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Une fausse erreur n’est pas forcément une vérité vraie.
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Résumeé

La formation planétaire a lieu dans les disques constiteégat et de poussiéres
entourant les étoiles jeunes. Les propriétés de ces digmoésplanétaires sont mal
contraintes par les observations actuelles, cependanbltesgrvation dans le domaine
millimétrique nous apporte des informations sur la commsidu gaz et de la pous-
siére les constituant. La chimie des disques est dominé&epgrocessus de photo-
dissociation dans les couches supérieures chaudes sswauisgyonnement ultraviolet
(stellaire et interstellaire) et par la condensation de$émdes sur les grains dans le
plan des disques.

Au cours de cette thése, jai étudié les effets rétroactdfdidférents parametres
(tels que la distribution en taille des grains, I'intensltérayonnement ultraviolet ou le
rapport gaz/poussiére) sur la distribution de moléculesdes disques. Pour ce faire,
jai utilisé des observations de différentes moléculegnbées avec l'interférometre du
Plateau de Bure dans différentes sources : la molécule dedad® dkux disques en-
tourant des étoiles Herbig Ae (CQ tau et MWC 758) et le coupl@libto-dissociation
CN - HCN dans deux disques autour d’étoiles T-Tauri (DM Talukéla 15) et une étoile
de Herbig (MWC 480). J'ai comparé ces observations aux ptiédis d’'un modéle de
chimie (version modifiée du cod@DR développé a Paris-Meudon).

Les observations de CO dans les disques peu massifs ontspd’étudier le pro-
bleme de la dissipation du gaz. J'ai montré que les disquesyassifs autour de CQ Tau
et MWC 758 présentent une faible abondance de la moléculedden@lgré une tem-
pérature bien supérieure a la température de condensati@®dsur les grains. Parmi
les parametres étudiés pour expliquer ce résultat, la piissmciation du CO appa-
rait comme un processus valide pour expliquer la sous almoedie CO, d’autant plus
que le grossissement des grains renforce son efficacité.ndrtification du rapport
gaz/poussiére n’'est pas forcément nécessaire. La moldeu®O n’est donc plus un
traceur direct du rapport gaz/poussiére dans de tels dispee massifs. De plus, la
température des gros grains peut étre suffisamment bassempécher la désorption
du CO de la surface de ces grains.

D’autre part, CN et HCN sont observé a de trés faibles tentyweral’excitation, ce
qui tendrait a prouver que ces molécules sont situés présadudp disque (plus pres
gue prédit par les modéles incluant la déplétion sur lengjadt que ce plan est tres
froid, au moins pour les étoiles T-Tauri.






Abstract

Planetary formation takes place in the protoplanetarydiskgas and dust sur-
rounding young stars. Nevertheless the overall propedfethese disks are not yet
well constrained by current observations. Observatiorthemillimeter domain bring
constrains about the gas and dust composition of the didiks.cRemistry of proto-
planetary disks is thought to be dominated by two major pgses : photo-dissociation
in a warm upper layer (illuminated by the ultraviolet radbatfrom the central star and
the ISRF), and depletion on dust grains in the disk mid-plane

During my PhD thesis | studied the effect of several pararsdtie the grain size
distribution, the stellar UV intensity or the gas-to-duati®) on the molecular abun-
dance distribution in the disks. | used IRAM-PdBI obsemasi of several molecules :
CO observations in two disks surounding Herbig Ae stars (@@and MWC 758) and
the two molecules affected by dissociation processes CNHEN in three disks su-
rounding two T-Tauri stars and one Herbig Ae star. | compdhedobservational data
with the output of a chemistry code (a modified version ofRiER Meudon code).

| studied more precisely the gas dissipation problem logkinthe CO distribution
in two low mass disks surrounding Herbig Ae stars. | showed thhe mean CO abun-
dance in those two sources is low despite disk temperatbmseahe CO condensation
temperature. Modeling the chemistry, | find that photo-aisation of CO is a viable
mechanism to explain its low abundance, especially as grawwth processes increase
its efficiency. A modification of the gas-to-dust ratio is moaindatory to explain the
low CO abundance. Thus, CO is not a direct tracer of the gakbd ratio in those low
mass disks. Moreover, we find that the temperature of largagican be low enough
to prevent CO from being released from the grain surfaces.

For the other molecules, we find low excitation temperatdoesCN and HCN.
These observations suggest that those molecules aredadcateregion closer to the
disk mid-plane than models including depletion on grainsdpat, and that the disk
mid-plane is very cold (at least the T-Tauri ones).
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1. INTRODUCTION 1

Chapitre 1

Introduction

La quéte des origines est une des questions les plus fontie®rt universelles
gue se pose I'hnumanité. Dés I'antiquité 'THomme a rechetaés le ciel une hypo-
thétique réponse en développant des cosmogonies padsisamplexes. Avec Tycho
Brahe I'étude des astres est devenue une science mais oguest restée : pourquoi
existons nous ? C’est pourquoi I'étude des systémes sédlg@unes connait un cer-
tain succes en astronomie en nous apportant des inforrsatiomles mécanismes de
formation des étoiles et des planetes et donc a terme deafitiop de la vie.

Dans cette introduction je présenterai un rapide histerdgs idées sur la formation
stellaire au cours du temps, puis je ferai le point sur le nedtandard de formation
des étoiles de faible masse avant de parler de I'apportritetférométrie millimétrique
dans I'étude des disques protoplanétaires. Je terminardigmjeu scientifique de ma
thése.

1.1 Idées sur la formation stellaire et planétaire

Les monuments mégalithiques semblables a des obsergésir@nomiques (ali-
gnements et orientation) témoignent de I'intérét que I'ntera porté, tres tét, a I'ob-
servation de la vo(te céleste. En -200 av JC, Erastosthkme directeur de la biblio-
theque d’Alexandrie, calcule pour la premiére fois la ciiéwence de la Terre. De +100
au milieu du XVFesiécle le systéme géocentrique de Ptolémée et Aristotiiafiu
XVIemesigcle, Copernic déloge la Terre du centre de I'Univers ésgstéme héliocen-
trique. Il est soutenu par Kepler qui prouve, grace a la mdssionnées accumulée par
ce grand observateur que fut Tycho Brahe, que les orbitepldaétes sont elliptiques,
le Soleil occupant un des foyers de ces ellipses. Galiléé415642) découvre les sa-
tellites de Jupiter (1610), observe les phases de Venuaniesaux de Saturne et des
montagnes sur la Lune. Newton (1643-1727) quant a lui, dugané la mécanique
avec la découverte des lois de la gravRhijosophiaeNaturalis Principia Mathematica
1687). L' étude scientifique de la formation du systéme selabnnait un renouveau.
Plusieurs hypothéses se succédent quand a la formationchestes :



2 1. INTRODUCTION

— I'hypothése nébulaire : Descartes (1596—1650) suppgaeqdé le Soleil et les
planétes s’était formés a partir de la contraction d’'une mémbuleuse. Kant
(1755) puis Laplace (1796) améliorent le scénario en supgague la rotation
s’accélere au fur et a mesure de la contraction, il y a alaradtion d’'un disque
au cceur duquel des instabilités créent des anneaux, pudatetes.

— L’hypothése catastrophique : Au XVilSiécle Buffon émet une théorie selon
laquelle le passage d'une étoile a proximité de notre S@li&ja formé) lui a
arraché un filament de matiére qui, en se refroidissant,raddes planétes. Cette
thése fut abandonnée a la fin des année 30 (Russell, 1935e1$(1i939) apres
avoir connu un certain succes.

La théorie nébulaire sera remise au godt du jour par la déatend’'une classe
d’étoiles dites « T-Tauri » (Joy, 1945, 1949). Ces étoilasatdes sont froides et leurs
spectres présentent des raies en émission. De plus, aliedaioement liées a des nébu-
losités. Ambartsumian (1947) sera le premier a suggérecgsiebjets sont jeunes. Les
progres dans le domaine instrumental et le lancement desgnesatellites ouvrent les
fenétres de l'ultra-violet (UV) et de l'infrarouge (IR) awbservateurs et permettent la
découverte des exces IR des T-Tauri et des sources ingshleptique mais émettant
fortement en IR enfouies dans les nuages.

Pendant longtemps, les astrophysiciens n’ont eu qu’unes@mhple de systéme pla-
nétaire disponible pour I'étude de la formation planétairetre propre Systeme Solaire
avec son cortege de planétes telluriques proche du Sobglzetuses plus éloignées. Le
concept de Nébuleuse solaire de Masse Minimale proposéaadHi (1981) était ad-
mis par la communauté comme le mécanisme standard et wlivkrgormation des
systémes planétaires. Ce modele rend bien compte de lditiépaies planetes autour
du Soleil, avec les planetes telluriques proches de l@&tllles planetes gazeuses, qui
ne peuvent survivre a I'évaporation thermique, situées fdin. La premiere exopla-
néte (Mayor & Queloz, 1995) a remis ce beau modéle en quesdioo’est une géante
(~ 0.5 M jypiter) Qui Orbite trés prés de son étoile 51 Peg (a=0.05 UA (Unitéch®-
mique) soit 7 fois plus prés que Mercure du Soleil). Elle egpiototype d'une classe
que I'on appelle « Jupiter chauds ». L'existence méme deme dg planete remet en
cause le mécanisme classique de formation planétaire eagéante ne peut se former
si prés de son étoile (I'évaporation thermique y est tropdrtgnte). D’autres modeéles
ont été développés en tenant compte des interactions enplariéte et le disque qui
tendent a faire migrer le corps planétaire vers I'étoiledadrange de moment cinétique
(Crida et al., 2007, Masset, 2008). Ce phénoméne avait tigoélevé par Goldreich
& Tremaine (1980) et Lin & Papaloizou (1986).

Notre Systeme Solaire ou Jupiter n’a pas migré apparais ammme un cas parti-
culier (bien que, comme nos observations sont biaiséedegrsjupiter chaud », il est
tout a fait probable que la majorité des systémes planétagient du type du systeme
solaire).
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1.1.1 Laformation des étoiles de faibles masses

La théorie actuellement admise pour la formation des &ddl@lées de faible masse
(M<2M,, ) se décline aujourd’hui suivant une séquence évolutivenés dans la figure
1.1. Ce schéma a été établi d’aprés les observations degdi dans la distribution
spectrale d’énergie (SED) des étoiles jeunes, I'excés diRjuant la présence de pous-
siere circumstellaire (Lada, 1987).

Un nuage moléculaire formé de gaz et de poussiere s’effqedrpartie) sous I'ef-
fet d’'une perturbation (extérieure comme I'onde de chomd’supernova ou interne
comme la dissipation de la turbulence ou encore la diffusiobipolaire qui induit
une réduction de la pression magnétique). Le nuage s’effodadnc, tout d’abord de
maniere isotherme (I'énergie libérée est rayonnée pardessgeres) puis adiabatique
lorsque le milieu devient optiquement épais. La tempéeadurcceur de la condensation
augmente alors et leg¢st dissocié (T>2000K). Cette réaction endothermiquequog
un second effondrement, la matiére tombe sur I'objet ceptrarotation et forme un
disque d’accrétion.

On défini plusieurs classes « d’évolution » :

1. Phase protostellaire

— Dans les protoétoiles ddasse Qla masse de 'objet central est inférieure ou
égale a celle de I'enveloppe I'entourant, I'astre n’estestable que dans le
domaine submillimétrique et est caractérisé par la présdergets puissants et
collimatés.

— Les protoétoiles delasse lcommencent a émettre dans I'IR, elles sont entou-
rées d’'une enveloppe sphérique qui ne contient plus quejgesdixiemes de
la masse de I'étoile et d’un disque d’accrétion. Les flotd somins violents et
moins collimatés que pendant la phase précédente.

2. Phase pré-séquence principale

— Les étoiles de la phase pré-séquence principale (PMS daigideclasse Il
sont typiquement les T-Tauri classiques (CTT). Les phémamél’'accrétion
et d’éjection sont beaucoup plus faibles (les flots ne sam présents que
résiduellement). L'enveloppe est quasiment entieremisipée et le disque
dit « protoplanétaire » composé de gaz et de poussiére éstaig observable.
L'étoile centrale produit un rayonnement de corps noir &t seectre présente
des raies d’émission commentHAu demeurant la largeur équivalent@’§ de
cette raie est utilisée pour définir les étoiles CTIT(Ha)>10A).

— Dans les étoiles delasse Ill (ou encore T-Tauri a faibles raies Weak line T-
Tauri, WTT), il n’y a plus de trace d’accrétion ou d’éjectjdas raies d’émis-
sion sont étroites et ces étoiles sont entourées d'un didifjuede débris »
ou il n'y a quasiment plus de gaz et ou la poussiére présehtmrstamment
renouvelée par collisions de corps plus gros (caillouxp@tésimaux).
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1.1.2 Les points obscurs

Ce schéma a été historiguement construit sur I'étude de I €E il ne faut pas
oublier que la formation stellaire est un phénomeéne conpauconséquent la frontiére
entre les différentes étapes n’est pas bien définie : il @xiss étoiles avec des SED
correspondant a une classe 0 mais avec des jets peu coflifBzeéhiller, 1996) et on
peut se poser la question de l'influence de I'orientationydiésme sur l'interprétation.
Pour les proto-étoiles plus évoluées, des phénomeénes ctardissipation du gaz dans
les disques ou bien la formation planétaire ne sont pas loienpids encore aujourd’hui
(Youdin & Shu, 2002).

La dissipation des disques

Le passage des disques protoplanétaires aux disques de clibposés essentiel-
lement de poussiere nécessite un ou plusieurs mécanisnéssg®tion du gaz.
— accrétionsur I'étoile centrale
— et/ouphoto-évaporatiosous I'effet du rayonnement ultra-violet de I'étoile sur le
bord interne du disque (Alexander et al., 2006a,b) ou sefifet' du rayonnement
UV interstellaire sur le bord externe
— et/ou lors de ldormation planétairgar accrétion du gaz dans les planétes géantes
et ouverture de sillons ou cavités par effets de marée.
Aucun de ces mécanismes n’excluant les autres, toutesr@sicaisons sont possibles.

La formation planétaire

Les planétes se forment dans les disques, et ce faisaragigsent avec ces derniers,
notamment par échange de moment cin/’etique. L'objet péarescrée une onde spirale
de densité dans le disque qui elle méme réagit sur le corp®edque la migration de
la planete vers I'étoile. En méme temps le corps planétaivesoun sillon ou une cavité
centrale (suivant sa masse et sa localisation dans le diskaeichi et al., 1996) libre
(ou quasi-libre) de poussiere. On s’attend donc a voir ds fmntrastes de densité dans
les disques avec planétes géantes. Si les sillons ne sodéfgadables avec les instru-
ments actuels les cavités sont dés aujourd’hui observadismnmoins, on ne sait pas
bien quand la formation planétaire commence, si elle a lansdes disques protoplané-
taires ou bien si elle débute des la premiere phase de famsillaire. L'observation
systématique de ces objets nous apportera donc des infonmaur la chronologie de
la formation planétaire.

1.1.3 Les étoiles de masses intermédiaires Herbig HAe/Be

Le scénario de formation stellaire décrit ci-dessus (L4688/7) n’est validé (avec les
réserves émises) que pour les étoiles dont la masse eseiur&a 2M, . Qu’en est-il
pour les étoiles plus massives ?
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Les contreparties massives des T-Tauri sont les étoilesedeigHM, < M, < 8
Mg ). Historiguement, les étoiles de Herbigs Ae/Be ont été déerdes et cataloguées
par Herbig (1960). Ce sont des étoiles de type A ou B obsemtées les régions de
formation stellaire connues, présentant des raies d’'éoniskans la série de Balmer et
associées a des nébulosités optiques. Thé et al. (1994 amtualisé la définition et le
catalogue de ces étoiles. Les étoiles HAe/Be doivent mzantesatisfaire aux critéres
suivants :

— étre de type spectral A ou B

— présenter des raies d’émission dans le spectre, notanthéégrnents tres ionisés
et/ou excités (afin de les distinguer des étoiles a photespi@male de méme
type). De nombreuses raies interdites ont été observéaslag@tupart des HAe
(Hamann, 1994, Boehm & Catala, 1994).

— présenter un exces IR (présence de poussiére circunrsiella

— étre de classe de luminosité Il a V, soit naine, sous-@éamtgéantes d’'apres la
classification MKK, pour éviter la confusion avec des éw#eoluées de méme
type spectral. La classe de luminosité se distingue de &sela d’évolution »
présentée avant.

Si I'existence de matiére circumstellaire autour de ce tygéoile est indiscutable,
sa géomeétrie (disque d’accrétion ou enveloppe ?) a faittd@fsters & Waelkens, 1998,
Natta et al., 2000). Or les observations et les modeles ontrgue de tels disques
existent bel et bien (Grady et al., 2005, Piétu et al., 2008jue le schéma de la for-
mation stellaire de faible masse semble aussi valide peuétteles de Herbig Ae ayant
des masses inférieure al\3,.

Les étoiles HBe étant plus chaudes et plus massives que kedéik environnement
évolue encore plus vite. Pour les étoiles les plus massives §1.), il n’est pas certain
gu’un disque ait le temps de se former.

1.1.4 Les étoiles massives

Les étoiles dont la masse est supérieuse Bl ne passent pas par la phase pré-
séquence principale car la fusion de I'hydrogéne commeasdadphase de contraction
protostellaire (Palla & Stahler, 1993). Une des conségeerst I'existence d’une forte
pression de radiation qui freine I'accrétion et peut éveltument l'arréter. Le simple
scénario d’'un effondrement gravitationnel ne peut dondieixgr de maniére satisfai-
sante la formation des étoiles massives. Les observatams ldnfrarouge proche ont
montrées que ces étoiles sont tres souvent situées au camagiireés dense. La théorie
de la coalescence selon laquelle les étoiles massivesraeriopar collision de proto-
étoiles moins massives est la plus répandue actuellemenn@ et al., 1998, Stahler
et al., 2000).

Dans la suite je n’étudierai que des étoiles a disque T-EuHiAe.
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1.2 Disques et systemes planétaires

Les satellites tels IRAS et IUE ont permis de détecter un £xié@mission en in-
frarouge et en ultra-violet par rapport au spectre photésphe de I'étoile. L'exces IR
est d0 a la poussiere circumstellaire (voir Shakura & Sunya@73, Lynden-Bell &
Pringle, 1974, pour la théorie de I'émission des disquesal&ion). L'excés d’émis-
sion UV est interprété comme provenant essentiellemenadelite de matiére sur
I'étoile, pendant laquelle une partie de I'énergie powigide la matiere est transfor-
mée sous forme de rayonnement (Calvet & Gullbring, 1998% 2ées interdites en
émission décalées vers le bleu ont été aussi observéessetitattribuées a un jet dont
une composante se dirige vers I'observateur tandis qued'@ast cachée par le disque
épais.

Puis les techniques d’observations se sont améliorées esteonomes ont eu ac-
ces a I'information spatiale et non plus uniguement a la tspex@trie (SED) grace a
la Haute Résolution Angulaire (HRA). Les premieres images disque sont celles
du disque de débris dePictoris obtenues par Smith & Terrile (1984). Dans les asnée
1990, c’est au tour des disques protoplanétaires d’étexctés dans le domaine submil-
limétrique (sub-mm) (Beckwith et al., 1990) puis imagésg@ur émission continuum
(émission de la poussiére ) par Simon & Guilloteau (19923 gpectrale dans les raies
du *CO (Koerner et al., 1993, Dutrey et al., 1994). Des moléctdies CN, HCN ,
HCO" ont été observées dans ces objets (Dutrey et al., 1997, é¢attal., 1997).

Les disques protoplanétaires sont en rotation Képlérigtnalloteau & Dutrey,
1994). Simon et al. (2000) ont mesuré la vitesse de rotaoplasieurs disques et en
ont dérivé la masse des étoiles. Guilloteau & Dutrey (1998 hwontré I'existence d’'un
gradient radial de température. Des gradients verticaurm@eérature ont été observés
par Dartois et al. (2003) et Piétu et al. (2007).

Tous les disques ne sont pas semblables. Par exemple AB ésirpas en rotation
purement Képlérienne (Piétu et al., 2005). Nous n’avonsddasplication a ce phé-
nomeéne. Une des hypothéses évoquée est que le disque nasseriqore relaxé dans
I'état Képlérien car le systéme montre des signes de jeankk€a 15 ne présente pas
de gradient vertical de température (Piétu et al., 2007).

La premiere planete extra-solaire a été découverte de neainiéirecte par Mayor
& Queloz (1995). lIs ont utilisé la technique dite de la « gg&e radiale » qui consiste
a analyser les variations de vitesse radiale de I'étoilestea-dire la composante de
vitesse projetée sur la ligne de visée). Si I'étoile a un cagmon, le systéme tourne
autour du centre de gravité commun et les variations desatede I'étoile peuvent étre
déduite du spectre grace a l'effet Doppler. La masse de leepdaau facteur sinpres
(aveci I'angle d’inclinaison du systéme) est donnée par I'amplalu mouvement de
I'étoile.

Depuis nous en sommes a 306 exo-planetes (au 23 Aot 2008)vidret al. (2004)
ont détecté de maniére directe la premiére exo-planeteraehpine étape sera d’ob-
server les (proto-)planétes au cours de leur formationt-Gedire dans leurs disques.
Les sillons qu’elle forment seront détectables avec lifig®metre millimétrique de
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nouvelle génération ALMA.

Les observations en IR (photométrie et interférométrig)demt I'atmosphére des
disques dans les quelgues UA centrales mais l'opacité dessjgoes étant tres forte
dans ce domaine de longueur d’onde ces observations naeteainement les condi-
tions régnant dans le plan des disques et ne sont sensitdesxgouches superficielles.
Enfin les interférométres millimétriques actuels sont g#as aux disques externes (ty-
piquement plus de 50 UA a 150 pc) et permettent de sonderl@ar Pe plus la spectro-
imagerie permet I'étude de la cinématique de la source.

1.3 Objectifs de la these

L'objectif final de cette étude est de contraindre les coond physiques (densité,
température...), régnant dans les zones de formationtplaméCes informations pour-
raient servir de conditions initiales aux théories de faroraplanétaire.

Comme nous I'avons vu au chapitre précédent les obsergadiams le domaine mil-
limétrique nous apportent des contraintes a la fois surlsgi@re (grace au continuum)
et sur la composition du gaz (grace aux raies moléculaikes)instruments actuels ne
posseédent pas encore la sensibilité et la résolution aingul@cessaires pour sonder les
zones de formations planétaire. Pour le Plateau de Burel(Ra#Bconfiguration éten-
due, la résolution est de x®.3” a PA~ 45°, ce qui correspond a la distance de la
région de formation d’étoiles la plus proche visible dem@sinstrument, soit environ
150 pc a~ 45x75UA. Les zones de formation planétaires seront accessiec le
future interférométre ALMA. Il est donc important de dévaber des aujourd’hui des
méthodes d’analyse de ces objets.

Comprendre la structure physique de ces disques protdpleegest indispensable
a qui veut étudier les mécanismes de la formation des plsr@tecette structure est trés
mal contrainte par les observations, Hjui est le principal constituant du gaz contenu
dans les disques{80% de la masse) est difficilement observable (molécule sigqué
donc transitions quadripolaires) et n'’émet qu’a haute &natpire & 100 K), or de telles
zones chaudes se trouvent prés de I'étoile{R UA) ou a la surface (atmosphére) du
disque, tandis que le réservoir de masse est localisé dalsglee externe (R30 UA).
Nous avons donc recours a d’autre molécules comme CO poermaiéer la masse du
disque et la distribution spatiale du gaz en son sein. Mais pouvoir interpréter cor-
rectement les observations de ces molécules et en dédsipatametres du disque il
faut connaitre leur distribution spatiale dans le disque plis, nous n’observons que
des quantités intégrées sur la ligne de visée. |l faut danonger a la structure verticale
par des chemins détournés. Une solution a été utilisée ptoiBat al. (2003) : il s’agit
d’étudier simultanément plusieurs transitions de plusiégptopologues de CO, molé-
cule dont la chimie est relativement bien connue, dans ujudiselativement massif.
On sonde ainsi plus ou moins profondément dans le disquey(cEfil.2).

En outre, les conditions physiques dans les disques éuwcdweoours du temps et
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peuvent étre tres différentes de celles trouvées dans kxgesumoléculaires, a cause
en particulier des processus de grossissement des graiesdi$sipation du gaz. Ces
mécanismes ne sont pas bien connus et ont des effets régaarctla répartition des
molécules, en affectant entre autres le transfert du chamadiation ultra-violet qui
contrble les réactions de photo-dissociation. La chimia physique sont donc intime-
ment couplées.

Vu le manque de sensibilité et de résolution des obsenstotuelles, nous avons
besoin d’'un modele pour décrire et analyser les donnéess [@acas particulier des
disques protoplanétaires, la densité et la températuneepeétre déduites des observa-
tions grace a un modele simple. Dutrey et al. (1994) et Pi&dl €007) ont développé
une méthode d’analyse des observations avec un modeleudaustrou les parametres
physiques (densité de surface, température...) sonttsieni des lois de puissance du
rayon, ce qui permet de représenter le disque avec un nomisanable de variables
(cf chapitres 3 et 4). L'utilisation de lois de puissancejestifiée par les modeles théo-
riques Pringle (1981).

Nous avons observé plusieurs molécules dans un échard#éloisques. Ces obser-
vations sont comparées aux résultats d’'un code de chimseatneosphéres des disques
se comportant comme des régions de photo-dissociatioedfité de radicaux tels CN
et GH, Dutrey et al., 1997) jai utilisé le codBDR développé a I'Observatoire de
Meudon (Chapitre 5) (PDR pour Photo Dissociation Region)rgdudier la chimie.
J'ai ainsi pu évaluer I'effet retro-actif de plusieurs paktres comme le grossissement
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des grains ou l'intensité du champ UV sur la répartition déédmales (CO, CN, HCN)
dans les disques. Je me suis intéressée principalemenk &destions :

— La dissipation de la composante gazeuse des disques estfétaede de la dé-
plétion apparente de CO dans deux disques peu massifs anta@s étoiles de
Herbig Ae, (Chapitre 7).

— Les mécanismes de photo-dissociation et I'effet rettd-de 'augmentation de
la taille des grains sur la distribution des abondances cotdées dans le disque
avec I'étude du couple de molécules CN/HCN dans les disqutesient trois
étoiles de masses différentes (deux T-Tauri et une Herbjgespectivement de
masses 0.5, 1 et Rl ; cf Chapitre 8).

Dans le chapitre 2, je présente brievement les observatidhisétriques et, ayant
passée mes deux premiéres années de thése a I'lRAM, jegiglles particulierement
de l'interférométre du Plateau de Bure. Dans le chapitree fyresente les différents
modeles de disques a notre disposition, puis, jexpose&moéthode d’analyse des ob-
servations dans le chapitre 4 en l'illustrant avec deux e@tem Le code de chimieDR
est brievement décrit dans le chapitre 5. Enfin, les chapitret 8 sont consacrés res-
pectivement a I'étude du CO dans deux disques entourantéteilgs de Herbig HAe
et aux résultats préliminaires de I'étude du couple CN/H@Nges disques entourant
deux étoiles T-Tauri et une étoile HAe. Je termine ce maiitysar les conclusions et
perspectives qui découlent de ce travalil.
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Chapitre 2

Observations millimeétriques
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2.1 \Vous avez dit radioastronomie ?

La radioastronomie est une science relativement jeureadiit ses débuts dans les
années 1930. C'est Karl Jansky qui observa pour la prenéseuh signal radio extra-
terrestre qui se révéla étre le rayonnement de la Voie La&ddrommage 'unité de
mesure usuelle de densité de flux porte son nom (symbolel§y= 10~26Wm~—2Hz1).
Son travail a été repris en 1945 par Groote Reber, qui a dtaptemiere carte du ciel
grace a une antenne paraboliqgue de 9 m de diamétre équipéeédepteur opérant
a 1,87 m de longueur d’'onde (Figure 2.1-a). A la fin de la seeaneerre mondiale
de nombreux radars militaires ont été recyclés en radistéjges centimétriques. Pour
I'anecdote I'émission radio du Soleil a été découverte driéra fortuite par les opéra-
teurs de radar anglais durant la guerre.

Le domaine millimétrique a été exploré plus tard. En Frapoe, 966, I'Observatoire
de Bordeaux construisait un interféerometre de 2 antenn@shda de diameétre chacune,
travaillant dans le domaine millimétrique. En 1979, un addat signé entre la France
(Centre National de la Recherche Scientifique) et I'AllemagMax Planck Institut)
pour la fondation de I'lRAM (Institut de RadioAstronomie lnétrique). Cet Institut
opére deux instruments : une antenne de 30 m de diamétreaidata (2920 m d’al-
titude - Espagne) et un interférométre situé sur le plateaBute (2550 m d’altitude -
France). La construction de ce dernier a débuté en 198%itlagnstitué au début de 3
antennes de 15m pour une distance maximale entre antergresdk base) d’environ
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FIG. 2.1 —a: Antenne de 9m utilisée par Groote Relier,Vue aérienne de I'Observa-
toire du Plateau de Bure

Configuration d’onde

Interférométre Emplacement  (antennes, base)  minimum  Date Remarques

Molonglo Cross  Australie 18 000 m* 35cm 1953

WSRT Pays-Bas 14 x25m; 2,7 km 3,6 cm 1970

Ooty radiotel. Inde 7 000 m* 92 cm 1970

UTR-2 array Ukraine 140 000 m* 12m 1978

MERLIN Royaume-Uni 6 stations; 217 km 6 cm 1980 1 mm en cours

VLA Etats-Unis 27 x25m; 27 km 7mm 1980 En cours d'extension

EVN Europe 18 antennes diverses  Selon 1980  Réseau européen VLBI, connectable
en Europe + autres  téle- a4 MERLIN, au VLA et au satellite

scopes HALCA

OVRO Etats-Unis 6x 104 m; 440 m 1 mm 1983 | Déplacement et fusion pour former

BIMA Etats-Unis 10x 6,1 m; 2 km 1 mm 1989 ] CARMA, a 3 000 m d'altitude

NMO Japon 6x 10 m; 600 m 1 mm 1988

IRAM France 6x15m; 408 mE-O  1mm 1989 Extension en cours des bases a 800
et 232 m N-§ et 368 m

ATCA Australie 6x22m;6 km 26mm 1990

VLBA Etats-Unis 10 x 25 m répartis sur 3 mm 1993  Aussi VLBl & 6 cm avec le radio-
tout le territoire télescope japonais HALCA en or-
des Etats-Unis bite, lancé en 1997

DRAO ST Canada 7x9m; 600 m 21 ¢m 1994  Grand champ

Ryle telescope Royaume-Uni 8 x13m; 4.8 km 2cm 1995

SMA Etats-Unis 8x 6m; 508 m 03mm 1999  Altitude 4 000 m

GMRT Inde 34 x45m; 25 km 21 cm 2000

ALMA Chili 64> 12m; 10 km 03mm 2012 En construction

FIG. 2.2 — Interférometres opérants dans les domaines centjjetet millimétrique
(Lequeux, 2005). La longueur d’onde indiquée est la pluggebservable par I'instru-
ment en 2005. Les date indiquées sont celles de la premi&eeniservice. Carma a
été inauguré en 2006.
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300m. Le PdBI (Plateau de Bure Interferometer) a vu ses grenfianges en 1988.
Aujourd’hui il compte 6 antennes de 15m pour une ligne de lba@emale de 760 m
(Figure 2.1-b). Le prochain grand instrument dans ce doendénlongueur d’'onde sera
ALMA ! (Atacama Large Millimeter Array) opéré par 'ESO (eurode)NRAO (Etats-
Unis) et le NAOJ (Japon). C’est un interféeromeétre de 50 amgsrde 12 m de diametre,
12 antennes de 7m et 4 de 12m. Il est actuellement en coursndé&raction sur le
plateau d’Atacama a 5000 m d’altitude au Chili.

2.2 Linterférométrie

Les observations avec une antenne unique étant limitéda pliffraction, leur ré-
solution angulaire est de I'ordre d¢' D. Pour avoir une bonne résolution angulaire il
faut donc construire des antennes de tres grand diaméte \Bleta : diametre=30 m,
résolution = 10-30” & 1-3 mm). De plus la précision de surtimieétre élevée. Or les
contraintes techniques sont telles qu'il est difficile daliger des paraboles de plus de
100 m ayant une précision de surface suffisante pour obsdavex le domaine milli-
métrique les difficultés apparaissent a partir de 40 m de éli@nPour remédier a ce
probléme les astronomes utilisent la technique de l'iéterhétrie (principe des fentes
d’Young). La meilleure résolution angulaire obtenue a a& [6- 10uas) a été obtenue
en interferometrie radio avec la technique VLBI (Very Longs® Interferometry).

En faisant travailler en réseaux plusieurs antennes derdiimes raisonnables (com-
promis entre le nombre d’antennes et leur diamétre pourasane bonne sensibilité)
on obtient un instrument possédant le pouvoir de résoluigaurait une parabole de
diamétre équivalent a la plus grande distance entre deexaes.

2.2.1 Description et principe de fonctionnement

Pour faire un interférometre nous avons besoin :
— d’un site en altitude (atmosphére seche) et suffisammanpplr pouvoir dépla-
cer les antennes sur de grandes lignes de bases.

— de plusieurs antennes

— de récepteurs

— d’un corrélateur combinant les signaux .

