape of the SED of a quite
large number of Herbig Ae stars. The dust model takes into
account grains at thermal equilibrium and stochastically-
heated PAH. The structure of the disk is calculated with
hydrostatic equilibrium and a radiative transfer in two di-
mensions is used to calculate the emission of the different
grains population.

The paper is organized as follows. In Sect. 2, we present
the knowledge on HD 97048 and its circumstellar material.
In Sect. 3, we describe the observations and the data results.
In Sect. 4, we describe the disk model and in Sect. 5, we
compare the observed SED and spatial distribution of the
circumstellar material to the model predictions.

2. HD97048

HD97048 is a nearby HAe star of spectral type Be9.5/A0
located in the Chameleon I dark cloud, at a distance of 180
pc (van den Ancker et al. (1997), Whittet et al. (1997)). It
is surrounded by a large amount of circumstellar material
left from the star formation process, which produces a
large IR excess (LIR) over the stellar emission (LIR~0.35-
0.40L,, Acke & van den Ancker (2004); Van Kerckhoven
et al. (2002)). HD 97048 has been classified as a HAe
star of group I with evidence of flared disk (Meeus et al.
2001), since its SED is rising in the IR (Acke & van den
Ancker 2004). Spectroscopic observations of the IR excess
have also revealed the presence of strong PAH features
at 3.3, 6.2, 7.7, 8.6, 11.3 microns and nano-diamonds
features in the 3.4-3.5 um region (Siebenmorgen et al.
2000; Van Kerckhoven et al. 2002). No silicate emission
band at 10 pm appears in the spectra of HD 97048.
Recent mid-IR long slit spectroscopic observations with
TIMMI2 show that the aromatic emission features at long
wavelength (i.e., 8.6 and 11.3 pum) are extended and come
mostly from a region of 200-300 AU, likely a disk (van
Boekel et al. 2004). These results have been confirmed
recently by imaging data taken in the PAH band at 8.6
um (Lagage et al. 2006). The large extended part of the
mid-IR emission seen on scales of 5 to 10 arcsec by Prusti
et al. (1994) and Siebenmorgen et al. (2000) is most likely
due to an extended envelope of transiently heated very
small grains and PAHs surrounding the star and the disk
system. Using Adaptive Optics high angular resolution
(~0.1 arcsec) spectroscopic observations, Habart et al.
(2004, 2005) were also able to spatially resolve the emission
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in the aromatic and diamond features around 3 pm and
found that the emission must be within 30 AU closely
related to the star-disk system. Finally, Weintraub et al.
(2005) have recently reported near-IR molecular hydrogen
emission for this object.

3. VISIR observations
3.1. Observations

The observations were performed using the ESO mid-
infrared instrument VISIR installed on the VLT (Paranal,
Chili), equiped with a DRS (former Boeing) 256 x 256 pixels
BIB detector. The object was observed on 2005, January
25" and June 17*". It was observed in the PAH bands at
8.6 and 11.3 pum and in the adjacent continuum. The data
at 8.6 um were already used in Lagage et al. (2006). In this
paper, we focus on the data obtained at 11.3 ym. A sum-
mary of the observations is given in Table 1. These data
were taken with an imaging mode of VISIR which allows
diffraction-limited image in the N band: the BURST mode.

Under good seeing (< 0.5 arcsec in the visible), the
images in the mid-IR are diffraction-limited even on a 8
meter class telescope. Unfortunately, the median seeing
experienced at Paranal is rather of 0.8 arcsec, which
degrades the angular resolution. Indeed, for a seeing of
0.8 arcsec in the visible, assuming that the wavelength
dependence of the seeing follows a A~1/5 law, the seeing
value at 10 pum is 0.4 arcsec, which is larger than the
diffraction limit of 0.3 arcsec. This represents a 5 pixels
movement on the detector with the smallest field of view
of VISIR (0.075” /pixel). In order to get the best spatial
resolution with VISIR, we experiment a new imaging mode
on bright objects, the BURST mode. The principle is to
take short enough exposure images (< 50 ms) to freeze
the turbulence; the coherence time of the atmosphere at
10 pm is around 300 ms at Paranal for a good seeing. In
order to correct for the turbulence by offline processing,
the data are stored every 1000 elementary images in one
nodding position for a chopping frequency of 0.25 Hz
in the direction north/south. The nodding direction is
perpendicular to the chopping direction with an amplitude
of 8”. After classical data reduction in mid-IR, a cube
of 500! images chopped and nodded (4 beams/image)
is obtained. Because of the turbulence, each source on
an image moves independently and as a result, we have
to extract individually the 4 sources in each image (4
quarters) of the cube and shift and add the image with the
ones corresponding to the same quarter. Finally, we shift
and add the four final images of the four quarters.

3.2. Results

In this section, we present the images of HD 97048 obtained
in the PAH emission filter, as well as in the adjacent con-
tinuum emission, and compared it with the standard star
in the same filters.

Fig. 1 shows the image of HD 97048 in the PAH fil-
ter centered at 11.3 pm and compared with the standard
star HD85503. HD 97048 is quite extended - up to 2 arcsec

11000 divided by 2 because of the 2 chopper positions
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Table 1. Observations of HD 97048 in the different VISIR filters in imaging BURST mode. The sensitivity were calculated for
each night in the BURST mode. The filter are free of any strong atmospheric line contribution.

Filter Central  half band width  Sensitivity Elementary  Total time Date Seeing Airmass Standard
wavelength exposure time on source star
(pm) (pm) (mJy/100/1h) (ms) (s) (arcsec)
SIV 10.49 0.16 5.6 25 600 17/06/2005  0.80 1.74  HD91056
PAH2 11.26 0.59 4.5 50 800 25/01/2005  0.55 1.66  HD85503
Nell 12.27 0.18 7.7 16 320 17/06/2005  0.80 1.74  HD91056

1.00e+00

I 5.40e-01

1.07e-01
3.376-02
6.666-03

416604
0.00e+00

HD97048

HD85503

Fig. 1. On the left, HD 97048 in the PAH2 filter (centered at 11.3
pum) with VISIR camera. On the right, PSF reference (HD85503)
with the same filter. The two object are normalized in order to
see the extension. The object is more extended than the refer-
ence with an asymmetry east/west in the emission.

- compared to the reference star. The full-width at half-
maximum (FWHM) of HD 97048 is 1.2 times that of the
standard star, close to the diffraction-limit, for almost all
filters (Tab. 2). In addition, comparing the emission in the
PAH band and in the adjacent continuum (Fig. 2), the emis-
sion in PAH is much more extended than in the continuum.
Fig. 3 shows the brightness spatial distribution along a cut
in the north/south and east/west direction in the PAH fil-
ter and in the adjacent continuum (SIV) compared to the
standard star in SIV filter. In the PAH filter, the disk is
extended in the direction north/south up to 320 AU (sur-
face brightness of 53 mJy/”?2) whereas the extension in the
continuum at 10.5 pum goes to 135 AU (surface brightnesss
of 110 mJy/”2). These results are in agreement with those
already found in the previous study at 8.6 ym (Lagage et al.
2006). Furthermore, it is also interesting to point out that
the continuum is extended, when comparing the object and
the reference star in the SIV filter. Finally, by comparing
the VISIR and ISO (Infrared Space Observatory) fluxes,
we found that the PAH emission peak to the continuum is
stronger in the ISO spectrum. This is certainly due to the
surrounding nebula, as already suggested by van Boekel
et al. (2004). Based on the fluxes measured in the wave-
length bands at 8.6 and 11.3 pum, we estimate that the neb-
ula contamination is about 40%, in agreement with that
found by van Boekel et al. (2004).

4. Disk model

In order to analyse the observations, we use the disk model
described in Dullemond et al. (2001); Dominik et al. (2003);
Dullemond & Dominik (2004a), including the most up to
date understanding of disk structure and physics around
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L2
7,

2,43e+01

1.66e+01

1,05e+01

6.02e+00

2.94e+00

1.08e+00

2.09e-01

2.20e-02

Fig. 2. HD 97048 in the PAH2 filter (image in the middle), and
in the adjacent continuum (SIV on the left, Nell on the right).
The images have the same signal-to-noise so that it is possible
to compare the extension.

Herbig Ae/Be stars. In the following, we describe the disk
structure and the radiation transfer used and give the de-
tails of the adopted dust model.

4.1. Disk structure

We consider disks heated by irradiation from the central
star, in hydrostatic equilibrium in the vertical direction,
with dust and gas well mixed (flared disks, Chiang &
Goldreich (1997)). In this model, the stellar flux imping-
ing with flaring angle o upon the disk is absorbed in the
upper layers of the disk, which will reradiate half of the
flux away from the disk and half down into its deeper lay-
ers. The inner boundary (rim) is directly exposed to the
stellar flux and is puffed up since it is hotter than the
rest of the disk. The model computes how much the in-
ner rim puffs up, and how much of the disk behind it will
be shadowed by this puffed-up rim (Dullemond et al. 2001).
Once the star is given, the disk structure (i.e pressure scale
height and flaring angle) is completely defined after speci-
fying the inner and outer radii, the surface density distri-
bution (X = ¥¢(R/Ro)?,with Ro a fiducial radius) and
the dust model. The models are appropriate for disks that
are optically thick to the stellar radiation. It is the case for
disks around pre-main sequence stars, up to very large radii
(e.g., 5000 AU for a disk mass My ~ 0.2Mg), p=1).

Disques protoplanétaires en IR moyen
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Table 2. Comparaison of the FWHM for the object and the reference star (PSF) in the different filters. We also mentionned the
theorical value of the FWHM in order to show that the diffraction-limit is obtained with the BURST mode. In order to see the
spatial extension, we notice in the third and fourth columns the distance from the star at 10 o above the noise in the east/west

direction.
HD97048 PSF
Filter = Central Flux East West FWHM FWHM FWHM FWHM FWHM
wavelength [measured (10 o) (10 o) (east/west) (north/south)|(east/west) (north/south)|(diffraction)

(pm) (Jy)  (arcsec) (arcsec)  (mas) (mas) (mas) (mas) (mas)
SIV 10.49 42 +£0.1 0.67 0.60 322 £ 15 337 £ 15 277 £ 15 262 £ 15 262
PAH2 11.26 7.7+0.1 1.60 0.90 337 £ 15 360 £ 15 300 £ 15 285 £ 15 285
Nell 12.27 6.7+ 0.2 0.67 0.60 390 £ 15 412 £ 15 300 £ 15 307 £ 15 307

cut east/west
T T

HR&7048 PAH2
HBg7048 SIV
PSF 8IV

1 1{mz)

-1.38 -0.38 0

arc sec

1.38

cut north/south

I#l{maux)

-0.38 0
arc sec

-1.38 1.38

Fig. 3. Normalized intensity profiles along a cut through the
VISIR images of HD 97048 in the PAH band (full line) and in
the continuum SIV (dashed line) superimposed on a reference
star (dashed-dot line) in SIV band. Direction East/West is in
the upper panel and above, it represents the direction South-
North. Comparing the PAH band and the adjacent continuum
(for a same signal-to-noise), HD 97048 is much more extended
in the PAH band. Comparing the PSF and the object in SIV,
we see that HD 97048 is also extended in the continuum.

4.2. Radiative transfer

We use the 3-dimensional Monte Carlo radiative transfer
code RADMC (Dullemond & Dominik 2004a), for which a
module to treat the emission from quantum-heated PAH
molecules has been included. This module will be described
in detail in Dullemond et al. (in prep.), but a rough descrip-
tion has been given by Pontoppidan et al. (2006) and for
a recent publication using it, see Geers et al. 2006. The
code RADMC (Dullemond & Dominik 2004a; Pontoppidan &
Dullemond 2005) solves the temperature structure of the
disk in a Monte-Carlo way using a variant of the algorithm
of Bjorkman & Wood (1997). This Monte-Carlo code also
produces the source terms for scattering, in the isotropic-
scattering approximation.
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4.3. Dust model and PAH properties

The dust is a mixture of grains in thermal equilibrium and
transiently heated PAHs.