— d'un systéme de transport du signal

— de logiciels

Le principe de fonctionnement d’un interférometre esstilié sur la figure 2.3 ou on
considere un interférometre a deux antennes, notées “j".etl“e signal astronomique
(assimilé a une onde plane de fréquengge et de phas®)

U(t) = E cos(2mvt + ) (2.1)

http :/lwww.eso.org/sci/facilities/alma/
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FIG. 2.3 — Schéma simplifié du fonctionnement d’un interféramatdeux antennes

est intercepté successivement par les deux antennesasgparka distance "b” (appelée
«ligne de base»). La différence de temps d’arrivée sur lax detennes est appelée «re-
tard géométriquex,. Le signal, se reflétant sur un (ou plusieurs) miroir(s) cestduit
vers le récepteur. Un cornet le transporte vers un guided#o@elui-ci sélectionne une
seule polarisation et améne I'onde au mélangeur ou elleagsbinée avec une onde
connue produite par un oscillateur local de fréquenggeproche de’ et de phas@,;.

ULo(t) = Q COS(Q?TVLot + (I)LO) (22)
Le mélangeur est un systéme non linéaire qui fournit unemggau type :
I(t) = a0 + al (U(t) + Uro(t)) + a2 (U(t) + Uro(t))* + ... (2.3)

Apres filtrage, il y a en sortie du récepteur deux ondes daidge (dite intermédiaire)

vir = £ (VoL £ Vgrr)

et de phase
Qrp = £(Por £ Prr)

qui sont proportionnelles au champ électrique incident ket &nsion de 'oscillateur
local.

I(t) < EQ cos(£(2m(v — nupo)t + ® — P10)) (2.4)
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FiG. 2.4 — Observation d’'une source étendue

Suivant les instruments, elles sont soit récupérées tdesedeux (récépteur DSB -
Double Side Band), soit 'une d’entre elles est rejetéegpéeur SSB - Single Side
Band). Ce type de récepteur convertissant la fréquencena®sen une fréquence plus
basse pour permettre son amplification et son transporppsiéhétérodyne

Les deux signaux des deux antennes sont alors dirigés vexsrielateur ou ils
sont échantillonnés, corrigé du retard géomeétriguet corrélés électroniquement. Pour
une source ponctuelle, en considérasg = v par souci de simplicité, la réponse du
correlateur est donnée par la multiplication des deux réesen tension suivit par une
moyenne sur le temps (indiquée par les guillemets simplgs <>

r(t) = < EQcos2mv(t —1,(t))) EQ cos(2mvt) > (2.5)

r(t) o E%Q?cos(2mvT,(t)) (2.6)
T,(t) = (b.5)/c est le retard géométrique. Il varie & cause de la rotatioesee. La
réponse du corrélateur est proportionnelle au carré deplfidmale de I'onde incidente,
c’est-a-dire a la puissance incidente.

Si maintenant on considére une source non ponctuelle @digure 8.11), le signal
recu par l'instrument est :

B;(s) B;(s) I(s) dQ2év (2.7)

B;(s) étant la réponse en tension de l'antenne “i"&f(s) celle de I'antenne *j”,
B(s) = Bi(s) Bj(s) la réponse en puissance de l'interférométré(e} la distribution
de brillance sur le ciel,

—

r(t) = dl// Bi(s) Bj(s) I(s) cos(Qm/(b).(s)/c) dQ) (2.8)
ciel
On définit V la visibilité complexe telle que :

V= V]t — / B(s) I(s)e(—2imv,) d2 (2.9)
ciel
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d’ou
r(t) = |V]cos(2mvr, — ®)dv (2.10)
en intégrant sur la largeur de bandle on obtient
1 I/()-i-AI//Q
R = — / |V|cos(2mvT, — ®,)dv (2.11)
Av vo—Av/2
sin(mrAvTy)

= |V]cos(2nver, — ®,) (2.12)

T AvT,
enveloppe en sinus cardinal. Il faut compenser le retardngéique. Cette correction
est appliquée en temps réel aprés la conversion en frégetmeant la corrélation de
maniere électronique.

La sortie du correlateur est donc une visibilité complexeeast la transformée de
Fourier de la corrélation de la réponse en puissance derliment par la distribution
en brillance de ciel.

V(u,v) 5B x I(z,y) (2.13)

2.2.2 De la calibration des données interférométriques

Comme tout instrument, un interférometre millimétriquest’'pas parfait, et de plus

les observations sont perturbées par I'atmosphére. lidant calibrer :

— I'atmosphére :les raies d’absorption par la vapeur d’eau (ainsi que JeeDle
O3) contenue dans I'atmosphéere sont les ennemies du radioaste (voir les
fonctions de transfert de I'atmosphére en fonction de Iantjtéade vapeur d’eau
sur la figure 2.5). La turbulence, due notamment aux phéneméea convection,
rajoute du bruit sur la phase et peut rendre toute observatipossible.

— le retard géométrique (en phasg)i n’est pas constant di a la rotation de la Terre
(calibration faite en temps réel).

— les antennegui n'ont pas toutes la méme efficacité (défaut de surfac€ette
calibration est effectuée en partie en temps réel et avealilaration de flux qui
elle est faite a posteriori par I'observateur.

— les cableslls ont des longueurs différentes suivant les antennedifpaations).
La calibration est faite en temps réel, notamment le suiVagehase de I'oscilla-
teur local®; .

— la bande passanteréponse en fréquence de l'instrument.

On considérera notre interférométre comme un systémeiméa

Gains des antennes En notantf/z-j les visibilites observées &1, les visibilités réelles
on a donc a un instamtdonné la relation :

Vig(t) = Gy (Vi (8) + mi; (¢)
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FIG. 2.5 — Fonction de transfert de I'atmosphére pour difféeentaleurs de vapeur
d’eau (en mm de vapeur d’eau précipitable). Les différeatsdles de fréquence (bien-
t6t) disponibles au PdBI sont indiquées.

ou n;; est la contributions du bruit thermique @4, est le gain complexe pour la ligne
de base;. Ce dernier peut se décomposer en gain par antennesgAvge= a;(t)e'®
le gain de I'antenné:

Gii(t) = gi(t) g} (t) = a;(t)a;(t)e =450

Calibration IF. Chaque sous-bande du corrélateur est indépendante des ilifr
férent filtres...). La réponse en fréquence (amplitude asphest calibrée par ligne de
base en temps réel en observant une source de bruit.

Bande passante. Le signal astrophysique n’est pas monochromatique, ildant ca-
librer la bande passante. En supposant que cette calibegiandépendante du temps,
le gain de I'antenne i s’exprime comme :

gi(vt) = gi(v)gi(t)
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Les gains par antennes sont mesurés en observant des quumcaselles a fort flux
connu et en normalisant les visibilités a la fréequeneai flux de chaque source.

Phase et amplitude. La phase et I'amplitude du signal sont affectées par plusieu
phénomenes.

— L'atmosphere : les turbulences de courte période indudespertes d’amplitude
par décorrelation et les variations a grande échelle desgrapvent étre interpré-
tées a tort comme de la structure.

— Les erreurs de détermination des lignes de bases (cdisé-&es positions phy-
sique des antennes)

— Les erreurs de pointage et/ou de focalisation, dues euntresaa la déformation
des antennes

— Les dérives dans les composants électroniques.

Linstrument est congu pour minimiser ces problemasister sur le role de la va-
peur d’eau (abosorption et diffraction) + problemem de la transmission par cables
(connaitre la longueur) envoie du LO en cable coax et pas fibreptique car passe
apres dans un multiplieur et donc une petite erreur deviens ne grande faute.

Calibrateurs Lors d’'une observation on observera donc en plus de la salesea-
librateurs dit « RF », « de phase et d’'amplitude » et « de fluxe>ss@nt des sources
ponctuelles (dont la transformée de Fourier a une amplitahestante et une phase
nulle) qui doivent satisfaire certain criteres :
— étre forte c’est-a-dire posséder un flux élevé ( et mémearés pour le calibra-
teur "RF” qui calibrera la bande passante).
— avoir un flux constant (ce qui n’est malheureusement paadeles quasars) ou le
mieux connu possible pour les calibrateurs de flux.
— pour les calibrateur d’amplitude et de flux, ne pas étrerjsda
— pour les calibrateurs de phase, étre situés pres de laes@irprojection bien sar)
et idéalement de part et d’autre de celle-ci afin de ne pasageydes erreurs de
lignes de base.
Les calibrateurs de flux et de phase servent aussi pour delipaentage et le foyer (mise
au point). Pour toutes ces raisons les calibrateurs sormjuEsars, mais ils présentent
le désavantage d’étre soumis a des variations d’intensiignrédictive. Au PdBI, pour
aider a la calibration de flux, on utilise deux sources sufiesat compactes de flux
constant et connu lorsque celles ci sont visibles. Il s'dgihe étoile post-AGB et d’'une
étoile Be qui présentent la particularité d’étre entougeyme région HIl compacte. Ces
sources commencent a étre partiellement résolues dansfiguation la plus étendue.
Ces différentes calibrations sont faites durant les olasiems ou a posteriori.

2.2.3 Reconstitution d'image

Un interférometre est en réalité un «transformateur de iEpurc’est-a-dire que,
selon le théoreme de Zernicke van Citter
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Pour une source incohérente et quasi-monochromatiquegeddcom-
plexe de cohérence est égal a la transformée de Fourier nigéeade dis-
tribution d’intensité de la source.

Gréace au correlateur complexe on mesure les visibilitésptexes (phase et ampli-
tude)V (u, v, v).

Un interférométre échantillonnera donc le plan de Fourecére appelé plamv,
u etv étant les fréquences spatiales). Une mesure avec 6 antdéanesra donc 30
mesures dans le plamw (2 mesures symétriques par lignes de base). Cependant, le
nombre limité d’antennes ne permet pas de couvrir tout le pla Pour limiter cet
inconvénient on observe une méme source avec différentéguomations d’'antennes.
De plus, grace a la rotation de la Terre les lignes de basést@es changent au long
d’une observation et donc le plam est échantillonné suivant des ellipses. c’est ce qu’on
appelle lasuper-synthese

A partir de ces informations une image (distribution delarite de la source) peut
étre construite en faisant la transformée de Fourier debilMiés . Malheureusement,
le systéme n’étant pas idéal les cartes dites «sales» asteraisont pas facilement
utilisable car le plan de Fourier n’est pas parfaitementétiionné.+ le bruit et les
éventeulles erreures de calibration, manque les espacentsrcourts Il faut les «net-
toyer» en les déconvoluant du lobe de I'instrument. Cettratpn se fait grace a la
méthode CLEAN ou une de ses dérivées (Hogbom, 1974, Cla8q)19

2.3 Linterférometre du Plateau de Bure (PdBI)

Ayant utilisé le PdBI au cours de ma thése j’en fais ici une/émdescriptior.

Les 6 antennesdu PdBI sont de type Cassegrain. Les miroirs primaires omt un
précision de surface de @n (40 & 7Qum). Les antennes sont équipées d’'un systeme
permettant de les déplacer le long des voies.

Depuis décembre 2007 chaque antenne est équip8eréleepteurs- 3mm (80—
116 GHz), 2mm (129-174 GHz), 1.3mm (201-267 GHz) (une ceragibande a 0.8mm
soit 277-371 GHz est en cours d’installation) - Chaque bandetquence est observée
dans les deux polarisations orthoonales (méme fréquemnée cel). Les mélangeurs (a
jonctions SIS, refroidi a 4K par de I'hélium liquide) obsent dans le mode « simple
bande » (rejet de la bande imag&0dB). Il est actuellementimpossible d’observer dans
plusieurs bandes de fréquence en méme temps. Cependarted@iss cas les suivis
du pointage et du foyer peuvent étre effectués dans une nfiéquence différente
des observations sur la source. Les deux fréquences IfedagGHz) sont rapatriées
au correlateur par fibre optique.

Le corrélateur actuel du PdBI ne peut pas traiter entierement les 4 GHz (de 4 a
8 GHz) des fréquences IF. Ces derniéres sont donc diviséebamdes de 1 GHz appe-
lées « quartiers » Q1, Q2, Q3 et Q4 (voir le tableau 2.1).

2Pour plus de détails voir le site internetde 'IRAMt p ://iram fr/1 RAMFR/ TA/ i ndex. ht m
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Quartier| Q1 Q2 Q3 Q4
IF(GHz) | 4,2-5,2 56 6-7 6.8-7.8
entréel| HOR HOR VER VER
entrete2| VER VER HOR HOR

TAB. 2.1 — Répartition des quartiers du corrélateur. HOR : sddion horizontale,
VER : polarisation verticale

Le correlateur posséde huit unités indépendantes poutanpkcées n'importe
ou dans les quartiers (100—-1100 MHz, pas 0.25MHz). Chaqiié paut étre réglée
selon 7 modes différents (largeur de 20 a 320 MHz résolutimrespondante de 0.04 a
2.5MHz)

Les 6 antennes peuvent étre déplacées sur 32 stations élsplesiong des deux
voies formant un T (figure 2.1-b). La branche nord-sud esglende 760 m et I'est-
west de 408 m. L'angle entre les deux branches est 8el&s stations sont espacées
de 8m et sont nommées suivant 'orientation de la branchelles ge trouvent et la
distance qui les sépare de l'intersection des deux bran®d68) en multiple de 8m.
4 configurations standards sont disponibles au Plateau de Bure (tableau. 22 pan-
tennes sont disposées de maniere a optimiser la couvedwkaduv avec différentes
résolutions spatiales

— « D » est la configuration la plus compacte. Elle est doncua pénsible (peu de

dé-corrélation entre antennes, bruit de phase le plus bast eitilisée pour les
détections et les mosaiques

— « C » est un peu moins compacte que la configuration D. C’esiniiguration

qui présente la meilleure couverture du plan(lobes secondaire les plus faibles).
— « B » est plus étendue et est utilisée la plupart du tempslavanfiguration A
(pour améliorer la sensibilité) ou C (pour améliorer la t&son)

— « A » est la configuration la plus étendue et fournit donc ldlewge résolution
angulaire (0.8” a 100 GHz-0.35” a 230 GHz), elle est bien adaptée pour la car-
tographie de sources fortes.

Configurations Stations

D W08 W05 EO03 NO2 NO7 NI11
C W12 W09 EO4 N10 NI11 N17
B W27 W12 E12 E23 N20 N46
A W27 EO04 E24 E68 N29 N46

TAB. 2.2 — Configurations des 6 antennes disponibles au PlaeBureg

Des observations effectuées dans plusieurs configurgtEungent bien évidemment
étre combinées pour améliorer I'échantillonnage du planLa plus petite ligne de
base disponible est de 24m, ce qui implique que toute émistendue de la source
est filtrée. Il est possible de récupérer cette informatiofiaésant des observations au
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télescope de 30m de I'lRAM (zero-spacing) et de combinedcemées avec celles du
PdBI.

La suite ddogicielsGILDAS permets d’opérer I'instrument, de calibrer les obser-
vations CLIC) et de reconstruire des imag@dAPPING

Des appels a projets sont ouverts deux fois par ans (en msep&tmbre) pour les
deux instruments opérés par I'IRAM. Au Plateau de Bure leseolations se font par
les astronomes de I'IRAM. Elles sont planifiées selon un pedulable qui permet
d’optimiser au mieux le temps de l'instrument en fonctios denditions notamment
météorologiques.

Note : J'ai passé mes deux premiéres années de thése a I'lRAM perdgnelles
jai pu me familiariser avec l'instrument. Je suis montésgifois a I'observatoire en
tant qu’AOD (Astronomer On Duty).

2.4 Contraintes sur I'observation des disques

Nos observations restent limitées par les instruments.

1. La résolution angulaireest un des point les plus limitants pour les observations

des disques protoplanétaires car nous ne sommes sensibdes gparties ex-
ternes.

2. la sensibilité(en densité de flux) s’exprime comme

- JpKTsys
o =
1Nyt No(Ny — 1) Noton B

avec

— J,k le facteur de conversion de Kelvin a Jansky

- T, latempérature du systeme

— n le rendement de I'interférometre

— N, le nombre d’antenne

— ton le temps total d’intégration sur la source

— B lalargeur spectrale

— N, le nombre de polarisation (au PdBI)

— N, le nombre de configuration utilisé pour les observations
soit en termes de température de brillance :

_ 2log2 (5)2 1

5T -
Tk \u) 0.0, 7

ou #,6, sont le petit et grand axe du lobe de l'interférometre.

Shttp :www.iram.fr/IRAMFR/GILDAS
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La sensibilité variant comme la surface du champ de vue (ptiesis’ement
comme le rapport de la surface du lobe synthétisé sur le Idbepe d’'une an-
tenne), l'instrument est moins sensible dans les configuraitétendues qui ap-
portent la meilleure résolution angulaire que dans les garditions compactes.
Il'y a donc un compromis a faire entre sensibilité et résoluingulaire.

3. Une bonne couverture du plan (donc un bon échantillonage des fréquences
spatiales) est une condition nécessaire pour avoir desatems exploitables.

De plus, si les calibrations d’amplitude et de phase sonbitaptes (pour ne pas
avoir d’'artefacts de structure de disques, comme la présede « taches » pouvant
faire penser a des bras spiraux ou de trous non réels) laatadib de flux est aussi trés
importante, En effet, c’est elle qui nous donne la tempéeade brillance de I'émission.
En outre, nos observations s’échelonnent le plus souventrsel grande période de
temps (plusieurs sessions d’observations d’'un méme pabpgussieurs configurations
d’antennes...), il faut donc calibrer les différents je@xdbnnées de maniére cohérente
au moins en relatif (la calibration absolue restant tolgauwjette a caution) pour éviter
tout biais sur la mesure de la taille de la source. Nous avons dne référence interne
de flux : une source forte et relativement compacte commupatas les observations
et dont on compare le flux en continuum, MWC 480.

2.5 ALMA

Le prochain grand instruments dans le domaine millimétrigst ALMA* (Atacama
Large Millineter Array) fruit d’'une collaboration intertianale, principalement entre
I’Amérique du nord, 'Europe et le Japon. Il est en cours destauction sur la plateau
de Chajnantor dans les Andes chiliennes a plus de 5000nit ikt

Linterférométre sera composé de 50 antennes de 12m opdaastle domaine de
longueur d’onde 0.4-3mm (84—720 GHz). Les différentes gomnditions possibles avec
des lignes de bases variant de 15m a 18km permettant dieedies résolutions de
0.005” aux plus hautes fréquences.

Pour couvrir les espacements courts «short-sapcing» sid@Ement zero «zero-
spacing» 12 antennes de 7 m de diameétre formant ACA (Atacaonap@ct Array) et
4 antennes de 12 m travaillant en mode « antenne unique » fiemnsed observer des
sources étendues. ALMA sera 5 a 20 fois plus sensible quatiedéromeétres actuels
et ouvrira réellement le domaine sub-mm (jusqu’alors knatx raies de CO (J=3-2)
avec la faible surface collectrice du SMA). En ce qui conedimbservation des disques
protoplanétaires, avec ALMA et grace aux meilleurs setig®t résolution angulaire,
Nnous aurons acces a :

— la structure en gaz et en poussiere (sillons planétajres..

— aux raies moléculaires faibles, donc a la détection desutrolécules (par exemple

CH3;OH traceur de la chimie sur les grains)

4voir http ://www.eso.org/sci/facilities/alma/indexhit
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FIG. 2.6 — Fonction de transfert de 'atmosphére et les diffi@gbandes de fréquence
observées sur le site ’ALMAG ESO)

— la dépendance en rayon de la densité de surface
— une mesure plus fiable de I'indice spectral de la poussgréeé a la meilleur
couverture spectrale) et sa dépendance en rayon (infamsdr le grossissement
des grains en fonction du rayon)
— une évaluation du rapport gaz/poussiére
— et peut-étre a imager les disques de débris.
De plus, la meilleur sensibilité nous autorisera a faire «lssirvey » c’est-a-dire une
étude systématique d’'un ensemble de sources. Le grand ges@éctral nous permet-
tra d’observer plusieurs transitions d’'une méme molédudels pourrons déterminer les
conditions d’excitation des molécules et par conséquentdealisation dans le disque
(a travers les conditions en densité). Au final une « imageD»d+ disque pourra étre
reconstruite.
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Chapitre 3

Description des disques
protoplanétaires
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Les observations en lumiere diffusée de disques dans lagiamieées 90 (avec par
exemple le cas de HH30, Burrows et al., 1996) ont montré qaealisgues n’'ont pas
une géomeétrie plane mais sont au contraire évasés. Leacsurftercepte donc plus de
lumiére en provenance de |'étoile centrale que dans le ecagedjéométrie plane. Des
modeles de disques ont étés développés avec cette géopagticaliere en dérivant de
maniere cohérente la structure thermique de ces objets.

3.1 Les modeles théoriques actuels

Le modéle de disque actuel est basé sur le modéle de disquaétian visqueux.
Ces disques sont en rotation quasi-Képlérienne. Pour amsypérieur a 10 UA, I'éner-
gie produite par I'accrétion est inférieure a I'énergieuege I'étoile, les disques ex-
ternes sont donc passifs.

La figure 3.1 présente une coupe d’'un disque protoplanétad@ique. Le disque
est évasé, il est éclairé par le rayonnement UV de I'étoile ehamp interstellaire, et
soumis aux rayons cosmiques. L'étoile accrete encore deateera (taux d’accrétion
typique d’'une T-Tauri~ 1078 Mg/an, Hartmann et al. (1998)). Les observations nous
ont montré que le milieu est Iégerement turbulent (I'élssgment turbulent des raies de
CO mesuré dans nos disques étant de I'ordre de 0.1km/s ) eegudisques sont froids
(20—30K a 100 UA) et mesurent entre 100 et 900 UA de rayon.

Le disque est modélisé par trois couches :
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FiG. 3.1 — Schéma d’un disque protoplanétaire (Bergin et a04ap

1. la couche directement illuminée par le rayonnement U\destinée par les réac-
tions de photo-dissociation.

2. plus profond dans I'atmosphére, le rayonnement UV conuaenétre atténué
efficacement et il se forme une couche moléculaire chaude.

3. dans le plan du disque la température est supposée disaguhent basse pour
que les molécules se collent sur les grains.

Plusieurs modeles physiques de disques peuvent étre srdaws la littérature :

Chiang & Goldreich (1997, 1999) Le disque est passif et en équilibre radiatif et
hydrostatique. C’est un modéle a deux couches ou la pantiérisure du disque est
directement chauffée par le rayonnement de I'étoile etrdaptrature des grains peut-
étre supérieure a celle du gaz. Dans la couche interne atageries températures du
gaz et des grains sont égales. Les grains surchauffés dedaeachaude ré-émettent
I'énergie qu’ils ont absorbée sous forme de rayonnementtigele, dont la moitié dans
la direction du plan du disque, et donc contribuent au clagefdes parties internes.
L'échelle de hauteur peut-étre raisonnablement ajustéermune loi de puissance du
rayon.

D’Alessio et al. (1998, 1999, 2001, 2006)e disque est géométriquement fin, passif
et a I'équilibre hydrostatique vertical. Le gaz et la poassisont couplés et chauffés par
la dissipation visqueuse, la décroissance radioactiveettaines espéces (par €Al),
les rayons cosmiques et le rayonnement stellaire. Les @ubet cherché a reproduire
les SED (Spectral Energie Distribution) observées desuriTa

Le calcul de la structure verticale du disque est exposé légmemier article.

Dans le second article, le couplage entre le gaz et la poasss pris en compte.
La distribution spatiale de poussiére est uniforme ergtdidls grains sont similaires aux
grains interstellaires. L'absorption du rayonnement parpgoussieres est trop efficace
dans les modeles par rapport aux observations. En effegiddosombre dans le plan
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du disque en lumiére diffusée est plus large dans les modeleselle observée, de
plus I'émission en IR lointain est trop étendue dans les nesdées auteurs suggerent
que les effets de la sédimentation des grains de poussiakemepeut-étre corriger

ces biais. Linfluence d’'un anneau émettant en UV sur I'ét@thoc d’accrétion) a été

explorée sans modifier notablement les résultats.

Le troisiéme article explore les effets de la croissancegitams (sans sédimen-
tation) dans les disques. La distribution en taille desrmgrauit une loi de puissance.
la taille minimum, la taille maximum et I'exposant de la lgi sont les paramétres.
Deux lois avec des exposants différents sont testées. ferendcompte la croissance
des grains (méme avec un faible exposant) améliore grantdesemodeéles. Les SED
ainsi que les images dans I'IR proche et le visible sont bissurreproduites.

Tous ces modéles de disques évasés permettent de rendreeaanmaniére cor-
recte de la SED.

3.2 Description paramétrique des disques

Ces précédents modeles sont élaborés a partir des équagideaphysique moyen-
nant des hypothéses particuliéres. Or, comme je veux tksrysique des disques,
jai besoin de décrire les observations a I'aide d’'un mogaemétrique d’ecrivant les
différent parametres avec des lois ad-hoc et faisant unnmim d’hypothéses sur la
physique des disques.

D’apres les mécanismes de formation des disques plusipprexmations peuvent

étre faites :

— Le disque est supposé a géométrie cylindrique et symétpaqu rapport au plan
(description ent, z)).

— Les disques sont en rotation Képlérienne, ce qui est coafdams la plupart
des disques observés en spectro-imagerie (Piétu et alf).Z0futefois, il existe
quelques cas de rotation non Képlérienne (Piétu et al.,)2@bparamétrera le
disque de telle fagon que cette hypotheése soit vérifiée @post

— les différents paramétres tels que distribution de la itiedle surface, tempéra-
ture, sont décrits par des lois de puissance du rayon du type :

X(r)= XY

1. Ceci est valide au premier ordre pour la température (@h& Goldreich,
1997) :

2. Sous I'hypothese de I'équilibre hydrostatique vertitalhauteur d’échelle
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s’exprime comme une loi de puissance du rayon

2kT (1) r
<m > mpy vy(r)

N —h
()
To

avec< m > la masse moléculaire moyenne;; la masse d’un proton, e}
la vitesse angulaire.
et la densité n(r,z) :

n(r, z) = n(r,0) exp [— (ﬁﬂ (3.1)

3. La paramétrisation de la densité de surface est plus égenées modéles
de disques d’accrétion visqueux de typgrédisent une distribution de la
masse compatible avec une loi de puissance du rayon. Mai&sepas
forcement transposable a toutes les molécules. Néann@irgsolution an-
gulaire des instrument actuels étant encore limité8QUA) la densité de
surface d’'une molécule donnée peut étre raisonnablemeangarée dans
les disques externes comme

h(r) =

) =5, (1) v (3.2)

4. En combinant les équations 3.1 et 3.2, la densité dansate il disque
s’exprime comme

avecs=h+p=1+v+p—gq/2

wern(2) |- ()]

Le modele utilisé sera décrit avec plus de détail dans leitkaj le lecteur intéressé
trouvera les détails des calculs dans la these de Vincent 2@04).

tavech(r) = 2% C; étant la vitesse du son
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3.3 Emission des disques

Je me place ici dans un cas trés simplifié pour faire une prenastimation de
I’émission des disques.

Lintensité spécifiqud, est la quantité d’énergie émise par la source par unité de
surface, de fréquence, de temps et d’angle solide. Elle articplarité de se conserver
au cours d’un voyage dans le vide.

La densité de flux/, recue par un instrument est I'intégrale sur la source déelfin
sité spécifique. Les radioastronomes ont I'habitude deaiftavenJansky 1 Jy = 102
Wm—2Hz .

Considérons gque notre source astrophysique est un conp ladiempératuré’. En
négligeant le rayonnement du fond diffus cosmologiquddiisité spécifique qu’elle
émet s’exprime comme la fonction de Planck :

Dans un disque typique, I'hypotheése de Rayleigh-Jeanséeice hry < kT et
alorse™/F" ~ 1 + 22 d'ol

B,(T) = =kT

On définit la température de brillan@g comme la température du rayonnement du
corps noir qui aurait la méme intensité spécifiqgue que lacsour

I, = B,(T)

La source étant un corps noir a la températlirapres interaction avec la matiere
sur la ligne de visée, l'intensité spécifique recue devient :

I, =(1—e™)B,(T)
et la température de brillandg
Ty,=»01—-e™T
avecr, 'opacité a la fréquence.
Donc, pour les deux cas limites :
— Dans le cas optiguement épajs> 1 etT, = T'. L'émission est indépendante de

la quantité de matiére sur la ligne de visée et ne dépend glzeteimpérature du
milieu.
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— Dans le cas optiquement mineg < 1 etT, x «, 7T, k, étant le coefficient
d’absorption volumiques, est relié a I'opacité integrée sur la ligne de visée
parr, = [k, dl. On notei I'angle d'inclinaison

Emission des raies de rotation moléculaire

Pour une raie moléculaire (transition u-l) d’'une molécitéaire, sous I'hypothése
de I'équilibre thermodynaamique local (ETL), le coeffidieliabsorption moyermpar
molécules’écrit

o — (nl - nu).ngluhVuld)(u)
v 4 Av
avecn, la population du niveal g; le poids du niveaulet B,, le coefficient d’Enistein.
Le coefficient d’absorption volumique est donné par (apgéetbppement d&;,) :

3
Ky, = 87 Iu? (e(_%) — e(_%)) gi X

" 3h ZAv
() _e(-E)) 2
K, X <e k e\ & N

avec X I'abondance de la moléculdy = /v7_.,. + vZ,, 1a largeur locale de la raie,
Z la fonction de partitionF; et £, respectivement les énergies des niveaux inférieur et
supérieur de la transition. La fonction de partition dépdada température. A la limite
des hautes température elle est estiméeZpar% avecRB la constante rotationnelle de
la molécule.

Pour une transition 1-0, la fonction de partitign= % Si de plus I'hypothese de
Rayleigh-Jeans est vérifiéei( > kT') alors

X
AvT?

Ky X

Si la largeur de raie est dominée par sa composante thermlique % alors
K, X 7 et dans le cas optiguement mince

X pM
X0,

o —p+3q/2
3/2 3/2
T3/ TO/

TbO(E

En supposant la largeur de raie constantex % et

by >0
Ty x X= o X =2pPHa
b X T x Tor
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La dépendance de la température de brillance en tempéraastdonc pas simple
dans le cas optiguement mince, et dépend de I'expressioa fimdtion de partition
de la molécule étudiée ainsi que de la dépendance en tenm@dats populations des
niveaux considérés. Pour les transitions plus excitéesplistion asymptotique (avec
I'hypothese de haute température) n’est valide qué,si> £T.

Coefficient d’absorption des poussiéres

La nature de la poussiére dans les disques est aujourd’Huianaue. De plus, on
ne connait pas la forme des grains. Sont-ils semblables spthéses compactes ou bien
plutdt poreux avec une géométrie fractale ? Toutes les gémméntermediaires sont
possibles. De plus, des manteaux de glaces peuvent se farlaesurface des grains
et peuvent donc modifier les propriétés des grains, notarnhaan coefficient d’ab-
sorption. La distribution en taille des grains est auss mal connue. Pour le milieux
interstellaire, on la décrit par une loi de puissance avexdayons de coupured;
eta_)

n(a) < a7 da

aveca la taille caractéristique d’un grain( < a<a,).
Vu toutes ces imprécisions, nous avons choisi de décrired#ficient d’absorption
de la poussiére dans le domaine millimétrique suivant Bebket al. (1990)

v B 1
ka(V) = Ko <10THZ> cm’g™' aveck, = 0.1
La mesure de I'indice spectral du coefficient d’absorptipmous donnera des indi-
cation sur la taille des grains (Natta et al., 2004, Draif®8).
Le lecteur intéressé trouvera plus de détails dans Dart@ik €003) et la thése de
Vincent Piétu (2004).

En résumé, I'émission optiquement épaisse est proportionnelle antgptrature tan-
dis que I'émission optiqguement mince dépend de la densigudace et de la tempé-
rature. La pente de la distribution de densité de surfacegpplus raide que celle de
la distribution radiale de température (g). Donc, si on ué$® coeur optiquement épais
dans une transition ou dans le continuum, on observe unareugé pente dans la dis-
tribution de la température de brillan@é (Figure 3.2). On peut alors déterminer a la
fois la température et la densité de surface de I'élémendidére. C’est le cas pour la
raie du'2CO J=1-0 mais le coeur optiquement épais n’est que partiefierésolu pour
les transitions des isotopologues plus rares du CO.Ce caeétémesuré qu’une fois
en continuum dans MWC 480 (Piétu et al., 2006).

Notes: Dans cette étude le phénoméne de sédimentation des grginaskere dans
le plan des disques n’est pas considéré. Si les grains gsessisuffisamment ils peuvent
se découpler du gaz et se concentrer dans le plan du disqueff@eest d’autant plus
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FiG. 3.2 — Distribution de la température de brillance'd@O J=2-1, C30 J=2-1 et le
continuum pour le disque dont les caractéristiques sonqures sur le graphe avec les
limites de sensibilités d’ALMA (Dutrey...)

efficace que les grains sont massifs et donc n’affecte pgsekits grains qui sont eux
responsables de I'absorption du champ UV. Notre hypothesere quoi la poussiére
et le gaz sont bien mélangés n'aura donc que peu d'influengesuésultats (a masse
de petits grains constante) .

L'auto-gravité du disque n’est pas prise en compte ce quvaide tant que les
disques sont peu massifs devant I'étoile. Un disque prat@thire ayant une masse
d’environ quelqued0-2 M, I'hypothése est donc vérifiée. La gravité du disque peut
jouer un role dans les parties externes et pourrait développe forme de turbulence
(effets de compression verticale Huré 2000)

Particularité  Les disques protoplanétaires sont en rotation Képléridi@argissement
des raies d’émission due a la rotation des disques est adkd’de 2km/s a 100 UA. La
figure 3.3 montre les différents lieux des iso-vitesses powdisque incliné. La distribu-
tion de la température de brillance en fonction de la vitesges apporte des information
sur la cinématique et sur la géométrie des disques. Le faitenpue les disques tournent
selon une loi que I'on peut bien déterminer permet donc dfavwoee résolution effec-
tive supérieure a la résolution de I'instrument. Par exenla présence d’'une cavité
interne induit un manque d’émission a haute vitesse (les aié raies sont tronquées,
voir Dutrey et al. (sous presse) et la Section 4.4.2).

La spectro-imagerie apporte donc beaucoup plus d’'infdomajue la simple ima-
gerie.
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Chapitre 4

Analyse des données

Sommaire
4.1 Paramétrisationdesdisques . . .. ... ... ... ... ... 36
4.2 Analyse standard desobservations . . . . .. ... ... ... .. 36
4.3 Utilisationnonstandard . . . . . .. ... ... ... ........ 38
4.4 Exemplesdanalysededisques . . ... ..... ... ....... 39

Le code d’analyse des observations que j'ai utilisé a ételdgpé pour analyser
les données interférométriques révélant 'anneau cirénaite autour de GG Tau par
Dutrey et al. (1994) et I'analyse d’autres disques (Gugiat & Dutrey, 1998, Piétu,
2004, Piétu et al., 2007).

Ce code permet de comparer un modeéle de disque avec desathmes\nterféro-
métriques de disques réels en effectuant le transferttiad@ur des raies (gaz) et du
continuum (poussiére) dans I'une des trois hypothesesisigs : Equilibre Thermo-
dynamique Local (ETL), Large Velocity Gradiant (LVG) et udienension (1D), (voir
Piétu, 2004, Pavlyuchenkov et al., 2007). Le code calcgdistributions de brillance
d’un disque pour un jeu de parametres donné, puis en fadahatormée de Fourier pour
calculer les visibilités complexes dans le plan Ces visibilités sont échantillonnées
avec la méme couverture du plan que les observations avec lesquelles ont veut les
comparer. Les deux tables de visibilités sont ensuite codagaa I'aide d’'une méthode
de minimisation duy?.

Travailler directement dans le plan permet de s’affranchir des biais de déconvo-
lution possibles lors des analyses dans le plan image, dietague la couverture de
planuv n'est pas parfaite et que la déconvolution n’est pas un geacslinéaire.

L'utilisation de ce code nous permettra de tester d’évdsatefets non-ETL.
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4.1 Paramétrisation des disques

Comme nous avons vu au Chapitre 3, les observations actunetiequant de résolu-
tion et de sensibilité pour permettre la déterminationateeles conditions physiques de
la source, 'emploi de modéle théorique pour interpréterdennées est indispensable.
Cependant, plusieurs modéles théoriques peuvent explegimémes observations, on
ne peut donc que prouver qu’'un modele est inadapté, jamaigsulLA solution.

Lors de l'analyse des susdites observations j'adopte doecparamétrisation qui
dépend le moins possible d’'un modéle physique (c’est-@alec le moins d’a priori
sur la structure de la source) pour déterminer les paras&relamentaux avec le mi-
nimum d’hypotheses possibles.

Les disques protoplanétaires, avec leur structure a sigr@tindrique et leur rotation
képlérienne se prétent bien a une modélisation simple afelpuissance.

Dans le programme, quasiment tous les paramétres des slisqué considérés
comme des loi de puissances du rayon (du disque) ce qui estremaj raisonnable
sous I'hypothése de I'équilibre hydrostatique verticalgdiz (dérivation de I'échelle de
hauteur hydrostatique...). Les paramétres sont listés léaiableau 4.1

4.2 Analyse standard des observations

Les parametres sont ajustés aux observations en troissétape
Pour un jeu de paramétre

1. Une image en trois dimensions,vitesse) du disque est calculée sous I'hypo-
these de 'ETL

2. Les visibilités sont calculées suivant le méme échantlge du planw que les
observations réelles

3. Les visibilités observéess; ,, et calculéesnod; ,, sont comparées avec comme
critere ley? défini par :

2= EnZi(Re(modm)—Re(obsi,n))2)m+2n2i(Im(modi,n)—[m(obsi,n))Q)VVi

avecuis; , la i visibilité complexe observée pour |&'ficanal en vitesse, &t

le poids des visibilités. Plus I'erreur sur une mesure eshde, plus le poids est
faible. Ce dernier est estimé a partir du braitqui dépend de la température du
systeme{},;), de la résolution spectral&rv, du temps d'intégratiofi, v, de la
surface collectrice effective d’'une antenag;, et de la perte d’efficacité due au
correlateum.

V2k Ty,

Aeff n \/TONAI/

Le code explore I'espace des paramétres (Figure 4.1), airmaméthode de minimi-
sation dey?, détermine le meilleur modeéle ainsi que les barres d’esielliiest laissé

VI/Z':

— avec 0; =
o
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Paramétres Unités Signification

PA ° Angle de position de I'axe du disque
i ° Inclinaison du disque
d pc Distance ala Terre
Vier km/s Vitesse de la source dans le référentiel inertiel

Température cinétique Ty = Ty(r/re) @
T K température au rayon de référenge
q Indice de la température en fonction de r

Densité de colonne de K X.(r) = X%(r/ro) Pe
¥0 cm~2  Densité de colonne de,tau rayonr,
De Indice de la densité de colonne de H
Densité de colonne moléculaire X, (r) = 32 (r/ro) Pm
o cm2  Densité de colonne de la molécule étudiée au rayon
D Indice de la densité de colonne de la molécule étudiée
Vitesse vg(r) = vo(r/ro)
U km/s Vitesse orbitale au rayon
v Indice de la vitesse orbitale
OVturb km/s Largeur turbulente
Rayons

Reout UA  Rayon externe de la distribution de poussiére
Reint UA  Rayon interne de la distribution de poussiere
Rout UA  Rayon externe de la distribution moléculaire
Rint UA  Rayon interne de la distribution moléculaire
o ua Rayon de référence

Coefficient d’absorption de la poussierex(v) = ko(v/10'2Hz)?

Ko cn?/g Coefficient d’absorption de la poussiére a 360
16 Indice du coefficient d’absorption de la poussiéere
Hauteur d’échelle H(r) = Ho(r/ro) "
H, UA  Hauteur d’échelle au rayon,
h Indice de la hauteur d’échelle
Densité ng(r,z) = ng(r/ro) Pexp {— (ﬁ)z
no em™%  Densité dans le plan du disque (z=0) au raygn

TAB. 4.1 — Liste des parametres du disque (d’apres Piétu (2004))
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FIG. 4.1 — Exemple de surface de igd-a: ¢ en fonction del}y) ; b : n190 €n fonction
de Ty dans I'étude de HD 34282 (Piétu et al., 2003).

a l'utilisateur le soin de vérifier que la routine ne soit pasgge dans un minimum
secondaire dy?. Pour un modeéle parfait lg?sera égal au nombre d’observations,.
Pour plus de détails voir la these de Vincent Piétu (2004)é&tret al. (2007)

4.3 Utilisation non standard : Comparaison de modeles
théoriques aux observations

Pour tester la validité de modeles théoriques existanta@irlicture physique du
disque n’est pas simplement en loi de puissance, la passibdilmposer une grille
donnant la densité (H+H, la température, 'abondance d’'une molécule (calculdé4in
pendamment par un code de chimie) et éventuellement lauiatgtale de la raie a été
mise en ceuvre. Dans ce cas, les parametyest X, deviennent des facteurs correctifs
a appliquer aux résultats des modeles pour ajuster les\atgars. Dans le cas d’'un
modele parfait (reproduisant exactement les observatitmparamétrec (ou respec-
tivementpm) vaudra0 et>,,(ouX,) 1.

En pratique les résultats du code de chifi2R (décrit au chapitr®?) sont interpolés
sur la grille (r,z) issue du modéle de structure physiquedikgpues qui est plus échan-
tilonnée en rayon (surtout dans les parties internes) leuisilcul du transfert radiatif
est effectué.

Note : largeur des raies Les raies sont élargies par I'agitation thermiqug(..,) et
par la turbulence,,).

51} = \/5U1€2u7"b + 6Ut2herm

L'introduction de la composante turbulente de la largesrrdées, bien que restant faible
(de l'ordre de 0.1 km:s!), améliore les modéles et affine la détermination de la tempé
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rature. En effet si la largeur est supposée purement thelmigs températures dérivées
sont surévaluées par rapport aux températures réelles.

4.4 Exemplesd’analyse de disques, les cas de MWC 480,
LkCa 15 et GM Aur

La méthode d’analyse décrite au Chapitre 4 a été appliqués alaservations des
disquea aussi bien en continuum qu’en raies (principaléshemnisotopoloues de CO).
Je présente ici les résultats de I'étude de trois disquddigsudans deux articles Piétu
et al. (2006) et Dutrey et al. (sous presse) disponibles raxaB (1 et 3).

Source Type spectral Mass®I() Age (10 ans)

LkCa 15 K5 1.0 3-5
MWC 480 A4 1.8 5-7
GM Aur K7 0.8 3

TAB. 4.2 — Caractéristiques des sources

4.4.1 Analyse de la poussiere dans les disques entourant L&T5
et MWC 480

Deux disques entourant respectivement une étoile T-Tak@# 15) et une étoile de
Herbig Ae (MWC 480) situés dans le complexe du Tauredd0(pc) ont été observés
a 2.8 et 1.4mm. Les données ont été obtenues avec le PdBI damdidgurations, les
anciennes BCD et la nouvelle A étendyelonc avec la meilleure résolution spatiale
disponible actuellement{ 0.4” soit environ 60 UA a la distance du Taureau). Cette
étude a fait I'objet d’un article (Piétu et al., 2006) disfjimla en annexe. Je résume ici
tres brievement son contenu.

Les observations

Les observations ont été faites au PdBl, elle se sont étd&2801 a 2005 dans les
anciennes configurations BCD et dans la nouvelle A (ligneasde Iprojetées de 15 m
750 m). Les sources ont été imagées a 110 et 220 GHz (regpeetit 2.8 et 1.4 mm),
en mode « track-sharing », c’est a dire observées alteematint tout au long de la
méme session d’observation, ce qui permet d’avoir la mértieraaon sur les deux
sources.

1Les lignes de base du PdBI ont été étendues en novembre 280&rifigurations d’antennes ont
donc étés adaptées.
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FIG. 4.2 —haut : MWC 480 etbas :LkCa 15. De droite a gauche : carte a 2.8 mm, carte
a 1.4 mm, carte des résidus et distribution de la partieadhdk visibilités a 1.4 mm
en fonction de la ligne de base apres correction de I'angfelkihaison du disque, les
points (avec barres d’erreurs) représentent les obsenggit la courbe rouge le meilleur
ajustement du modeéle. Observation de MWC 480, a 2.8 mm :utisoldel.09 x 0.74”,
contours espaceés de II5MWC 480 a 1.4mm 0.73 x 0.53”, contours espaceés de 2.5
o. LkCal15 a 2.8mm 1.06 x 0.61”, contours espacés ded2 LkCal5 a 1.4mm :
0.66 x 0.39”, contours espaceés de bi7

La figure 4.2 présente les cartes de distribution de brida@n peut tout de suite
voir que les deux sources ont un comportement différent anin4 tandis que I'émis-
sion de MWC 480 est pigquée au centre LkCa 15 montre une formelane. Ceci ne
peut étre da ici a des erreurs de calibration de phase car M80Cgqli a été observée
en méme temps, n’exhibe pas un tel comportement.

Les données ont ensuite été analysées dans le:plaiec notre modeéle de disque
paramétrique.

MWC 480 : une premiére mesure de la température des poussiese

Le cceur optiqguement épais de I'émission de la poussiérerarh.dst partiellement
résolu (rayon~ 35UA) ce qui permet de déterminer la valeur de la tempéradese
poussieres autour d’'un rayon de 20-30 UA autour de 20 K, raaiédolution est trop
faible pour évaluer la pente de la distribution. Deux solusi sont proposeées : la pre-
miére avec une loi indépendante du raydn{ = 25K, ¢ = 0) et 'autre avec une pente
plus raide {100 = 10K, ¢ = 0.5). Les observations ne sont pas compatibles avec une
valeur det,( supérieure a 25K.

La température ainsi déduite est basbgy < 25K a 100 UA) et bien inférieure a
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celle du'2CO (T} = 45K, ¢ =0.65). De plus, pour étre compatible avec les images IR,
la poussiére devrait étre confinée dans le plan du disquan@iess indirects tendraient
a montrer que le processus de sédimentation a lieu dansaueedis

Ajuster en méme temps les deux jeux de données a des fréguiifiéeentes permet
d’évaluer I'émissivité de la poussiere La valeur trouvée{ ~ 1.4) suggere que le
processus de croissance des grains n’est pas tres avarscéeddisque.

LkCa 15 : Vers la formation planétaire ?

Les analyses des observations continuum du disque de Lk@ah&ent un cavité
interne d’'un rayon del6 + 3 UA dans le disque de poussiére. Cette cavité n’est pas
totalement vide de matiere. Elle contient encore du gazesardyons internes déduits
des observations CO sont plus petits (Piétu et al., 200@)est pas totalement dépourvu
de poussiere (Bergin et al., 2004b) ont observé cette semrddR-MIR et trouvent un
rayon interne de 3 UA et une densité de colonne de poussiere0.2g.cm=2 a 1 UA
compatible avec notre limitte supérieure.

Parmi les mécanismes qui peuvent étre invoqués pour exgpliue telle cavité, la
photo-evaporation et la pression de radiation de I'étodavent étre éliminées car le
disque est trés dense,

Les modeles de formation planétaire actuels prédisentrtadtion de sillons ou
de cavités (suivant la masse de I'objet) dans les disquessillens ne seront visibles
gu'avec ALMA, mais les performances du PdBI aprés I'extensies lignes de bases
peuvent nous permettre de détecter de telles cavités siskon du disque est assez
forte.

La présence d’'un compagnon de massée= 5M,,,—0.2 M, orbitant a 30 UA de
I'étoile centrale est I'explication la plus probable deteetavité (en suivant Takeuchi
et al. (1996)).

4.4.2 Analyse du gaz dans le disque protoplanetaire de GM Aur

GM Aur est une étoile T-tauri agée de quelque$ a0s entourée d’un disque pro-
toplanétaire. Elle est située dans le nuage du Taureau acl4@palyse de la SED a
partir d'observation infra-rouge suggere la présence @’cavité interne de 25 UA de
rayon.

Les observations

Pour rechercher la contrepartie de cette cavité dans lakdison de gaz, la source
a été observée dans les isotopes de £0Q J=2-1,2C0O J=1-0 et &0 J=2-1) ainsi
qu’en continuum avec le PdBI. Les observations sont préssrdur la figure 4.3. La
meilleure résolution angulaire des données est de 1.5Useitésolution linéaire d’en-
viron 200 UA a une distance de 140 pc.
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FIG. 4.3 — Cartes par canaux de I'’émission de (de haut en'B&€) J=1-0 (niveau
de contour 0.02 Jy/beam soit &.6beam = 2.67%1.56"); *CO J=2-1 (0.1 Jy/beam
soit 2.8 0, beam = 2.81%2.25") et C80J=2-1 (0.04 Jy/beam soit 14, beam =

1.75"%x1.74")
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FIG. 4.4 — Distribution duy? (normalisé a une valeur arbitraire) en fonction du rayon
interne de GM Aur (Dutrey et al., sous presse).

Analyse : probléme duy?

Détecter la présence d’'une cavité d’environ 40 UA de diaenedr peut pas se faire
de maniére directe avec une telle résolution linéaire. Certardisque de GM Aur est
en rotation Képlériennev€0.51+0.01), un déficit d’émission dans les parties centrales

du disque se traduira par un manque d’émission aux vitespesisures g /%sini,
ce qui correspond dans notre cas pour une cavité de 20 UA de e&a$.1 km/s.

Afin d’exploiter au mieux toute I'information comprise danes observations un
ajustement global d’'un modéle de disque paramétrique estel@uissance du rayon a
été fait, aussi bien en raies qu’en continuum (une reprasentincorrecte du continuum
pourrait affecter la mesure des ailes de raies de CO et paéqgoent la détermination
du rayon interne du disque).

La figure 4.4 montre la dépendance gti« global » % = y2(**CO) + x?(*3*CO)

+ x2(C'®0)) en fonction du rayon interne. Pour tracer cette courheshaque point la
valeur du rayon interne est fixée et tous les autres paramstmt ajustés. Le disque
apparait tronqué a un rayon interne dett9JA.

Discussions

Contrairement au cas de LkCa 15, la cavité de GM Aur est qudside poussiere
(pas de détection en IR) et nos observations montrent poprelaiere fois qu’elle
est aussi quasiment exempte de gaz Une telle cavité peub@teste par un compa-
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gnon, étoile ou planéte. Il N’y a pas d’évidence observalierde binarité pour GM Aur.
De plus, une analyse des diagrammes d’évolution (Baraféd.,e1998) montre que si
GM Aur était une étoile double, la masse du compagnon dedtraiinférieure a 0.31.
Suivant Takeuchi et al. (1996), une planete de 5 a 1Q,M, orbitant a 15 UA de
I'étoile peut ouvrir une cavité de 20 UA de rayon dans ce dis@i cette cavité est bien
due a la présence d’'une planeéte alors le processus est @é@av pour une planéete de
7 M jupiter @ 15 UA un contraste en densité tel que celui observé ici peuadtieint en
6000-10000 orbites, soit 0.5-0.6°Hhs (d’aprés Varniére et al., 2006).

4.4.3 Conclusion

Une paramétrisation simple des disques nous apporte déjectrep d’informations
sur leurs structures.

Les observations de cavités internes dans les disquegpfané&iaires deviennent de
plus en plus fréquentes ( AB Aur (Piétu et al., 2005), LkCaRigtl et al., 2006), HH 30
(Guilloteau et al., 2008), LkH 330 (Brown et al., 2008)) grace aux progres intrumen-
taux (interférometres IR, gains en sensibilité et résoftuéingulaire des interférometres
radio). Notamment, des disques jusqu’alors classé comsagies de transition a partir
de l'analyse de leur SED présentent en fait des cavitésiesetlues a la présence d’un
compagnon, étoile ou planétes géantes (Ireland & Kraus3)2@®ci suggéere que soit
la binarité est un mode de formation d’étoile tres fréquentdqui est aussi suggéreé par
le fort taux de binarité des étoiles de la séquence pring)lit la formation planétaire
(au moins des géantes) débute plus tét que prévu par lesab@atuelles.

Il est a noter que, comme dans le cas de LkCa 15, les obsersatans différents
isotopes de CO du disque de GM Aur ne présentent pas d’'éwadémgradient vertical
de température. Savoir si ce fait est relié a la présenceedianité interne demande une
étude plus systématique et a plus grande résolution angulaiutres sources.
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Chapitre 5

Etude de la chimie : le CodePDR de
Meudon
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Les étoiles T-Tauri sont des étoiles pre-séquence-prteifou Pre Main Sequence
stars « PMS » en anglais. Elles accrétent toujours de la raatiééme si le taux d'ac-
crétion est plus faible~ 10~ Mg/an) que dans le cas d'étoiles plus jeunes (classe 0
ou ). La matiere, en tombant sur I'étoile provoque un chaacdrétion qui émet prin-
cipalement dans I'UV (origine de I'excés UV des T-Tauri, Vi@ chapitre 6). Ce fort
rayonnement énergétique interagit avec le disque de gaa pbuassiere en créant une
Région de Photo-Dissociation (PDR) a la surface du disquies(§tend verticalement
plus ou moins profondément dans le disque).

5.1 Présentation du codd’DR

Le code utilisé pour étudier ces régions est le prograrRDE.. Il est développé par
I'équipe de Jacques Le Bourlot a I'observatoire de Parisiiide (Le Bourlot, 1991, Le
Bourlot et al., 1993, Le Petit et al., 2006) ). La versionisé est celle de novembre
2003 modifiée par Pierre Hily-Blant (Hily-Blant et al., soisn

Le lecteur intéressé trouvera plus de détails sur des versitus récentes du code
dans Le Petit et al. (2006) et Goicoechea & Le Bourlot (20@giajue sur le site web
http ://aristote.obspm.fr/MIS/index.htnine étude comparative avec d’autres codes de
PDR est disponible dans Rollig et al. (2007).

IDans la suite®DRécrit en italique désignera le code en lui-méme.
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5.1.1 Vue d’ensemble

C’est un modéle stationnaire a une dimension. La région PidRedélisée comme
un nuage de gaz et de poussiére de géométrie plan paraligtésssur au moins une
de ses faces a un champ ultra-violet (UV). Le champ UV inédleste est modélisé
comme un champ de Draine (Draine, 1978) . Un facteur d’éel{pbtéy) peut lui étre
appligué. On peut ajouter un champ stellaire (format d’uecse de Kurucz ou corps
noir) provenant d’'une étoile située a la distance « D ». Upaaschimique (liste des
espéces chimique et des réactions) défini par I'utilisatstitilisé. A chaque point du
nuage sont résolus du maniére itérative :

— le transfert radiatif dans I'U\est résolu en tenant compte de I'absorption dans le
continuum par les poussieres et dans les raies panldt 80.

— la chimie :les abondances de chaque espéce sont calculées a chadque poin
Dans la version du code utilisée ici, la chimie est uniqueneenphase gazeuse
sauf pour la formation de ¢bur les grains. Ni le piégeage des molécules a basse
température dans le manteau des grains ni d’autres réactiores surfaces que
la formation de H ne sont prises en compte. Notons que la chimie en phase solide
peut étre prise en compte dans la version standard duRDé&e
Les isotopes du carbone sont considérés.

— I'excitation des moléculesle code calcule les populations des niveaux d’énergie
de plusieurs especes importantes hors équilibre thernamdigue local.

— le bilan thermiqugoptionnel) discuté ci-apres.

5.1.2 Bilan thermique

Le code calcule a chaque point la température du gaz et dews gna prenant en
compte différents processus de chauffage et de refroiisste

Chauffage

Les photons ultra-violet et les rayons cosmiques sont d&glioe du chauffage du
gaz, mais plusieurs mécanismes sont impliqués plus ou naiiestement. Le code
prend en compte (pour le chauffage du gaz) :

1. Leffet photoélectrique sur les grains selon Bakes & @isl (1994) avec les coef-
ficients d’absorption des grains selon Laor & Draine (1993).

2. Laformation de Hsur les grains
3. La photo-dissociation et photo-ionisation
4. la destruction de molécules par les rayons cosmiques

5. La chimie. Les réactions ions-neutres et les recomtnaiglissociatives sont
les réactions les plus exothermiques. Il est a noter quedecs@rimaire de ce
mécanisme de chauffage est le rayonnement cosmique quiipdes ions. Ce
processus est probablement surévalué (limite supérieure)
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Refroidissement

Le gaz est refroidit principalement par le rayonnement IRet de différentes es-
péces (comme C, O...).

Couplage gaz-grains

La température des grains est estimée d’aprés le champ W &eirton et al.
(1990) et non pas d’aprés un bilan d’énergie détaillé, erséguence aucun spectre
IR n’est calculé. On néglige donc le chauffage par I'émissieermique de la poussiére
dans I'IR et de ce fait la température des grains est légaresmis-estimée. Néan-
moins, si le disque est optiquement mince dans I'IR loinfeequi est le cas des deux
sources étudiée CQ Tau et MWC 758), cet effet est négligeable

Le couplage gaz-grains est évalué conformément a Burke &ehlohch (1983). Ce
mécanisme (collisions) peut contribuer au refroidisseroarau chauffage du gaz selon
la différence de température entre le gaz et les poussiéres.

5.1.3 Particularité de la version utilisée : courbes d’exfiction

La version modifiée par Pierre Hily-Blant inclut la possitdilde rentrer une distri-
bution en taille des grains de poussiére au lieu de grairferamés ou d’une distribution
MRN, et surtout de calculer de maniere consistante le tesihsfdiatif (modification de
la courbe d’extinction déterminée par la théorie de Mie paes particules sphériques
homogenes).

Le calcul de la chimie (formation dejtsur la surface des grains) et du bilan ther-
mique (si calculé) suivant une distribution en taille deimgagtaient déja implémenté
dans la version initiale du code.

5.2 Modifications et utilisations dans le cas des disques.

5.2.1 Modifications

Le code PDR étant au départ développé pour I'étude des noegésulaires, j'ai du
I'adapter un peu pour l'utiliser dans le cas trés spécifigee disques protoplanétaires.
Je fais ici une liste des principales modifications.

— Ajout de la possibilité d’éclairer la PDR avec un spectedlaire par les deux

faces.

— Ajout de la réaction de photodissociation spécifique dégyes especes avec le

rayonnement Lyman alpha selon van Dishoeck et al. (2006) ( CH), CH,,
C,, G;, GH, GH,, C4H,, C4H,, OH, H,0, O,, CO,, H,CO, CHOH, NH, NH;,
HCN, HGN, NO, H,S, SO, S@, OCS, Mg, Si, Fe, Nkl NO).
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FIG. 5.1 — Courbes d’extinction calculées pour différentegrithistions en taille de
grains. Le rayons de coupure inférieur est fixé a 3nm, I'exposant de la loi de dis-
tribution en taille est constant a la valeur -3.5 et le rayertdupure maximum varie de
0.1uma lcm.

— Possibilité de modifier le profil du spectre UV dans le cod&faation du flux
pour des longueurs d’ondes inférieures & 1200 A afin de misnéépendance en
A du continuum d’un spectre photospherique).

— Adaptation du code aux conditions particulieres régnansdes disques, notam-
ment au fort gradient de densité qui induisent des probléenedvergence de la
grille adaptative en A.

Entre autres, une modification des critéres de convergesmte lds régions a treés
faible Ay, ou le gradient en densité est trés fort (bord du disque) maisgnous
intéressent pas ici, a été nécessaire.

De plus, le calcul des populations de niveaux divergeaifoafau cours des
itérations intermédiaires) car les opacités devenaiegatides, et dans ce cas la
probabilité d’échappement était supérieures a l'unité.

Enfin, lors du bilan thermique, le taux de refroidissememtyree molécule pou-
vait devenir un NaN (not-a-number) lorsque I'abondanceatteanolécule deve-
nait trop faible pour calculer son emissivité.
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TAB. 5.1 — Facteur d’extinction N/A,

a, (my | 10° 107 109 105 101 103 102
Ng/Ay | 402102 1.8010%' 1.8210%' 5.0710%' 1.5510% 4.8610% 1.5310%

Rapport N; /A, en fonction du rayon maximum de la distribution en taille desins
pour un rapport gaz/poussiere standard de 100. Le rayommimi:_est fixé a 3nm et
I'exposant de la loi de puissance a 3.5.

5.2.2 Utilisations

J'ai utilisé la fonctionnalité du code qui permet de lui inspoen entrée unstruc-
ture physiqueprédéfinie sous la forme d’'un tableau contenant I'opacistielie (en
magnitude), la température (en Kelvin) et la densité (enoprgar cnt®). A chaque
rayon, un fichier décrivant I'évolution de la densité, dedmpérature et de I'opacité
visuelle depuis I'atmosphere jusqu’au plan est écrit. Laeoest donc en 1+1D. Comme
le rapport Ny/Ay, varie suivant la distribution en taille des grains choisableau 5.1),
I'opacité visuelle A- est recalculée pour chaque modéle.

De plus, dans un souci de simplicité, le disque est suppogénatse cylindrique
et symétrique par rapport a son plan, Il suffit de rentrer Iscdption des conditions
physiques régnant entre I'atmospheére du disque et le plan.

Le nuage moléculaire peut étre illuminé par sur ses deuxsfpaedes champs UV
qui peuvent étre différent I'un de l'autre (ce qui n’est pasads pour les disques circum-
stellaires). J'ai choisi de modéliser le spectre UV par l@mop de radiation interstellaire
de Draine (1978) auquel un facteur multiplicatif) (est appliqué. Ce champ est dilué
par un facteur géométrique en 2/MR étant le rayon

Les grains de poussiére sont composés a 50% de silicate 9%t debgraphite. Leur
distribution en taille est une loi de puissance de la tails drains bornée par deux
rayons de coupures. L'exposantvaut par défaut. Le rayon inférieut () est fixé a
3nm pour notre étude tandis que le rayon supérieuy peut prendre toutes les valeurs
comprises entre 3nm et 1cm, la masse totale des grainstrestasstante.

D’autres variables comme le taux d’ionisation par les ramrsmiques) peuvent
aussi étre modifiées. Les variables seront précisées sssgomdans la description des
travaux.

Le codePDRest alors lancé pour chaque rayon de chagque modéle (1+1D).

5.3 Discussions

Avantages... Ce code permet d'imposer facilement une structure phyiguer, nH)
et un traitement «complet» de la chimie en phase gazeuse.

De plus les calculs de la chimie, du bilan thermique et dusfierh UV tiennent
compte de la distribution en taille des grains de facon caftéret le traitement dé-
taillé de la photo-dissociation, notamment des phénoméiaesgo-écrantage de Jét
CO (absorption du rayonnement UV consistant avec la chieseadapté a notre étude.



50 5. ETUDE DE LA CHIMIE : LE CODE PDRDE MEUDON

Et inconvénients En revanche ce code présente plusieurs inconvénientse Gatt
sion ne prend pas en compte la chimie en phase solide (surdiesgautre que la for-
mation de H, et donc ignore la formation de manteaux sur les grains. lBséquence
le plan du disque n’est pas bien représenté. De plus, laorergie jutilise n’inclut
pas la sédimentation des grains (possible avec la toutéedenersion du code), ce qui
n'est pas trop génant pour notre étude (voir la note en fin dgose3.3)

Le transfert radiatif tel qu'implémenté dans le programmstl@en adapté au cas
d’'une PDR dans un nuage moléculaire, mais moins adaptégpgéoimétrie particuliere
d’un disque (incidence rasante), ce qui nous oblige a faie hypothése forte sur la
diffusion du champ UV (voir le Chapitre 6).

En outre le code est a I'état stationnaire. Si ceci est unignob lorsqu’on veut étu-
dier les réactions sur les grains qui ont de grandes corstalettemps, les mécanismes
de photo-dissociation qui m’intéressent sont trés rapatidsnc I'équilibre dans la zone
PDR des atmosphere des disques peut raisonnablement @@séuatteint em0° ans.
On s’intéresse principalement aux réactions de photadiagon qui ont lieu dans la
couche supérieure des disques, ou a des disques suffisapetentassifs pour que
I'opacité dans le plan soit de I'ordre de l'unité, les réantsur les grains sont donc
négligeables.

Les éventuels effets au bord externe (en rayon) du disqupatiexemple au rayon-
nement UV interstellaire (je pense entre autre a la phateediiation sélective de CO et
de ses isotopologues) ne sont pas pris en compte au vu denteétyéadoptée.
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Chapitre 6

Du rayonnement ultraviolet dans les
disques protoplanétaires

Sommaire
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La chimie des PDRs est contrblée par la rayonnement UV @sekcoivent | au
moyen de réactions de photo-dissociation. Je présentecgacisapitre les différentes
représentations du champ de radiation UV adoptées dangdelure, et je les com-
pare a notre étude. Les conséquences sur la chimie serantéalsadans les chapitres
suivants.

6.1 Champ UV incident

Les disques protoplanétaires sont illuminés par le rayoram: UV venant de I'étoile
(ou de son environnement trés proche) et par le rayonnemensiellaire moyen (ISRF)
du a la présence des autres étoiles et dominé par les étbdade O et B.

6.1.1 Le rayonnement interstellaire moyen (ISRF)

Ce champ de rayonnement représente le champ moyen dan$ bedgreent les
étoiles. Il est principalement d( aux étoiles de type préq@, B et A). Ces étoiles
étant chaudes, elles émettent principalement dans I'UV.

Le spectre utilisé pour décrire le rayonnement interstellmoyen est classique-
ment celui défini par Draine (1978) sur le domaine de longdéande 912 A —2000 A,
et étendu aux plus grandes longueurs d’ondes. Il existeldditerature plusieurs ex-
pressions pour ce champ ce qui complique les comparaistmesies différentes études
(voir Rollig et al., 2007).
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Le codePDRuitilise la formule de Sternberg & Dalgarno (1995) entre 9112%)0&
selon laquelle I'intensité spécifigué)) est donnée par

1 [/6.300 x 10" 1.024 x 10'*  4.081 x 10*3
I(X) ( — + )

T dn X A5 A\
et aux plus grandes longueurs d’onde :
I(\) = 1.38243 x 10> A% (ergscm2s A7)

J'ai toujours modélisé le champ interstellaire moyen deedeton.

Note : |l est pratique d’évaluer I'intensité du champ UV en réfé@emu champ de
Habing (1968). Dans le cod®DR le facteur de normalisation est défini comme l'inté-
grale sur la longueur d’'onde de la densité d’énergie entPee®P400 A.

1 2400
G = G_/ u(N)d\ avec Gy = 5.6 x 10~ '* ergs cm’®
0 J912

Il est & noter que cette limite supérieure fixée pour le cod® BR400 A (correspondant
a 5.166 eV) est dans beaucoup d’étude fixée a 6~-e2060 A) ce qui complique les
comparaisons.