— Thermal grains: The grains are composed of graphite
and silicate with optical constants from Draine (1985).
They have a MRN (Mathis et al. 1977) size distribution
(n(a) oc a=3®) with a size between 0.01 ym and 0.3 pm.
Since no silicate emission features have been detected in
HD97048 (see Sect. 2), we have considered the hypoth-
esis of thermal decoupling carbon and silicate grains
(see Sect. 5). The thermal coupling should be taken into
account for evolved disks where coagulation should be
important (Dominik et al. 2003). But since HD97048
is a relatively young object (Lagage et al. 2006), this
hypothesis is not considered valid in the present case.
Transiently heated grains (PAH): We can explain
the observed PAH spectra, at least of the isolated HAe
stars, with PAH abundances and qualitative properties
similar to those of PAHs in the ISM (Habart et al.
2004a). In the ISM, PAHs are made up of a few tens
up to a few hundreds of carbon atoms; for reasons of
simplicity, we take only one PAH size in our model,
N¢ = 100. The hydrogen to carbon ratio is H/C =
fr X (6/Ng)%® (case of compact symmetric PAHs, see
Omont (1986)) with fm - the hydrogenation fraction
of the molecule. Here, we consider fy equal to 1 (i.e.,
essentially fully hydrogenated PAHs) or 0.5 (partially
hydrogenated PAHs). We take the absorption cross sec-
tion from Li & Draine (2001) based on both laboratory
data and astrophysical spectra. Those authors consider
the bands at 3.3, 8.6, 11.3, 11.9 and 12.7 pm from vi-
brational modes of the aromatic C-H bond; the strong
bands at 6.2 and 7.7 pm due to vibrations of the aro-
matic C-C bonds; and a few weak features probably
caused by C-C bending modes at 16.4, 18.3, 21.2 and
23.1 pm. With respect to the charge, in order to keep
the model simple, we ignore that we have probably in
disks a mixture of neutral and charged PAHs and we
assume that PAHs are mostly neutral. Simple determi-
nation of the ratio between the photoionisation rate of
the grain to the electron-grain recombination rate sug-
gests that this is probably the case in the outer regions
(R > 150 AU) of a disk heated by a typical HAe star
(see Habart et al. (2004b) for more details). Finally, we
do not take into account photo-destruction of PAHs in
a strong FUV radiation field.
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In summary, we adopt a dust model with large ther-
mal grains of graphite and silicate and small transiently
heated aromatic particles. The silicate abundance in dust
is [Si/H] = 3.107°, and the total carbon abundance in dust
is [C/H] = 2.2 10, Of this 10% are in PAH and 90% in
large grains.

5. Comparison between model and observations

In this section, we compare the model’s predictions to the
observations. In the following, we first describe the adopted
stellar and disk parameters for HD 97048 and thus discuss
the results of the calculation and the confrontation to the
observations.

5.1. Stellar and disk parameters

A Kurucz model spectrum is taken for the central star
with Tesy = 10000 K. The stellar parameters (L, = 32Lq,
M, = 2.5Mg) were chosen from stellar evolutionary tracks
by Siess et al. (2000) for an age of 3 Myr (Lagage et al.
2006). Once the stellar flux has been redenned, the resulting
SED is in agreement with the photometry extracted from
Hillenbrand et al. (1992) in the UV and near-IR. To correct
for extinction, we used the method of Cardelli et al. (1989)
where we adopt Ay =1.24 (van den Ancker et al. 1998) and
E(B-V)=0.36 (Davies et al. 1991; The et al. 1986).

Concerning the disk’s parameters, the surface den-
sity is taken equal to ¥ = X (r/Rin)”? with ¢ the
power law index equal to 3/2 inferred for the solar neb-
ula (Weidenschilling 1977) and ¥y = 444 g.cm~2 a mini-
mum value deduced from VISIR observations (Lagage et al.
2006). The inner radius Ry, is at the dust (silicate) evapo-
ration radius at 0.4 AU from the central star and the outer
radius is at 370 AU as deduced from observations (Lagage
et al. 2006). Finally, as the disk is vertically optically thick
at the wavelength of observation, a minimum mass of 0.01
Mg (gaz + dust) can be derived (Lagage et al. 2006). We
take this minimum disk mass as a first guess.

5.2. Disk’s structure

0.5

Hs/R — —
Hp/R

o0

-

0.

3

H/R

0.

N

0.

T T T L

000 4 Ty L L L |
1 10 100

R(AU)

Fig. 4. Structure of the disk for the template model. The surface
(dashed line) and pressure (full line) scale height of the flared
disk versus the distance from the central star.
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Figure 4 shows the run with radius of the pressure (H,)
and photospheric (Hy) scale height. The disk is flaring with
H, increasing with radius as R%/7 (Chiang & Goldreich
1997). At a radius of 135 AU, H,= 51 AU.

In a previous work, we used the VISIR PAH band im-
age to constrain the parameters of the disk structure around
HD 97048 (Lagage et al. 2006). Using a very simple model,

Lagage et al. (2006) measured an flaring index of 1.26 1502

and HS:51.3fg:g AU at 135 AU. Both values are very close
to those expected from our hydrostatic, radiative equilib-
rium models of passive flared disks (Chiang & Goldreich
1997; Dullemond et al. 2001).

Concerning the structure of the inner region, VISIR has
clearly not enough spatial resolution to constrain it. The
puffed inner rim and the shadow region lie within the cen-
tral pixel of VISIR (1 pixel is equivalent to 13.5 AU for a
distance of 180 pc) and the two effects? compensate each
other in terms of resulting mid-IR emission. Finally, we
would like to underline that as soon as the disk is vertically
optically thick in the mid-IR, the change of the slope of the
surface density in the model does not have any influence on
the structure of the disk or its mid-IR emission and cannot
be constrained here.

— 1078
wm 10710 \ B
o 107 N 4
wo10m 12 N
R N
WO?WB m 1070 \\ 7
1 \
oMM
1 10 100 1000
A [um]

Fig. 5. SED calculated with the template model (dashed line).
The disk is inclined by 43 ° and the system is situated at a
distance of 180 pc. A Kurucz model spectrum is taken for the
central star with Teyy = 10000 K. The luminosity is L, = 32Lg
and the mass M, = 2.5My. The disk is flared with a total
mass of 0.01 Mg, Rin=0.41 AU and R,,:=370 AU. Full red line
shows ISO SWS spectrum of HD 97048. Points of photometry
are taken from Hillenbrand et al. (1992) (open diamond black),
TIRAS (open diamond blue), Prusti et al. (1994) (blue crosses)
and VISIR measurement (black triangle)

5.3. Spectral energy distribution

Figure 5 shows the calculated spectrum in the 0.1-1300 pm
range for a star/disk system inclined by 43 degree and situ-
ated at 180 pc. At short wavelength between 0.1 to ~1pm,
the emission is made by the stellar photosphere. The near-
IR emission (around 3 pm) is induced by the puffed inner
rim. The region which emits between 5 and 8 um corre-

2 Increasing the height of the inner rim augments the shadow
region.
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Cantinuurn

Fig.6. The non PSF-convolved predicted image for our tem-
plate model in the adjacent continuum (at 10.5 ym on the left)
and in the PAH band at 11.3 pum (on the right).

sponds to the shadow region. In this part, the disk is not in
sight of the star itself, but it receives flux from the inner rim,
which is sufficiently strong to keep the disk up. At larger
radii, the flaring disk reappears from the shadow, and pro-
duces the rise observed in the spectrum around 20-30 pm.
Concerning the dust spectroscopic features, the PAH emis-
sion features are clearly visible, and some of them at 3.3,
6.2, 7.7 and 11.3 um are very strong. Strong ratio between
30 and 10 pm and PAH features show that the disk inter-
cepts a large fraction of energy in the outer part and are
indeed evidence of a flared disk geometry. For geometrically
flat disks, PAH features are predicted to be very weak, even
when PAH with standard properties are present on the disk
surface (Habart et al., 2004). The infrared emission under
the narrow PAH features is mostly due to the large thermal
grains which are very hot in the inner regions. For the model
in which carbon and silicate grains are thermally coupled, it
is possible to see, for example, the strong broad feature due
to silicate emission peaking at about 10 ym. On the other
hand, for the model in which the grains are decoupled, one
can see (Fig.5) that this feature almost disappears.

In Figure 5, we also compare the predicted SED to
one of HD 97048 constructed with different sets of data.
Photometric points from the visible to the mid-IR were
taken from Hillenbrand et al. (1992) and Prusti et al.
(1994). To that we have added IRAS and VISIR photo-
metric measurements. Spectroscopic observations were ob-
tained with ISO-SWS (Short Wavelength Spectrometer)
(Acke & van den Ancker 2004). The model reproduces
roughly well the global shape of the observed SED of
HD97048. The agreement between predicted slopes and ab-
solute fluxes from the near- to mid-IR waves with observed
ones is rather acceptable (differences <20-40%). Moreover,
our model reproduces also well the observed intensity of
the most commonly observed PAH features, i.e., 3.3, 6.2,
7.7 and 11.3 pm, especially if we correct for contamina-
tion by the associated reflection nebula (about 40%, see
Section 3). This is in agreement with previous comparisons
made by Habart et al. (2004) between flared disk model
results and observed PAH emission features with ISO and
ground-based telescopes of some thirty HAeBe stars, in-
cluding HD 97048.

Nevertheless, one can note that there is some mis-
match between the predicted and observed PAH spectra;
the strength of the 8.6 um feature is, for example, signifi-
cantly underestimated by the model. However, this is not
surprising considering the uncertainties on the PAH ab-
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sorption cross section (Li & Draine 2001) and our simple
hypothesis that PAH are characterized by a single charge
state, size or hydrogenation parameter along the disk. This
is unlikely to be the case and is briefly discussed in this
section. Also, one can note that HD 97048 presents pecu-
liar strong features that peaks at 3.43 and 3.53 pm not
predicted by our model. Several studies have proposed at-
tributing these features to surface C-H stretching modes
on nanodiamond particles (e.g., Guillois et al. 1999; Van
Kerckhoven et al. 2002; Sheu et al. 2002; Jones et al. 2004).
Because of the good match between laboratory and ob-
served spectra, this identification is very convincing.

In addition, the absence of the small grains of silicate
features in the HD 97048 spectra could appear intriguing
since they are the most abundant dust species in inter-
stellar space. However, in ISO spectra, Acke & van den
Ancker (2004) reported non detection of silicate feature for
16 objects out of 46 showing that the absence of the sili-
cate feature is a common phenomenon among HAeBe stars.
The silicate emission at 10 pm is arising from grains with
a size of 0.1 pum thermally heated in the inner region (1 <
r < 10 AU) from direct and/or indirect irradiation by the
central star. The absence of this emission could probably
result from various effects concerning either the dust prop-
erties either the disk geometry. But this issue could not be
invistigated with the resolution of VISIR observations.

Finally, concerning the longer wavelength, we find that
the submm flux is too low by a factor 70 compared to ob-
servations (Henning & Launhardt 1998). This shows that
a large reservoir of large grains (around a millimeter size)
must exist in the outer regions of the disk. These grains
would naturally reside close to the midplane and therefore
do not affect the shape of the disk. They are therefore not
within the focus of this paper, and for this reason we do
not include them in our model. If we would have included
them, they would only affect these long-wavelength fluxes,
because the disk has a flaring geometry (see e.g. Dullemond
& Dominik 2004a, Figs. 6 and 7).