6.1.2 Lerayonnement UV des étoiles T-Tauri et Herbig HAe
Origine de I'exces UV

L'excés UV des spectres des T-Tauri est attribué a la chuteatére sur I'étoile
(liée par le champ magnétique — colonne d’accrétion) garélune partie de son énergie
sous forme de rayonnement (Bertout et al., 1993).

La raie Lymarnx (Ly«) est observée dans les spectres d’étoiles T-Tauri et Idsidder
Ae (Blondel et al., 1993) mais jamais dans des Herbig Be. €aséates, plus massives
et plus chaudes, évoluent plus vite et le systéme disqu@neld’accrétion ne semble
pas avoir le temps de s’installer.

Modélisation

L'idéal est bien sir d’utiliser un spectre UV de I'étoile diée déduit de données
observationnelles. Les télescopes IUE (InternationabiMiblet Explorer) et FUSE (Far
Ultraviolet Spectroscopic Explorer) ont couvert respeatient les domaines de lon-
gueurs d'onde 1150-3200A et 905-1187 A. Malheureusement digtoiles T-Tauri
ou HAe ont été observées par ces satellites.

Van Dishoeck http ://www.strw.leidenuniv.nl/ ewine/pbbt
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1000 10000
A [A]

FIG. 6.1 — Spectres UV adoptés par van Zadelhoff et al. (2003)Spectre ISRF avec
x = 10%, B : spectre de TW Hya, C : corps noir a 4000 K

La solution classique consiste a modéliser le spectreastejpar le spectre UV in-
terstellaire de Draine (1978) en lui appliquant un factéacklelle (notéy dans le code
PDR) (Aikawa & Herbst, 1999, 2001, Aikawa et al., 2002, van Zadéi et al., 2003,
leur spectre A). Ce facteuy défini a un rayon dans le disque (typiquement 100 UA)
varie suivant les auteurs de 5*1(Bergin et al., 2003) a ¥QHerbig & Goodrich, 1986,
observations IUE de T Tau et RY Tau), cette derniere valemtéa plus communément
adoptée.

Une autre solution consiste a utiliser un spectre obsemngéedautre étoile. Aikawa
& Nomura (2006) et van Zadelhoff et al. (2003, leur spectna) adopté un modele
de spectre ajusté sur les observations IUE de TW Hya par @bstia (2000). Bergin
et al. (2003) ont construit un spectre composite reprétédes T-Tauri. Ce spectre est
constitué de :

— entre 1150 et 2000A du spectre HST-STIS de BP Tau (T-Tapidtxe) corrigé de

I'extinction (Av=0.5) (proposal 9081 PI :Calvet),

— entre 950 et 1150 A du spectre FUSE de TW Hya corrigé de lieitin et nor-

malisé au spectre de BP Tau,

— en dessous de 950A extension linéaire Xesuivant la pente du continuum).

Enfin d’autres auteurs utilisent des spectres synthétidiétsile, par exemple Jon-
kheid et al. (2007) utilisent un spectre NextG¢iigure 6.3-b) normalisé de telle sorte
que l'aire intégrée sur le domaine de longueur d’'onde chsoigieégale a celle du champ
ISRF de Draine. van Zadelhoff et al. (2003, leur spectre Gaossi utilisé un simple
spectre de corps noif{ = 4000 K, figure 6.1) .

2http ://perso.ens-lyon.fr/france.allard/indexfr.html
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FIG. 6.2 — Flux UV en fonction de la longueur d'onde a une distadeel00 UA
de I'étoile. Points noirs : spectre UV de I'étoile HAe MWC 768servé par IUE et
FUSE (non corrigé de I'extinction interstellaire, voir kexte). Trait noir : spectre d’'un
corps noir a T;y =8710K, trait orange : spectre de Kurucz d’'une étoile de tyge A
(T.;r =8710K). En vert, bleu, rouge et magenta : Spectre de Dra@gg)l(avec I'ex-
tension selon Le Petit et al. (2006)) avec un facteur d’éerégale a 1,1910* et 10
respectivement.

Discussion

La figure 6.2 permet de comparer ces differentes méthodescedie figure sont
traces :

— des observations IUE et FUSE de I'étoile de Herbig Ae MWC, 758

— un spectre de corps noir de méme type spectral que I'étoilsidérée,

— un spectre synthétique (spectre de Kurtjcde méme type spectral que I'étoile

considérée,

— des spectres ISRF de Draine avec différents facteurs elléch
Note : Les donnée observationnelles n’ont pas été corrigée dinltgion interstellaires
(E(B — V) = 0.07, Martin-Zaidi, 2005), le flux effectif est environ 3 fois jglélevé.

Plusieurs points sont a mentionner, Les solutions « ISRF e @irps noir » ne
représentent que des continuum et donc négligent toutesiles notamment la raie

3http ://kurucz.harvard.edu/
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Ly« qui joue probablement un role important dans le controleadehloto-dissociation
de certaines molécules comme HCN (Bergin et al., 2003).

Si un spectre synthétique est utilisé, seule I'émissioradehbtosphere de I'étoile
est représentée, I'exceés UV est totalement négligé etda sai apparait en absorption
et non en émission comme dans les spectres observés. @ed'éans I'UV lointain
(A < 1500 A) est loin d’étre négligeable (figure 6.2, Chapilldrak, 2008, et chapitre
7).

La partie la plus importante du rayonnement UV relativengelfétude de la photo-
dissociation des molécules dans les disques est celle oauseit les principales raies
de photo-dissociation et photo-ionisation degtiCO (figure 6.3-b, van Zadelhoff et al.,
2003), soit environ le domaine 900-1200 A, (figure 6.2, Chapiet al., 2008, et cha-
pitre 7), correspondant & la zone de I'exces UV. Il est dormirtant de bien représenter
I'intensité du rayonnement UV dans ce domaine de longueandg, ce qui n’est pas le
cas avec les spectres photosphérigue (synthétique ouroirs

Si on utilise un champ de Draine, il faut déterminer un factéchelle a lui ap-
pliquer pour représenter au mieux le spectre stellaire.dd¢hriique standard consiste
a égaler les deux flux intégrés sur tout le domaine de longdiende UV. Si la limite
inférieure reste fixée & 912 A, la limite supérieure varie 8804 (soit 6 eV) & 2400 A
(5.2 eV) suivant les études. Le facteur dépend donc de laecion choisie. De plus,
cette méthode, en moyennant I’émission sur tout le domawien&représente pas cor-
rectement le spectre stellaire dans le domaine 912-120@4i.e3t illustré sur la figure
6.2 ou la courbe magenta libellée1* 10° Dr ai ne, le facteury=10> a été calculé
par cette méthode sur le domaine 912 — 2400 A. On voit que seliiéion ne représente
pas correctement les observations pbsr 1200 A.
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J'ai choisi de représenter le spectre UV par le spectre denBravec un facteur
d’échelle variant de 0et 10' a 100 UA de rayon.

6.2 Transfert de rayonnement

6.2.1 Estimation de I'angle d’incidence

Le probleme de I'éclairement du disque par I'étoile est claxg. Le point le plus

ardu est sans doute la définition de I'angle d’incidence glamaement sur le disque car

il nécessite de déterminer une “surface”, c’est a dire laatiabsorption prédominante.
Cette surface est donnée par la ligne d’égale profondeugusur la ligne de visée
de l'étoile 7,4 = 1. Le disque est alors modélisé localement comme un milien pla
parallele pris selon la direction de la surface (et non p&Eexhent au plan médian du
disque). L'angle d’incidence est I'angle formé entre la surface et le rayonnement stel-
laire (figure 6.4). Le terme lié a la dimension de I'étoile m&gjligé car notre étude porte
sur les disques externes (R>50 UA).

Modéle du disque : Nous avons adopté le modéle de disque de Dartois et al. (2003)
sans le gradient vertical de température (type 0).

Soitr le rayon etz la hauteur au dessus du plan du disque. En supposant le disque
a I'équilibre hydrostatique et la température constantéoantion dez, la distribution
verticale de densité a un profil gaussien :

n(r, 2) = n(r,0) exp [— (Hir))zl

n(r,0) = n0 (r%) h

La hauteur d’échelle H(r) est alors définie comme :

= (3)

avecH, la valeur deH au rayon de référenck, et

Définition et relation entre les angles Z est la hauteur de la surface du disque, c’est-
a-dire ou I'opacité sur la ligne de visée de I'étoile vaut h. €& place dans I'hypothese
des petits angles.

Soit 3 I'angle entre le plan du disque et la ligne de visée de I'éteity I'angle entre
le plan et la tangente a la surface du disque (voir la figurg 6.4

A dz
o~ ey
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Hauteur z

g X M

Rayon r

FIG. 6.4 — Définitions des angles

Soitf I'angle d’incidence du rayonnement sur la surface du digque 0 correspond a
I'incidence rasante)

f=a—0
Soity =sing ~ 0
az(r)  Z(r)
m=—0""
r r

Nous cherchons tout d’abord a calculer la surface du didgudaisant I'hypothése
gue cette “surface” Z(r) est homothétique a la hauteur dséehH(r) on a :

dr o \ T
dz(r) Z(r)
= —h
dr r
d'ou
Z(r)
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Parameétre Définition
o 100 AU
7o Opacité en UV a 100 AU
H, Echelle de hauteur & 100 AU

h Exposant de I'échelle de hauteur (<0)

D Exposant de la loi d’opacité (>0)

z hauteur au dessus du plan du disque

TL opacité perpendiculaire au plan du disque
Trad opacité sur la ligne de visée

r rayon (AU)

Z(r) hauteur ar,,q = 1
H(r) hauteur d’échelle
1] angle d’incidence

TAB. 6.1 — Liste des notations

Soit 7,,4 I'Opacité sur la ligne de visée et I'opacité perpendiculaire au plan du
disque. La surface du disque est définie par la conditign= 1.
Les normales au plan et a la surface du disque forment I’aﬂhgle%. et localement

57" = (57’ —
rad J_Slnﬁ
d’ou
r

e (6.1)

Trad(2) = 71(2)

Or, avec une distribution hydrostatique de matiére, I'digac (r, z) est définie par

T (r,z) =1 (r%) : erfc (Hzr)) (6.2)
avecp = s + h.

Nous cherchonsZ(r) tel quer,.(Z(r)) = 1 par définition de la surface Z(r).
D’apres les équations 6.1 et 6.2, il faut donc résoudre Béiqn suivante :

) ) e

Cette équation est résolue graphiguement et nous dédudsmésultat la valeur de
[ avec

Z(r)

p=(-h-1)—
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FIG. 6.5 — Hauteur d’échellé/ (r), “surface” Z(r) et rapportZ(r)/H(r) en fonction
du rayon.

La surface Z(r) est donnée dans la figure 6.5. Le rapgér) / H (r) varie entre 1.7
et 2.5 dans les zones qui nous intéressent (80—800 AU). btingse comme quoi Z(r)
est homothétique H(r) est donc acceptable pour le modélésdeeal choisi. La figure
6.6 présente le résultat du calcul den fonction du rayon pour différentes valeurs des
parametres d’entrée. On constate que I'angle d’inciderceanie pas beaucoup avec
le rayon et qu'il reste faible (0.1-0.15) pour les valeurpdeametres différentes. Les
résultats sont du méme ordre de grandeur que ceux trouvéBegpgin et al. (2003)
(1t ~ 0.1 2100 UA).

6.2.2 Pénétration du champ UV dans le disque

L'étape suivante consiste en I'étude du transfert du ragorent dans le disque.
Pour étudier la pénétration du champ UV de I'étoile dans $gule nous avons adopté
la résolution de I'’équation de transfert donnée par Bergal.€2003).

En suivant la méthode proposée par Mihalas (1978) (et Cahadt, 1991) on obtient :

I ., _ e
Jy=7Cre T 4 oy I pChe” VAT L (6.4)
Cy =1—30, (6.5)

1+ 3/2u + 3(1—oy)p?
1+ 2y(1—-0y)/3

Avec J, l'intensité spécifique du rayonnemer, I'intensité du rayonnement stellaire
eto), I'albédo.

(6.6)
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FiIG. 6.6 — Influence de différents parametres sur la déternoinali I'angle d’incidence
du champ de rayonnement de I'étoile sur le disque en fonctiorayon (respective-
ment : opacité en UV a 100 UA [tauO=7, hauteur d’échelle a 100 UA [HOF%],
exposants des lois d’échelle de hauteur et d’'opagit p]).
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Comparaison avec le modele de disque de D’Alessio et al.

Bergin et al. (2003) ont suivi le modele de D’Alessio et a@42) et D’Alessio et al.
(2001) dans lequel le disque n’est pas en équilibre hydigstet ou la densité est
supposée distribuée selon une loi exponentielle dans lkeheosupérieure du disque.

Pour le cas exponentiel, les lois de densité et d’opacitédsfimies comme :

n.(r, 2) = oo (r) exp (H_—U) (6.7)
ro(r2) = 7o (%) e ( i )) 6.8)
et dans le cas gaussien :
ny(r, ) = noy(r) exp [_ (ng(r>)2] 6.9)
ralri2) =y (£) " erto 5 6.10)

avec par définitiorr, (r, 2) = [ kn(r,z) dz

Nous avons cherché a résoudre I'équation de transfert dunregment pour les deux
cas. Pour simplifier I'étude, on se place & r, = 100U A, et on suppose que les valeurs
des opacités dans le plan médian sont identiques dans lgswamieles. Or elles sont
définies d’apres les équations 6.8 et 6.10 par

Toe = / knge e~ #H) dz = kg, Hy (6.11)
0
Tog = / K Nog e~/ Ho) gy — K nog Ho g (6.12)
0

Si 79 = 19y = 7o alors d’apres les équations 6.11 et 6.12

K Nog Hgg = KkNge H, (6.13)
d’ou
-
Nge = FO (6.14)
270 (6.15)
n = .
Yo H,

Nous avons calculé I'intensité du flux UV normalisé au flux'delile j en fonction
de la hauteur par rapport au plan du disquet de la densité pour les deux modéles .
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Le calcul se fait pour un angle d’incidence donng 0.09 (correspondant a la valeur de
I'angle a 100 UA de rayon), avec un albéde 0.5 fixé et sur une grille de valeurs de

La loi d’'opacité pour le modéle exponentiel est évaluée @sba figure 3 du papier de
Bergin et al. (2003) (reproduite ici sur la figure 6.9). On @osé que les valeurs des
opacités dans le plan médian sont les mémes pour les deujetoiaut10'-® d’aprés

le fit). La valeur de la densité dans le plan du disgye été fixée a la valeur typique
de 16 cm™2 dans le cas gaussien et calculé d’aprés I'équation 6.13|paas expo-
nentiel. La hauteur d’échelle a 100 UA.(et h,) a été calculée d'apres le fit de la loi
d’opacité pour le modéle exponentiel .4) et a été fixée a 20 pour le modele gaussien.

On constate que les deux lois donnent étonnamment desatéssithilaires excepté
aux hautes densités, c’est a dire pour des densité supggiadi® cm~3 donc dans une
région ou la grande majorité du flux UV a été absorbé et ou Ipadam’a plus de sens
physique. (cf figure 6.7-b).

Afin de déterminer si le fait que la pénétration du champ UV emcfion de la
densité soit similaire pour les modéles exponentiel et gjansnous avons exécuté la
procédure “tau-nu.greg” pour ces modeles ainsi que pountedeles trés simplifiés de
distribution en densité linéaire et parabolique et en Ighdissance cubique. Le résultat
est visible sur la figure 6.7-a.

En fait, la similarité des deux courbes d’extinction semitie du a une coincidence
entre les fonctions «erfc» et «exp» pour les valeurs cl®isoir les parametres, et
he. Sur la figure 6.7-b le rappoyt /j, est tracé pour plusieurs valeurs klg(h. restant
constant) en fonction de la densité, on voit que le rapp@stnsensiblement égal a 1
que pour des densités inférieures & to—3.

Cependant, la valeur dig, dépend de la température dans le plan du disque et de
la masse de I'étoilé//, (échelle de hauteur hydrostatique), et prend donc desngaleu
comprises entre 15 et 20 pour un disque typique. Dans cestiooy le rapport entre
les flux UV calculés pour les deux modeles reste raisonnagiémroche de l'unité
(& un facteur 2 pres) pour des densités inférieur#8°al0” cm~3. Pour notre modéle
de disque gaussien, cette gamme de densité correspond Ppatetese visuelles A
inférieures al0~* a 100 UA.

6.2.3 CodePDR

Implémenter une nouvelle méthode de résolution de I'équatie transfert dans
le code de chimid’DR reviendrait a réécrire une partie majeure du programme (Voi
chapitre 5). Nous avons donc fait I'hypothese suivante :

Le disque est a un rayall soumis a un champ UV en incidence normal composé

— du champ interstellaire

— du champ stellaire dilué en?

Ce dernier est modélisé comme le champ interstellaire dm®evec un facteur multi-
plicatif y. On suppose que le champ UV stellaire est diffusé a la sudacksque pour
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FIG. 6.7 —a: Pénétration du champ UV pour différents modélessian et exponentiel.
b : Influence de la valeurs deylsur le rapport des flux UV calculé suivant les deux
modele en fonction de la densité. Calculs effectués pourGG=UA

moitié vers |'extérieure et pour moitié vers le plan. La cars@gnte stellaire du champ

incident est donc donnée par
1 L,

T 2471 R?
Le fait que I'angle d’incidencg soit quasi-constant en fonction du rayon justifie que le
champ soit dilué en 1R Le disque est donc éclairé par un champ uniforme composé
du champ stellaire dilué en 17Rt du champ ISRF.

W
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FIG. 6.8 — Schéma de I'éclairement du disque par le champ UV (®ak& Herbst,
1999)

Le probléme de la diffusion du champ est plus délicat, naihet®n est loin d’étre
idéale mais, si on la compare au transfert plus complettefégoar Bergin et al. (2003)
(Fig. 6.9) on voit que I'on surestime le champ dans I'atm@sptet qu’au contraire on
le sous-estime pour des Av plus élevé par omission de lagpadiffusée du champ.

Dans la suite je présente d’autres approches a traversndf@gs issus de la littéra-
tures.

6.2.4 Comparaison avec la littérature

Le probleme du transfert du rayonnement UV dans un disqueplanétaire n’est
pas simple car le champ stellaire est en incidence rasantatsnosphere du disque.

Transfert 1+1-D Afin de prendre en compte le champ ISRF, on peut décomposer le
probleme en deux parties indépendantes : calculer le #etndfi champ stellaire sur

la ligne de visée de I'étoile et le transfert du champ ISRPpeediculairement au plan

du disque (figure 6.8). On additionne ensuite les deux champQétte solution est
adoptée dans Aikawa & Herbst (1999) et Semenov et al. (2&Né)néglige totalement

la diffusion donc sous-estime l'intensité du champ UV dadisque.

Transfert 2-D  van Zadelhoff et al. (2003) et Jonkheid et al. (2007) caluuleten-
sité moyenne du champ UV en tout point de leur disque avanaldeler la chimie. lls
utilisent un code 2D Monte Carlo. Dans le continuum, les phetsont absorbés et dif-
fusés par les grains de poussiéres dont les propriétésaltag des grains interstellaires.
Les calculs sont faits pour les deux rayonnements (stel&itfSRF) puis additionnés.
Comme la structure en poussiére des disques est indépertiardayonnement UV, le
continuum de densité d’énergie est bien estimé. Cependang le domaine de lon-
gueur d’onde 912 — 1200A, I'absorption dans les raies getHCO est importante, et
la structure du disque en gaz dépend fortement du rayonrntdthérfphénomene de
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FIG. 6.9 — A droite : Intensité moyenne normalisée paut= 1500 Aet un rayon de
100 UA dans le disque en fonction de la hauteur dans le dig§oensité moyenne to-
tale est constituée de la composante directe de I'étoikdg)iet de la composante diffu-
sée (pointillés). Le trait tireté-pointillé représentedacité visuelle verticale. A gauche :
A X = 1500 Aet un rayon de 100 UA dans le disque, intensité moyenne canrsgment
incident provenant de I'étoile (trait continu) et le rayenment interstellaire a un Ade

0 et 1 mag (tirets). Extrait de Bergin et al. (2003, figure 3).

photo-dissociation, d’auto-écrantage). Pour en tenirptermes auteurs calculent une
premiére fois I'intensité moyenne du champ UV en supposaettqut I'hydrogene est
sous forme moléculaire, puis calculent I'abondance ¢elld font de méme pour CO.
Avec cette méthode la position de la transition Klédt trés mal contrainte, ce qui a des
conséquence importante sur la chimie des disques (voidgith 7).

Notre solution du transfert radiatif du rayonnement uliméet dans les disques n’est
donc pas parfaite, mais est tout a fait valide dans les zomesdativement faible densité
(n(H) < 10 cm~3), ce qui est le cas dans la majorité des disques de notretéldrame
plus, la méthode 2D consistant a calculer la distributiontdhsité UV dans le disque
avant la chimie n'est pas adaptée aux cas des disques ouitlempaie la transition
H/H, au dessus du plan du disque contréle la chimie et donc legéeds colonne des
molécules étudiées (voir le chapitre 7).
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Chapitre 7

CQ Tau et MWC 758, des disques de
transition ?
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Les étoiles de Herbig sont les contreparties massives deaifl- La présence de
disques autour de ces objets a longtemps fait polémiqueutdihui ils ont été détectés
autour de la plupart de ces étoiles. Ces disques sont géméat plus chauds et plus
massifs que ceux entourant les T-Tauri. Néanmoins tres jeetre eux ont été étudiés
en détail. (AB Aur par Piétu et al. (2005), MWC 480 par Simoalef2000), Piétu et al.
(2007)et HD 163296 parlsella et al. (2007)). Je reportedsi dbservations sur deux
étoiles Herbig Ae, CQ Tau et MWC 758.

7.1 Les sources

CQTau (HD 36910) est une étoile de masse intermédiaixeaM,, ), agée d’environ
10 millions d’année, située au bord du nuage du Taureau. Lesmeepar le satellite
Hipparcos la placent & une distancel®®™2> pc (van den Ancker et al., 1998). Toute-
fois, la vitesse systémique de la source étant égale a aglfeiage du Taureau et vu
les incertitudes sur les parallaxes nous prendrons la vatlemdard de la distance du
nuage du taureau :140 pc. Cette source présente la parntieul&tre variable a la fa-
con des UX Ori (Natta et al., 1997) ; ce point sera discuté [dims Son type spectral
va de A8 a F2 (Creech-Eakman et al., 2002, Grady et al., 2lD&pres Garcia Lo-
pez et al. (2006), CQ Tau est une étoile de type F2 et son taccidtion est évalué a
Moo <1078 Mg /an, et sa distance a 130 pc.
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Le disque qui I'entoure a été observé dans plusieurs domai@dongueur d’onde,
notamment en IR proche par Eisner et al. (2004)

MWC 758 (HD 36112) de méme que CQ Tau, est une étoile de Herbig de gitiee
au bord du nuage du Taureau a environ 14@00(S) d’aprés les mesures Hipparcos
(van den Ancker et al., 1998)). Son type spectral va de A3 a A& (et al., 1994,
Beskrovnaya et al., 1999)

Remarque sur les distances Nous supposons que les deux sources sont situées a la
distance du complexe du Taureau soit 140pc, ce qui aide &pam@ison entre les deux
étoiles. Tois arguments étayent ce choix. Nous avons pdaclurces sur un diagramme
HR indépendant de la distance ((voir le papier en annexenebrSet al., 2000, pour
la description de la méthode)) qui situe CQ Tau et MWC 758 aute 130 et 150 pc.
De plus, la valeur de 140 pc n’est qu'a &.5les mesures d’Hipparcos. Enfin les deux
étoiles se trouvent proches du Taureau sur le plan du cieluetvitesses systémiques
(6 km/s) sont typiques des objets de ce complexe.

En outre, les parameétres des disques déduits de nos anpéiesent étre aisément
recalculés en fonction de la distance (Dutrey et al., 2003)

7.2 Les observations

7.2.1 Données interférométriques

Les deux sources ont été observées avec l'interféroméetiktadeau de Bure (PdBI)
en novembre 1999 et janvier 2001 en mode« snapshot » (voih#pi€e 2) avec
AB Aur.

7.2.2 Analyse des observations

Les données ont été analysées en utilisant le modéle paiqnesttandard de disque
évasé (cf. Chapitre 4). Les résultats sont resumés dansliéata7.2.

Nous mesurons I'émission de CO et de la poussiere. De catti@d® nous dédui-
sons la quantité de +&n supposant une émissivité des poussieres de 0.02 ¢¢om
respondant a des grains typiques de disque et un rapportuigapgssiere de 100). Le
rapport de la quantité de CO mesurée et de la quantite aééidi déduite sera appelé par
la suite « rapport CO/KH ». Dans le milieu interstellaire, ce rapport vaut typiqueine
104

Les propriétés des deux disques sont similaires sauf eniamgoerne la tempéra-
ture du gaz £ 150K pour CQ Tau et~ 30K pour MWC 758). Les deux disques pré-
sentent notamment un faible « rapport CQ/k, ~ 100 fois plus faible que la valeur
standard de0—*.



7.2. LES OBSERVATIONS 69

(@) g ()

25019'55" |- 9 +
@ L I@
s'30m27%s
RA.

FIG. 7.1 —(a) : Carte canal par canal de I'émission du CO J=2-1 et du comtna

1.3 mm (derniére case en bas a droite de chaque graphe) dafsauC(®s contours
sont séparés de 0.075 Jy/beam ou 0.5&K) pour le CO, 10 mJy/beam, ou 90 mK
(80) pour le continuum(b) : Carte canal par canal de I'’émission du CO J=2-1 et du
continuum a 1.3 mm (derniére case en bas a droite de chaqgpieeyrdans MWC 758.
Les contours sont séparés de 0.1 Jy/beam ou 1ZulKdour le CO et de 3 mJy/beam
(30 mK,20)pour le continuum a 1.3 mm.
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FIG. 7.2 — Carte canal par canal de I'émission du CO J=1-0 dans M8 La réso-
lution angulaire est d@.7 x 2.1”. Les contours sont séparés de 0.06 Jy/beam ou 1.0

K (20) pour le CO. la croix indique la position, I'orientation &t tapport d’aspect du
disque telle que déterminées par I'analyse.

Observations du CO J=3-2 Dent et al. (2005) ont observé CQ Tau et MWC 758 et
une autre HAe, MWC480, dans la raie 3€0(3-2) avec le JCMT. L'aire intégrée des
raies est reportée dans le tableau 7.1. Notre méthode g&mn@hapitre 4) nous permet
de prédire I'aire intégrée de la raie #CO(3-2) dans les trois sources (voir Piétu et al.
(2007) pour MWC 480). L'accord entre observations et préalis est quasi parfait pour
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Source  Aires intégrées (Jy km'9

observées prédites

CQTau 6+ 1 147#) —110)
MWC758 15+ 2 15
MWC480 52+ 1 47

TAB. 7.1 — Aires intégrées de la raie t(RCO(3-2) dans CQ Tau, MWV 758 et MWC 480
telles qu'observées par Dent et al. (2005) avec un factegodeersion de J,(K) en
densité de flux de 19 Jy/K pour un lobe de 22" a 345 GHz, et mrdudit notre modele,
(#) avec T=140K et (*) avec T= 70K.

MWC758 et MWC480 mais pas pour CQ Tau ou les deux valeursrdifted’un facteur
2. Néanmoins, une diminution de la température du gaz (70keawle 140K) réduit
cette différence. Il est possible que notre estimation dengérature de CQ Tau soit
surévaluée, cependant les observationd*@D(3-2) sont treés bruitées (rapport signal
a bruit de 6) ce qui limite I'analyse. Il est aussi possible taraie du'?CO(3-2) soit
excitée de maniere sub-thermale, car elle est plus optigoeépaisse que la raie du
12C0O(2-1) et donc qu’elle trace plus la «surface» du disqueladiensité critique va-
riant enz3, elle est thermalisée a plus forte densité que la transtiein

7.2.3 \ers une explication ?

Le résultat le plus étonnant de notre analyse est le « ra@@iith, » d’environ10-°
mesuré pour les deux sources, ce qui implique une abondapeesmte du CO d&)—°
(au lieu de la valeur standard dé—*). Comment expliquer cette apparente déplétion
d’un facteur 100 du CO ? Plusieurs phénomenes jouent swridmce de CO :

1. Latempérature du gaz mesurée dans les deux sourcesreptusayrande que la
température de collage du CO sur les grains (20K). Un simigiggage du CO
dans les manteaux des grains ne peut donc pas étre une sehilitte.

2. Le CO peut étre détruit par photo-dissociation. Dans sdldaut que le champ
UV dans le disque soit suffisamment fort. Ceci peut étre duesfaible atténua-
tion du champ UV, ce qui peut étre la conséquence d’'un gisesient des grains
(voir les courbes d’extinction sur la figures 5.1) ou de laséhtation des grains
sur le plan du disque. Un mécanisme n’empéche pas l'autpencant la sédi-
mentation seule n’est pas trés efficace car les petits gsaimses moins touchés
et ce sont eux qui absorbent le plus 'UV.

3. Il est aussi possible que ces disques aient commencéipediEsur gaz, dans ce
cas le rapporg/d peut étre inférieur a la valeur standard de 100.

Dans tous les cas le « rapport CQ/H n’est plus directement proportionnel au
rapportg/d a cause notamment de changement dans les effets d’autdagmades
raies de Het CO, ce qui modifie le profil du champ UV a l'intérieur méme dsode.



(1)

(2) ®3)

(4) (5)

(6)

(7)

Source CQ Tau MWC 758
Donée 1200 J=2-1 Dust 1200 J=2-1 '2C0J=1-0 12C0 Dust
Astrométrie
Visr (km.s™h) 6.17 £ 0.04 5.79-0.01 5.90 + 0.02 5.80 £ 0.02
Orientation, PAY) -36.7+1.3 —36 4+ 18 -31+1 -23+3 -31+1 —384+7
Inclinaison,i (°) 29.3+1.7 29+ 9 1846 16+1 16+4 40 + 20
Masse de I'étoile
Velocity(*), (km.s™1) 4.040.2 3.6+1.1 [4.00] 4.0+ 0.6
Velocity exponenty 0.51+ 0.02 0.51+ 0.03 0.47+0.07 0.5040.02
Stellar mass, M (M) 1.84+0.2 1.54 0.7 [1.80] [1.80] 1.80 £ 0.5
Physique des disques|
¥ (%), (cm™2) 1.74+0.110%  1.74£0.310%2 | 354+0.710¢ 1.6+£2.410' 4.74+0.910¢ 6.0+2.010%2
Ymass(*) (g.cnm?) 0.075+ 0.015 0.3+0.1
Exponentp 2.3+0.2 1.3+£0.1 2.7+0.5 [3] 2.9+0.4 1.5+0.4
Outer radiusR ¢, (AU) 200 =+ 20 200 =+ 30 300 £ 20 230 £ 30 270 £+ 15 180 4 40
Temperatur€'),(K) 150 + 50 [150] 37+6 24 +4 30+1
Exponenty 0.7+£0.5 [0.5] 0.05 £ 0.20 0.6 0.3 0.37 £ 0.15
SV (%), (km.s™h) 0.32 £0.09 0.50 £ 0.03 0.28£0.10  0.44 +0.02
Scale height'), (AU) 22 15 11
3 0.70 £ 0.04 1.0+ 0.15

TAB. 7.2 — Meilleurs modéles. Colonne (1) : noms des paraméttebnne (2) et (4) : valeurs des parameétres dérivées
1200 J=2-1, colonne (5) : valeurs des paramétres dérivée$’ @0 J=1—-0, colonnes (3) et (7) : valeurs des parameétres dé
rivés de I'émission de la poussiére en utilisant la tempéeadéduite du?>CO et I'émissivité de la poussiere donnée par I'équatior
k,(v) = 0.1(r/10"Hz)” cm?g~! (Beckwith et al., 1990), colonne (6) : résultats de I'ajus¢at simultané des deux raies de CO,
L'angle de position est celui de I'axe du disqué’ est la largeur de raie locale (somme quadratique des comiassthermale

et turbulente, voir Piétu et al. (2007) pour la conventiorest la densité de surface ((H+2fR) et assla densité surfacique de
masse en prenant un rapport gaz/poussiere de(1p@aleurs & 100 AU. Les valeurs des parameétres entre croahttfixedes. Les

barres d’erreurs correspondent &.1
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7.3 Modele chimique

7.3.1 Utilisation du code PDR

Pour tenter de comprendre quel mécanisme est a l'origina déplétion apparente
de CO jai étudié la chimie de ces sources grace au code PERdpté au chapitre 5).

Structure physique. Les parametres d’entrée du code décrivant la structure du
disque ont été dérivés a partir des observations du contingoussiere) avec notre
modele paramétrique en loi de puissance. En supposant partagaz/poussiere (habi-
tuellement égal a 100 dans le milieu interstellaire) onagiitia distribution verticale de
la densité de proton pour plusieurs rayons.

Chimie. La chimie est celle utilisé par Goicoechea & Le Bourlot (208@Taquelle
ont été ajoutés les isotopes du carbone et de I'oxygénecéiigent 473 espéces chi-
miques (isotopes et hydrogéne collé sur les grains includB47 réactions. La seule
réaction sur les grains prise en compte est la formationde H

Taille des grains.La distribution en taille des grains est une loi de puissaves
deux rayons de coupures. Afin de simuler le grossissemergrdéass j'ai fait varier la
taille maximum €. ) tout en conservant la taille minimum_( = 3nm), I'exposant de
la loi de puissancey(= -3.5) et la masse totale des grainsg.varie de0.1 ym a 1mm.
La courbe d’extinction dans l'ultra-violet ainsi que le papt N /A, sont recalculés a
chaque fois.

Champ UV. Le flux UV des étoiles de Herbig est assez mal connu. MWC 758 a
été observée par FUSE et IUE. CQ Tau n’a été observée que paD&hs un premier
temps le flux UV de I'étoile est supposé étre un champ de Diailgiel est appliqué un
facteur d’échelley = 10% — 10 et dilué par un facteur/R?. Nous y reviendrons plus
loin.

Rapport g/d . Ce rapport a été modifié en diminuant la masse du gaz (protiounts
en conservant la masse de la poussiere constante. Lessoahtdté fais avec la valeur
«standard» de 100 et la valeur de 10.

7.3.2 Effets «basiques»

Dans un premier temps j'ai regardé les effets sur les digiohs des abondances et
des densités de colonnes de H,,KC*, C et CO des variations du champ UV et de la
distribution en taille des grains. L'augmentation de Ensité du champ UV incident et
le grossissement des grains (donc une diminution du caaifidi;/Av) ont le méme
effet, celui d’augmenter le flux UV dans le disque et donc latpfdissociation des mo-
lécules. CO se comporte plus ou moins comme HCN et est retaént affecté (malgré
le phénomene d’auto-écrantage) par I'UV.

Une augmentation de l'intensité du champ UV comme une autatien de la taille
des grains induit donc une diminution de la colonne den®t&€®, en déplagant la
transition C/C/CO vers le plan du disque (Figure 7.3).
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FIG. 7.3 — Distributions verticales des abondances de H, €, C,et CO et de la
température du gaz (tirets) et de la poussiére (pointilléesavers le disque depuis
I'atmosphere (faible Av) vers le plan, aux rayons 100, 2080t UA pour les modéles
calculés avec un champ UV standaxd= 10*), a,.=1um (en haut) et =1mm (en bas)

et deux rapport g/d (10 et 100). La température de la poussgiitracée pour trois taille

de grains:_, a_ et ==+ La structure en densité est celle de CQ Tau. Les échellés son

2
identiques sur les deux graphes.
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FIG. 7.4 — Distributions radiales des densités de surfaces d&, HC", C,et CO pour
les modeéles calculés avec un champ UV standard=( 10%), a,=1um (en haut) et
a,=1mm (en bas). La structure en densité est celle de CQ Tawedledles verticales
sont différentes sur les deux graphes.

Une diminution drastique drapport ¢/d a pour conséquence principale de mo-
difier le profil du rayonnement UV dans le disque car le gaztétenins abondant I'ab-
sorption dans les raies de CO et é$t moins efficace. Donc la transition Hxy&kt dé-
placée vers le plan du disque et celui ci est globalementiphisé. Par exemple, dans
les modeles avec une taille maximum de graips1um et g/d =10, le C" est la forme
dominante de carbone dans le plan du disque pour des raypgsieaus a 200 AU
(figure 7.4).

L'effet de laturbulence (élargissement par effet Doppler des raies de H été
exploré. Des simulations ont été faites pour trois valegrsadgeur de raies (0.5 - 1.0
et 2.0 km/s) toutes choses égales par ailleurs=(1xm et 1mm,y=10"). Leffet sur
les densités de surface de CO n’est pas significatif dansldespetits grains, et reste
négligeable pour des gros grains (figure 7.5). Ceci est ddaxdaur des raies de pré-
dissociation de CO qui est plus grande que 2 km/s.

Le calcul dubilan thermique a tres peu d’influence sur I'abondance de CO, sauf
aux tres faibles densités (ou la densité de colonne esigesdplie).
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FiG. 7.5 — Distributions radiales des densités de surfacesd€@t CO pour les mo-
deles calculés avec un champ UV standard=(10*), de gros graina,=1mm, et trois
valeurs de largeurs de raies.

7.3.3 Modélisation de CQ Tau

Le moyen le plus fiable pour diminuer le rapport C@Ast d’augmenter I'efficacité
de la photo-dissociation de CO, soit par une réduction dmbdé dans I'UV (grossis-
sement des grains) soit par une augmentation de l'intedsithamp UV incident.

Deux résultats de modéles pour CQ Tau sont présentés sugleedi7.3 et 7.4.
On peut voir qu’il n'est pas nécessaire de modifier le rappgftl pour expliquer la
déplétion de CO : le modele avec = 10* et g/d = 100 reproduit assez bien la
température du gaz et sous-estime légerement la densitérideesde CO observée.
Celui avecy = 10° la surestime un peu. Un modéle avec=1mm, g/d =100 ety
compris entre 10et 10 est donc valide.

Cependant le flux UV de CQ tau est difficilement évaluable deale sa variabilité.
D’apres Grady et al. (2005, figure 5), le flux UV de CQ Tau essfhible que celui de
MWC 758. Deux autres modeéles aveel(® et g/d =10-100 toutes choses égales par
ailleurs ont été calculés. Dans ce cas une diminution duordg@z sur poussiere est
nécessaire pour expliquer la déplétion de CO.

Comparaison avec Jonkheid et al. (2007)

Une étude de la chimie dans les disques d’étoiles de HerbigvAriées a déja été
faite par Jonkheid et al. (2007). Leur approche différe deolae en plusieurs points :
— lls ont fait deux séries de modeéles, un en diminuant la mdesgaz (0~ —
10~% My avec un rapportg/d constant de 100) I'autre en modifiant le rapport
g/d a masse de gaz constante. La quantité de petits grains l{dertegrstellaire)
est diminuée afin de simuler le grossissement des grainslat&gdimentation.
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— Le spectre stellaire adopté est un spectre synthétiqumgtteerique NextGen
(T, = 10000 K).

— Le transfert dans 'UV est effectué avec un code 2-D (varelkauff et al., 2003)

indépendant de la chimie.

— L'auto écrantage des raies de ¢t CO est évalué en supposant des abondances

moléculaires constantes.

— Leur réseau chimique (Jonkheid et al., 2004, Jansen @i98l5) inclut des réac-

tions avec des PAHS.

lIs trouvent qu’une déplétion de CO d’un facteur 100 pewd &tproduite dans leurs
modeéles seulement avec umes faible masse de petit graing) =% M, (voir leur mo-
dele B4/BL4 et leur Figure 8). Cependant, comme leur spestekaire est purement
photosphérique et donc ne prend pas en compte d’exces Udbilent diminuer sé-
verement la quantité de petits grains afin de diminuer letion dans I'UV et avoir
un champ UV suffisamment fort dans le disque pour dissoci€QelLes processus de
croissance des grains ou de sédimentation peuvent étreigin®d’'une déplétion en
petits grains.

Dans cette étude et la notre, on retrouve le méme mécanismexaiquer la faible
abondance de CO : |la photo-dissociation par le champ UV. i@&p#, dans leurs mo-
deles, ce mécanisme n’est efficace qu’avec une tres faibpopion de petits grains car
I'exces UV n’est pas pris en compte. De plus, l'auto-écrgatdes raies de Het CO
n'est pas calculé de maniere consistante avec la chimieldanétude, ce qui joue sur
la position de la transition H—Het au final sur les densités de colonne des molécules.
Notre étude, ou I'exceés UV est pris en compte et ou le calclibdéo-écrantage est fait
a chaque itération est donc plus réaliste.

7.3.4 Modélisation de MWC 758

MWC 758 présente une déplétion de CO du méme ordre de grandeuCQ Tau
mais la température du gaz y est beaucoup plus basse.

Comment expliquer la différence de température entre lag deurces ? MWC 758
est légerement plus dense que CQ Tau (facteur 5.5 sur latéeafasis le plan a 100
UA) et les grains y seraient plus petits plus grand). Ces différences pourraient elles
expliquer la basse température de MWC 758 ?

Plus les grains de poussieres sont petits, plus ils sontisH&uwuegel & Siebenmor-
gen, 1994). De plus, les petits grains contrdlent le chgefigrace a I'effet photoélec-
triqgue (Bakes & Tielens, 1994) et ils sont mieux couplés auqyee les gros grains. Une
densité plus élevée favorise aussi un meilleur couplageggains (Burke & Hollen-
bach, 1983). Or la quantité de petits grairs {xm) est tres mal connue, ce qui induit
une incertitude dans notre bilan thermique.

Pour expliquer une température plus basse la premiere gt@eaiminuer l'inten-
sité de 'UV dans le disque. Pour ce faire on peut soit

— diminuer I'intensité du champ UV incident
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— augmenter I'absorption de I'UV dans le disque donc augardainombre de petit
grains.
Or dans les deux cas un diminution du champ UV effectif a ponséquence une aug-
mentation de I'abondance de CO, et les modéles représamtaattement la déplétion
de CO ont des valeurs de température du gaz trop élevées.

Cependant I'étude favorise une solution avec des petitsgy(a, =1,m), un champ
UV standard { = 10*) et un faible rapport gaz/poussierg {d =10) ou le refroidisse-
ment est relativement efficace dans le plan du disque. Ledetitéressé trouvera plus
de détails dans Chapillon et al. (2008).

7.4 Autre hypothese : Piegeage du CO sur les gros grains
froids

Les simulations avec une taille maximum de grains de 1 mméwdié que les gros
grains ¢~ 0.1-1mm) restent & des températures inférieures a celle déslorption du
CO surles grains (17—-20 K Aikawa (2007)), méme dans les nas@giec un fort champ
UV et peu de gaz. CO, méme s'il est a une température supéréed K, peut donc
encore se coller sur ces grains. Cependant, ce processigpa®tres efficace car la
surface par unité de masse de ces grains est faible. De alsédimentation des gros
grains dans le plan du disque réduit encore la probabilitéetaction entre le CO sous
forme gazeuse et les grains.

Une autre alternative plus efficace réside dans I'histogréadormation de ces gros
grains. Durant les phases proto-stellaires, le CO peutpaége efficacement dans les
manteaux entourant les nombreux petits grains. Puis cassgyeossissent, entre autre
par coagulation, en gardant le CO sous forme solide. Plds lmmilieu se réchauffe
sous l'effet du rayonnement stellaire, mais la taille dessggrains est alors suffisante
pour que ces derniers restent froids et que le CO y reste piégé

Notons que, bien que notre bilan thermique ne soit pas pddaiprocessus les plus
incertains (effet photoélectrique et couplage gaz-gjaffectent d’avantage les petits
grains que les gros.

7.5 Conclusions

Un rapport gaz/poussiére anormal n’est pas nécessairegxpliquer un rapport
CO/H; plus bas que la normale dans ces disque peu massifs.

Le mécanisme de photo-dissociation par le rayonnement UY @iee suffisant,
principalement si les grains sont assez gros pour ne pasattépuer l'intensité du
rayonnement UV, mais ce processus implique que les disqiestshauds. Le pié-
geage du CO dans les gros grains froids est une alternatbgiypes.
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7.5.1 Cesdisques sont-ils ionisés ?

D’aprés nos modele ou la photo-dissociation est le prosafsminant, le € semble
étre la forme dominante du carbone dans les disques extetrsasdensité de surface
est supérieure ou du méme ordre de grandeur que celle de &0es$t de méme pour le
C neutre (qui reste néanmoins moins abondant que ICserai intéressant de détecter
ces objets en C et/ou'C

7.5.2 La mystérieuse variabilité de CQ Tau

La valeur de 30 degrés trouvée pour 'inclinaison du disgues$i bien en poussiere
gu’en CO) contredit I'nypotheése comme quoi cette sourcaisde type UXOri. En
effet la variabilité des UX Ori est due au passage de «pagudetsatiere sur la ligne de
visée (peut étre lié a la formation planétaire voir la thés&igriam Benisty (2008)), ce
qui impligue que le disque soit incliné d’au moins 45 degidat{a et al., 1997, Natta
& Whitney, 2000).

CQ Tau a été observée dans I'IR proche par Eisner et al. (20@4¢)!'interféromeétre
PTI. lls ont mesuré un angle de position de-PM +6° et une inclinaison de 48 + 5°.
Les deux axes de positions (mesuré en IR et mm) différent tle 30

Il est possible que le disque interne de CQ Tau soit gauchinparaction avec un
corps planétaire a la maniére dePictoris (Mouillet et al., 1997). Néanmoins les gau-
chissements observeés jusqu’ici sont tous inférieurs°dA0pour 3 Pic). Le disque de
CQ Tau serait exceptionnellement voilé. Il est & noter qaeriesures d’inclinaison par
interférométrie IR ne sont faites qu’avec peu de points &ligs sont a confirmer avant
d’explorer sérieusement I'hypothése de trés fort gauehient. Ceci est d’autant plus
nécessaire qu’une différence similaire entre les mesuaegyte d’'inclinaison en IR et
en millimétrique est aussi obtenue pour MWC 758 (réspecterg 40 et 16, Isella
et al., 2008, Chapillon et al., 2008).

Article Le lecteur intéressé trouvera plus de détail sur I'étude@d8&u et MWC 758
dans l'article en annexe B 2.
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Chapitre 8

Etude de CN et HCN dans trois disques
protoplanétaires
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Comme H ne peut étre utilisé comme traceur de masse, d’'autres me&obser-
vables dans le domaine millimétrique doivent étre étudilesis avons besoin de com-
prendre leur répartition spatiale en (r,z) pour savoir luedgion est tracée par chaque
molécule. Or pour comprendre la distribution spatiale dedéaules il faut étudier la
chimie, d’ou l'utilisation d’un code de chimie.

D’autre molécules que le CO sont observées dans les disljgasle de ces mo-
|écules est plus complexe que celle du CO (bien que les cafQdeC et MWC 758
ont démontré que I'’hypothese comme quoi le CO trace le gageuldire et le Hn’est
pas forcément valide dans ces objets. Néanmoins, ces autiésules sont trés intéres-
santes car elles tracent des région aux caractéristiqéesfigpes.

Dans cette étude nous nous intéresserons plus spécialamendgions de photo-
dissociation et a l'influence de la croissance en taille dasg sur la distribution des
molécules dans les disques.

Dans cette optique, le couple CN/HCN est particulieremmtiéréssant car les deux
molécules sont bien détectées dans les disques étudiésagfiild’'un couple de photo-
dissociation. Typiquement on s’attend a ce que la molécdhl ldonde la couche mo-
|éculaire alors que son produit de photo-dissociationattiaal CN, trace les régions
de photo-dissociation du disque, donc les parties supésale I'atmosphére. De plus,
HCN est photo-dissocié par la raie Lyman alpha tandis que ENest pas. L'étude
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de ce couple dans plusieurs sources ayant des conditiorssqplyg différentes nous
permettra d’évaluer l'influence du champ UV (morphologiespectre et intensité) sur
la composition chimique des disques et d’étudier I'effétagctif de la croissance des
grains sur la chimie en phase gazeuse (par modification dmktmtion du champ UV).

Nous avons effectué des observations du CN et du HCN darsdisjues pro-
toplanétaires. Aprés la présentation des sources, jerdét@s observations puis les
différentes analyses que j’en ai faites.

8.1 Observations

8.1.1 Echantillon de sources

Notre étude se porte sur trois sources. Ces étoiles, sitafesle nuage du Taureau
(~ 150 pc) ont été choisies car elles sont toutes isolées dier(pag de contamination
par une enveloppe de gaz et de poussiere résidu du précumséoulaire). Toutes ont
des disques étendus (rayen00 UA) observés en CO. Elles couvrent une large gamme
du spectre de masse (0.5-1.8,Met donc représentent des environnement différents
(intensité du champ UV, température... voir tableau 8.38.plus plusieurs molécules
ont été détectées dans chacune d’elles (Dutrey et al., ¥887Zadelhoff et al., 2003)...

DM Tau est une étoile T-Tauri de type M1, sa masse est de 0.53 W disque en
rotation Képlérienne a été observé autour de cet obj&t@0 par Guilloteau & Dutrey
(1994). La structure physique du disque a été étudiée pdiotaiu & Dutrey (1998).
Dartois et al. (2003) ont démontré I'existence d'un gratlierttical de la température
dans le disque en analysant des observations a haute rés@ungulaire des transitions
(1-0) et (2-1) d€2CO, BCO et C'*0.

LkCa 15 est une CTT (étoile T-Tauri classique) de type spectral KSmasse est
de 1.01 M, . La structure verticale de son disque a été étudiée par Bial 2007 a
I'aide de donnée&CO 3CO et HCO' . Contrairement a DM Tau et MWC 480, il n’y

a pas d'évidence de gradient de température vertical. Btétli (2006) ont observé une
cavité interne de- 50 UA de rayon dans le continuum a 1.4mm. Une telle cavité peut
étre formée par une planete massiv®(005M, ) ou un compagnon de faible masse
(<0.2 M,,) orbitant & une trentaine d’unité astronomique de I'étdiéanmoins cette
cavité n’est pas complétement vide : les rayons internesl#ssbutions de'?CO et
13CO sont respectivement de 13 et 23 UA. La formation planétaipeuat-étre déja
débuté dans cette source. Pour plus de détails voir le chapit et le papier 1.

MWC 480 est une étoile de Herbig Ae. Elle est plus massive et plusdghgue les
T-Tauri. Son disque a été découvert par Mannings et al. 19€fudié par Simon et
al.2000 qui ont confirmé la rotation Képlérienne et estiméésse de I'étoile. Piétu et
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DM Tau LkCal1l5 MWC 480

type spectrat M1 K5 A4
masse (M) ¢ 0.53 1.01 1.83
température effective (K) 3720 4350 8460
luminosité stellaire (k)¢ 0.25 0.74 115
age (0%ans)° 5 3-5 7
Rout (UA) @ 890 905 740

TAB. 8.1 — Paramétres de I'échantillon de sourdgs,; : rayon extérieur du disque
estimé a partir des observatio€’O, .2 : Piétu et al 20075 : mesure Hipparcos (Van
den Ancker et al. 1998Y,: Simon et al. 2000 .

al.2006 ont résolu le coeur optiquement épais dans le camtirjul.4mm (rayomn- 35
UA). lls en ont déduit I'index de I'émission de la poussiése~ 1.4) qui suggére une
croissance des grains modérée. De plus, la majorité de Isspgya doit étre confinée
dans le plan du disque (sédimentation) et protégée du rayoant stellaire pour expli-
quer la non détection du disque en lumiére diffusée (Piéall,e2006).

8.1.2 Les données et leurs analyses

Les données ont été obtenues au Plateau de Bure en 2003 e tnaclesharing ».
Les sources ont donc été observées dans les mémes conéttilens calibration est
homogeéne. Les observations ont été analysées avec le npatal@étrique décrit au
Chapitre 4.

Dans un premier temps, les parametres géométriguésA) ont été laissés libres.
Les résultats sont en excellent accord avec ceux dérivéétdde de CO par Piétu et al.
(2007), mais moins précis. Dans la suite les valeurs, deA, H, et M, sont fixées a
celles déduites des observations CDp, T, ¢, R,.; €t6V sont ensuite ajustés. Le rayon
interne du gaz dans LkCa 15 est fixé a la valeur de 30 UA.

Opacité

Les transitions CN J=2-1 (227 GHz) et HCN J=1-0 (88.6 GHz)psepnsent de plu-
sieurs composantes hyperfines (Tableau 8.2). L'opacitégisridéterminée par le rap-
port des composantes hyperfines de maniere plus préciseagu@ 9 simple » distri-
bution de température de brillance (comme fait dans I'étlel€O dans le chapitre 7).
L'existence de ces composantes hyperfines implique de mranelques précautions
dans I'analyse.

Le correlateur observant dans un canal de largeur donngesure I'intégrale du
flux sur cette largeur et non la valeur a la fréquence sélegée. De plus, la séparation
entre deux composantes hyperfines n’est pas un multiple desédution en vitesse.
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Fréquence (MHz) Transition

CNJ=2-1

226332.519 2-1 J=3/2-3/2 F=3/2-5/2
226341.919 2-1 J=3/2-3/2 F=5/2-3/2
226359.987 2-1 J=3/2-3/2 F=5/2-5/2
226616.520 2-1J=3/2-1/2 F=1/2-3/2
226632.176 2-1 J=3/2-1/2 F=3/2-3/2
226659.543 2-1 J=3/2-1/2 F=5/2-3/2
226663.685 2-1J=3/2-1/12 F=1/2-1/2
226679.341 2-1 J=3/2-1/2 F=3/2-1/2
226874.183 2-1 J=5/2-3/2 F=5/2-3/2
226874.764 2-1 J=5/2-3/2 F=7/2-5/2
226875.896 2-1 J=5/2-3/2 F=3/2-1/2
226887.399 2-1 J=5/2-3/2 F=3/2-3/2
226892.151 2-1 J=5/2-3/2 F=5/2-5/2
HCNJ=1-0

88630.4157 1-0F=1-1

88631.8473 1-0 F=2-1

88633.9360 1-0 F=0-1

TAB. 8.2 — Transitions hyperfines de CN J=2-1 et HCN J=1-0

Donc, si la largeur intrinseque de la raie est du méme ordgraledeur que celle d’'un
canal (résolution spectrale), alors la différence entsevideurs échantillonnées et in-
tégrées, combinées avec échantillonage différent pougushaomposante hyperfine,
peut résulter en un biais significatif sur la déterminatiarrapport de raies et donc de
I'opacité, et par conséquent de la température et de latéatesicolonne.

Nous avons Vérifié que ce biais n’est pas significatif dangereotalyse en simulant
le comportement du corrélateur en sur échantillonnantgmisioyennant en vitesse les
modeles.

8.1.3 Résultats

Les résultats sont présentés dans le tableau 8.3. Les alisas/CN ont été ana-
lysées de deux manieres différentes : en ajustant toutesoleposantes hyperfines
(« all »), et en les séparant en deux groupes, les composiastedus optiquement
épaisses (« high ») et les plus optiquement minces (« low »).

L'étoile de Herbig MWC 480 apparait chimiquement moins @ajue les deux T-
Tauri. Ceci peut s’expliquer par le fait que cette étoilegas massive et plus chaude
(type A4) que les deux autres. Les molécules sont donc plicaegment détruites par
le rayonnement UV. Ce cas est a rapprocher de celui du distgoarant I'étoile HAe
AB Aur de type AO. Ce disque apparait pauvre en molécules,uces expliqué sa
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Molecule by P Rout oV Ty, q
10'2 cm2 (AU) (kms™) (K)
MWC 480
HCN 1-0 1.1£04 24404 [550] 0.34+0.2 [30] [0]
CN 2-1 (high) 11+1 21401 540440 0.25+0.04 33+6 [0]
CN 2-1 (low) 11+1.2 2140.15 550+£70 0.26=+0.07 33+6 [0]
CN2-1(all) | 104409 21401 545435 0.25+0.04 30+ 4 [0]
LkCa15
HCN 1-0 106+1.5 1.140.2 6004+40 02040.03 7.04+0.6 0.55+0.25
CN 2-1 (high) 38+4 23402 570+20 0.184+0.02 10.84+0.7 0.20 £0.07
CN2-1(low) | 115+18 0.2+02 690+20 0.26+0.03 6.6+0.3 0.8040.07
CN 2-1 (all) 58+5 0.840.1 630+35 0.18+0.01 8840.3 0.95+0.05
DM Tau
HCN 1-0 65+09 1.04+03 660+20 0184001 6.0+0.4 0.00£0.12
CN 2-1 (high) 26+4 214015 650+20 0.16+0.01 8640.5 0.05=+0.05
CN 2-1 (low) 464+9 0.7+£0.15 5504+25 02040.01 65405 0.50=+0.08
CN 2-1 (all) 359 06+0.06 620+15 0.174+0.01 7.54+0.3 0.60+0.05

TAB. 8.3 — Meilleurs modeles. Tous les paramétres se réfererdyaun de référence
Ry = 300 UA

faible masse et par le fort rayonnement UV de I'étoile cdat(&chreyer et al., 2008,
accepté dans A&A), 4.

Les températures d’excitation des molécules observégsrdue méme ordre que
les températures des étoiles (le disque de I'étoile de &V C 480 est le plus chaud,
celui de DM Tau le plus froid, Piétu et al. (2007)).

Les deux molécules sont observées dans les deux étoilagriTaldes températures
étonnamment basses (< 10K). A cette température, les mesésant supposées étre
collées sur les grains et non en phase gazeuse. Deux vofgerg’@ nous pour expli-
quer ces observations : soit les molécules sont localiséssppes du plan du disque
(donc dans une région plus froide) que ce que les modélesaunds actuels ne pré-
disent, soit les molécules sont excitées de maniére subhe.

8.1.4 Excitation subthermale ou disque froid ?

Les coefficients de collision de CN ne sont malheureusemastcpnnus. Néan-
moins la fréquence de la raie étant plus élevée, on peut seppaisonnablement que
la densité critique du CN J=2-1 est plus élevée que celle dd B€1-0. Or d’'aprés
les modéles de chimie existants, le CN se trouve dans demgegioins denses que le
HCN. Il devrait donc étre moins excité que ce dernier. Maigfapérature d’excitation
du CN observée dans les deux étoiles T-Tauri est plus élaeveéee]le du HCN, ce qui
est en défaveur de I'hypotheése sub-thermale et indiquguegtle CN est thermalisé.
Le fait que le CN le plus froid soit observée dans le disquewute I'étoile la plus
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froide est aussi en faveur de I'’hypothese ETL. Dans ce casjlahe dans laquelle le
CN se trouve doit étre relativement dense, au moins de Boddr la densité critique
(n. ~ 10%cm=3). A fortiori, HCN est certainement thermalisé.

8.2 Modélisation de la chimie de CN et HCN

Pour tenter de comprendre ces observations, j'ai modéishilmie de ces objets
avec le codé°DR

8.2.1 Utilisations du code de chimie

La démarche adoptée est similaire a celle mise en ceuvre jgbutlé de CQ Tau
et MWC 758 (chapitre 7). Il s’agit d’étudier les effets primes de la modification de
plusieurs parametres (entre autres l'intensité du champetUM distribution en taille
des grains) sur la distribution de plusieurs molécules : C®get HCN dans des disques
protoplanétaires orbitant autour d’étoiles de type T-Taur

Structures physiques des disques

Deux types de structure physique des disques ont été adoptée

1. Un premiére série de simulations a été faite sur la base a@délisation en lois
de puissance du disque de DM Tau (Datrtois et al., 2003, sagradigent vertical
de température). Les principales équations décrivanenmatrdéle paramétrique
de disque sont rappelées dans le tableau 8.4 (voir le chafitiLes calculs ont
éte faits tous les 100 UA de 100 a 800 UA. Dans la suite je désigee modele
physique par le terme « structure paramétrique ».

. —2.75 2
densité nu(R,Z) =4 x 10® <1~%> exp {— (%) J cm—?
—0.5
vitesse v(R) = 2.10 R%) km.s™
—0.6
température T(R) = max|10, 30 (R%) } K

hauteur d’échelle H(R)

1.20
20.8 QR%) AU

—1.55
densité de colonne¥® =1 <R%> g.cnT?
avec M. = 0.53Mg,

TAB. 8.4 — Equations décrivant le disque de DM Tau, modéle endeipuissance.
Ry = 100AU
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2. Un second jeu de calculs a été fait en prenant pour stegfinysiques les ré-
sultats d’'un modeéle théorique. Les fichiers décrivant lascsiires physiques de
mes trois disques m’ont été gracieusement fourni par Dyn8gmenov. lls ont
été calculés avec le code 1+1D de Dmitry Wiebe. Ce code edasiena celui
de Paola D’Alessio. Les parametres d’entrée sont préseates le tableau 8.5.
La figure 8.1 présente les distributions de la densité, derfgérature et de la
densité de colonne desldans les trois sources. Les calculs ont été faits sur 15
rayons répartis de 50 a 850 UA. Je parlerai dans la suite etateithéorique »
par opposition a la « structure paramétrique ».

Sources DMTau LkCal5 MWC480
Gstar! 410.00 2550.00 5800.00
Mdot 2 1.26E+17 6.31E+17 6.31E+17
alpha3 0.01 0.03 0.02
Mstar* 0.65 1.00 2.20
Rstar’ 1.20 1.51 1.59
Tstart 3720.00 4350.00 8460.00
X-ray luminocity” 1.00E+30 1.00E+30 1.00E+30
outer radius 850.00 680.00 700.00
Mdisk® 0.05 0.028 0.030
Rin 10 0.02 0.02 0.02

TAB. 8.5 — Parametres pour le calcule des structures physigeedrdis disques.
1» Champ UV stellaire a 100 UA en unité de champ Habing UV ISRRaux d’accré-
tion en g/ans? : efficacité de la turbulence; en M, ;% :enR,;%:enK;":energ/s;
8:enUA;%:en M ; '°: rayon interne correspondant a la distance de sublimagon d
la poussiere~{0.02 UA).

Ces structures sont auto-cohérentes. La température el@stda température
cinétique du milieu. Elle présente un gradient verticalyjaeest plus réaliste que
notre modele en loi de puissance.

Parameétres

Le disque est éclairée par les deux faces par un champ UV gmsne y fois le
champ de Draine a 100 UA . La distribution en taille des grastsune loi de puissance
d’exposant—~ avec deux rayons de coupures et a_. Les opacités visuelles sont
recalculées a chaque fois en fonction de la distributioraée tdes grains.

Plusieurs conditions physiques ont été testées :

— Le grossissement des grains est simulé par deux distiiizién taille de la pous-
siére données par deux rayons de coupure supérieure®.3,:m et 0.3 mm pour
la structure paramétrique et =0.3um et 0.1 mm pour les structure théoriques).
Les valeurs du rayon de coupure inférieure et de I'exposard tbi de puissance
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FIG. 8.1 — Modéles de distribution de la température (a droitdipda densité en proton
dans les trois sources étudiées avec les structures théeriq

sont fixées respectivementza= 3nm ety = 3.5. La masse totale de poussiéere
reste constante.

— deux valeurs pour l'intensité du champ UY = 10 ou 10? fois le champ inter-
stellaire de Draine (ISRF) a 100 UA (plus atténuation er?)l/R
— un taux d’ionisation par les rayons cosmigges 10~ ou5 x 10~ 17s™!

— uniquement dans les cas avec les structures physiquegthes les calculs ont
été faits dans 5 cas :

— avec la structure déduite du modele théorique inchangée,
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Parametres Modéele paramétrique Modéele théorique

X 10° - 10

3 1x 10775 x 10717s?

ay 0.3um—0.3mm 0.3im—-0.1mm
chimie standard + Ly standard + Lyt + modifiée
structure n(H) et T non modifiées n(K)/ 3; T+30%
rayons 100-800 UA, par 100UA 15 rayons de 50a 850 UA

TAB. 8.6 — Parameétres des simulations. Voir le texte pour pluidails.

— avec une modification de la densité d’un facteur 3 (muéipli divisé),
— avec une modification de la températurettl@0 %.

Dans tous les cas, le bilan thermique n’est pas calculé.

Le réseaux chimique adopté pour toutes les sources est leméencelui utilisée
dans I'étude de CQ Tau et MWC 758 (chapitre 7). Un autre résaédes taux de réaction
de photo-dissociation et photo-ionisation de plusieurmdes ont été modifiés selon
van Dishoeck et al. (2006) (pour le rayonnement de corpsandid00 K) a été utilisé
pour la modélisation de DM Tau avec la structure théorique.

Pour avoir une premiére idée de I'influence de la raie d’éimiskya sur la chimie
des disque j'ai aussi fait un calcul avec une estimationgigos de cette raie. Dans ce
cas, un type de réaction spécifique a été rajouté dans le eodt@rdiePDR Il s’agit de
la réaction de photo-dissociation avec le rayonnementdsy plusieurs molécules (voir
le chapitre 5 et 'annexe A). La largeur équivalente de la et fixée arbitrairement a
10 A (ce qui est une valeur faible car elle définit la limitereries cas CTT et WTT, une
largeur équivalente de 50 & 100 A aurait été plus appropoéelps CTTs). Le calcul a
éteé fait dans le cas des gros grains.

Les variations différents parametres sont résumées daabkléau 8.6.

8.2.2 Résultats et discussion
Structure parametrique

Les figures 8.2, 8.3 et 8.4 présentent respectivement l&shdisons radiales des
densités de surface, les distributions verticales desdehaes moléculaires et le rap-
port CN/HCN en fonction du rayon pour les différents modetesc la structure para-
métrique en loi de puissance.

D’apres ces figures, nous déduisons :

1. Une augmentation de l'intensité du champ UV agit sur laréon des abon-
dances des especes chimiques dans le méme sens qu’une taigmem taille
des grains (ce qui est logique car dans ce cas l'opacité derdonc le rayonne-
ment UV pénétre plus loin)
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FIG. 8.2 — Distribution radiale de la densité de surface de plusimolécules pour les
modeéles avea,=0,3mm — 0.3m , y=103 — 10! et ¢ =1-5x10"'7. Les densités de
surfaces dé*’CO et '*CO ont été divisées pai0®

2. Néanmoins le grossissement des grains semble plus effigecl’augmentation
du flux UV, au moins en ce qui concerne la dépendance radiatapport des
densités de colonne de CN et HCN {&£0/3CO).

3. Une augmentation du taux d’ionisation par les rayons apses n'a que peu
d’'influence comparée aux autres parametres, et uniqueraastld cas des petits
grains (ou la radiation UV est suffisamment absorbée danaiedu disque pour
que linfluence des rayons cosmiques soit comparable).