5.4. Imaging

Figure 6 shows the modelled disk image in the PAH band
at 11.3 pm and the adjacent continuum. These emissions
both originate from the optically thin surface of the disk
but the PAH emission is much more extended than the
adjacent continuum. The continuum reaches 50 % of its
integrated intensity at a very small radius (about 2 AU),
while the PAH feature does so at large radii (about 100
AU). This behaviour basically reflects the different excita-
tion mechanisms of grains in thermal equilibrium and PAHs
transiently heated. Only grains very near the star are warm
enough to emit at 11 pm whereas PAHs farther away can
be excited and emit in the 11.3 pym feature. The emission
at 11.3 pm (band + continuum), in the central part of the
disk (< 2 AU) is dominated by the thermal emission from
silicate and carbon grains, whereas in the outer regions of
the disk, the emission is dominated by the PAH feature.
Morever, among the PAH features, the 11.3 ym is one of
the most extended spatially. Indeed, as discussed in Habart
et al. (2004b), the features at shorter wavelengths are in
fact stronger in the inner part of the disk (where PAHs are
hotter because multiphoton events occur where the radia-
tion field is most intense), decreasing rapidly in the outer
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Fig. 7. On the left, cut in north/south and east/west (up panel) for the template model of the PAH band at 11.3 pum convolved
with VISIR PSF (dashed line) compared to the observation (full line). On the right, the same as on the left with the adjacent

continuum at 10.5 pm.

cold part. On the other hand, the features at longer wave-
lengths are more extended.

Fig 7 shows the brightness emission profiles of the PAH
feature and the adjacent continuum obtained by convolving
the model with the corresponding PSF observed by VISIR.
The model predicts a spatial distribution of the PAH emis-
sion very similar to that observed. The predicted FWHM
and wings extension are in fact very closed to the observed
ones (differences <20%). Moreover, our disk model predicts,
as in the observations, an asymetry east/west, which only
results from the inclination of a flared disk optically thick at
the observed wavelength. This acceptable agreement gives
a strong support for the physics underlying in our flared
disk model. The disk parameter that most affects the PAH
emission is in fact the disk flaring angle, which determines
at each radius the fraction of FUV intercepted by the disk
surface. Lower values of the flaring could be caused by a va-
riety of reasons, for example if the dust settles toward the
disk midplane (Dullemond & Dominik 2004b). If the disk
is less flared, the PAH emission which directly tracks the
illumination of the disk surface will strongly reduce in the
outer disk region. Less flared disks will have less extended
PAH emission features and weaker. This will be particu-
larly true for the features at long wavelength, such as the
11.3 pm one, which have a large contribution from the outer
disk. In the extreme case of a fully self-shadowed disks, the
PAH feature strenghts should decrease by orders of magni-
tude and the spatial distribution should be similar to one
of the adjacent continuum.

In addition, it is remarkable to note that, as predicted
by the model, the observed spatial extension of the 11.3 um
feature is much larger than that observed for PAH feature
at the 3.3 pm, which are extended on a scale of (several) 10
AU (Habart et al. 2004a). This has the interesting implica-
tion that PAHs appears to be present over a large range of
radius; in other words, PAHs can survive over a wide range
of physical conditions. Finally, concerning the spatial ex-
tent of the 10 um adjacent continuum emission, the model
predicts that it is slighlty broader than the PSF but still
agrees with the observations.
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It must be emphasized here that there are several com-
plications which we have neglected. The most obvious is
that we have assumed that PAHs can be characterized by a
single size, hydrogenation and charge state. This is unlikely
to be the case, and one can expect variations as a function
of radius and depth in the disk. For example, PAHs are
likely to be more positively ionized in the inner disk regions.
Moreover, processes such as photo-evaporation or coagula-
tion could affect the abundance and size of PAHs. In order
to get some insight into the specific PAH properties, one
needs spatial information of several band strength ratios.
We are developing this study in a forthcoming paper.

6. Summary and conclusions

In a former paper (Lagage et al. 2006), we were able to
constrain for the first time the flaring geometry of a disk
around an intermediate-mass young star HD97048. These
results were based on a very simple model making several
assumptions such as a surfacic PAH emission, an optically
thick disk, and a power-law function for the surface height
and the intensity. In the present paper, using a full radiative
transfer model based on predicted disk geometries assuming
hydrostatic equilibrium (Dullemond et al. 2001; Dominik
et al. 2003; Dullemond & Dominik 2004a), we could:

— justify the hypothesis made in the previous paper
(Lagage et al. 2006), and therefore confirm the results,
e.g., the images calculated with a different code (Pinte
et al. 2006).

— show that both SED and spatial distribution of the PAH
emission and the adjacent continuum are in very good
agreement with the model predictions for common disk
parameters.

— take the general agreement between observations and
predictions as a strong support for the physical pictures
underlying our flared disk model.
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ABSTRACT

Context. We present 12.8 um images of the active galactic nucleus (AGN) inside the core of NGC 1068, the archetype Seyfert type II galaxy,
obtained during first operations of the BURST mode of the VLT/VISIR (Imager and Spectrometer in the InfraRed at the Very Large Telescope).
Aims. First, we attempt to trace structures under the diffraction limit of one UT (Unit Telescope at the VLT). Then, we investigate the link
between dust in the vicinity of the central engine of NGC 1068, recently resolved by interferometry with MIDI (Mid-InfrareD Interferometer),
and more extended structures. This step is mandatory to get a multi-scale understanding of the sources of mid-infrared (MIR) emission in
AGNSs.

Methods. We used 12.8 um images obtained in BURST mode with VISIR. This imaging mode is necessary to lead a speckle processing of
images and to extract the very low spatial frequency visibilities of the nucleus of NGC 1068. In the first part, we use the full field of images
while in the second one, we limit it to the mask used for the acquisition of MIDI data.

Results. Extracted visibilities are reproduced with a multi-component model which allows to distinguish two major sources of emission at
12.8 um. The innermost one is < 85 mas, far below the diffraction limit of one UT (320 mas at 12.8 um), showing the great interest in the use
of this imaging mode. This component is directly associated with the dusty forus. The second one is (< 140) mas x 1187 mas in size, elongated
along PA ~ -4° from north to east.

Then, visibilities independently obtained from VISIR and MIDI observations have been confronted. This reveals the close environment of
the dusty torus, partially entering in the field of view of MIDI (up to 300 mas from the central engine), to be a strong contribution to the
MIR emission observed in long baseline interferometry. This study points to the strong necessity to take it into account, while modelling long
baseline interferometric data, to better constrain parameters related to the dusty forus.

Conclusions. This interferometric approach provides results in agreement with structures previously underlined by deconvolution of long-
time exposure VISIR images, emphasizing the consistency and validity of the two analyses. The elongated MIR contribution toward the
north is thought to originate from individually unresolved dusty clouds, located inside the ionisation cone (likely to be weakly opened),
photoevaporating and radiatively accelerated. This scenario helps to understand the correlation with observations at other wavelengths.

Key words. galaxies: NGC 1068 — galaxies: Seyfert — galaxies: active galactic nuclei — infrared: galaxies — techniques: imager — instrument:
VISIR - techniques: speckle interferometry

1. Introduction Honig et al. 2006). Dynamical aspects have been investigated,
among others, by Krolik & Begelman (1988), Zier & Biermann
(2002). An alternative explanation to this obscuration is pro-
posed by Emmering et al. (1992), Elvis (2000) or Elitzur &
Shlosman (2006) who consider a radiative wind to account for

the obscuration of the central engine in Seyfert II nuclei.

NGC 1068, the bright and near archetype Seyfert type II galaxy
is a key target to test the unified scheme of AGNs. A review
of emissions of NGC 1068 across the whole spectrum is pre-
sented by Galliano et al. (2003). From observations of broad,
polarized emission in the nucleus of NGC 1068, Antonucci &

Miller (1985) gave the first evidence that Seyfert type II nu-
clei would in fact be Seyfert type I nuclei hidden by a geo-
metrically and optically thick dusty torus. Several theoretical
modelling of this doughnut-like distribution of dust — continu-
ous or clumpy — followed (Pier & Krolik 1992, 1993; Granato
& Danese 1994; Nenkova et al. 2002; Schartmann et al. 2005;

* Based on commissioning time observations collected at the
ESO/Paranal MELIPAL telescope.
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First constraints on geometry and composition of dust in
the vicinity of the central engine of NGC 1068 are brought by
near and mid-IR high angular resolution observations. First J,
H and K-band Adaptive Optics (AO) images of NGC 1068,
with a resolution of 0.12 ", highlighted an unresolved K-band
core of upper size ~ 9 pc (~ 125 mas), and an elongated S -
shaped structure extending up to 20 pc (~ 278 mas) at po-
sition angle PA ~ 102° (Rouan et al. 1998) (at a distance of
14.4 Mpc, 1” is equivalent to 72 pc). Then, spectroscopy with
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PUEO-GriF at CFHT and the application of a radiative transfer
model revealed an almost resolved K-band hot dust structure of
~ 120 mas (Gratadour et al. 2003). This structure was well re-
solved with NAOS-CONICA at the VLT in the K and L bands
(Rouan et al. 2004), tracing components of FWHM ~ 67 mas
and 122 mas, elongated along the NS direction with PA ~ -16°.
Gratadour et al. (2005) presented an updated analysis by de-
convolution of these images using MISTRAL and confirmed
the previous conclusions.

First bispectrum speckle interferometric measurements
were interpreted as a resolved Gaussian component of
FWHM ~ 30 mas (Wittkowski et al. 1998; Weinberger et al.
1999). Then, the first K-band data point, obtained in long
baseline interferometry with VLT/VINCI and reported by
Wittkowski et al. (2004), was coupled with speckle interfero-
metric measurements of Weigelt et al. (2004), leading to two
components of FWHM < 5 mas and 40 mas. From SAO
6 m telescope observations, near-IR bispectrum speckle in-
terferometry in K’ and H bands revealed a component of
FWHM ~ 18 mas x 39 mas, and PA ~ -16°, consistent with
K-band VLT/NACO deconvolved images (Rouan et al. 2004;
Gratadour et al. 2005).

In the mid-IR, first images with a resolution of 0.1” from
Keck-II are reported by Bock et al. (2000), highlighting a
NS elongated structure in the central region of NGC 1068.
Tomono et al. (2001), from Subaru 8.2 m telescope images,
come to similar conclusions and give sizes of 290 X 180 mas.
Deconvolved 12.8 pym images obtained with VISIR/VLT are
reported by Galliano et al. (2005). The non-deconvolved emis-
sion map shows the same structures as the ones seen in near-IR
AO. Deconvolution allows to trace several knots responsible
for the emission in the mid-IR, distributed along the S shape
(twisting from PA = -4° to PA = 31°) already seen in near- and
mid-IR images (Rouan et al. 2004; Gratadour et al. 2005; Bock
et al. 2000).

Spatially resolved mid-IR spectra with a resolution of 0.25”
and ~ 4" have been obtained with the Keck-I and the Gemini
North telescopes respectively (Rhee & Larkin 2006; Mason
et al. 2006). Mason et al. (2006) distinguish two sources con-
tributing to mid-IR emission inside the nucleus of NGC 1068:
a compact core within the central 4”x4”, and a more extended
component associated to heated dust inside the ionisation cone.

Interferometric observations in the mid-IR with the VLT
were necessary to resolve the distribution of dust inside the
central core of NGC 1068. The first VLT/MIDI interferometric
measurements, obtained in 2003, are presented by Jaffe et al.
(2004). Data are reproduced by two Gaussian components of
FWHM ~ 10 mas X (<12) mas and ~ 30 mas X 49 mas, and
temperatures >800 K and 350 K for the hot and warm com-
ponents respectively, both being considered aligned with the
radio jet axis in NGC 1068. Recently, Poncelet et al. (2006)
reanalysed and reproduced these data with a radiative transfer
model between two spherically symmetric components of di-
ameters 35 and 82 mas, and of temperatures 361 and 226 K
respectively. From this model, they derived the variation of op-
tical depth as a function of wavelength, pointing toward a com-
position of amorphous silicates for the dusty layer around the
central engine of NGC 1068.
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While the diffraction limit of a single UT (Unit Telescope
at the VLT) at 10 um is ~ 250 mas, the resolution achieved
with MIDI is ~ 15 mas. However, configurations of UTs at
the VLTI do not allow to access baselines shorter than 30 m,
while low spatial frequency visibility points are very constrain-
ing to model the MIDI data. An astute way to partially fill this
gap is to observe with a single UT and access baselines be-
tween 0 and 8.2 m (the pupil of one UT) by an interferometric
processing of images. Following this principle, NGC 1068 has
been observed at 12.8 um in January 2005 with the BURST
mode (or quasi-Speckle mode) of VISIR, the advantage of this
mode being the acquisition time of 16 milliseconds which is
shorter than the typical time of atmospheric turbulence vari-
ations at 10 um (~ 300 ms). The aim of the study is first to
present the BURST mode of VISIR, its advantages and its use
for the speckle analysis which allows to derive the first low spa-
tial frequency interferometric data points between O and 8 m of
baseline in the mid-IR. Then, to compare these points to the
high spatial frequency ones obtained with MIDI in 2003, in or-
der to establish the link between the source of mid-IR emis-
sions at different scales. Section 2 details the BURST mode
of VISIR and presents the principle of the extraction of visi-
bilities from VISIR images. Results of the modelling applied
to the VISIR visibilities are shown and discussed in Sect. 3.
Section 4 presents the link between VISIR and MIDI observa-
tions. Section 5 gives the general conclusions of the study.