Un résultat est a souligner : les distributions radiales elesdé de surface des mo-
|écules étudiées semblent suivre un comportement géhérdistribution est constante
jusqu’a un certain rayon puis diminue. La valeur de ce raystnddférente selon les
molécules mais est de I'ordre de grandeur du rayon ou I'e@atsuelle dans le plan du
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3 %-1ﬂﬂ A R=T00 UA
Oy, = I =71
i :

Abundonce

MIH/ MDY onoy

.
1wt 1058

o 1I1-n'*‘ BT TS 1078
Fic. 8.3 — Distribution verticale des abondances de K, €, C", '2CO, CN et HCN
et de rapport des abondances de CN/HCN (bleu) en fonctioopiacité visuelle dans
(Ay) aux rayons 100, 200 et 300 UA pour les modeles avee0,3mm — 0.3m et
x=10% — 10*.La hauteur au dessus du plan est donnée en fonction de itépésuelle
vers I'extérieur @, =0 a la surface du disque).
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FIG. 8.4 — Distribution radiale du rapport des densités de sarfde CN et HCN
(CN/HCN) pour les modéles aveg =0.3mm (rouge).,=0.3um (bleu) ,x=10? (tirets)
10* (traits pleins) et = 10717 (triangle) ett = 5 x 10717 (étoiles) .

disque vaut environ 1. A I'extérieur le disque se compori@e® une PDR.

Aikawa & Nomura (2006) ont aussi étudié la chimie des disquesoplanétaires.
Leur structure en densité est basée un modele physiquealeedig M, = 2 M, T =
4000 K, M = 10-8Myans, a = 0.01). Le rayonnement UV stellaire est le continuum
de TWHya. La chimie dépend du temps et est calculée pour urd@dé’ans. La
distribution en taille des grains est une loi de puissanez ay=10zm, 1 mm, 1cm
et 10 cm. Elles trouvent des densités de colonnes quasiacdas mais n’étudient pas
le disque au dela de 300 UA. Pour un méme modéle (un jeu de paes) elles ont
tracé les distributions verticales d’abondance moléogilan fonction de2,;, Xy =
Y /(1.59 x 10?') cm2 étant le résultat de la division de la densité de colonne de H
par le rapport M/Aydans le cas des grains interstellaires ; autrementglitreprésente
I'opacité visuelle a un facteur dépendant de la taille desngrpres. Elles trouvent que
le pic d’'abondance des molécules a lieu pour la méme valeli;dguelque soit le
rayon auquel on regarde. Les molécules sont « stratifiéeldes, sont localisées dans
une couche au dessus du plan du disque. Tant que cette cdatteenhpas le plan du
disque, les densités de colonne sont donc constantes. Néanna température de la
couche, donc de la molécule, dépend du rayon.

Le comportement bi-modal des densités de surface en fondtiodayon (constante
puis décroissante) est similaire quelque soit la chimiept@o (chimie sur les grains
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FiG. 8.5 — Ecart en pourcentageX des abondances de CN (noir), HCN (rouge) et
H, (vert) calculées avec la chimie incluant les réactionsifipées avec le rayonnement
Ly a.X;, aux abondance calculées avec notre chimie standate calcul a été fait pour

le modele avec des gros grains= 10* a R=602 UA.AX = 100 x (X}, — X)/X

prise en compte ou non).

Remarque : Les effets sur les densités de colonnes moléculaires deit'de la réac-
tion spécifigue de photo-dissociation avec le rayonnemgntdont négligeables. Les
abondances ne sont que tres peu affectées et ce uniguemsigsiaouches supérieures
du disque ou la densité est tres faible (figure 8.5). Il estndpnt étonnant de constater
gue I'abondance de HCN augmente dans les zones de tresfddisité.

Structures théoriques

Afin de visualiser les différences entre les modeles et lsgmations j'ai choisi
d’ajuster directement les distributions de densité deasaripar une loi de puissance,
avec comme rayon de référenflg = 300 UA. La solution optimal est obtenu par en
ajustant la courbe représentant log(N) en fonction de IpgéR une droite. J'ai repré-
senté les distributions de densité de surface par leur raatiab s, et p. La figure 8.6
présente ces résultats pour les molécules de CO, CN et HGNaailune comparaison
aux données observationnelles et aux résultats d’autrdglemde chimie. Les figures
8.7, 8.8 et 8.9 sont des zooms de la figure 8.6 pour CN et HCNalaatpue source.

Notre modele théorique échoue a représenter correcteregmtistribution de co-
lonne densité de CO et CN et dans une moindre mesure de HCN. dairésultats
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FIG. 8.6 — Valeur de 3, etp (rayon de réféerenc&, — 300 UA) pour les trois sources
DM Tau (cercles), LkCa 15 (carrés) et MWC 480 (triangle). $phes pleins : nos obser-
vations. Symboles ouvert : résultats de la modélisatiomichie. Les étoiles de couleurs
représente les résultats des modeles de chimie que I'onermdans la littérature ajus-
tés grossierement a la main ; en rouge Aikawa & Herbst (1999 )ert Aikawa et al.
(2002), en bleu van Zadelhoff et al. (2003) et en magentawak& Nomura (2006).
Les barres d’erreur ne représente que I'écart a I'ajustémanune loi de puissance
(1 o).
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sont du méme ordre de grandeur que ceux des autres modelesCRo si I'ordre

de grandeur d&;y, est correct, les modeéles prédisent des distributions loeguizop
plates f ~ 0 alors que I'on observg ~ 2). Cette différence est observée mais avec
moins d’amplitude pour le HCN.

Les figures 8.7,8.8 et 8.9 présentent les influences desatiféparamétres étudiés
sur la distribution de densité de colonne de CN et HCN poutrtés sources étudiées,
avec la structure théorique. On retrouve les résultatséplents : le paramétre le plus
influent reste la distribution en taille des grains et le H&Wmus sensible que CN au
taux d’ionisation par les rayons cosmiques, principalerdans le cas des petits grains
(quand la chimie n’est pas dominée par la photo-dissociatio

Le CN estquasimentindépendant de la masse du disque car, thotss@tant égales
par ailleurs, une modification de la densité (facteur 9 aal tet comparer les symboles
'f" et 'd’ d’'une méme couleur) ne résulte gu’en une différente densité de colonne
(X300) inférieure a un facteur 2, les distributions restant @qt6.1 <p < 0.2). Leffet
est plus important dans le cas des gros grains que dans eslpiits.

Une modification de la température @€30 % ne modifie que trés peu les distribu-
tion radiales de densités de colonnes. De plus, CN est iildeasi changement de taux
d’ionisation par les rayons cosmiques.

Le HCN est plus sensible que le CN au changement de masse du disajad’affiet
reste modéré. Il est maximal pour DM Tau dans le cas des gaissgavec un fort flux
UV (coefficient~ 6 surXsy, et 0.5 <p < 1.2, voir la figure 8.7). Ceci est lié a la position
de la rupture de pente de la distribution de la densité dasaf,. Dans le cas ou la
densité est divisée par B, est inférieur a 300 UA tandis qu’il est supérieur pour la cas
ou la densité est multipliée par 3. Les modeles avec de geosgyet un fort flux UV
n'ont pas été calculés pour les autres sources.

Dans le cas des petits grains, HCN croit avec le taux d’idioisgar les rayons cos-
mique. Une modification d’'un facteur 5 de ce taux a plus d’erfice que la modification
de la masse du disque.

Chimie modifiée La figure 8.10 présente les résultats des calculs de chireielag
taux de photo-dissociation selon van Dishoeck et al. (20085 taux sont calculés
pour rayonnement de corps noir a la température T=4000 Kg(dans exces UV). Un
changement des taux de réaction de photo-dissociatiott@fftus le CN que le HCN.
La quantité de CN est diminuée et la pente de la distributerdensité de surface
augmente avec le rayon. Pour DM Tau, la valeuig, observée est comprise entre
les deux chimies, mais le signe gen’est correctement reproduit que par la chimie
standard. Ces résultats indiquent que I'exces UV contmdlgrande partie la chimie du
CN, et dans une moindre mesure celle du HCN.
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FIG. 8.7 — Valeurs des paramétrBgy, etp données par les modélisations chimique de
CN et HCN dans DM Tau avec la chimie “standard™. densité et température d’'aprés
le fichier de structure physique, : température augmentée de 306b; température
diminuée de 30%f : densité multipliée par 3 &t : densité divisée par 3. Les minus-
cules représente les petits grains (app =03 et les majuscules les gros grains €
0.1mm). a noter : les symboles bleus et verts ainsi que legemat noirs peuvent se

superposer.
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FIG. 8.8 — Méme chose que la figure 8.7 mais pour LkCa 15.

En général on peut noter qu'une augmentation de la température a terdagir
dans le méme sens qu’une augmentation de la densité. Unesatagion du champ UV
d’'un facteur 10 a tendance a augmenter la valeur de la dafssitdlonne de CN et a
diminuer sa pente (tend vers 0) tandis que la densité demelde HCN sera plus faible
et sa pente plus raide.
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FIG. 8.9 — Méme chose que la figure 8.7 mais pour MWC 480.

Discussion La densité de surface de CN n’est quasiment pas affectéampaugmen-

tation de la masse du disque ou par les rayons cosmiques &aiowinle HCN. Ceci

s’explique car le CN est situé plus haut au dessus du plansdueique le HCN (figure
8.3). Donc, tant que le disque n’est pas dominé par les aractle photo-dissociation,
le CN est indépendant de la structure physique. Le disquegisaiune PDR géante
(c’est a dire jusqu’au plan) si il est suffisament peu magsiude champ UV est trés
intense et/ou les grains sont assez gros pour que |'opaaiteld plan soit de I'ordre de
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FIG. 8.10 — Valeurs des paramétrBg,, et p données par les modélisations chimique
de CN et HCN dans DM Tau avec la chimie “standard” (cerclesshat les taux de
photo-dissociation selon van Dishoeck et al. (2006) (crouges).

8.3 Evaluation des effets non ETL

La température déduite de I'analyse avec le modéle en lougsance sous I'hypo-
thése de 'ETL est la température cinétique uniquement igitaest bien thermalisée.
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FIG. 8.11 — Comparaison des modeéles aux observations

Dans le cas contraire, la température calculée est la teypérd’excitation de la tran-
sition. Elle dépend du niveau d’énergie et dans ce cas lestdsmle colonne ne sont pas
estimée correctement par le modeéle. Elles sont sous-esgipwr les transitions J=1-0.
Pour les transitions a plus grand J I'effet est plus compégxkepend de la température.

Pour tester d’éventuels effets d’excitation non thermjquamis nous sommes servi
des résultats du code de chimie utilisant les structurexitiges (modéle physique de
disque). En interpolant les abondances moléculaires daafishier de structure phy-
sigue on obtient un modele de disque avec la distributioratdehdance de la molécule
étudiée en fonction du rayon et de la hauteur au dessus dulpldisque. Une image
de ce disque synthétique est ensuite calculée sous ledicoreTL et LVG, puis com-
parée aux observations (voir la description de la méthodestemdard dans le chapitre
5 et lafigure 8.11). Des facteurs d’échelle sur la distriliutie densité de colonne et de
température (en loi de puissance) sont ajustés aux résd#atsimulations.

Cette méthode a été appliqguée aux modélisations chimiguBd/tTau avec la chi-
mie standard. Dans tous les cas, la modélisation par unasidigrue en loi de puissance
al'ETL est meilleure {? plus petit) que tous les autres modéles, aussi bien a 'EEL qu
sous I'’hypothése LV&

Il est paradoxal qu’'un modéele évolué de disque, prenant emptmde facon co-

Nous avons supposé que les coefficients de collision du CN EIGN sont égaux
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hérente la rétroaction de la structure thermique sur laitieers utilisant une chimie
plus ou moins évoluée (statigue sans grains dans notre eés dépendante du temps
et incluant les réactions gaz-grains pour Aikawa & Nomuf)®&), représente moins
bien les observations qu’'un simple ajustement de la loi despnce, et ce méme en
appliquant un facteur d’échelle correctif (en loi de pursss) aux résultats du modele
théorique.

8.4 \Validité de lareprésentation des densités de colonnes
par des lois de puissance

En analysant les composantes hyperfines de CN indépenddnuneemarque que
les composantes les plus optiquement minces présentedisinibution radiale de den-
sité de colonne plutét plate tandis que la distribution desié de colonne des compo-
santes les plus optiguement épaisses (donc sensiblesriigs ptus externes du disque
que les précédentes) est plus pentue. On aurait donc unieutisin bi-modale de den-
sité de colonne moléculaire et non une simple loi de puissanc

Ceci est qualitativement en accord avec les prédictionshteteles de chimie si
I'opacité visueller, est de I'ordre de 1 dans le plan, a R=200-400 UA (figure 8.2)

8.5 Conclusion

8.5.1 Chimie

La chimie (au moins du CN) semble robuste car tous les model@sant ou non
la chimie sur les grains, prédisent le méme comportemendelesité de colonne.

Les distributions radiales de densité de colonne moléeusaint relativement plates
(p ~0) dans le disque interne jusqu’a un rayon de I'ordre de 30(ltdpacité visuelle
dans le plan est alors de I'ordre de I'unité), puis chutems Vextérieur p ~1-2). Le
champ UV dans le disque externe est donc suffisamment inpnseohoto-dissocier
les molécules, ce quiimplique une distribution en taills geains déplacée vers les gros
grains.

La difficulté principale ne semble pas venir de la chimie, srde la structure en
température, CN et HCN apparaissent dans des coucheslsamsilh plus froides que
les modéles ne le prédisent.

8.5.2 Interprétation des observations

Les données actuelles ne permettent pas de conclure femhemant au méca-
nisme d’excitation du CN dans les disques entourant les dtibes T-Tauri LkCa 15
et MWC 480. Cependant, plusieurs indices tendent a montreda molécule semble
étre a I'équilibre thermodynamique. Dans ce cas, vu la tisd température observée,
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le CN doit étre localisé dans une région suffisamment derme gutoriser I'excitation
par collision) et froide, donc proche du plan médian, ce gtiem contradiction avec
les prédiction des modeles de chimie incluant la déplétivhes grains. La turbulence
(verticale et radiale) a été évoquée pour expliquer lesrghtiens de CO a basse tem-
pérature dans DM Tau (Semenov et al., 2006, Aikawa, 2008) qire le mécanisme de
photo-desorption par le rayonnement UV des molécules pggér les grains, mais les
incertitudes sur les taux de réaction restent importantes.
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Chapitre 9

Conclusions et perspectives

Dans ce manuscrit, apres avoir présenté les disques paotepires et les principes
de l'interférométrie millimétrique, j'ai décrit les ousilutilisés pour étudier ces objets :
le formalisme de modélisation des disques, la méthode ysmales données interfé-
rométriques et le codBDR utilisé pour étudier la chimie. J'ai illustré mes propos en
présentant les études de I'émission de la poussiere et désutes CO, CN et HCN
dans plusieurs disques protoplanétaires entourant disséte type T-Tauri (DM Tau,
LkCal5 et GM Aur) ainsi que de étoiles Herbig Ae (CQ Tau, MW@ @6 MWC 480).

Nos observations ont révélé plusieurs nouveautés :

— les détections des cavités centrales dans les disques detbkCal5 (cavité en
poussieres) et GM Aur (cavité en gaz et en poussieres),

— La mesure d'une sous-abondance du CO dans les disques dau@DMWC 758

— Lapremiéere mesure de latempérature de la poussiere ddisg/le de MWC 480,

— la mesure de la température exceptionnellement basse det @NHCN autour
de DM Tau et LkCa 15.

Elles nous ont permis de mettre en évidence plusieurs points

1. Nous avons détecté deux cavités, I'une d’'un rayon de 50 s de disque de
poussiére de LkCa 15 et I'autre de 20 UA dans le disque de gale (@oussiére)
autour de GM Aur. De telles cavités sont dues a la présencerdpagnons (pla-
néte géante ou étoile de faible masse). Dans le cas de Lk@aldgmpagnon
de masse 5M,,i..r — 0.2M, orbitant a 30 UA peut expliquer les observations,
dans celui de GM Aur, 5-10 M., & 15UA. Si ces cavités sont bien dues a des
planetes, ces observations indiquent que le processusrdatfon planétaire est
déja bien avancé dans des disques agés de quelofuass.

2. Un simple spectre photosphérique ne rend pas correctesoempte de la com-
posante stellaire du champ UV incident sur le disque. L'exXd& (entre 900
et 1200 A) du a l'accrétion de matiére est important et cdatiés réactions de
photo-dissociation.
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Néanmoins, peu d’étoiles pres-séquence-principale énvléservées en UV, de
nouvelles observations sont nécessaires.

3. L'étude de I'émission du CO dans de disques de faibles esamstourant deux
étoiles HAe a mis en évidence une forte déplétion du CO dansagces, indice
potentiel de la dissipation du gaz. L'étude de la chimie atnéogu’une diminu-
tion du rapport gaz/poussiére n’est fascémentnécessaire pour expliquer les
observations. Le mécanisme de photo-dissociation paytareement ultraviolet
(en tenant compte de I'excés UV) associé au grossissemsmgrdms peut étre
suffisamment efficace pour reproduire la déplétion de COrgbsalans le disque
chaud de CQ Tau. Ce n’est pas le cas pour MWC 758. Une alteenaissible est
gu’une partie du CO soit piégée sur les grains dans les plaadéseures de la
formation stellaire, puis qu’elle reste collée sur les gyasins froids.

L'étude de'3CO et C'®0 dans ces sources nous permettrait de mieux contraindre
les propriétés physiques de ces disques. L'observatiartre'adisques entourant
des étoiles HAe nous permettra de rechercher d’autre cagmétibn du CO.

4. Limportance des basses températures dans les disquieplanétaires est mise
en évidence de plusieurs facons :

— La modélisation de la chimie des disques entourant leseétbiAe CQ Tau
et MWC 758 a montré que la température des gros grains peutréf basse
(~ 10K), ces grains peuvent alors conserver le CO piégé précéaatmm

— Les observations de MWC 480 a 1.4 mm nous apportent unereadebser-
vationnelle directe que les gros grains sont froids. Ellessnont permis de
mesurer une température de 20K a un rayon de 20-30 UA pourrdesgle
taille millimétrique.

De plus, le gaz est probablement aussi trés froid, commeggesa les observa-

tions de CN et HCN a des températures de I'ordre de 8 K dansTesiif DM Tau

et LkCa 15. Ceci est en contradiction avec les modeles deiehjm prédisent

leur localisation dans une couche moléculaire tiede (T>R0 K

L'observation de ces disque en CN J=1-0 et HCN J=3-2 nousragp®lus de

contrainte sur la localisation et I'état d’excitation des ¢eolécules. Le calcul des

coefficients de collision de CN permettra une meilleure ys®lhors-ETL des
observations.

5. L'analyse des composantes hyperfines du CN révéle un avempent bi-modal
de la distribution radiale de la densité de colonne moléaul&e résultat se re-
trouve qualitativement dans les simulations de chimie.dassités de colonnes
sont a-peu-prés constantes dans un cceur ou le disque egtespént épais, puis
décroissent avec le rayon.

Notre méthode d’analyse des observations pourra étre am@élen ajustant non
plus une simple loi de puissance, mais tenant compte de tareuge pente dans
la distribution radiale de la densité de colonne molécalair

L'amélioration des performances des instruments dispesjimotamment le PdBI,
et I'arrivée de l'interférometre ALMA ainsi que le dévelogament de modéles de disque
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2D vont nous permettre de compléter nos connaissancesstpsediprotoplanétaires et,
a terme, d’étudier les zones de formation planétaires.
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Annexe A

Taux de réaction selon van Dishoeck
et al. (20006)

Species ar,d/cm’2
CH 5.0(=20)
CH, 5.0(—20)
CH,4 1.8(-17)
C, 5.0(—18)
C; 1.0(—18)
CH 1.0(—18)
CH, > 4(-17)°
C4H, 3.5(-17)
OH 1.8(—18)
H,O 1.2(-17)
0, 1.0(=20)
CO, 6.1(—20)
H,CO 1.0(—17)
CH;0H 1.4(—17)
NH 1.0(—18)
NH; 1.0(—17)
HCN 3.0(—17)
HC3N 2.5(=17)
CH;CN 2.0(—17)
NO 4.0(—19)
H,S 3.3(—17)
SO 1.0(—16)
SO, 3.0(—17)
OCS 1.5(—17)
CS, 2.5(—17)
Mg p.i. 3.0(—19)
Sip.i. 3.0(—17)
Fe p.i. 6.2(—19)
NH; p.i. 2.0(—18)
NO p.i. 1.6(—18)
CS, p.i. 2.0(—16)

FIG. A.1 — Section efficace de réaction avealy
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k;’d/s’l y
Species ISRF® 10000 K¢ 4000 K¢ ISRF 10000 K 4000 K
H," 5.7(—10) 1.9(—10) 2.9(—11) 2.37 2.14 1.99
CH 9.2(—10) 2.0(—9) 1.2(—7) 1.72 1.49 1.28
CH' 3.3(~10) 3.5(=11) 4.8(—10) 2.94 1.78 1.31
CH, 5.8(—10) 1.2(-9) 2.1(—9) 2.02 2.02 2.12
CH," 1.4(—10) 7.4(—11) 2.6(—11) 221 1.91 1.88
CH; 2.7(—10) 2.5(—10) 8.2(—10) 2.27 2.24 2.32
CH, 1.2(-9) 2.2(—10) 1.2(-12) 2.59 2.45 2.29
CH," 2.8(—10) 42(—11) 1.3(—13) 2.71 2.58 2.48
C, 2.4(—10) 4.1(—11) 3.2(—13) 2.57 2.36 2.25
C,H 5.2(—10) 1.9(—10) 7.2(—12) 2.30 2.16 2.10
C,H, 3.3(-9) 1.2(-9) 1.3(-10) 227 2.12 1.97
C,H, 3.0(=9) 2.2(=9) 5.2(=10) 2.10 1.96 1.90
C; 3.8(—9) 2.9(—9) 2.0(—10) 2.08 2.07 2.06
¢-C3H, 1.9(-9) 1.7(-9) 9.2(—10) 2.07 2.06 2.10
OH 3.9(~10) 1.8(~10) 1.3(—10) 2.24 2.00 1.67
OH* L1(—11) 7.8(—13) 5.8(—13) 3.50 2.80 1.75
H,0 8.0(~10) 4.3(~10) 1.2(~10) 2.20 1.97 1.90
0, 7.9(~10) 4.9(~10) 4.5(—11) 2.13 2.05 1.97
0," 3.5(=11) 3.6(—11) 1.0(—11) 2.02 1.92 1.90
HO, 6.7(—10) 1.9(-9) 1.2(-8) 2.12 2.08 1.99
H,0, 9.5(—10) 4.3(~10) 1.4(—10) 2.28 2.07 1.97
0, 1.9(=9) 5.4(=9) 1.5(=7) 1.85 1.69 1.57
Cco 2.0(~10) 1.5(—11) 1.4(—15) 3.53 3.47 3.4
co* 1.0(—10) 2.2(~11) 1.2(—13) 2.52 2.43 2.32
Co, 8.9(~10) 9.0(~11) 1.2(—12) 3.00 2.53 2.00
HCO 1.1(-9) 2.5(=9) 3.5(=6) 1.09 1.09 0.81
HCO™" 5.4(~12) 4.5(-13) 7.9(~17) 3.32 3.32 3.32
H,CO 1.0(—9) 6.7(~10) 1.8(—10) 2.16 1.99 1.90
CH;OH 1.4(-9) 5.9(—10) 7.0(=11) 2.8 2.07 1.95
NH 5.0(~10) 1.6(—10) 3.0(=12) 2.33 2.24 2.12
NH* 5.4(—11) 1.8(—10) 8.4(—9) 1.64 1.52 1.51
NH, 7.5(~10) 1.0(=9) 5.7(=10) 2.00 1.90 1.89
NH; 1.2(-9) 1.0(=9) 1.1(-9) 2.12 1.99 2.00
N, 2.3(—10) 1.4(—11) 3.0(—16) 3.88 3.89 3.87
NO 4.7(-10) 43(~10) 2.9(~10) 2.12 1.96 1.94
NO, 1.4(—9) 1.0(-9) 3.4(—10) 2.12 1.97 1.92
N»>O 1.9(=9) 4.8(—10) 2.0(—11) 2.44 2.32 2.02
CN 2.9(~10) 2.1(=11) 2.0(~15) 3.54 3.49 3.3
HCN 1.6(—9) 2.5(~10) 3.7(=12) 2.69 2.44 2.02
HC;N 5.6(—9) 3.0(-9) 2.5(—10) 2.16 2.12 2.12
CH;CN 2.5(—9) 4.8(—10) 8.5(—12) 2.58 2.38 2.01
SH 9.8(—10) 1.3(=9) 1.6(—8) 2.04 1.85 1.34
SH* 2.5(—10) 3.4(—10) 4.0(—8) 1.66 1.30 1.29
H,S 3.1(-9) 2.0(—9) 3.2(-9) 227 2.12 2.16
CS 9.8(—10) 2.7(—10) 3.7(—12) 2.43 2.33 2.14
CS, 6.1(—9) 1.3(—8) 2.0(—8) 2.06 2.02 2.03
OCS 3.7(=9) 3.1(-9) 7.0(—10) 2.07 1.98 1.94
SO 4.2(-9) 4.4(—9) 9.4(—9) 2.37 2.18 2.16
SO, 1.9(-9) 7.4(—10) 2.8(—10) 2.38 2.11 1.94
SiH 2.8(—9) 1.4(—8) 8.0(—7) 1.59 1.55 1.22
SiH™* 2.7(—9) 1.0(—8) 3.3(—6) 1.21 1.13 1.11
Sio 1.6(-9) 5.6(—10) 9.9(—12) 2.28 221 2.19

FIG. A.2 — Taux de photo-dissociation
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kgd/sil b
Species ISRF” 10000 K¢ 4000 K¢ ISRF 10000 K 4000 K
C 3.1(—10) 2.5(—11) 4.2(~15) 3.33 3.27 3.10
Mg 7.9(~11) 5.9(—11) 6.9(—12) 2.08 2.00 1.96
Si 3.1(=9) 1.2(=9) 4.1(~11) 2.27 2.17 2.09
S 6.0(—10) 5.9(—11) 4.0(—14) 3.08 2.95 2.76
Fe 2.8(~10) 1.3(~10) 5.8(=12) 2.20 2.14 2.05
CH 7.6(—10) 6.4(—11) 1.6(—14) 3.28 3.20 2.97
CH, 6.8(—12) 4.7(-13) 5.0(—18) 3.94 3.94 3.93
C, 4.1(~10) 2.6(—11) 1.0(~15) 3.81 3.81 3.78
C,H, 3.3(~10) 2.4(-11) 2.4(—15) 3.52 3.49 3.33
C,H, 4.1(~10) 3.5(~11) 1.1(—14) 3.21 3.11 2.91
C,H, 2.3(~10) 1.5(=11) 7.6(—16) 3.74 3.73 3.55
0, 7.6(—11) 4.8(-12) 1.2(—16) 3.87 3.87 3.85
H,0 3.1(-11) 2.0(-12) 3.6(—17) 3.90 3.90 3.88
NH; 2.8(~10) 2.6(~11) 1.1(—14) 3.12 3.04 2.86
NO 2.6(—10) 2.9(-11) 5.4(—14) 2.93 2.71 2.42
NO, 1.5(—10) 1.2(~11) 2.9(—15) 3.33 3.22 2.87
N,O 1.7(~10) L1(=11) 1.4(—16) 3.93 3.93 3.92
H.S 7.3(—10) 7.2(~11) 3.5(—14) 3.09 3.01 2.86
CS, 1.7(-9) 1.5(—10) 8.3(—14) 3.16 3.02 2.77
0Cs 6.9(—10) 1L4(~11) 8.5(—15) 3.35 3.29 3.10
H,CO 4.8(-10) 4.1(-11) 1.2(—14) 3.21 3.13 2.96

FIG. A.3 — Taux de photo-ionisation
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Annexe B

Publications

Je regroupe ici par ordre chronologique les publicationgjaglles j'ai participé
durant ma thése.

1. L'étude de I'émission continuum de LkCa 15 et MWC 480 a baésolution anu-
laire (Piétu et al., 2006).

2. L'étude de I'émission CO et continuum dans deux étoileg HZ2Q Tau et MWC 758
(Chapillon et al., 2008).

3. L'étude de I'émission CO dans la T-Tauri GM Aur (Dutrey et sous presse).

4. L'étude du contenu moléculaire du disque entourant AB f&ohreyer et al.,
2008)
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ABSTRACT

Aims. We constrain the dust distribution and its properties (terafure, emissivity) in inner proto-planetary disks

Methods. We performed sub-arcsecond high-sensitivity interferoimebservations of the thermal dust emission at 1.4 mm a8¢hn in the
disks surrounding LkCa 15 and MWC 480, with the new 750 m lasglof the IRAM PdBI array. This provides a linear resolotaf ~ 60
AU at the distance of Taurus.

Results. We report the existence of a cavity €f50 AU radius in the inner disk of LkCa 15. Whereas LkCa 15 efisgs optically thin, the
optically thick core of MWC 480 is resolved at 1.4 mm with aitedof ~ 35 AU, constraining the dust temperature. In MWC 480, the dus
emission is coming from a colder layer than the CO emissiastrikely the disk mid-plane.

Conclusions. These observations provide direct evidence of an innetycawund LkCa 15. Such a cavity most probably results froertitdhal
disturbance created by a low-mass companion or large p&nre80 AU from the star. These results suggest that planetatgsy®rmation
is already at work in LkCa 15. They also indicate that thegitzed steady-state viscous disk model is too simplisticscdption of the inner
50 AU of “proto-planetary” disks and that the disk evolutisrcoupled to the planet formation process. The MWC 480 tesndlicate that a
proper estimate of the dust temperature and size of theadiptitiick core are essential for determining the dust eivitysindex 3.

Key words. Stars: circumstellar matter — planetary systems: protagity disks — individual: LkCa 15, MWC 480 — Radio-continustars

1. Introduction cently, a large inner radius (70 — 100 AU) was measured in

) . ’ the mm domain for the dense spiral-like structure found in AB
With current instrumentation, proto-planets located at dis- Auriga (Pietu et al. 2005).

tance of Taurus cannot be observed directly. The best evé&den
of planet formation in proto-planetary disks remains theede ~ However, models of planet formation predict gaps with
tion of the tidal gaps. Because of the dependence of the ddensity contrasts of only 10-100 for a Jupiter-like planet (e.g
temperature on the distance from the star, these gaps sh&iigla et all 2006). Due to the very high dust opacity observed
leave signatures in the infrared SED of the objects, in thefo in the IR (at~ 1um, assuming standard dust grain properties,
of a deficit of emission at wavelengths betweerl and 30 the opacity can be as high as*10 10°, see_ D’Alessio et al.
um.[Koerner et 81! (1993) suggest that the deficit of emissionk298), the IR SED does not allow astronomers to get detailed
10 um in GM Aur was indeed the result of such a gap. Marknowledge on the moderate density contrasts. This can e qua
recent studies of the spectral energy distribution (SEQhén itatively understood in Fig.5 in Dullemond et al. (2001),evé
near-infrared (NIR) and mid-infrared (MIR) coming from dat & change in the slopg of 1 on the dust surface density does
obtained by various telescopes, in particular from thez8pit not significantly &ect the SED (by less than20 %), which is
satellite, have revealed NIR-MIR emission dips that cambe itherefore dificult to disentangle from the other physicéflezts
terpreted by truncated disks with inner radii ©f3 - 5 AU on real data.
up to~ 25 AU (Calvet et all 2005). Some direct evidence of g 5 consequence, only gaps corresponding to a significant
inner cavities has been also obtained in the scattereditight yecrease in the surface density in the inner disk, i.e. @iran
ages of the disks of moderate opacity associated with Herlig, in opacity between thick and thin regimes, can be detect
Ae stars such as HD1415€9 (Augereau et al. 1999). More [g-the modelling of the IR SEDs. Only resolved images ob-
Send gprint requests toVincent Piétu, e-mailpietu@iram. fr tained with a tracer of moderate opacity can provide rediai

* Based on observations carried out with the IRAM Plateau de BiSights into the geometrical structure and density corgraben
Interferometer. IRAM is supported by INSONRS (France), MPG the inner cavities are not significantly empty. The dust dgac
(Germany), and IGN (Spain). of proto-planetary disks in the millimetsub-millimeter range
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Fig. 1. Top row: Results for MWC 480. From left to right: 2.8 mm contimm image. The angular resolution i92x 0.74 at

PA 28, and the contour spacing is 1 midgam (0.13 K, about 3&). The 1.4 mm continuum image: the angular resolution is
0.73x 0.53 at PA 33, and the contour spacing is 5 nidgam (0.33 K, B0). The 1.4 mm residual from the best fit with the same
contours. Right: 1.4 mm real part of the visibilitss baseline lengths. The points and error bars represent tasumed values,
and the curve indicates the visibilities of the best-fit disdel. The visibilities have been corrected from the diskmation
and inclination by compressing the V value by épgfior to circular averaging. Bottom row: Results for LkCa The 2.8 mm
image is obtained by considering baselines longer than 2@futmo flux was lost in this process). The resolution.B6k 0.61

at PA 3T, and the contour spacing is 0.75 nidyam (0.12 K, 2r). The 1.4 mm resolution is.66 x 0.39 at PA 53, and the
contour spacing is 1.5 mfyeam (or 0.15 K, 1.%). The crosses indicate the position, orientation, andespéo of the disks.

is well adapted to imaging such “young” cavities, providedard method, with MWC 349 as a reference for flux calibration.
enough angular resolution and sensitivity is available. On the longest baselines, MWC 349 is partially resolved4t 1.
In this paper, we present new PdBI observations at an angum, and a dierent method was required for the flux calibra-
lar resolution of BB5” — 0.5” for the Keplerian disks surround-tion. We first based our flux scale on an extrapolation in time
ing two bona-fide single PMS stars LkCa 15 and MWC 480f the flux densities of the two phase calibrators, 04359
LkCal5 is a classical TTauri star of spectral type K5, magse. 3C111) and 0528134. However, since quasars have un-
~ 1My, and age~ 3 - 5 Myr and MWC 480 is a Herbig Ae predictable flares, we also compared the measured flux glensit
star of spectral type A4 and age 5 - 7 Myr (Simon etal. of MWC 480 obtained from the BCD data to that obtained in
2000). the A" data on the overlapping baseline range (from 100 to
400 m). MWC 480 is bright and compact enough to allow such
) a direct comparison, to a precision-ofL0 %. The two methods
2. Observations and results give the same results within 5 %. The simultaneous obsenvati

The observations were performed from winter 2001 to wint&hd common calibration ensure that any morphological or in-
2005. We observed simultaneously at 110 and 220 GHz (ée)@sny dH‘e_rence observeq between the two sources is real and
and 1.4mm). Typical system temperatures range from 20018t due to instrumental artifacts.