2. Observations and data processing

NGC 1068 was observed with the BURST mode of VISIR dur-
ing the night of January 25", 2005. The exposure time for indi-
vidual images was 16 ms and the total exposure time on the ob-
ject was 208 s, in the Ne II filter at 12.8 um with A1 =0.21 ym.
Seeing conditions were good and the airmass was ~ 1.20 at
the time of observations. HD 11383, a KS5III spectral type star,
was observed as a calibrator. Individual and resulting 12.8 um
VISIR BURST mode images of NGC 1068 and of the calibrator
star are presented in Fig. 1.

2.1. The BURST mode of VISIR

The observations were performed using the ESO mid-infrared
instrument VISIR installed on the VLT (Paranal, Chili),
equipped with a DRS (former Boeing) 256 x 256 pixels BIB
detector.

Under good seeing conditions (< 0.5 arcsec in the visi-
ble), the images in the mid-IR are diffraction-limited even on
an 8 meter class telescope. Unfortunately, the median seeing
experienced at Paranal is rather of 0.8 arcsec, which degrades
the angular resolution. Indeed, for a seeing of 0.8 arcsec in the
visible, assuming that the wavelength dependence of the see-
ing follows a A1 law, the seeing value at 10 um is 0.4 arcsec,
which is larger than the diffraction limit of 0.3 arcsec. This rep-
resents a 5 pixel motion on the detector with the smallest field
of view of VISIR (0.075”/pixel). In order to get the best spatial
resolution with VISIR, we experiment a new imaging mode on
bright objects, the BURST mode. The principle is to take short
enough exposure images (< 50 ms) to freeze the turbulence; the
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Fig. 1. 12.8 ym images obtained with the burst-mode of VISIR. For comparison, normalised images are displayed with the same color table.
From left to right: a) Sum of the 2200 individual exposures on HD 11383 (reference star). The good signal-to-noise ratio has to be compared
to individual exposures. Here we clearly see the Airy disk (~ 10.5 pixels large centered on the brightest pixel). b) Sum of the 13000 exposures
obtained on NGC 1068. The full structure clearly appears: the NS elongation from the unresolved compact core, the asymmetric emission and
a knot further away toward the NE (North is up and East is left). The appearant EW elongation is due to the diffraction ring at ~ 393 mas from
the core. ¢) Exemple of an individual 16 ms exposure of HD 11383. The Airy disk slightly appears, attesting of the good sseing conditions
during the night of observation. d) An individual exposure on NGC 1068, already showing the NS elongation of the nucleus.

coherence time of the atmosphere at 10 ym is around 300 ms
at Paranal for a good seeing.

In order to correct for the turbulence by offline process-
ing, the data are stored every 1000 elementary images in one
nodding position for a chopping frequency of 0.25 Hz in the
north/south direction. The nodding direction is perpendicular to
the chopping direction with an amplitude of 8”. After classical
data reduction in the mid-IR, a cube of 500! images chopped
and nodded (4 beams/image) is obtained. Because of turbu-
lence, each source on an image moves independently and as
a result, we have to extract individually the 4 sources in each
image (4 quarters) of the cube and shift and add the image
with the ones corresponding to the same quarter. Finally, we
shift and add the four final images of the four quarters, re-
sulting into 13000 and 2200 elementary images of NGC 1068
and HD 11383 respectively. For a better signal-to-noise ratio,
elementary images were added by packs of 5. The good cor-
relation between elementary images allowed to consider these
packs of 5 images as instantaneous maps of the source intensity
in the following study.

2.2. Extraction of the VISIR visibilities

The technique used in this study aims to fully benefit of the
diffraction limit of a large telescope and is based on the prin-
ciple of speckle analysis, first introduced by Labeyrie (1970).
Indeed, an image taken with a UT of pupil D =8.2 m, such as
the one taken with VISIR, contains all spatial frequencies be-
tween O and the cut-off frequency of the telescope, i.e. D/A.
According to the Zernike-Van Cittert theorem, low spatial fre-
quency visibilities between 0 and 8.2 m of baseline are simply
obtained from the Fourier transform of the source intensity dis-
tribution recorded in a single dish image.

Let O,(a, 6) be the monochromatic intensity distribution of
the object in the sky plane (a,d) and I (a,d) the same quan-
tity convolved with the monochromatic point-spread function

! 1000 divided by 2 because of the 2 chopper positions
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T :(a, 6) which takes into account the response of the telescope
pupil and atmosphere, then:

Li(a,0) = 0,(a,0) * T)(a,9). (1)

The instantaneous visibility modulus, as a function of spa-
tial frequencies (u, v), being the Fourier transform of the bright-
ness distribution of the object, is given by ("being the to Fourier
transforms operator):

La(u, v)

Voa(u, v) = O(u,v) = =

. 2
Tl,/l(ua V) ( )

One interest of the BURST mode, or quasi-Speckle mode,
of VISIR is the exposure time being shorter than the coherence
time of turbulent wavefronts in the mid-IR, allowing to freeze
atmospheric turbulence. We measure instantaneous maps of
I,(u,v) from images and extract the squared visibility modu-
lus as follows:

) (V)P
v 2 _ O 2 _ —_—.
[Va(u, v)| [0a(u, v)| AT a(u, VI,

where (), stands for the time average over exposures.
Therefore, the first interest of BURST mode imaging is to
keep low spatial frequency informations up to the cut-off fre-
quency of a UT (i.e. D/A) after uncoherent integration of expo-
sures. The seeing was excellent and very stable during obser-
vations of NGC 1068 and images are diffraction-limited. Thus,
the monochromatic transfer function 7' (u, v) is well estimated
by observations of the calibrator star. Unbiased visibilities for
NGC 1068 and for the calibrator star are computed from the
power spectra of the images:

3

(T catio (u VI*) = AN ety (ut, V), 4
(T nacroes (s VIP) = (N nGetoss (s V)Y,

IV cativ(, VI =

2
|V NGeioss (4, V)I7 =

where I nagetoss, 1 cain are the Fourier transforms of the
intensity distribution on individual VISIR BURST mode im-
ages of NGC 1068 and of the calibrator star respectively, and
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N nGeioss, N caiv are the Fourier transforms of the background
photon noise on the related images. The final calibrated visibil-
ity estimate for NGC 1068 is:

WV = IV nGe1oes (i, V)|
’ [V catib (u, V)I?

In our study, the most important interest of BURST mode
observations compared to long-time exposures is the ability to
calibrate the source spatial spectrum.

The histograms of the individual exposure |V ngcioss/® and
|V caiin]? estimates are gaussian. Errors were propagated to de-
termine error bars for the uncalibrated visibilities:

)

5 < 12

(oI ngcroesl®)? | o(IN nGerossl?)? / 6

TV xocres? = N N (6)
Lo 2)2 N 2)2 1/2

o= (0'(| (;i;l[b' ) N o Ic\jl/1b| ) ) 7

where N and N’ are the number of images taken during ob-
servations of NGC 1068 and of the calibrator star respectively
(namely 2700 and 450).

A Monte-Carlo computation is used to estimate error bars
for the calibrated visibility. It consists in generating random
numbers with a gaussian distribution for the numerator and
denominator in Eq. 5, taking into account standard deviations
given by Eq. 6 and 7. The standard deviation of the simulated
visibility distribution is the 1 o error on |V(u, v)|*>. Depending
on spatial frequencies, error bars on visibilities range between
1 and 10 %. Two-dimension (2D) maps of the visibilities and
associated error bars are then obtained.

Because the intensity distribution of the source is real, this
2D visibility map is centro-symmetric with respect to the zero
spatial frequency. Different cuts of the visibility map along sev-
eral orientations are presented in Fig. 2. Orientations on the
spatial frequency plane correspond to the orientation on the sky
plane (conventions used being 0° is related to the NS axis and
90° to the EW axis in images).

In the following, the visibilities are compared to simple ge-
ometrical models as is often the case in optical-infrared inter-
ferometry. A model of the spatial brightness distribution of the
source O(a, 9) is used to extrapolate the high-spatial frequency
information from the measured low spatial frequencies. Thus,
thanks to the a priori information injected through this model,
structures smaller than the diffraction limit of the instrument
(here for a telescope of 8 m pupill at 12.8 um, i.e. ~ 320 mas)
can be estimated. This super resolution technique works as long
as the signal-to-noise ratio on visibilities is high enough to
be able to detect a visibility drop with respect to 1. In clas-
sical imaging, an equivalent technique consists in detecting the
width difference between the point spread function (psf) and
the source intensity peak. This however requires a high signal-
to-noise ratio and an excellent stability of the psf.

3. First study of VISIR visibilities

In this section, visibilities are compared to geometrical models.
We start with sets of uniform disk models which we use as
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rulers to measure the typical sizes of the structures in the object
as a function of azimuth. The use of a more complex model,
a combination of uniform disks and ellipses, then follows to
account for the whole evolution of the visibility and especially
for the departure from the circular symmetry.

3.1. Modelling
3.1.1. Azimuth-dependent modelling

Looking at the 2D visibility map derived from VISIR images
displayed on the left of Fig.4, one notices that it has an elon-
gated shape along a direction close to the horizontal. Then
looking at cuts of the visibility along different directions pre-
sented in Fig. 2, one can directly appreciate the strong fall of
visibility along the NS axis (see plots corresponding to 0° in
Fig. 2), and the higher level of the visibility along the perpen-
dicular axis (see plots corresponding to 90°). The highest the
visibility, the smallest the observed source. This means that
the source, well resolved along the NS axis seems to be, on
the contrary, rather unresolved along the perpendicular axis.
To obtain typical sizes of the source along each direction, we
first fitted the different cuts of visibilities with a simple model
consisting in one uniform disk. However, a model with two
uniform disks is needed to get better fits. For each orienta-
tion (marked by 6), free parameters associated with this two-
component model are the sizes of the two disks (@,(0) and
@»(0)) and the flux ratio between them (77(6)).

Fits of cuts of the visibility along different orientations are
presented in Fig. 2. Along each direction, optimum parameters
were evaluated with a y?> minimisation and error bars on pa-
rameters were obtained by varying the )(Iznin by 1. The global
value of the reduced y? (i.e. corresponding to all fits) is given
by:

®)

2 _
Xred =

1 ZN:[VE - M; (@1 (0),2:0), 7))

N—Pl (o]

i=1

(N — Pp) is the number of degrees of freedom, where N
stands for the number of visibility points (N = 91); P; is the
number of free parameters: there are 3 parameters per orienta-
tion and a total of 12 orientations (P, = 36); V; and o; are re-
spectively visibilities and error bars measured with the speckle
analysis; M; are the modeled visibility values. The value of the
global reduced y? is 24.9.

Sizes and error bars of the small and extended components
obtained for each orientation were reported on the image and
linked together (see red points and green lines in Fig. 3).
The source is then described by an inner component of size
< 300 mas, under the diffraction limit of the UT (red points on
Fig. 3), and a second more or less symmetric, well resolved,
extending up to ~ 800 mas from the core (green component
on Fig. 3). Apart from these typical sizes, it is difficult to
figure out the real shape of the components since part of the
asymmetry is due to the azimuth dependence of the flux ratio
between the two components. It ranges between ~ 0.29 along
the EW axis and ~ 4.76 along the direction oriented at 14°
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from north to east. A more realistic description of sources of
MIR emission in the nucleus of NGC 1068 is given by the
global modelling detailed below.

3.1.2. Global modelling

Considering previous results, we then attempt to make a global
fit of all orientations at the same time with a model of several
embedded components with simple geometries. To do so we
fitted the 2D map of VISIR most reliable visibility points (see
left of Fig.4). In order to distinguish and to quantify the main
contributions to the mid-IR emission, from the core to tens of
parsecs, we considered the flux ratio between the components
as a constant. To account for the asymmetry of the visibility dis-
tribution, we first made use of a simple model of one circular
plus one elliptical uniform disks. This model converges to two
different kinds of solution with the same value of the reduced
x? (~ 27). This value is equivalent to the one obtained with
the previous model applied to each direction independently. It
turns out that an additive component is mandatory to have a
better fit of the visibility map and to better constrain the size
upper limit of the smallest component. To limit the number of
parameters and to account for the asymmetry of the visibility
map, this third model consists in two circular uniform disks
plus an elliptical one. The number of free parameters is here
seven: the diameter of the two circular disks (@, and @»); the
semi-major and the semi-minor axes a and b, and the orienta-
tion @ of the elliptical disk in the sky plane (angles are positive
from north to east) ; the flux ratios between the small and in-
termediate components (771), and between the intermediate and
the largest one (175).

&)

XZ _ 1 i Vl.2—M5(®1,®2,a,b,9,771,7]2) 2
red N-P

23 Ti
where N =91 and P, = 7.
The minimisation of the previous expression of the reduced

x? yields the following constraints on the parameters:

- < 85 mas

-a < 140 mas

-b =1187 + 22 mas

-0=-37+0.8°
- @y = 2367 + 107 mas
-m=30=x0.1
- = 1.4 +0.1

Values for 8; and a are close to zero. We have chosen to
give an upper limit for these parameters as 0 is within the 10
range of uncertainty. The corresponding modeled visibility and
residuals maps are presented in the middle and on the right of
Fig.4 respectively. Fits of visibilities by this model for different
orientations in the (u,v) plane are compared to the ones ob-
tained with the first model of two circularly uniform disks in
Fig. 2. The reduced y? is equal to 8.7. It is smaller than the first
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model reduced x? for which the number of degrees of freedom
was far larger.

Geometrical parameters constrained by this model are re-
ported on the deconvolved image of Galliano et al. (2005) and
Bock et al. (2000) (see the middle and right panels of Fig. 3 re-
spectively). Our three-component model has to be compared to
the structures of these images. The compact core and the ellipse
account well for the core and the NS elongation (i.e. knots NE1
and SW1 of Galliano et al. (2005)) while the 2.4 arcsec uniform
disk accounts (both in size and total brightness) for the back-
ground of fainter and further structures.

3.2. Discussion of the results
3.2.1. The MIR core

The speckle analysis of VISIR burst-mode images allows to put
a size upper limit of ~ 85 mas for the inner source of emission
in the nucleus. This is far below the diffraction limit of the UT
at 12.8 um (i.e. 320 mas) and the FWHM upper limits of 290
and 190 mas (along the NS and EW directions respectively)
deduced from deconvolution of the 12.8 ym image obtained
with the standard acquisition mode of VISIR (Galliano et al.
2005). This illustrates the great interest of the speckle process
applied here which pushes the resolution capabilities further.

According to this upper size limit, this structure is directly
associated with the dusty torus first resolved by interferome-
try with MIDI and in good agreement with sizes highlighted by
both studies of Jaffe et al. (2004) (the largest FWHM traced be-
ing < 49 mas) and Poncelet et al. (2006) (the structure of dust
traced extends up to 82 mas). Similarly as these previous stud-
ies, the present one does not allow to answer questions related
to the orientation and the inclination of the dust structure in-
side the core. Nevertheless, H;O masers, thought to be indica-
tors for the location of the inner edge of the dusty torus (Kartje
et al. 1999), are distributed between 6 and 14 mas on a disk in-
clined at -45° (Greenhill et al. 1996; Greenhill & Gwinn 1997).
Following these observations, it is possible that the dusty torus
has the same inclination. Indeed, this orientation is confirmed
by the analysis of recent MIDI observations Jaffe et al. (2006).
According to these arguments, we adopt such an orientation in
our global picture in Fig. 5.

For comparison with results in the NIR, the VINCI mea-
surement combined with speckle observations reveals a K-band
core of 18 mas X 39 mas oriented at P.A. ~ 16° (Weigelt et al.
2004). According to this peculiar orientation different from the
MIR and from the distribution of water masers, it is likely that
this K-band structure is associated to the inner edge of the dusty
torus, heated by the radiation from the central engine. In addi-
tion, deconvolved NACO images from Gratadour et al. (2006)
allow to constrain the size of the unresolved NIR core: 30 mas
and < 15 mas in the K-band along the NS and EW axes re-
spectively, and ~ 50 mas in the L and M-bands. These previous
conclusions are not in disagreement with the upper size limit
of the core infered here from our speckle analysis.
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Fig. 2. VISIR visibilities derived from BURST mode images at 12.8 um and associated error bars (symbols) along several directions (angles
are positive from north to east). One can see the softer fall of the visibility toward the EW axis (90°) than toward the NS axis (0°), highlighting
the NS elongation of the source. Black solid line corresponds to fits with the two circular uniform disk model independently applied for each
orientation (global %, ~ 24.9). Dashed grey line corresponds to the last model considered consisting in a two circularly and one elliptical
uniform disk. This model is used in order to fit all baselines simultaneously. The value of the reduced x is here 8.7. It is smaller than the value
related to the previous model due to the higher number of freedom degrees of the global model (see Sect. 3.1),
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Fig. 3. Left: comparison of different contributions to MIR emission in the core of NGC 1068. Background is the resulting 12.8 ym VISIR
BURST mode image. Sizes derived from the two uniform disks model applied to each orientations and as described in Sect. 3.1.1 are super-
posed (red and green components). The black square displays the MIDI mask considered in the second part of the study of VISIR visibilities
(see Sect. 4). Middle: comparison between the structures resulting from the global modelling presented in Sect. 3.1.2, and the deconvolved
image obtained from VISIR standard mode observations (Galliano et al. 2005). Right: same comparison with the contour plot of the 12.5 ym
deconvolved image obtained at Keck 2 (Bock et al. 2000) and the SGHz radio map of Gallimore et al. (1996) (grey scale). Green dashed lines
corresponds to the more extended component. The blue ellipse corresponds to the elongated one at P.A. ~ -4°, of size (< 140) mas X 1187 mas.
The orange innermost component represents the inner uniform disk < 85 mas. This component is directly associated to the dusty torus resolved
in interferometry with MIDI (Jaffe et al. 2004; Poncelet et al. 2006). This comparison shows the consistency of the different processings applied
to MIR images obtained at Keck 2 and with VISIR at the VLT, and the deep interest of the speckle analysis performed on VISIR burst mode
images which pushes the resolution well further.

3.2.2. The NS elongated structure The knots have a width which is basically equal to the diffrac-

o tion limit of the telescope whereas in our case, thanks to the
Tl}e (< 14,0) mas X_l 185 mas elliptical stru'ctgre appears to be super-resolution brought by the interferometric analysis tech-
aligned with the axis Oof the bas'e of the radio-jet in the core of nique, the elliptical disk is thinner. Knots are therefore likely to
NGC 1068, (PA. ~ -47). Relau.ons betwe(?n the radio-jet and be thinner and sizes measured in the deconvolved image may
structures in the nucleus are slighlty detailed further. The el- be understood as upper size limits. Another difference between

!ip se matches Well the NE1 and SW1 knpts of the de.con‘{olved our model and the deconvolved image pertains to the structure
image of Galliano et al. (2005) (see middle panel in Fig. 3).
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Fig. 4. Left: visibility map as extracted from VISIR mode BURS T images. Only data points used for fits have value, other ones are set to 0.
Middle: visibility map from the model of two circular and one elliptical uniform disks (reduced y>=8.7). Scaling of these two maps are between
0 and 1 (white points corresponding to a visibility value of 1 and black ones to value of 0). Comparison between left and right illustrates the
quality of the fit. Right: map of absolute terms of residuals, i.e. substraction of the modelled visibility map to the measurements one. The color

scaling of the residuals map is presented on the right side.

of this component. In our case it is a continuous and uniform
ellipse whereas it is a set of discrete knots in the image. Our
ellipse must be understood as an average model of these knots.
However, the deconvolution process may have emphasized the
intensity fluctuations in the structure just enough to produce the
knots. At this stage it is difficult to say which of the two is a best
representation of the source. Nevertheless, our model allows to
interpret a fraction of the flux of the central knot as being part
of the elongated structure while the remaining fraction belongs
to the central core which is left unresolved by the image. The
flux ratios between the different components are discussed fur-
ther in Sect. 3.2.4. Besides, the comparison between the ellipse
and the contour plot from deconvolved 12.5 ym images from
Bock et al. (2000) is stricking, both structures having equiva-
lent widths (see right panel of Fig. 3).

Regarding other wavelengths, there is a strong correlation
between the NS extended core and HST [OIII] cloud A and B
(Capetti et al. 1997) (the location of HST cloud B is marked
in Fig. 5), located at 0.1” south and north of the nucleus re-
spectively. In addition, NIR observations of Gratadour et al.
(2006) show that it is likely that the region between the core
and knot NE1 from Galliano et al. (2005) is not depleted of
dust. Indeed, a fainter MIR contribution to the flux is observed
on the deconvolved images of Galliano et al. (2005) and is
here traced by the extended elliptical component. The evolu-
tion of the silicate feature from the core of NGC 1068 up to
+ 3 " away has been investigated by Rhee & Larkin (2006)
and Mason et al. (2006), from medium resolution spectra ob-
tained with the Long Wavelength Spectrometer at Keck-I and
Michelle on Gemini North respectively. Rhee & Larkin (2006)
interpret this trend as emission of dust from the inner edge of
the dusty torus. However, this explanation would require the
torus to extend up to 1” in the EW direction, which is neither
confirmed by the interferometric observations nor by the VISIR
ones. On the contrary, Mason et al. (2006) claim that it under-
lines the presence of molecular dust inside the ionisation cone,
up to 600 mas toward the north of the central engine.

We support the conclusions of Mason et al. (2006) and
in addition, following the scenario presented by Dopita et al.
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(2002), we explain the correlation between the NIR, MIR and
UV emissions in this region of the nucleus by unresolved small
clouds of molecular dust, irradiated and photoionised by the
strong X/UV radiation field coming from the central engine.
Front dust directly heated by X-rays photoevaporates and forms
a hot plasma of dust, radiatively accelerated away from the
central engine and emitting in NIR and MIR. An envelope of
ionised gas also forms, and accounts for the narrow emission
lines in the UV and optics, and also for the distribution of
the [OII] clouds. This interpretation is strengthened by HST
spectroscopy by Groves et al. (2004): first, the CIII], CIV and
Hell UV line profils show a pronounced blue wing within this
region, significant of proper motion at velocities up to 3000
km.s~!. This means that NLR clouds are pushed toward us.
Moreover, fits of these line ratios show that photoionisation is
a most favorable interpretation of observations than excitation
by shocks between the radio-jet and the insterstellar medium.
Therefore, it is likely that NLR dusty clouds observed in NIR,
MIR, UV and responsible for UV and optics emission lines are
in the front side of the ionisation cone, in front of the radio jet
axis, and accelerated toward us in a radiative wind (see Fig. 5).
There could be two different explanations for the thinness of
the ellipse in relation with the scenario just presented: either the
ionisation cone has a very small opening angle < 50° (i.e. the
angle between the two frontiers of the ionisation cone), mean-
ing that the opening angle of the torus would be > 150° (i.e. the
angle between the nothern and the southern walls of the torus);
or the motion of the small unresolved dusty clouds is frozen in
that of the radio-jet. In both cases, their propagation would be
confined to a thin region, such as observed.