400 K at 220 GHz. We mainly used 4 configurations: the stan- At 220 GHz, these observations provide an angular reso-
dard BCD configuration of the IRAM array, with (projected)ution about 07 x 0.4” using natural weighting. With uniform
baselines ranging from 15 m to 320 m, and the newcAn- weighting, the longest baselines (500) lallow us to reach an
figuration, which provides baselines extending up-#b0 m. angular resolution of about®x0.3” at PA~ 45°. At 110 GHz,
Some additional data were obtained on MWC 480 in A confighe resolution is a factor lower. Based on the integratioreti
uration, using time sharing with AB Aur (see Piétu et al. 2D0 system noise, and measurdfi@encies, the expected (thermal)
The data were obtained under good weather conditions: the moise level was 0.7 mlyeam at 220 GHz. However, the dy-
phase did not exceed70° at 1.4 mm even on the longest basenamic range is limited by phase noise. This results inféece
lines. The two sources were observed in track-sharing modee noise of 0.9 mJpeam for LkCa 15 and 2.0 m®eam for
alternating every 10 minutes from one source to the other. RdWC 480. At 110 GHz, the noise is 0.3 mBgam, so essen-
the BCD configurations, we calibrated the data using the stdially thermal.
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Table 1.Comparison of the inclinations and orientations of th&able 3. Parameters of the LkCa15 disk derived from the
LkCa 15 and MWC 480 disks derived from CO isotopologuanodel fits.
(see_Piétu et al. 2006) and mm continuum emission.

Temperature from CO isotopologues

from CO from 2.8 and 1.4 mm T100 (K) 22+1
isotopologues emission q 0.37+0.02
LkCa15 Derived parameters from 2.8 and 1.4 mm dust emission
PA () 150+ 1 151+ 3 Rin¢ (AU) 46+3 [51?
i) 52+1 49+ 3 Rout (AU) 177+ 12 135+ 3
MWC 480 Li00(9.cNT2)  31x04 41+06
PA () 58+ 1 61+8 p 1.7+03 -05+0.2
i(°) 36+1 31+5 B 12+01 11+01
Muisk (Mo) 0.029 0.025

. . The error bars are theolformal errors (&ective noise, see Sect.2)
Table 2. Parameters of the MWC 480 disk derived from thgom the fit. Two solutions are presented: one with a freefimadius,

model fits. and one with a fixed inner radius of 5 AU. The dust emission és to
- - optically thin to allow us an independent fit of the tempematwhich
Fixed input parameters is adopted from the CO analysis presentefl in Piétul et abf(Rqa)
Rint (AU) [31* [3] Square brackets indicate fixed parameters.
q [0] [0.5]
Derived parameters from 2.8 and 1.4 mm dust emission
T100 (K) 245+3 98+ 04 o
Rout (AU) 190+ 15 185+ 15 law distribution of the temperaturg(r) = T1o(r/100 AU) 9,
100 (9.CNT2) 31+02 171+ 15 surface density£(r) = Z100(r/100AU)P. Following
p 25+0.1 16+01 Beckwith et al. 1(1990), we used the_Hildebrand (1983) pre-
1.26+0.05 151+ 0.06 scription for the dust opacity(v) = 0.1(+v/1000 GHZj cné/g
Maisk (Mo) 0.24 0.30 (per gram of dustgas). We simultaneously fit the 2.8 and
M(R> 35AU) (Mo) 0.04 0.19 1.4 mm UV data, thereby constrainigggdirectly. As shown

The error'bars are theo—lfqrmal errors (€ective noise, see S‘ectl.Z)in Table[1 for both sources, the inclinations and orienta-
Iir;;:i r:r:rtﬁztgrzas been fixed to 3 AU. (a) Square brackets 'nd'ca{f"on derived from the continuum data agree with those deter-
' mined from an analysis of tht#CO (Simon et al._2000) and
13CO observations (for details, see Piétu et al. 2006). Wd use
Figure 1 presents the images obtained at 2.8 mm aifi@ more accurate CO-based inclinations in the analysis. Fo
1.4mm on MWC480 and LkCal5. While the disk oMWC 480 the temperature can be constrained by the dust ob-
MWC 480 appears centrally peaked, the disk around LkCa g8rvations. For LkCa 15, we used the temperature determined
does not. The 1.4mm image of LkCa15 is rather similar foy Piétu et al. [(2006) from CO lines. We checked that the
the first image of GG Tau (Dutrey etlal. 1994, see their Fig.thoice of the scale height does not influence the resultd:at al
where the inner radius of the circumbinary dust ring was juste usech(r) = 16.5(r/100 AU)-2® AU for both sources.
resolved by the interferometer. The total flux densities.8 2  For continuum data, the brightness distribution scalelsén t
and 1.4 mm are 10 + 0.8 mJy and 14@ 3 mJy, respectively, optically thick case as the temperatdreand its exponemn,
for LkCa 15, corresponding to an apparent spectral index while in the optically thin case, it scales as the prodiictand
a = 3.04+ 0.07. For MWC 480, S(B) = 352 + 0.8 mJy the sump +qg. Since in general the dust opacity decreases with
and S(14) = 235+ 4 mJy, leading tar = 2.74 + 0.04. The radius, one can measure both the surface density and the tem-
calibration uncertainties result in an additional error®15 perature with angular resolution that is high enough.
on the absolute values af but the relative values are not af-  Table[2 shows the best fits for MWC 480. The large value
fected, since the data were obtained simultaneously. E[furof the peak surface brightness (7 K in Elg.1) indicates aifsign
also shows the residual images after subtraction of the besint opacity at both wavelengths in the inreB5 AU. Indeed,
fit model (see TableS[2-3). The rightmost panels offfig.1 disptical depth reaches unity betwees: 31 AU (model 1) and
play the real part of circular average of the calibratechiiities 38 AU (model 2) at 220 GHz, and between 20 and 23 AU at 110
obtained after deprojection, superimposed with the Vi GHz. We thus attempted to treat the dust temperature as a free
from the best models (curves). LkCa 15 is well resolved withggarameter. The measurements directly constrain the temper
first null at 130 K (and probably a second null at400 k). ture around 26- 30 AU to be~ 20 K. However, the optically
thick core is not sfiiciently resolved to determine the temper-
ature exponent. Table[2 shows two solutions. The data are
compatible with al100 = 24 K, q = 0 or with steeper laws,
To better quantify the obvious morphologicfigrences be- Tio0 = 10 K, g = 0.5, but not with higher temperatures. The
tween both sources, the 2.8mm and 1.4 mm data were atemperature derived froffCO (T100 = 45 K andq = 0.65) is
lyzed in the Fourier Plane using our disk fitting method (seruch too high to apply to the dust. All solutions intersecme
Dutrey et al! 2006, and references therein). We modelled ag 17 AU with T = 24 K. The lack of knowledge on the tem-
inclined disk with truncated inner and outer radius and powperature law results in a significant uncertainty in the atef

3. Data analysis
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density law, and thus on the total disk mass. With these epaci The value of3 = 1.4 + 0.15 indicates moderate grain
ties, the optically thick inner core contributes quite sigantly growth. This is similar to the value obtained for AB Aur
to the total flux, and the dust emissivity indéx 1.4+ 0.15is by [Piétu et al. |(2005). Using the coronagraphic mode of the
thus substantially higher than— 2. HST/NICMOS camera at .6um, |Augereau et all (2001) ob-
For LkCa 15, the surface brightness of the mm emissiserved the disk of MWC 480, but did not detect its scattered
is low (< 3 K), indicating that the dust is essentially opticalljight. Their upper limit on the column density of scatterimg-
thin. Itis thus impossible to constrain the dust tempegawith  terial is~ 10~4g.cnT? at 100 AU (of dust only), several orders
this data. On the other hand, an analysis#0O and*3CO of magnitude below our measured value. Our results suggest
by [Pietu et al.[(2006) provides a unique value for the tempéhat a significantamount of dust is still “hidden” to the seetd
ature,T1g0 = 22+ 1 andqg = 0.37 + 0.02. We adopted theselight regime, most likely because the dust disk is geomatyic
values. With a small inner radius (5 AU, but the result do nditin and the starlight partially masked by the dust orbitifase
change for lower values), the best-fit solution imples -0.5, to the star. This can occur if the dust has significantly eettl
i.e. a surface density increasing with radius. This is ptglgi on the disk-mid plane. This explanation agrees with the-clas
implausible. Treating the inner radius as a free parameter sification of MWC 480 as a group Il star (Meeus etial. 2001,
sults in a better fit at the & level and a more physical valueAcke & van den Ancker 2004). The constraint on the dust tem-
for p (see Tabl€l3). Other combinations of inner, outer radigerature indicates that the dust is colder than the zonedrac
and density exponent are possible: for example, a solutittn wby the CO isotopologues, in further agreement with this hy-
p =~ 3, Rt = 65 AU andR,; > 600 AU (in agreement with the pothesis. Although indirect, these arguments suggestthieat
disk extentin CO) is only 2 — 3 above the best-fit solution for dust has settled towards the disk plane. Téble 2 indicates th
LkCa 15. This may indicate that LkCa 15 is not devoid of dusfWC 480 disk is quite massive. However, this is largely the
beyond~ 170 AU, but surrounded by a more tenuous diskesult of extrapolation of the density godtemperature laws,
Despite the correlation betwegnand R;,, the LkCa 15 disk as indicated by the total mass beyond 35 AU in Téble 2.
exhibits a clear decrease in surface density towards itecen  MWC 480 illustrates the need to resolve the inner opti-
with the best solution indicating@ 50 AU radius central hole. Ca”y thick core and toneasurethe dust temperature to prop-
In conclusion, while MWC 480 presents a “classical” dusfrly characterize the dust emissivity. Lower-resoluticatad
distribution, LkCa 15 indicates that dust disks can presg@utrey et all 1996) typically tend to find values@t 1, and
brightness distributions versus radius that are more stiphiour new results indicate such values could be significaritly b
cated than simple power laws, and suggests the existence abed by contamination from optically thick dust at low tempe

large inner cavity in an otherwise “standard” dust disk. ature.
4. Discussion 4.2. The inner disk of LkCa 15
4.1. MWC 480 Until now, observations from the NIR to the mm range have

hown that LkCa 15 is a bona-fide Classical TTauri star sur-
ounded by a large CO disk of a few0d M,, (Simon et al.
2000;/Qi et al| 2003). L einert etlal. (1993) observed LkCa 15

HLM mention a similar source orientation. They use a tempeid classified it as a single star, since they found no coropani
ature derived from the IR SEDT100 = 17 K, andq = 0.62, d0Wn to a separation of 0.13” (20 AU).

However, because of the IR opacity, the IR-constrained [Bergin etal.[(2004) have observed the BV emission and
temperature deduced from an isothermal vertical disk modBe NIR-MIR SED of LkCa 15. They conclude that the disk has
naturally overestimates the mid-plane temperature to kwhi@n inner radius (plied-up inner rim) located at 3 AU. From
the mm emission is sensitive (see diso_D’Alessio &t al. [19dBeir disk modelling, they estimate a column density of dust
for details). Indeed, the temperature used by HLM is muchiust > 0.2g.cnm? at 1 AU, assuming a standard accretion disk
too high to explain our observations, and using it results fRodel withe = 0.01 andT = 100 K. Extrapolated to 45 AU,

a best-it solution that is 14 worse than those presented irfhis translates into 0.07 g.crhof dust-gas (with a gas-to-dust
Table[2. HLM also derive a relatively shallow surface degnsifatio of 100). This is 200 times lower than the surface dgnsit
distribution, p = 0.5 — 1.0, as a result of the high assumedrom Table[2, confirming the interpretation of the mm images
temperature. The HLM temperature law requires a low opaci®j LkCa 15 as the result of a cavity of radiss45 AU nearly

to reproduce the surface brightness (9 K in their Fig.1). Asdgvoid of dust. If we fit gp = 1 surface density law into the
consequence, the shallow inner-surface-brightnesstiition  LkCa 15 cavity, we find an upper limit &yt ~ 0.12 g.cnt?

is represented by a flat surface density, while it is in rgalite  at 1 AU, consistent with the results|of Bergin et al. (2004).

to contribution by the optically thick core. Alsq is biased In the current knowledge of inner-disk destruction pro-
towards low values by the extended emission present in thesses, among the mechanisms (such as planetary formation,
HLM image, which is not confirmed in ours. This structur@hoto-evaporation, radiation pressure, etc...) that @i
may be due to phase errors. Note that in general, phase nofge distribution, planetary formation or a low mass comnipan
will result in a flattening of the brightness distributiomee it remain plausible since the LkCa 15 disk is fairly massivee Th
scatters signal (much like aiffective seeing). large disk density makes photo-evaporation and radiaties-p

MWC480 was recently observed at 1.4mm
Hamidouche et al.l (2006, hereafter HLM) using the BIM
array, with slightly higher resolution, but lower sensityv
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sure unlikely to be gective.l Alexander et all (2006) showedcompanion to LkCa 15 is a proto-planet or a low-mass star re-
that when photo-evaporation starts propagating beyond3D —quires deeper IR images, or the advent of ALMA, which may
AU, the surface density near 50 AU 45 0.03 g.cn?, within  resolve the structure of the cavity.

a factor of a few to account for filerent UV fluxes (see their

Fig.1). This is 500 times lower than derived from our best fficknowledgementsie thank the referee for very useful comments.
model in Tablé&B. We thank A.Morbidelli and A.Crida for a very helpful discims of

: : formation of gaps in disk. We acknowledge M.Simon focdss
In a viscous disk, a gap can be opened by a planet as Sgllgrr} of the binarity of LkCa 15 and J.-C.Augereau for consitlens

askthe E‘.I”S rlacilus( 'S IaLgerhﬂ:fan .thﬁ dIfSk height. Follogllnof the scattered light image of MWC 480. We thank the Plateau d
Takeuchi et &l.1(1996), the half-width of a gap created byl?bre IRAM stdf, especially J.-M.Winters, for their help during the

proto-planet ora low-mass companion can be approximaigittervations. This research was supported by the Frenordhno
by: w = 1.3aA"2 wherea is the semi-major axis of the orbit. physique Chimie du Milieu Interstellaire” (PCMI).

The strength ratio of tidal to viscousfectsA is :
A= (Mg/M,)2 1 References

3a(h(r)/r)2
. (h)/n) Acke, B. & van den Ancker, M. E. 2004, A&A, 426, 151
Fora ~ 30 AU and assuming ~ 0.01,h(r)/r ~ 0.1, M. ~  ajexander, R. D., Clarke, C. J., & Pringle, J. E. 2006, MNRAS,
1M, and the mass of the plankt, ~ 0.005 M,, we findA = 369, 229

0.083 andw =~ 17 AU. Hence a~ 5 — 10 Jupiter mass pla”etAugereau, J. C., Lagrange, A. M., Mouillet, D., & Ménard, F.
orbiting at 30 AU would be dticient to evacuate the inner 50 1999, A&A, 350, L51

AU of the LkCa 15 disk. - ) ) Augereau, J. C., Lagrange, A. M., Mouillet, D., & Ménard, F.
Getting an upper limit on the orbiting object mass is more 2001, AGA, 365, 78

difficult. The separation limit frorn_Leinert etlal. (1993) is Z%eckwith, S. V. W, Sargent, A. 1., Chini, R. S., & Guesten, R.
AU, but given the inclination of the LkCa15 disk, an ob- 1990, AJ, 99, 924

ject orbiting at 30 AU would spend most of its time at ProBergin, E., Calvet, N., Sitko, M. L., et al. 2004, ApJ, 614331
jected distances about 20 AU. The best limit on the companiggyet, N., D’Alessio, P., Watson, D. M., et al. 2005, ApJ053
mass comes from the kinematic determination of Simonlet al.| g5

(2000), who indicate a total mass for the system.6£D.1 M. Crida, A., Morbidelli, A., & Masset, F. 2006, Icarus, 181,558
The spectral type of LkCa 15 makes it unlikely to be a star g’AIessio, P., Canto, J., Calvet, N., & Lizano, S. 1998, ApJ,
less than B M, leaving at most @ M, for a companion. A 500, 411

coeval star of this mass would have a K magnitude of abqyﬂlllemond, C. P., Dominik, C., & Natta, A. 2001, ApJ, 560,

10.5. 957
Dutrey, A., Guilloteau, S., Duvert, G., et al. 1996, A&A, 309
5. Summary 493

. . Dutrey, A., Guilloteau, S., & Ho, P. 2006, Protostars and
We used the new 750 m baselines of the IRAM array to imagep|gnets v
the dust disks orbiting MWC 480 and LkCa 15 at an angulgutrey A. Guilloteau. S.. & Simon. M. 1994. A&A. 286. 149
resolution of~ 0.4”. Hamidouche, M., Looney, L. W., & Mundy, L. G. 2006, ArXiv

— The dust disk of MWC 480 is centrally peaked with an opti- Astrophysics e-prints
cally thick core of radius- 35 AU at 1.4 mm. Since the coreHildebrand, R. H. 1983, QIRAS, 24, 267
is resolved, we can estimate its temperature, which is skyoermer, D. W., Sargent, A. I., & Beckwith, S. V. W. 1993,
nificantly lower than that of the CO layers, and measure thelcarus, 106, 2
dust emissivity indeg. The low dust temperature suggestseinert, C., Zinnecker, H., Weitzel, N., et al. 1993, A&A,&7
that grains emitting at mm wavelengths tend to be located129
around the colder disk mid-plane, in agreement with sedyleeus, G., Waters, L. B. F. M., Bouwman, J., etal. 2001, A&A,
mentation. The indeg is ~ 1.4, suggesting moderate grain 365, 476
growth, like in AB Aur. Piétu, V., Dutrey, A., & Guilloteau, S. 2006, in prep.

— To be compatible with existing NIR images of MWC 480Piétu, V., Guilloteau, S., & Dutrey, A. 2005, A&A, 443, 945
the dust must be confined to a geometrically thin disk are: C., Kessler, J. E., Koemer, D. W., Sargent, A. I., & Blake
mostly hidden from the starlight. G. A. 2003, ApJ, 597, 986

— The LkCa 15 disk reveals a |arge50 AU radius) Cavity’ Simon, M., DUtrey, A., & Guilloteau, S. 2000, ApJ, 545,1034
which is not completely devoid of dust. The most probalakeuchi, T., Miyama, S. M., & Lin, D. N. C. 1996, ApJ, 460,
ble explanation for such a wide cavity is the existence of a832
massive planet{ 0.005 M,) or of a low mass companion
(< 0.2 Mo) orbiting around~ 30 AU from the star.

Long baselines on large nisubmm arrays are now opening
the planetary formation regions of nearby young disks to in-
vestigations. However, as for AB Aur, figuring out whethes th
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ABSTRACT

Context. The overall properties of disks surrounding intermedia#SFstars (HAe) are not yet well constrained by current okeserv
tions. The disk inclination, which significantlyffact SED modeling, is often unknown.

Aims. We attempted to resolve the disks around CQ Tau and MWC 75&0tade accurate constraints on the disk parameters, in
particular the temperature and surface density distidlouti

Methods. We report arcsecond resolution observations of dust andi@3missions with the IRAM array. We also searched for the
HCO" J=1-0 transition. The disk properties are derived using a stahdesk model. We use the Meudon PDR code to study the
chemistry.

Results. The two disks share some common properties. The mean CO ahemds low despite disk temperatures above the CO
condensation temperature. Furthermore, the CO surfacgtdemd dust opacity haveftirent radial dependence. The CQ Tau disk
appears warmer, and perhaps less dense than that of MWC Z&&libg the chemistry, we find that photodissociation of GO i
a viable mechanism to explain the low abundance. The phioéospflux is not sificient for this: a strong UV excess is required.
In CQ Tau, the high temperature is consistent with expemtar a PDR. The PDR model hadfiitulty explaining the mild tem-
peratures obtained in MWC 758, for which a low gas-to-dusibris preferred. A yet unexplored alternative could be thigspite
currently high gas temperatures, CO remains trapped imgyrais the models suggest that large grains can be cold etmpgtvent
thermal desorption of CO. The low inclination of the CQ Tasidi~ 30°, challenges previous interpretations given for the UX Ori -
like luminosity variations of this star.

Conclusions. We conclude that CO cannot be used as a simple tracer of ghsstaratio, the CO abundance beinieated by
photodissociation, and grain growth.

Key words. Stars: circumstellar matter — planetary systems: protagbay disks — individual: CQ Tau, MWC 758, MWC 480,
AB Aur — Radio-lines: stars

1. Introduction The disk around CQ Tau (HD 36910) has also been im-
aged at dferent wavelengths. So far, this is one of the oldest
It is now generally admitted that the disks surroundingrinteHAe star ¢ 10 Myrs) surrounded by a resolved dust and gas
mediate mass~( 2 M) pre-main-sequence (PMS) HAe starglisk (Mannings & Sargeit 19917; Testi etlal._2001; Doucetlet al
are warmer and more massive analogs of those surroundfg@né). Moreover, CQ Tau appears as a peculiar HAe star ex-
lower mass TTauri stars. Mannings & Sargent (1997, 20008 haibiting an UX Ori-like variability (Natta et all_1997). MWC
shown that disks are indeed frequent, if not ubiquitous mdou758 (HD 36112) has also been barely resolved in CO by
HAe stars. Nevertheless, only very few objects have been mdannings & Sargeht (1997, 2000). Both disks appeared signifi
eled in detail. Accurate disk orientation, sizes, tempeestand cantly weaker and smaller in CO lines than the previouslg-stu
CO abundances are available for a few objects only: AB Aigd disks around HAe stars.
(Pietu et al. 2005), MWC 480_(Simon et al. 2000;_Piétu et al.
2007), and HD 163296 (Isella et al. 2007) have been studied in | order to improve our knowledge on HAe disks, we
CO isotopologues. Already one disk out of these three stantls haye observed CQ Tau and MWC 758 with the IRAM array.
as peculiar: the disk around AB Aur exhibits non-Kepleriamm e present here our results. The two stars were imaged in
tions, perhaps due to its youth (Pietu et al. 2005; Lin B2@06). 1200 3251 and continuum emission at 1.3 and 3.4 mm (an-
HD 34382 was observed at high angular resolutio®’®O by  gyjar resolution of 1.5 and 3/4 respectively). 2.5 resolution
Pietu et al.[(2003), but due to its larger distance, onljtéehin-  jjages oft2CO J=1-0 in MWC 758, and upper limits on the

formation could be obtained. HCO" J=1-0 line are also reported.
Send gprint requests to  E.Chapillon e-mail: Section 2 presents the stellar properties and the obsengati
chapillon@obs.u-bordeauxl. fr Section 3 focusses on the CO and dust modeling. We present

* Based on observations carried out with the IRAM Plateau deBun Section 4 the chemical model that we used to interpret the
Interferometer. IRAM is supported by INSONRS (France), MPG observed CO column densities. We discuss in Section 5 all the
(Germany) and IGN (Spain). properties of the two sources before conclusion, in Se@ion
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Table 1.Properties of HAe stars with CO disks

(€] (@) ®3) (@] (5) (6) (7) (®)
Source Right ascension  Declination Spec. typeffedive temp.(K) Stellar lum.(4) Distance CO paper
MWC 480 04:58:46.264 29:50:36.86 A4 8460 115 140 1,2
AB Aur 04:55:45.843 30:33:04.21 AAQ1 10000 52.5 140 3

HD 34282  05:16:00.491 -09:48:35.45 D 9440 29 400 4

HD 163296 17:56:21.28 -21:57:21.9 Al 9300 30 122 5

CQ Tau 05:35:58.485 24:44:5419 R 7200 8-16 140 6

MWC 758 05:30:27.542 25:19:57.32 B 8200 11 140 6

Columns 2&3: J2000 coordinates deduced from the fit of therihBcontinuum map of the PdBI. Errors bars on the astrometyoéiorder
< 0.07”. Columns 4, 5, and 6, the spectral typéeetive temperature and the stellar luminosity are thosergin/Simon et &l.[(2000) and
Pietu et al.[(2003) for HD 34282 van den Ancker etlal. (1998)4B Aur and MWC 758| Natta et al. (2001) and Mannings & Safd&897) for
CQ Tau. Column 8, CO interferometric papers are:|Riétu et al.[(2007), 2 [Simon et al.[(2000), 3 Pietu et al.[(2005), 4 Pietu et al.[(2003),
5 =lIsella et al.|(2007). and 6 this work. (*) For MWC 758 and CQ Tau, the luminosity has beealad to the assumed distance of 140 pc.

2. Observations The rms phase noise was ® 25 and 15 to 50° at 3.4 mm
and 1.3 mm, respectively, which introduced position ermfrs
< 0.07”. The estimated seeing is about’0.&fter calibration.

CQ Tau and MWC 758 are two Herbig Ae stars situated neafce the observations were obtained with those of AB Aur,
the edge of the Taurus complex. The spectral type of MWC 788ese data share a common flux scale. Thus the temperatdre (an
ranges from A3e[(The etldl. 1994) to A8v (Beskrovnaya et d10lumn densities) can be directly compared with those dited
1999); that of CQ Tau from A8 to F2 (elg. Creech-Eakman et &fiétu et al.[(2007) for AB Aur, MWC 480 and DM Tau, as well

2002), or even F4F5 (Mora et al[ 2001). MWC 758 has a rota2s the derived values for the dust emissivity spectral iftlex
tion velocityvsini = 60 kms™, and CQ Taw sini = 100 km s For MWC 758, the'?CO J=1-0 line was observed in Dec

(Boehm & Catala 199%; Mora etlal, 2001). 1995 and Mar 1996. The longest baseline was 180 m, and pro-

Hipparcos measurements place them formally at 100 pc (¢sled an angular resolution of2x 1.9” at PA 149.
Tau) and 200 pc (MWC 758) respectively (van den Anckeret al. Figurell presents the channel maps4@0 J=2-1 for CQ
1998). However, the formal uncertainties on the parallaces 1au and MWC 758. Figurel2 shows tHéCO J=1-0 chan-
such that the two stars could be equally placed (at the [evel) nel maps of MWC 758. The characteristic pattern of rotaten i
at 140 pc. As the apparent position of the stars place theheat €learly apparent. No HCO was detected.
outskirts of the Taury#uriga molecular cloud region and their ~ We used the GILDABsoftware packagé (Péty 2005) to re-
systemic velocities are equal to the Taurus one, we assurae H#ice the data and as a framework to implement our minimizatio
a physical association, and use D10 pc for both sources. Thistechnique. TablEl2 indicates the result of Gaussian fit tatine
eases the comparison with other studies of similar objedtsd tinuum visibilities. Elliptical Gaussian were used at 23aL5at
Taurus region. Furthermore, in SECI3.4, we show that thepl:008_9 and 113 GI_-|z, the resolut_|on is |rf§men_t to constrain the
distance for CQ Tau is not compatible with our new measur@isk aspect ratio and only a circular Gaussian was fitted.
ments.

Nevgrtheless, thefkects of the' distgncg uncertainties Willapje 2. Continuum results
be considered whenever appropriate in this paper. Mostef th

2.1. Star properties and the distance problem

results for the disk parameters can be simply scaled for difFrequency  Flux Major Minor PA
ferent distances using the appropriate scaling laws given i(GHz) (mJy) ” " °
Dutrey et al.|(2003). MWC 758

The stellar properties corresponding to the 40 pc dis- 230 56+ 1 100+008 081+010 -10+20
tance are given in Tabl& 1, with those of other HAe stars fgavin ééB g; + é-i 11+05 - -
detailed disk studies. Note that CQ Tau being highly vacigbp A T -
to 3 magnitudes, see Grinin et al. 2008), the values of itd-lum 55, 162+ 2 086£004 Q063+004 3247
nosity quoted in the literature vary by almost an order of mag gg 131+ 05 07+03 _ _
tude. The error bars include only thermal noise, but not the fluteseacu-

racy (= 10 %) or the &ects of seeing. Here, the P.A. is that of the ellipse
22 PdBl data major axis. At 89 and 113 GHz, a circular Gaussian was fitted.
Thel?CO JE2-1 data for CQ Tau and MWC 758 were obtained
in snapshot mode in Nov 1999 and Jan 2001, together with AB
Aur (Piétu et al[2005). Th&CO J=2-1 data were smoothed to3. CO and Dust Models
0.25 kms™* spectral resolution for the final analysis. Baselin
up to 170 m provided about ¥'Fesolution with robust weight-
ing. The HCO J=1—0 data were obtained simultaneously: a 2@
MHz/512 channels correlator unit provided a spectral resmutiﬁ)t
0f0.13 kms™.

The phase and secondary flux calibrators were 8879 ! Seehttp://www.iram.fr/IRAMFR/GILDAS for more informa-
and 0528 134. The primary flux calibrator was MWC 349.tion about the GILDAS software.

©Phe data were fitted using our standard flaring disk modeh wit
ower law distributions for all primary guantities (suréaden-
ity 2(r) = Xo(r/ro)”P, temperaturel (r) = To(r/ro)™9, veloc-

y and scale height), following the method described iradet
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Fig. 1. Channel maps of the CG=2-1 line emission and 1.3 mm continuum emission (bottomgeftel) towards MWC 758 and
CQ Tau. (a) CQ Tau Contour step is 0.073b&am or 0.56 K (2) for CO. Contour step is 10 mfyeam, or 90 mK (8) for the
continuum. (b) MWC 758. Contour step is 0.Yl3gam or 1.1 K (2) for CO. Contour step is 3 miyeam (30 mK, &) for the 1.3
mm continuum. The crosses indicate the position, oriemttedind aspect ratio of the disk determined from the CO arslf$ie
velocity (in km.s?) is indicated in the upper left corner.
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Fig. 2. Channel maps of the CG-1-0 line emission towards MWC 758. The angular resolutich7s< 2.1”. Contour step is 0.06

Jy/beam or 1.0 K (2) for CO. The crosses indicate the position, orientation asykct ratio of the disk determined from the CO
analysis. The velocity (in km:3) is indicated in the upper left corner.

by Pietu et al.|(2007). This allows the CO surface density aihus, the fitting procedure can actually reveal whether the C
dust radial emissivity profile to be recovered completelyen emission is mostly optically thick or optically thin, everntiwa
pendently, without assumptions on the CO abundances. An sigigle transition.

sential property of disks is that, because the CO surface den For the dust emission, we use the standard prescription for
sity gradient is significantly steeper than the temperagiee the mass absorption cieient [Beckwith et 8l. 1990):

dient (p — g > 1), it is possible, with sfiicient angular res-

olution, to distinguish (from the apparent slope of the acef &(v) = 0.1(v/10Hz)Pcmig L @
brightness versus radial distance) the transition betveseop-
tically thick core [, « r9) and an optically thin outer part

(To o 1P or r-P=4 for low J'CO lines, se5 Dufrey etlal. 2()07)1OWForthe continuum data, as the angular resolution does not al

to separate the optically thick core, all frequenciesarbed
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with the IRAM interferometer were fitted simultaneouslyings 3.2. CQ Tau

the temperature (fixed) derived from the CO measurements. ) o
For CQ Tau, we obtain for the first time accurate measurements

The results are summarized in Table 3. The errors bars arfethe inclinationi = 29 + 2° of the disk and of the orienta-
derived from the covariance matrix by the minimization toat tion of the disk axis PA = —36 + 1°). The disk inclination is
We refer td Pietu et all(2007) for notations (see also TApind  well constrained from botf?CO (29+ 2°) and continuum emis-
detailed description. These new observations directly@tbe sion ( = 29 + 9°), although with larger error bars for the con-
Keplerian nature of the rotation, with a best fit exponebfi@ tinuum. Note that both determinations afeated by diferent
0.02 for both sources. instrumental &ects. The dust emission is biased by the phase

noise (seeing), while the CO-derived inclination tfeated by

bandpass calibration errors, which are negligible in oweca
3.1. MWC 758 The overall agreement indicates that the seiffgats remain

small compared to the thermal noise. However, our result®n

. S . disk differ from several previous determinations: for example,
The disk outer radius is 250 AU in CO and somewhat smallefyaqiiat al. (2003) cite a major axis disk orientatiBi ~ 20°

in dust. The line and continuum emissions provide very consy ; ; AT .