Despite jet-NLR clouds interactions have weak effects on
the UV spectra (Groves et al. 2004) and could not account for
the high color temperature observed in NIR so far away from
the central engine (Gratadour et al. 2006), the elongated el-
lipse is aligned with the radio jet close to the core and there
are some local jet-NLR interactions being responsible for in-
teresting effects. In particular, it is likely that a direct collision
between the radio-jet and a dense NLR cloud — labeled HST-C
in UV (Capetti et al. 1997), NE1 in MIR (Galliano et al. 2005)
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NIR extension (Gratadour st al. 2008},
propagation of the shock wave 7

'/ Plasma of dust radiatively accelerated {up
to 3000 km/s from the systemnic welocity;

/ Groves ef al. 2004) + dusty [0l tail =

photoionisation model from Dopita et al.

{2002)

+ IR observations from Galliane et al.

{2005} and Gratadour et al. {2008)

Radio jet (Gallimore et al. 1996, 2004)

Dusty molecular clouds (gradient of yellow
to red), individually unresolved in the IR +
tail of dusty plasma (in blue) responsible for
emission lines: [Oll] (Capetti st al. 1997),
i, cIv Hell (blue wing on line profils
significant of welocity up to 3000 kmis from
the systemnic velocity; Groves et al. 2004

Front shock with a dense cloud of the NLR:
bending of the radio jet from P.A=-4%to
P.A. =31° (Galimore et al. 1298)

Clurnpy molecular dusty torus, typical sizes
from Jaffe et al. (2004} and Poncelet et al.
[(2008) + orientation {~ 45°%) from recent

Elliptical structure (<140) mas % 1187 mas MIDI observations (Jaffe et al. 2008)

traced by the speckls analysis of VISIR
burst mods images

Hz0 masers disk {Greenhill st al. 1928,
Gresnhill & Gwinn 1927)

Fig. 5. Picture summaring the multi-wavelength structures observed toward the north in the nucleus of NGC 1068, as discussed in Sect. 3.2.2.
Among others, the representation of: - the radio-jet comes from observations of Gallimore et al. (1996); - H0 masers from Greenhill et al.
(1996) and Greenhill & Gwinn (1997); - the dusty torus from Jaffe et al. (2004), Poncelet et al. (2006) and Jafte et al. (2006); - MIR clouds from
the present study and from Galliano et al. (2003); - NIR emission from Gratadour et al. (2006); - [OIII] clouds from Capetti et al. (1997) and
UV lines from Groves et al. (2004). The use of the yellow color has been chosen for heated dust, the gradient of yellow to red color is used for
the decresing of the temperature of dust (typically ranging between 300-500 K) and blue color for [OIII] UV clouds, for which Hell, CIII] and
CIV emission-line profils have a prononced blue wing significant of proper motion up to -3000 km.s™!, meaning that they are moving toward
us. According to the photoionisation scenario proposed by Dopita et al. (2002), NLR clouds are heated by the X/UV radiation field from the
central engine. As a consequence, they photoevaporate and form a dusty tail of plasma on their back, responsible for UV and IR continuum
and line emissions. In addition, there are some evidences for interactions between the radio jet and the nothern NE1 cloud of the NLR located
at 0.6” north of the core, such as the bending of the jet from P.A. = -4° to P.A. = 31°.

and IR-1b in the NIR (Gratadour et al. 2006) — is responsi-
ble for the bending of the jet axis (initially at PA. = -4°) to
P.A. = 31° (Gallimore et al. 2004). In the same way, a twist-
ing of structures at this same location and to the same final

3.2.3. More extended structures

The extended component of the model of the VISIR visibilities
has been used to account for the most extended contributions

P.A. is observed in the deconvolved MIR and NIR images from
Galliano et al. (2005) and Gratadour et al. (2006) respectively.
Moreover, structures above the cloud NE1 seen in the NIR K,
L, and M bands deconvolved images are particularly interest-
ing since their peculiar distribution may be the signature of the
shock-wave propagation in the dusty plasma medium, radia-
tively accelerated and parallel to the propagation of the radio-
jet (see the scenario of Dopita et al. (2002)). This possibility is
already discussed by Gratadour et al. (2006). The global pic-
ture of the scenario and various components described above is
given in Fig. 5.
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to the flux. According to the deconvolved image of Galliano
et al. (2005), it includes knots NE2, NE3, NE4 and SW2 (see
the middle panel of Fig. 3). The geometry considered by our
model is clearly too simple, but a detailed description of the
extended environment of the core of NGC 1068 goes beyond
the scope of the present study. The important information to
consider here for the interpretation of this component is the flux
ratios between the total flux from the extended environment
and from the inner structures, which are discussed below.

3.2.4. Flux ratios between components
‘We compare the flux ratios derived from our global modelling

to previous observations at this wavelength. For this compari-
son, we first associate the inner component of the global mod-
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elling to the source of flux labeled b and the ellipse (referred to
elongated component in the following) to components labeled
a and c on Fig. 5 of Bock et al. (2000). According to their mean
fluxes, we deduce: Feore/Felongaed = 2.92. This ratio is in won-
derful agreement with our best fit which provides a flux ratio
of 3.0 between the inner core and the elongated component.

In the same way, we check the consistency of our approach
with the deconvolution processing of Galliano et al. (2005) by
comparing the flux ratios between the components obtained
from the two different methods. Using Table 1 of their paper
and associating our elongated component with the SW1 and
NE1 knots, and our extended uniform disk with the remaining
SW and NE knots, we have computed the following flux ratios:

- Fcore/Felongated =2.02
- Felongaled/Fextended =1.72

Given the uncertainties on photometry measurements in de-
convolved images of Galliano et al. (2005) and the simplicity
of our model, those ratios are in good agreement with the flux
ratios of 3.0 and 1.4 we derived from the global modelling of
speckle data. The agreement is all the best as the structures of
Galliano et al. (2005) are large in size compared to the diffrac-
tion limit of the telescope and the discrepancy is larger for the
Feore/Felongatea Tatio. Since the elongated structure is not re-
solved in the EW direction and the central core is not resolved
by the telescope, both fluxes are biased and this can explain
part of the discrepancy between the two estimates.

We conclude that our simple interferometric model has cap-
tured most of both the sizes and relative intensities of the object
structures when compared to the deconvolved images and bring
extra informations thanks to the higher resolution achieved,
both on the core associated to the dusty torus and also on the
width of the NS elongated structure.

4. Confrontation with MIDI observations
4.1. How to confront VISIR and MIDI visibilities ?

One of the important aims of the study is the link with high
spatial frequency visibility points obtained with MIDI and the
radiative transfer model from Poncelet et al. (2006). Visibilities
previously extracted in part 2.2 correspond to the field of view
of VISIR (several arcseconds), while the field of view of MIDI
is limited by a slit of 0.6 " X 2" oriented at - 30 ° with respect to
the north to east orientation. A mask of 0.6 ”” width is also ap-
plied along the slit in order to limit the emerging flux mainly to
the one emitted by the nucleus. it thus definesa ~ 0.6 ” X 0.6 ”
window oriented at - 30 ° centered on the nucleus. This area is
displayed on the left panel of Fig. 3 (black square).

Therefore, to be able to rigorously associate visibilities de-
rived from VISIR images and MIDI data, one has to process
images as in conditions of MIDI observations. This means first
to unbias spectra from the pixelisation of VISIR images, sec-
ond to take the mask of MIDI into account. Here, it is manda-
tory not only to keep the unbiased moduli of spectra but also the
spatial information of images contained in the phase of spectra,
in order to correctly position the mask on the flux maximum.
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New spatial spectra of NGC 1068 and the calibrator are then
given by:

SnGeioss(Us V) = [V nGeioes (4, V)] X e" TNocioss (10)

=i Deqin

an

S catib (4, V) = [Veaiip (u,v)| X e

where |V ngeioss (4, V)| and |Veaiy (1, v)| are the moduli of
the spatial spectra of NGC 1068 and of the calibrator star whose
squared are unbiased from noise as calculated in Sect. 2.2;
Dnaeioss and Dy are the phases of the spectra of NGC 1068
and of the calibrator star images respectively.

First, spectra are unbiased from pixelisation effects by di-
viding moduli by the pixel transfer function in the Fourier
plane. This latter is given considering the pixel as a simple fil-
ter of width 75 mas (i.e. the size of one pixel) in the image
plane. 2D maps of spectra are then set to zero after the cut-
off frequency of the UT (i.e. D/A). For oversampling, original
32 % 32 maps are padded with zeros to get 256 X 256 maps in
order to interpolate pixels. The new angular size of one pixel
is then ~ 9.4 mas. The MIDI mask, coded on a 256 X 256 im-
age, is Fourier transformed. Spectra of NGC 1068 and of the
calibrator star are convolved with the spectrum of the mask,
written:

—1 Ppmask

Smask(’/ls V) = |Vmask (u, V)| X e (12)

Low spatial frequency visibilities derived from VISIR im-
ages, directly comparable to MIDI data, are given by the fol-
lowing ratio:

IS NGc1068 (U, V) * S mask (4, V)
|S calib(u’ V) * Smask(u’ V)|

[V(u,v)l = (13)
where * stands for the convolution.

These visibilities correspond to low spatial frequency
points as obtained in the same conditions as MIDI data.
Besides, MIDI observations of 2003 correspond to interfero-
metrical baselines oriented at O © and -45 °. Therefore, only cuts
along these two orientations of the low spatial frequency visi-
bility map have been kept. Because the signal-to-noise ratio on
individual exposures is low and because we have to use noisy
phases for each individual exposure to locate the MIDI win-
dow, it was not possible to process the data as in the previous
section. Therefore, error bars on visibilities are not computed
from the statistical distribution of individual measurements. We
have forced the reduced y? of the fits at 0° presented on Fig. 7
to be equal to 1. It is equivalent to considering the model as
correct and to interpret discrepancies with the data as errors.
We have applied a constant 0.026 error to all visibility mea-
surements between 0 and 8 m. This value must be considered
a qualitative estimate of the error bars. The comparison with
MIDI data points is presented in Fig. 6.

4.2. The link between MIDI and VISIR observations

Fig. 6 shows the comparison between low spatial frequency
visibilities obtained with VISIR including the MIDI mask
as discussed previously, and high spatial frequency visibility
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Fig. 6. Comparison between high spatial frequency visibilities from
MIDI at 12.8 um (data points at 45 and 78 m) and low spatial fre-
quency ones derived from VISIR BURST mode images including the
mask discussed in Sect. 4 (points between 0 and 8 m of baseline).
The two uniform disks model (black and grey solid lines) has to be
compared with the radiative transfer model of Poncelet et al. (2006)
applied to MIDI data (black dotted line). A third component has been
added to the one already revealed by the radiative transfer, to partially
account for the strong fall of the visibility at short baseline. A more
complex modelling of the source is probably required to fit all visibil-
ity points together. Size of this component is ~ 600 mas and ~ 300 mas
along directions oriented at 0° and -45° respectively.

points obtained with MIDI. The model of Poncelet et al. (2006)
reproducing MIDI data is also displayed for comparison. This
shows that the strong fall of visibility at low spatial frequen-
cies was unexpected and underlines how constraining are low
spatial frequency points for the modelling of long baseline in-
terferometric data.

On the one hand, visibility curves at short baselines are
well reproduced by a uniform disk model of size ~ 450 mas
and ~ 350 mas along directions at 0° and -45° respectively. On
the other hand, high spatial frequency visibility points obtained
with MIDI, are well reproduced by a radiative transfer model
inside a dusty layer ranging between 35 and 82 mas (Poncelet
et al. 2006). Therefore, the first model considered to fit both
data sets simultaneously consists in the dusty layer as derived
from the study of MIDI data from Poncelet et al. (2006), plus
an additive surrounding component represented as a uniform
disk. The only free parameters of this model are the size of
the uniform disk and the flux ratio between the disk and the
dusty layer. The corresponding fits, presented in Fig. 6, only
partially describe the visibility data: despite they well repro-
duce the strong fall of visibility at low projected baselines, they
fail to account for the faint level of visibility at high projected
baselines (see MIDI data points at 45 and 78 m of projected
baseline in Fig. 6). It would then be necessary to attempt a sim-
ilar fit by considering parameters associated to the dusty layer
of Poncelet et al. (2006) as free. However, this is not possible
for the present study since only 12.8 um VISIR images ob-
tained in burst mode are currently available. A wider spectral
range will therefore be mandatory in the future.

Nevertheless, to quantify the fraction of extended emission
entering in the field of view of MIDI compared to the emission
of the compact core, we fit low and high spatial frequency visi-
bility points together along each direction with a simple model
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Fig.7. Comparison between high spatial frequency visibilities from
MIDI at 12.8 ym and low spatial frequency ones derived from
VISIR BURS Tmode images including the MIDI mask as discussed
in Sect. 4. Visibilities are well reproduced by simple two uniform
disks models. Solid black and dashed grey lines correspond to a
model of two circularly uniform disks applied along both directions
at 0° and -45° independently. Optimum parameters are: @;(0°) and
@1(—45°) <21 mas, @,(0°) =479 +17 mas, @,(—45°) = 450 + 9mas,
n(0°) =12 + 5 and n(-45°) =6 £ 2.

of two uniform disks, free parameters being sizes and the flux
ratio between the two disks. The inner disk seems to be un-
resolved with a size upper limit of ~ 21 mas along both di-
rections. The extended component has a size of 479 + 17 mas
along the NS direction and ~ 350 + 9 mas along the other di-
rection, and the flux ratios between the two components are
12 + 5 and 6 + 2 along these two directions respectively. These
parameters correspond to a minimum of the y? value of 3.42
(see fits in Fig. 7).

4.3. Discussion

The simultaneous study of high spatial frequency visibilities
obtained with MIDI, and low spatial frequency visibilities ob-
tained from VISIR images at 12.8 um presented in the previous
section, shows that there are two main structures appearing in
the field of view of MIDI. A compact one, of size ~ 20 mas, sur-
rounded by an extended and slightly elongated component (the
size ratio between -45° and 0° is ~ 27% for this second com-
ponent). The compact component seems to be associated to the
dusty layer highlighted by the study of MIDI data alone (Jaffe
et al. 2004; Poncelet et al. 2006). The slight difference in size is
explained first, by the model considered here being much sim-
pler that the one used by Jaffe et al. (2004) and Poncelet et al.
(2006), and second by the direct environment, which extends
up to several hundreds of milli-arcseconds, not taken into ac-
count by these models. Indeed, the importance of the close sur-
rounding of the compact core is here directly underlined with
the large component extending up to ~ 500 mas. It means that
it completely enters in the field of view of MIDI, limited by
the 0.6”” x 0.6 mask. Moreover, according to the flux ratio de-
rived between the two components, it contributes to more than
83 % of the total flux seen by MIDI. Therefore, it cannot be
neglected for the modelling of MIDI data.
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According to these results, it appears that other parameters
derived from the study of MIDI data alone would be biased.
Nevertheless, Poncelet et al. (2006) constrained temperatures
of the dusty torus from an additional information being the
spectral energy distribution recorded by MIDI. For this rea-
son, they are not affected in the same way and remain of the
order of 300 K. Such low temperatures in the compact core of
NGC 1068 are supported by Mason et al. (2006) from the con-
tinuum slope of the central 0.4” of medium resolution spectra
in the N-band. They could be well explained by the clumpyness
of the dusty torus (Elitzur & Shlosman 2006).

The compact central component is already traced with the
study of full field images presented in Sect. 3: it is directly as-
sociated to the innermost component < 85 mas. The extended
component has sizes of 479 + 17 mas and 350 + 9 mas along
P.A. = 0° and -45°. This component is not entirely related to
the elliptical NS elongated ellipse traced in part 3.1.2 since
this latter does not completely enter in the field of view of
MIDI limited to the size of the mask. However, according to
the discussion in Sect. 3.2 and to the photoionisation scenario
of Dopita et al. (2002), this component could be associated to
small dusty clouds heated by the radiation field from the cen-
tral engine photoevaporating. The NIR and UV counterparts of
these clouds (Gratadour et al. 2006; Capetti et al. 1997; Groves
et al. 2004) and the evolution of the 9.7 um silicate emission
toward the north of the core (Mason et al. 2006) are evidences
for the presence of dust inside the ionisation cone toward the
north, at distances less than 300 mas from the central engine
(i.e. half of the MIDI mask). The present study supports this
fact and demonstrates the necessity to consider the close en-
vironment of the dusty torus while modelling interferometric
data. Nevertheless, the small set of MIDI and VISIR mode
burst data currently available only allows the use of simple ge-
ometrical models for the comparison of low and high spatial
frequency visibilities. This study shows the strong necessity to
lead this approach at different wavelengths in order to better de-
scribe the source of mid-IR emission seen by MIDI, associated
with the dusty torus, and linked with the immediate surround-
ings.

5. Summary and conclusions

We have performed an original interferometric study of the
nucleus of NGC 1068 from 12.8 um images obtained during
first operations of the BURST mode with VLT/VISIR. A quasi-
speckle processing of images first helps to distinguish between
the main sources contributing to the mid-IR emission inside the
nucleus of NGC 1068. The interest of the burst mode of VISIR
is twofold. First, to model structures smaller than the diffraction
limit of the telescope (super resolution effect) by comparing the
object visibilities with models. Second, to measure visibilities
for baselines in the range 0-8 m to extend the MIDI data set and
better interpret the long baseline visibilities as a large fraction
of the flux is at small spatial scales.

The asymmetric visibility map is well reproduced by a
simple geometrical model considering three embedded compo-
nents. The inner one has an upper size limit of 85 mas, below
the diffraction limit of the UT at 12.8 ym and smaller than the
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size upper limit given by Galliano et al. (2005) from deconvo-
lution of standard mode 12.8 um images. In addition, the size of
this component is in total agreement with the size of the dusty
torus first resolved by MIDI (Jaffe et al. 2004; Poncelet et al.
2006). This result supports the great achievement of the burst
mode of VISIR. The second component, orientated at PA. = -
4° from north to east such as the base of the radio-jet, is NS
elongated up to 600 mas from the core. Its width upper limit
is 140 mas, less than half the diffraction limit of the UT at
12.8 um. These two components are in agreement with the
structures traced by the deconvolution processing of images
obtained at the same wavelength at Keck (Bock et al. 2000)
and with the standard mode of VISIR at the VLT (Galliano
et al. 2005). Following the scenario proposed by Dopita et al.
(2002), we interpret this second elongated component as small
dusty clouds individually unresolved and distributed inside the
ionisation cone in front of the jet, ionised by the strong X/UV
radiation field from the central engine, forming a photoevapo-
rating plasma tail of dust responsible for the emissions of the
continuum and NLR lines in the NIR and MIR. Finally the third
and last component accounts for the part of the flux emitted
from the far surrounding of the core (up to ~ 3”).

The other important use of the burst mode is the direct com-
parison of the visibilities derived from imaging with VISIR
with the interferometric data obtained with MIDI. Such a com-
parison is difficult since the field of view of MIDI is limited
compared to the one of VISIR. Therefore, to reproduce the
conditions of acquisition of the MIDI data, we considered the
MIDI mask of 0.6 x 0.6” in the interferometrical processing
of VISIR images. Low spatial frequency visibilities then ob-
tained allow to partially fill the lack of interferometric data at
low projected baselines. The visibility falls strongly between 0
and 6 m of baseline. This was unexpected by the previous mod-
ellings of Jaffe et al. (2004) and Poncelet et al. (2006) based
on the MIDI data set only. A first attempt to simultaneously
account for low and high spatial frequency visibilities was per-
formed adding an extended source of mid-IR emission to the
dusty layer traced by Poncelet et al. (2006). This attempt was
not conclusive and showed how constraining are low spatial
frequency points. This revealed the necessity to take the low
spatial frequency variations of the visibility into account for
deeper analysis of long baseline interferometric data. The use
of simple geometrical models allowed to account for the two
data sets and in this way, to distinguish between two main com-
ponents: a compact one ~ 20 mas associated to the dusty torus
traced by interferometry with MIDI (Jaffe et al. 2004; Poncelet
et al. 2006), and an extended one (< 500 mas) entering in the
field of view of MIDI. This surrounding environment, possi-
bly constituted of photoevaporating NLR clouds (Dopita et al.
2002), contributes to more than ~ 83% of the flux emitted by
the core, therefore it is mandatory to take it into account for the
modelling of the MIDI data.

According to the small set of VISIR mode burst and MIDI
data available up to now, we reach the limits of simple de-
scriptions of sources of mid-IR emission inside the core of
NGC 1068. To further describe the complexity of the compact
dusty core and the deeper link with its direct surroundings, the
same processing on VISIR burst mode images has to be per-
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formed at other wavelengths. This will be possible when the
burst imaging mode of VISIR will be open for observations at
the VLT. Moreover, as it shows how constraining low spatial
frequency visibility points are, this study underlines the neces-
sity to further fill the gap of interferometric data between 8
and 45 m of projected baseline. On the one hand, baselines be-
tween 30 and 45 m are reachable with the VLTI and the UTs.
On the other hand, since most of the ATs are now installed at
Paranal, it will be interesting to attempt observations with these
1.8 m pupil telescopes to bridge the gap from 8 to 23 m to al-
low for a more accurate multi-scale modelling of the inner part
of NGC 1068.
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High resolution mid-Infrared imaging of
dust disks structures around Herbig Ae
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ABSTRACT. We present a new mode of observations with VISIR, the mid-InfraRed (mid-IR) imager
and spectrometer on the VLT (ESO, Chile): the so-called BURST mode. This mode allows to
reach the diffraction limit of the telescope. To illustrate results obtained with this mode, we
discuss observations of disks around Herbig Ae stars. The 10-20 pum atmospheric windows are
well-suited to study the extended emission of these objects. With a 8 m class telescope, in fair
seeing conditions, the observations are diffraction-limited at 10 m and the spatial resolution
could reach the diffraction limit of 0.3 arcsec. As a result, it is possible to resolve disks with
a typical size of 100 AU around objects at a distance of 100 pc. We present here a significant
example, HD97048, for which a flared disk of 350 AU is resolved at 11.3 um (PAH band).

RESUME. Nous présentons un nouveau mode d’observation avec VISIR, I’instrument pour les
observations en InfraRouge (IR) moyen au VLT (ESO, Chili): le mode BURST. Ce mode per-
met d’atteindre la limite de résolution spatiale déterminée par la diffraction. Une illustration
d’utilisation de ce mode est donnée avec I’observation des disques autour d’étoile de type Her-
big Ae. Les fenétres atmosphériques en IR moyen sont appropriées a I’étude des extensions
autour de ces objets. En effet, avec un télescope de 8 metres, il est possible d’atteindre la limite
de diffraction de 0.3 seconde d’arc dans de bonnes conditions de seeing. Ainsi, on peut résoudre
des disques d’une taille typique de 100 AU pour des étoiles situées a 100 pc. HD97048 est un
remarquable exemple d’une étoile Herbig Ae avec un disque évase imagé a 11.3 um (PAH).

KEYWORDS: Herbig Ae stars, HD97048, BURST mode, VISIR, angular resolution
MOTS-CLES : étoiles Herbig Ae, HD97048, BURST mode, VISIR, résolution angulaire
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1. Introduction

Circumstellar (CS) disks made of gas and dust are ubiquitous around young stars.
They are a natural outcome of the star formation process, because of the need of an-
gular momentum conservation during the collapse of the initial molecular core (Shu
et al., 1987). As the star evolves, the disk changes: the gas is dissipated and a va-
riety of processes (such as collisions for instance) leads to the growth of dust grains
and eventually to the formation of planets. In order to study planets formation, it is
necessary to understand the physics of the medium where they were born. Herbig Ae
(HAe) stars represent a particularly interesting laboratory for studying disks evolution
and planet formation. They are believed to be the more massive analogues of T Tauri
stars (~ 2-10 M), and harbour disks in which planets are still in the building process
or eventually just formed. Although great progresses have been made in modelling the
disk structure with radiative transfer codes able to reproduce the Spectral Energy Dis-
tribution (SED) [(Chiang et al., 1997), (Natta et al., 2001), (Dullemond et al., 2001)],
the structure of the disks is not uniquely constrained. Spatially resolved images of the
disk are needed to better constrain the disks. The SED of about half of the HAe stars
features IR emission bands (Acke et al., 2004) which are believed to be produced by
very large organic molecules (like PAH: polycyclic aromatic hydrocarbon particles).
Such particles are transiently heated by star light UV photons: they do not reach ther-
mal equilibrium with the radiation field, but absorb individual photons, experiencing a
rapid increase in temperature, and then cool down, re-radiating the absorbed energy in
IR emission bands. Such a radiation allows to probe, in the mid-IR, the disk structure
at large distances from the star. Furthermore, observations in the mid-IR, with a 8 m
class telescope, in fair seeing conditions, can be diffraction-limited, so that the spatial
resolution can reach 0.3 arcsec. As a consequence, it is possible to resolve disks with
a typical size of 100 AU around Herbig stars located at a distance of 100 pc.

2. New imaging mode of VISIR: the BURST mode

The observations were performed using the ESO mid-infrared instrument VISIR
installed on the VLT (Paranal, Chile). The instrument is equipped with a DRS (former
Boeing) 256x256 pixels BIB detector array.

Under good seeing conditions(<0.5 arcsec in the visible), the images in the mid-IR
are diffraction-limited even on a 8 meters class telescope. Unfortunately, the median
seeing experienced at Paranal is of the order of 0.8 arcsec, which degrades signifi-
cantly the angular resolution. Indeed, for a seeing of 0.8 arcsec in the visible, the
seeing value at 10 um is 0.4 arcsec, when assuming that the wavelength dependence
of the seeing follows a A~'/5 law. This is larger than the diffraction limit of 0.3 arcsec
and represents a 5 pixels movement on the detector with the smallest field of view
of VISIR (0.075"/pixel). In order to get the best spatial resolution with VISIR, we
experimented a new imaging mode on bright objects: the BURST mode. The principle
is to take short enough exposure images (< 50 ms) in order to freeze the turbulence;
the coherence time of the atmosphere at 10 ;m is around 300 ms at Paranal for a good
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seeing. But as soon as the exposure time is short, speckles appear with the diffraction
spot. The number of speckles is linked to the ratio D/Ry where Ry is the Fried pa-
rameter or coherence length and D the telescope aperture. Since the Fried parameter
is the order of the diameter of the telescope in the mid-IR (Table 2), i.e much larger
than in the near-IR, the number of speckles in the mid-IR is small and one can have
one principal speckle in the image for good seeing conditions. In order to correct
for the turbulence by offline processing, we stored 1000 elementary images by nod-
ding position for a chopping frequency of 0.25 Hz in the direction north/south. The
nodding direction is perpendicular to the chopping direction with an amplitude of 8".
After classical data reduction in mid-IR, a cube of 500* images chopped and nodded
(4 beams/image) is obtained. Because of the turbulence, each source on an image
moves independently and as a result, we have to extract individually the 4 sources in
each image (4 quarters) of the cube and shift and add the image with the ones corre-
sponding to the same quarter. Finally, we shift and add the four final images of the
four quarters (Fig. 1 and Fig. 2).

wavelength (um) | Ro(m)
0.5 ~ 0.15

8.6 (in this study) | 6.23 + 0.33

11.3 (in this study) | 8.76 & 0.42

Table 1. Comparison of the Fried parameter R, of the atmosphere for different wave-
lengths. The Fried parameter for mid-IR has been calculated in this study with mea-
suring the angle-of-arrival fluctuation for a point source observed in the image plane
of the telescope (Brandt et al., 1987).

3. Image quality and shift and add method

As it has already been done in the near-IR (Christou, 1991), we investigate the
image quality in mid-IR by experimenting three differents methods of shift and add
in which the offsets are calculated using a centroid estimate, a maximum finding or
an autocorrelation method. For a good seeing, typically 0.75 arcsec, the method of
maximum and centroid are comparable and give poor quality results (see Table 2); the
autocorrelation method allows to recover diffraction-limited images in N band. As the
seeing degrades (Fig. 3), the autocorrelation method consistently yields improved res-
olution maintaining diffration-limited images, at the expense of rejecting more images
(40 % of the images for a seeing of 1 arcsec).

1. 1000 divided by 2 because of the 2 chopper positions
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centroid autocorrélation maximum

estimate method detection
FWHM,, (mas) 424 + 20 302 420 386 +20
FWHM, (mas) 547 420 288 420 523 +20
ellipticity 1.29 0.95 1.36
Strehl ratio 0.329 + 0.002 | 0.368 =0.001 | 0.760 + 0.001

Table2. Comparison of the FWHM in milli-arcsec (mas) with the theorical one at 11.3
wm of 283 mas. Strehl ratio for the final image obtained with the shift and add executed
by centroid estimate, maximum finding or autocorrelation method (for a visible seeing
of 0.75 arcsec).

7.52e+02 ADU/s
7.008+02

3.70e+02 ADUfs

3.00e4+02 6.00e+02

5.00e+02

2.000+02
4.00e+02
3.008+02
1.00a+02
2.00e+02

1.00e+02
0,00e+00

—3.87e+01

—3.50e+01

Figure 1. VISIR images of a reference star resulting from adding 429 chopped/nodded
images with an elementary exposure time of 50 ms. The left image is a direct sum of
the images in the cube; the right image is built using the autocorrelation shift and
add procedure. The Signal over Noise ratio has been increased by more than a factor
2 by this proedure (sensitivity of 17 mJy/100/1h in the "raw" left image and of 7
mJy/100/1h in the shift-and-added image).

4. Limitsof themethod

This mode could only be used for objects bright enough so that the signal over
noise in an elementary frame is high enough to apply the shift and add procedure
(Flux > 5 Jy in N band and 10 Jy in Q band) with reasonable seeing conditions (less
than 1.3 arcsec in the visible). Furthermore, it produces a huge amount of data since
one hour of observations produces 7 Gb, taking into account large overhead, and if the
efficiency would be increased, then the rate could increase up to 30 Gb per hour.
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Cut X direction

ADU

x-axis Pixels

Cut Y direction

ADU

10 20 30 40
y-axis Pixels

Figure2. Comparison of the profi le on the two images of Fig 1. The non shift-and-add
corrected image (dashed line) hasa FWHM 1.5 times larger than the corrected image
(plainline).

shift and add by centroid shift and add by autocorrelatian shift and add by maximum

Figure 3. For a visible seeing of 1.2 arcsec, comparison of the image quality when
shift and add is performed using maximum fi nding, centroid estimate or autocorrela-
tion method.

5. HD97048, an outstanding example

HD97048 is a Herbig Ae star located at 180 pc in the Chameleon cloud. Figure 4
shows that HD97048 is quite extended in PAH (11.3 zm) compared to the reference
star with the same filter. The most striking result is the asymmetry in the wings: the
east side is much more extended (around 1.65 arcsec) than the west side (around 1
arcsec). This asymmetry (the fact that the bright source is not in the middle of the
extension) reveals a disk optically thick and geometrically thick. PAHSs allow to detect
disks in the mid-IR range further away from the star since they are stochastically
heated by UV radiation in a flared disk. They are new tracers of the geometry of the
disk surface.
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HD97048 PSF reference ¢

Figure 4. HD97048 (on the left) taken in BURST mode at 11.3 m (PAH band). The
extension isquite large (up to 300 AU) as compared to the reference star (on theright)
and asymmetric in the east/west direction.

6. Conclusions and per spectives

The BURST mode has shown its capability to improve image quality when ob-
serving from the ground in the mid-IR. Thanks to the delivery of diffraction-limited
images, it allows us to spatially resolve disks around Herbig Ae stars. Many other
programs requiring the best achievable spatial resolution would benefi t from such a
mode. We recommend this mode to be implemented as a VISIR standard oberving
mode and to be offered to the observers.
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Autres articles
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J.-W., Peletier, R. F., Siebenmorgen, R., Smette, A., Sterzik, M., 2005, The Messenger,
119, 25-29, VISIR, a taste of scientific potential.
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breuil, D., Durand, G., & 18 co-auteurs, 2004, The Messenger, 117, 12-17, Successful
Commissioning of VISIR : The Mid-Infrared VLT Instrument
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(Glossaire

CAMIRAS : Camera Mid IR Astrophysic
CMS : circumstellaire

FWHM : Full Width Half Maximum
IR : InfraRouge

IRAS : InfraRed Astronomical Satellite
ISO : Infrared Space Observatory

mm : millimétrique

mas : milli seconde d’arc

PMS : pré-séquence principale

RMS : Root Mean Square

UV : ultra-violet

VISIR : VLT Imager and Spectrometer for mid InfraRed

VLT : Very Large Telescope
ZAMS : Zero Age Main Sequence
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Résumé

La performance accrue des instruments dans une vaste gamme de longueur d’onde a
montré qu’une grande partie des étoiles jeunes étaient entourées de matiére sans doute
répartie dans un disque. La détection de tels systémes par imagerie directe est difficile
du fait de la faible taille angulaire de ces objets, ainsi que de leur faible luminosité en
comparaison avec ’étoile. Il semble aujourd’hui que prés de 50 % d’étoiles pré-séquence
principale de faible masse, dites étoiles T Tauri, soient entourées d’un disque. Cette
proportion est beaucoup moins évidente pour les étoiles plus massives, dites Herbig
Ae, du fait de leur faible nombre et du faible nombre de détections directes. Jusqu’a
présent, seule l'interprétation de la distribution spectrale d’énergie (SED) de ces objets
permettait d’inférer la structure géométrique des disques autour des étoiles Herbig Ae.
Les modéles sont fortement dégénerés et il est primordial d’obtenir des images, seules
preuves directes de la présence ou non de disque. Cette thése a permis de mettre en
évidence l'apport de 'imagerie en infrarouge moyen pour lever une partie de la dégéné-
rescence liée & I'interprétation de la SED et mieux contraindre, pour plusieurs objets, les
paramétres des disques, comme le rayon externe minimal ou I'inclinaison. De plus, nous
présentons un nouveau mode d’observation avec VISIR, l'instrument pour les observa-
tions en infrarouge moyen au VLT (ESO, Chili) : le mode BURST. Ce mode permet
d’atteindre la limite de résolution spatiale déterminée par la diffraction. Grace a l'ima-
gerie en infrarouge faite avec cet instrument, cette thése a permis de déterminer, pour
la premiére fois, la géométrie (structure évasée) d'un disque autour d’une étoile massive
inférée au préalable par 'interprétation des SEDs.

Abstract

The accrued efficiency of the instruments in many wavelengths has allowed to show
that most young stellar objects were surrounded by circumstellar matter distributed in
a disk. Direct imaging of such systems is very difficult because of their narrow angular
size and their weak luminosity in comparison with the star. Nowadays, 50 % of low-mass
pre-main sequance stars, i.e. T Tauri stars, are surrounded by a disk. This proportion
is less obvious for intermediate-mass stars, like Herbig Ae stars, that are less numerous
and whose direct disk detection is more difficult. Until now, only the interpretation of
the Spectral Energy Distribution (SED) of such objects allows to have access to the
geometry of the disk. But the solutions are degenerated and several parameters fit the
same SED. It is essential to have direct images of the objects, the only evidence of the
presence of disks. This PhD allows to show that mid-infrared imaging could rise a part
of the degeneracy of the disk’s parameters linked to the fit of the SED for several objects
and gives contraints on the minimum external radius and inclination of the disk. We
present a new observation mode with VISIR, the mid-infrared imager and spectrometer
on the VLT (ESO, Chile) : the so-called BURST mode. This mode allows to reach the
diffraction limit of the telescope. Thanks to mid-infrared imaging with this instrument,
we were able, for the first time, to have access to the geometry of a disk (flared structure)
around a massive star that was, until now, only deduced from the SED modelling.