. h A ’ or —70° for the disk axis) and inclinatiori & 66°) very differ-
tent results for the disk orientation. TRECO 321 line ap- ¢t from ours. Most of the previous measurements were based o
pears partially optically thick, thereby allowing the detion of deconvolved sizes in the image plane, either on integr. i

the disk temperature in the inner regioms<{ 150 AU), and of sity maps of COl(Mannings & Sargé&nt 1997) or from relativel
the CO column density in the outer regioms( 150 AU) under Iov)\l/ S/Npcontinuurh data (é.g. the 7 mm VLA)data of Testi et al)f

the assumption of a single temperature power law. The paraszn? ; ) :
eters derived from both transitions are in good agreemeng. 120-0")' Ourresults being based on the velocity gradient 444 a

) > = plane analysis are much more reliable: in particular, thregljzt
exponent is not well constrained for th#CO =10 line; we 5 gellar mass in agreement with the spectral type of CQ Tau.
thus fix it to a value compatible with tCO J-2-1 results. 1 ic\yorth noting that, using the mid-IR camera CAMIRAS in-
We also present results which both lines fitted together ol gi5164 on the CFHT, Doucet ef 4. (2006) have imaged the ther

Table[3). The better sensitivity allows to derive more pazters mal emission of the dust disk at 2Qum and found an inclination
such as stellar mass, temperature and expapent angle ofi = 33+ 5° in agreement with our measurements.

The diference between the temperatures determined from The disk of CQ Tau is somewhat smaller, 200 AU in radius,
the 310 and 32-1 lines is in line with the vertical temper- than that of MWC 758. Both continuum and CO measurements
ature gradients found in some other stars (Piétulét allp®d? give the same outer radius. Doucet et al. (2006) estimated th
not determined with siicient precision to conclude. We thusdisk radius to be of order of 400 AU at 20.5um (when cor-
prefer to use the temperature derived from a simultaneous fitrected for the distance of 140 pc). The 2® emission comes
both transitions. This temperature is moderate, 30 K, viitte| from small, warm, grains at the surface layer of a flared disk.
dependance upon radius (expongrt0.3). Because the=p—1 On the opposite, the mm Qata trace large grains in the disk mid
transition is barely optically thick, the temperature ipnesen- Plane. A diference in radial extent between these two popula-
tative of the bulk of the disk, and not only of the surface fayetions of grains is a standard feature of protoplanetarysjisk
as in the optically thick CO disks studied by Pietu etialq@p _exemplified for example by HH 3_(Guilloteau eflal. 2008).

o ] The 12CO JX2—1 emission appears essentially optically

Because the emission is spatially resolved at 1.3mm, tifin. Since the contribution of the optically thick core inail
dust emissivity index is well constrained, with little bidse toa +(CO) < 1 for R > 60 AU, the disk temperature exponents
possible contribution from an optically thick coe= 1.0+0.15.  poorly constrained. Best fit values are around 1, but withdar
If we assume that t_he dust and CO are at the same temperatyfRertainty. We thereby adoptgd: 0.5. This value is a compro-
the total disk mass is 210°3 M (with «(230)= 0.023 cnfg™). mise between the flat temperature distributign=(0) obtained
in the disk mid-planes, as for MWC 758, or DM Tau and MWC
¥80 (Pietu et al. 2007), and the steeper laws occurringeadigtk
surfacesq ~ 0.65 (Guilloteau & Dutrey 1998).

Assuming the same distribution and excitation conditio
than for CO, the HCO J=1-0 line provides an upper limit of

PRt A .
fllzlglo];:[rgcof?r];hiogolumn density of HCO at 100 AU, i.e. Even with this reduced degree of freedom, the temperature
remains dfficult to constrain. A lower limit of about 60 K can

The inclination is poorly constrained (~ 16°), but, ex- be obtained (in essence, because of the appafe@ J=2—1

cept for the rotation velocity at 100 AU (as the data esskptiasurface brightness, taking into account that the Keplesteear

constrainvsini), all other parameters remain ufiected by this results in significant beam dilution), but higher values raztn

uncertainty. Besides the solution presented here, anstiigr be excluded. We adoptékgo = 150 K; this choice has no ef-

tion with i ~ 27 can be found. However, only the low in-fect on the disk parameters, except for the derived CO antl dus

clination solution is compatible with the stellar mass dedi surface densities and thus disk mass and CO abundance. The

from the location of the star on a distance independent HR #irightness temperature being fixed, for a constant linetvwadd

agram,log(L/M?) =~ 0.5 andlog(Tet) = 3.92. Fori = 27, in the high temperature approximation, the CO surface densi

the stellar mass is.0+ 0.3 M. Reconciling this with the spec- is proportional to the assumed temperature (becaygeo) o«

tral type of the star would imply placing it at a distance oE(CO)/Tk) and the dust surface density is proportional to the in-

> 280 pc. The disk outer radius would be550 AU, the disk verse of the temperature (@g(dust) « «(v)Z(dust)T (dust), see

mass 08 M, and the temperature at 100 AU 40 K. MwcDartois et al.[(2003) and their Fig.4 for details).

758 would have among the most massive disks around HAe If we assume that the dust and CO are at the same tem-

stars (with HD 34282 Pietu etlal. 2003). It would howevergivperature, and the prescription for the dust emissivity irliEq

log(L/M?) ~ 1.3, which from the_Siess etlal. (2000) tracks, rewhich gives«(230)= 0.035 cnfg™?, the total disk mass is small,

quireM, > 5M,. 1.210°M,. Note however that this is probably a lower limit,
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Table 3.Best parameters

1 @ [€)] 4) 5) (6) (1)

Source CQ Tau MWC 758

Data 12C0O 21 Dust 2CO k2-1 2CO X1-0 2co Dust

Visk (km.sT) 6.17+0.04 5.79:0.01 590+ 0.02 580+ 0.02

Orientation, PA () -36.7+1.3 -36+18 -31+1 -23+3 -31+1 -38+7

Inclination,i (°) 29.3+1.7 29+ 9 18+6 16+1 16+4 40+ 20

Velocity law:  V(r) = Vaoo( 5625) "

Velocity(*), (km.s) 40+02 36+11 [4.00] 40+06
Velocity exponenty 0.51+0.02 0.51+0.03 0.47+0.07 0.50+0.02
Stellar mass, M(M) 1.8+0.2 1.5+ 0.7 [1.80] [1.80] 180+ 0.5
T (), (cn?d) 17+0110° 17+03107 | 35+£0.710° 16+2410° 47+0910° 60+201CF
Smass(*) (g.cnT2) 0.075+ 0.015 0.3+0.1
Exponentp 23+02 13+01 27+05 [3] 29+04 15+ 04
Outer radiusRoy;, (AU) 200+ 20 200+ 30 300+ 20 230+ 30 270+ 15 180+ 40
Temperature(,(K) 150+ 50 [150] 37+6 24+ 4 30+1
Exponenty 0.7+05 [0.5] 0.05+0.20 06+0.3 037+0.15
8V (), (km.s1) 0.32+0.09 0.50+ 0.03 028+ 0.10 044+ 0.02
Scale height(), (AU) 22 15 11

0.70+ 0.04 1.0+ 0.15

Column (1) contains the parameter name. Columns (2) anai@ate the parameters derived fréf€O J=2—1, column (5) parameters derived
from 2CO JE1-0, and columns (3) and (7) parameters derived from the dugsam, using the disk temperature frofCO and the dust
emissivity from EdiL. Column (6) indicates the results ofrautaneous fit to both CO lines. Note that the P.A. is thathef tisk axissV is

the local line width (sum of thermat turbulent component see_Piétu et al. (2007) for a desoripdif the convention)2 is the surface density
((H+2H,)/2) andZnassthe mass surface density assumirgpa/dustratio of 100. () values at 100 AU. Square brackets indicate fixed parameters
The error bars correspond tasilevel of uncertainties.

because of the existence of vertical temperature gradiastsi- Table 4.12CO J3—2 comparison
rectly demonstrated by Piéetu et al. (2006): if the dust 5GK,
the disk mass increases t63.0°2 M,.We stress that our choice Source  COJ3-2 integrated line flux (Jy knrs)

of temperaturemaximizeshe apparent CO abundance, as this name  observed predicted
scales a3 2. CQ Tau 6+1 14(#) — 11(%)
MWC758 152 15
Our result ong = 0.70 = 0.04 agrees very well with the _MWC480 52+ 1.1 47

B = 0.6 + 0.1 determined by Testi et al_(2003) using a broadéfCO E3—2 observation fror Dent et ial. (2005). The conversion fac-
; [N G tor from the main beam brightness temperaturg(K) to flux density is
frequency range including VLA observations at 7 mm. 19 JyK for the 22’ beam at 345 GHz. (#) forT150 K, (*) for T=70 K.
Assuming the same distribution and excitation conditions
than for CO, the HCO J=1—0 line provides an upper limit of
4102 cm? for the column density of HCO at 100 AU, i.e. 3.4. Distance effects

[*2COJ[HCO* |> 410 _ ,

As mentioned in Sec.2.1, CQ Tau could be at 100 pc and MWC

758 at 200 pc, instead of our assumed10 pc. The surface

o ) density scales asDthe temperature asDthe disk mass as?

3.3. Prediction for the CO J=3-2 Line and the stellar mass, when derived from the Keplerian aati

as D (see Dutrey et 2l. 2003). With the valuespadndg from
The 2C0O J=3—-2 in CQ Tau and MWC 758 was detected bg'ableB, the impact of the distance ambiguity remains lichite
Dent et al. [(2005) using the JCMT. Our best fit model cad factor 2 on the disk masses. However, thigedence in disk
be used to predict the intensity of this line. This is given imass between CQ Tau and MWC 758 becomféscted by a
Table[3, also for MWC 480 using the model parameters frofactor 4.
Pietu et al.[(2007). The agreement s excellentfor MWC #&8a  The CO abundance (at 100 AU) will scale ag§-Pdust |
MWC 480, but our prediction is a factor 2 too high for CQ Tauis thus little dfected by the distance uncertainty (less than 50%).
The discrepancy can be somewhat reduced (by about 30 %) by Figure[3 shows the location of CQ Tau and MWC 758 on
using a temperature of 70 K for CQ Tau. The remaining difs distance independent HR diagram, as used_by_Simon et al.
ference may be due to noise, as the CQ Tau €3-2 line is (2000), using the evolutionary tracks|of Siess éetlal. (2008
detected with a 8l of only 6 by Dent et al.[(2005). The spectralocation of CQ Tau in this diagram is a further argument fa@ th
baseline uncertainty on the JCMT data can also play a signifistance of 140 pc for this object: at 100 pc, the kinematiada
cant role at this sensitivity level. Nevertheless, thisulesug- would require a mass of.3 My, which is clearly incompati-
gests that the temperature in CQ Tau may not be as high ashie with the éfective temperature and/M?, which indicate a
estimated. It is also possible that 1#€0 J=3—2 line is some- ~ 1.8 M, star. We point out that, with these new results, CQ Tau
what sub-thermally excited, as its higher opacity makesadten could actually be younger than initially thought (5 Myr),dan
sensitive to the upper layers than the?23>1 transition. even younger than MWC 758.
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! (Dutrey et al[2003). Like BP Tau, the CO and dust outer radii

are identical within the current error bars. This is an intpot
difference with most other sources, either TTauri stars or HAe
stars, for which the outer radius of the bulk of the dust eiaiss

is in general smaller than the CO outer radius (see the T Tauri
stars DM Tau, LkCa 15 and the HAe stars AB Aur, MWC 480
(Pietu et al. 2006, 2007), and HD 163296 (Isella ¢t al. 2p07)

M,

3.6. CO abundance: an anomalous gas to dust ratio ?

For both sources, one of the surprising findings is the veny lo
apparent CO abundance,10°8 (within a factor 3, as this value
decreases with radius), if a standard gas to dust ratio ofid00
assumed, i.e. an apparent depletior=af00. Note that this re-
sult is completely distance independent. Since the teryera
of these two disks is large, depletion of CO due to sticking on
Llog(Tes) grains cannot be invoked in a simple way. The situation here i
similar to that found for the T Tauri star BP Tau by Dutrey €t al

log(L/M?)
L A A I

i
S

Fig. 3. Distance-independent HR diagram/M? versusTeg). 500"

Theoretical evolutionary tracks from Siess et fal. (200@) An- ( ;) L

0.02 metallicity for stellar mass between 1 and 4 ffrom left ___ 1NiS suggests eithe) that the gas (H and #) to dust ra-

to right: 1 to 2 by 0L Mo, and then 2.2, 2.5, 2.7, 3.0, 3.5, andio is actually much It_)wer_than_ our assumed valu_e <_)f 100, be-

4.0M,). Knots on the curve begin at and are spaced by 1 M{{2use we are observing disks in the process of dissipateig th

CQ Tau is the leftmost cross, MWC 758 is the rightmost one. 9aSeous content, or that the dust distribution has evolyear(
growth and settlement along the mid plane) eitijeby simple

coagulation and size redistribution, dadiii) by mantle accre-

3.5. Comparison between sources tion, taking df elements from the gas phase. In all cases, the

CO/dust ratio is no longer a direct reflection of the gas to dust

ratio, because of changes in the shielding of the CO photo-

1. Partially optically thin CO line emission, in contrasttmst  dissociation lines.
previously studied disks. Jonkheid et &l.| (2007) have studied the chemistry of HAe

2. Different surface density profiles for CO and dust, with théisks, and find that for very low masses siall grains ~
CO surface density falling fastep(~ 2.5 — 3) than the 1075 M, the CQH, ratio can be of order of a few 10 (see their
dust opacity p ~ 1.5). This property is apparently sharednodels B4BL4). Thus, our low observed CO column densities
with all other observed sources so far, with the exception gfight be the result ofrain growthandor efficient dust settling
HD 163296 which displays a relatively shallow CO surfacklowever, only in the lowest mass disks are the predicted col-
density profile p ~ 1, according to_Isella et A[_(2007)).  umn densities as low as we observe, a fewf1heir Fig.8).

3. Similar values for the dust emissivity expongnt 0.7-1.In  AslJonkheid et al! (2007) do not present calculations wittirgr
both sources, we have resolved the continuum emission,&@wth for disk masses in the range of what we observe, we have
this value is free of the bias due to a possible opticallykhigoerformed new chemical models which are described in the nex
core. For CQ Tad, Testi etlal. (2003) also found that the fregection.
free contribution is negligible. These values are smakiant
those found for MWC 480 and AB Aur: 1.4 (Pietu et al.

2006,2007). 4. The Chemical Models
imi imi 2, + i ~
4. ?C:r::(gzlr)(l)c;]vc\jﬁrgl|tr8|lt[sg)(r)]t/h[a£(§:f])]/>[Hl%g \}vrrlitrllot'aiirfg?r?t’o We use the PDR code from the Meudon Graup (Le Bourlotlet al.

! . l993; [Le Petitetal.| 2006), with the modifications from
ﬁr?\ci:to lijsmcir:gg?g:tawﬁh(awvﬁ;?gﬁ ;SCbOeZ? tompeoa:(s)g?:driar?odtzgﬂy-BIant et al. (2008) for the grain size distribution. &model
sources by Piétu etal. (2007). IS a one-dimensional stationary plane-parallel slab of aya

5. An essential result, which remains whatever the dista'scedus'[ illuminated by an ultraviolet (UV) radiation field. Tha-

that the apparent CO abundance is very low in both sourcgidtive transfer in the UV (which takes into account the self
less than [:JL’CJP corresponding to a CO drgpletionloo com- sﬁl‘eldmg of H, B and CO lines and absorption in the con-
pared to typical molecular clouds (Ohishi et'al. 1992). tinuum by dust grains), the molecular abundances and option

6. Both sources have also relatively small disk massesttiags ¥ the thermal balance are calculated iteratively at zmit
or about 510°M,,. Because of the distance problem anip the “cloud”. The chemical network is similar to that of

: : Goicoechea et all (2006). No freeze-out onto grains is densi
dust temperature uncertainty for CQ Tau, disk masses rem - N ; A .
P ty Q 2ied: this assumption will be discussed in B&E.5.4.

the least accurate parameters. In the most extreme case,

MWC 758 disk could be up to 8 times more massive than the !N order to study the chemical and physicékets of grain
CQ Tau one. growth on disks, in particular the UV penetration, the PDRe&o

was modified by Hily-Blant et all (2008) to introduce a standa
Although the two sources are very similar, CQ Tau stang®wer law grain size distribution(a) « a™” with a, anda_ be-
out among the sources studied so far because it accumulat@sgathe maximum and minimum cutoradii, respectively. This
number of peculiarities. It is at least as warm as AB Aur, theodification d@ects the UV extinction curve, the chemistryH
warmest source detected in C&2}1 so far, and only the sec-formation) and the thermal balance and is self-consistentl
ond source in which’CO J=2—1 is optically thin, after BP Tau troduced. The resulting extinction curve is calculatechgghe

Both sources have many characteristics in common:
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Table 5.Modeling parameter values mid-plane from the thermal balance, the results on the disks
ture and CO column densities are rather similar. This isrbtea
Parameters values in calculations seen by comparing FIg.6 and Fig.A.3.
g/d 1,10, and 100 Grain Distribution The composition of the dust is 50% of
a 1mm, 10, 1, and 0.Am B silicates and 50% of graphite with = —3.5 anda_ =3nm in
x (at100 AU) - 16,1¢%, 51C', 10, plus a modified shape all calculations. The minimum grain radias is small enough

AV(km.st) 0.5, 1.0, and 2.0
g/d is the Gas to Dust rati@, the maximum grain radiugs the UV
scale factor over the Draine interstellar field, ax\Mthe local line width
for H,. See Section 4.1 for details.

to properly represent the photoelectric process, the UVhext
tion curve and the formation of +bn grain surface. Keeping the
dust mass constant, we have simulated grain growth by vgryin
the maximum radiug,. The amount of small grains is there-
fore reduced to the benefit of large ones and the extinctiorecu
Mie theory for homogeneous isotropic spherical particled ais clearly modified. Withy = -3.5, the UV opacity scales as
presented in AppendXIA. 1/ & fora, > 10um.

To have a two-dimensional molecular distribution we com- We present the various models in Appendix A, with
pute the model at élierent radii. The output of thislLD model a,varying from 0.1um to 1 mm. The main result is a significant
is the vertical distribution of molecular abundance cated at decrease of the opacity towards the mid-plane and therefore
different radii. extension of the photo-dissociation layer whaiincreases. As
a consequence, the transition between the region wheroGarb
is predominantly atomic or ionized, and the region where CO
dominates appear closer to the disk mid-plane (fifluré A.2) an
As an input we can impose physical conditions relevant fioen tthe CO column density is reducdd{A.3).
disk structure (i.e. temperature and vertical density lagsle- g/d ratio We modify the ratio bydecreasing the gas mass
rived from Tabld_B) at each radius. Since the disk masse$are (H) while keeping the dust mag®nstant to simulate the dissi-
most poorly constrained parameters, the models are notdete pation of the gas. We performed calculationsdpd = 100 and
to fit any particular object, but are to be used to understhad tg/d = 10 with several grain size distributions. The maffeet of
major dfects of the model parameters on the CO abundandecreasing the gas to dust ratio is a modification of the sgect
and more specifically, to seek what conditions and physiea! p distribution of the radiative energy density in the diske(figure
cesses prevent CO to reach high surface densities. Theretit ). The gas being less abundant, the absorption in the lff@®o
disk density profiles were used. The “low mass” case cornrespoand H; is less dicient and the transition H - Hoccurs closer to
to a dust mass (in the inner 200 AU) of 1180/, the “high the mid-plane, and the disk is more ionized (e.g.dpr= 1um,
mass” case of 33 16 M, both withp = 1.3 and a scale height C* is the dominant form of carbon in the mid-plane for radius
of 22 AU at 100 AU. greater than 200 AU).

We investigate several gas to dust ratigd) under various  Turbulence We also check theftect of the intrinsic line
UV field conditions, and dierent maximum grain size,. A  width (turbulence) on the photo-dissociation line shietdiwe
wide range of parameters has been explored (see [hble 5). iage made three runs with thregfdrent values of the Doppler
whole ensemble of results is presented in AppeRdixIA, B@nd @idth of the H, lines (0.5 - 1.0 - 2.0 km'#) for a, = 1um and

1 mm withy = 10% The stronger fects (obtained foa, = 1

UV field To estimate the UV field, we assumed UV is scaimm) are presented in AppendX C, but theet on CO is neg-
tered by the dust: half towards the mid-plane and half towarfigible, essentially because the CO pre-dissociatioririsit line
the exterior. We have checked that the opacity toward théstawidths are much larger.
strong enough to justify this hypothesis, as the amount @fllsm
grains remains dticient even when increasirag. The shape of
the UV field is assumed to follow a Draine field (as provided-2. Chemical Models and comparison with the CQ Tau Disk

bylSternberg & Dalgarna (1955)). With the above scattering Ave only discuss in this section the results relevant for tRerau

sumption, it is described by a scale fac at 100 AU, and - : . ’
decrgases as/R2. As the gctual uv fiefg;ﬁ)from the stars arec@se- The MWC 758 case is treated in the discussion by compar-

unknown, several simulations have been done wittedinty 50N tO this example. More models are given in Appeidich, B

e . We assume the physical and chemical conditions derive
factors (16 and 10). As expected, a decrease of the incide nd® ; .
UV field implies a decrease of the photodissociation rated, a@rom the CO analysis (see Talle 3). Our goal is to reproduee th

- - . - plow CO column density which is observed, and corresponds (fo
makes CO more abundant (FiglieB.1 B.4in Appendix B normal gas-to-dust ratio) to a CO depletion factor df00 or

Thermal Balance Models can be calculated with and with- bund ~ 106
out thermal balance. The dust temperature is derived fatigw an abundance Q8 ~ 107 .
Burton et al. [(1990). With thermal balance, this dust teraper Figuresh anfllé shows the abundances with respect 2l
ture is used to compute the energy transfer between the gas apd the colurr_m densities obtained at radii 100, 200 and 300 AU
the grains as describedlin Burke & Hollenbalch (1983). The g?gder a UV field ofy = 10%. We assume two derent values
temperature is then calculated, taking into account hgatird 10F &-(1um and 1 mm) and fog/d (10 or 100) and the ther-
cooling processes (sée Le Petit et Al. (2006)). Withoutntiagr Mal balance is calculated. The gas temperature goes up 4o sev
balance, the gas temperature is taken from the CO obsematic?ral thousand K_elvm in the disk atmosphere. In the mid-plan
The thermal balance has littléfects on the CO abundances, ex!n the small grain case, the gas temperature is of the same or-
cept at very low densities. Provided that the assumed gas &I Of magnitude as the dust temperature because the dinsity

dust temperatures are close enough to those derived ingke dligh enough to have thermal coupling by collisions. The shap
of the CO abundance distribution is clearljeeted by reactions

2y is the ratio of the local UV field over the Draine interstelldy ~ at high temperature with OH leading to a secondary peak not
field located in the disk mid-plane. Although this peak is quitghhi

4.1. Parameters of the Chemical Model
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Fig.5. Vertical distribution through the disk of the abundance ¢fH4, C*, C and CO and gas (dashed line) and dust (dotted
line) temperature at the radii 100, 200 and 300 AU for the niwdéth standard UV field¢ = 10* at 100 AU),a, = 1um (top),

a, = 1 mm (bottom) and with the thermal balance calculated. Darsperatures are plotted for the extreme grain siagar(da_)

and an intermediate valu&£2). In the big grains case (bottom), the dust disk is so opi¢ain that we never reachA= 1. Note
that the vertical and radial scales are the same in all figures

in abundance, it occurs when the density is low and the column
density is very weakly fected (Figur€l6).
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4.3. Chemical uncertainties and comparison with other

results

Jonkheid et &l1 (2007) have also calculated the chemisthgas
temperature of evolving Herbig Ae disks. Their modeffetis
in several ways from the above approach. Contrary to us (gglain the CO column density without changiggl. Note that for
above), they have modified the gas to dust ratio by decreasing —3.5, the mass within grains smaller thaiis aboutva/a,
the mass of the small grains (i.e. interstellar grains) ieoito times the total dust mass, i.e. 3 % of the dust is in grainslsmal
mimic the dust growth andr settling. The UV transfer is per- than um fora, = 1 mm.

formed with a 2-D code (van Zadelfiet al.|2008) whereas in
our case this is a 1-D approach. But the self-shielding pékd
CO are calculated assuming a constant abundance whereas we
compute it explicitly at each point of the “cloud”. Their cheal
network is described in_Jonkheid ef al. (2004) and Jansein et a
(1995). It also incorporates chemical reactions with PAH&cl
are not considered in our model.

Indeed, we also find that CO becomes underabundant if and
only if photodissociation is important. This requires aued
tion in the UV opacity which is obtained by grain growth to
1mm, or larger. Note that dust sedimentation towards thie dis
mid-plane should not play a significant role, as the smalt dus
grains which are responsible for the UV opacity remain cedpl
to the gas. However, contrary to Jonkheid etlal. (2007), we fin
that Carbon is predominantly in its ionized formi @hen CO is
photo-dissociated.

5. Discussion
5.1. CO Abundance: Photodissociation with grain growth

Figure[® (right) suggests that a case watl> 1 mm andg/d =~

100 can explain CO column densities of ordet®lénm2 around
200 AU. Figurd® (left) allows us to conclude that the casdwit
a, = 1lum cannot explain the observed CO column densities,
even with a lowg/d ratio. For CQ Tau this is in agreement with
the spectral index we measur@ € 0.7) which indicates that
significant grain growth has occurred as also found by Testile
(2003). Grain growth is also supported by phe 1 value found

for MWC 758.

This result suggests that grain growth, or more precisedy th
enhancement of the UV penetration resulting from grain ghow
is the dominant process explaining the measured CO column
density. Note that we have assumed that the dust size distrib
tion follows dn(a) « a” with y = —3.5. The conclusion will not
significantly change for realistic slopes(Draine (2006) indi-
catesy = —3.2 for 8 = 0.7). As the extinction curve is governed
by the amount of small grains, it is reasonable to conclude th
any solution which guarantees the same amount of smallgrain
leading to a similar extinction curve, would befcient to ex-
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Itis worth pointing that the photodissociatiofiers a natural
explanation for the steeper surface density law of CO costpai o
to dust. As UV penetration is mordfiient in the outer parts of §
the disk, CO is more heavily dissociated, and the CO aburddar , (52
decreases with radius (see Elg.6), resulting in a larggegidor ~ ~
CO than for dust and Hydrogen, in qualitative agreement wi '« »
the observations. However, tipevalues predicted by the models7, 19" LI
(4-6) seem larger than observed (2.5-3). o basd.

The [2CO]/[HCO'] ratio can also be used as a secondai § - t

+ )(=1D4 Draine E

)(=1C)3 Draine

diagnostic of the physical conditions. For large graingvad/d 2

ratio predicts a value around 1000 for this ratio, and mughéi Lo ]
values forg/d = 100. Although this is relatively inconclusive wrhho 140pd
compared to our current limit (4000), longer integratiomeis PR R I AN
on HCO' could bring a useful diagnostic. 1000 1500 )2830 2500 3000

Note however that the CO column density is very sensitive
to the UV penetration (and thus to the disk mass). We computeid. 7. Flux at 100 AU of FUSE and IUE observations MWC 758
models twice less massive than those presented il Hi§drb-6(points), an A3V star according from the Kurucz atlas, a blac
such cases, Cis the dominant form of Carbon throughout thebody with the same temperature as an A3 star and severatiscale
disk, and the CO column densities become much smaller tharaine fields. The 10one is calculated to have the same inte-
observed. Similar results can be obtained using a largei-magrated intensity between 912 and 2400 A as the observations.

mum grain size. The star is assumed to be at 140 pc.
5.2. The UV problem 20 Cops1MM_ Thermal balance ‘X:\“-)z

107 ik - g/d ratio = 10 fo
A significant uncertainty is linked to the knowledge of the UV dashed : g/d ratio = 100 1.
field and to its vertical dfusion in the disk. Comparing Figure . 10®F ... T <0 ¥

B3 with Figure[A in thea,= 1mm case shows that decreas:E' 1
ing the UV field toy = 10° essentially brings back the Carbons R \\ 1
into CO and increases the CO column densities by a factor 180 0 ]

in both casesg/d = 10 and 100). It is important to stressg " 1
that what matters here is the number of available photons bg- 10" [ 3
tween 900 and 1200 A where all the important photodissocié— 1
tion processes occur. Such large values of the UV field cannpt 10" | 3
be provided by the relatively cool stellar photosphered,ranst ]
come from the UV excess due to accretion, see Appendix for it 1
details. On the other hand, the heating will be significaafly L L L L L
fected by the mean intensity up to 2000 A, which is dominated 100 0 a0 200
by the stellar photosphere. In this respect, note that many a o )
thors specify the strength of the radiation field in refeeene  Fig. 8. Radial distribution of the column density of"CC and
Habing (1968), i.e. by the integral of the UV flux between 9180 for the model witta, = 1mm andy = 1¢7.
and 2400 A £5.166eV) or between 912 and 2050 Age V)
(van Dishoeck et al. 2006). As the shape of the UV spectra from
T Tauri or Herbig Ae stars diers quite significantly from the from the thermal balance is about 60 K. TA&JO]/[HCO*] ra-
interstellar UV field between 900 and 2400 A, this can lead tip is consistent with our limit. Thus a solution with gasphssal
some inappropriate results. cannot be excluded if the actual UV field is indeed relatively
For example, the FUSE and IUE spectra for MWC 758 at 100 CQ Tau.
AU from the star (Figur€l7) are relatively well fit, between090
and 1200 A, by a Draine field scaled u 10* (the apparent
best fit is for g few 18 but correctionpfg?ethe s(tar e)E)t?nction,S‘:’" MWC 758 and the Temperature problem
E(B-V)=0.07 [Martin-Zaid{ 2005, must be added to the curvehe observed CO temperature and that calculated from the (ap
presented in Fifl7). On the other end, a scale factar of10°  proximate) thermal balance are in reasonable agreemefQor
would be needed to match the integrated intensity betwe2n 9flau, around 60 — 100 K. MWC 758 poses &etient challenge,
and 2400 A. This scale factor would overestimate by a faddor &s the observed gas temperature is much lower, about 30 K,
the available UV flux in the 912 — 1200 A domain relevant fowhile the estimated CO column density is similar.
photodissociation. Reducing the UV flux inside the disk is the simplest way
For CQ Tau, the situation is less clear because of its vériatio obtain a lower temperature. For a similar incident UV flux,
ity. From the IUE spectrum, the CQ Tau UV flux is 10-30 timegcreasing the attenuation through the disk, i.e. havinglen
lower than that of MWC 758 (see Grady eflal. 2005, their Figugrains, will lower the temperatures. However, this will@l®-
5). However, the star may have been observed during a minimdence photodissociation and produce more CO. Indeed]Fig.5
by IUE. We performed another calculation with big grains andshows that low gas temperatures (in the mid-plane) can be ob-
lower UV field (y = 107). The results fog/d = 10 are in good tained only with small (maximum sizeufin) grains, in which
agreement with the observations: the CO column densitydstab case the CO abundance is high. For all cases compatible with
10'%m2 at 200 AU (FidB) and the gas temperature determindalv CO column densities, the gas temperature is high@ K).
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In fact, in the PDR interpretation, to have a similar CO scefa also rather uncertain. Furthermore, we use a very crudesappr
density, the UV fields in the disk must be similar in both s@stc imation for the dffusion of UV photons towards the disk plane,
What can explain the temperaturéfdience between the twoand even the unattenuated UV flux is uncertain (see[Séc.5.2).
objects? The thermal balance of the gas is controlled byraeveNote that the photodissociation is totally dominated byhe
mechanisms. In the upper layers, the energy release dug toeicess, while the stellar UV flux will play a role in the heatin
formation dominates the heating, and the gas cools by radgeocesses.
tion in the fine structure lines of C and O. Deeper in the disk, In fact, the situation of CQ Tau and MWC 758 is comparable
photoelectric &ect on dust grains become important (and somés that of BP Tau, where_Dutrey etial. (2003) have found warm,
times dominant), and then the energy deposition from cosnaptically thin CO, with a very low “apparent” abundance (of o
rays (which is largely transported via the chemical reaxtjo der 10°). It is thus tempting to interpret BP Tau in the same
CO line cooling becomes important. At still higher densititne framework of CO photodissociation by the UV. This possibil-
gas-grain coupling become dominant: this can be eithertirfgea ity is further supported by the fact that BP Tau is a very activ
or a cooling mechanism, depending on whether dust is warnieffauri star, with a large accretion rate (21Mo/yr, see e.g.

than the gas or vice versa. Bertout et all. 19€8; Gullbring et al. 1996).
The similarities and dierences between CQ Tau and
MWC 758 are

5.4. An alternative: Grain growth by ice mantle accretion

— CQ Tau apparently has a lower UV field than MWC 758, byve have not explored so far the possibility that Carbon (and
a factor 10 to 30 (see SECK.2) i Oxygen too) nuclei are locked into grains. The gas tempegatu

— The UV attenuation is most likely larger in MWC 758 tharyetermines whether gaseous components can stick ontasgrain
in CQTau, because of the larger density and the (slightlyhile the dust temperature determines whether ices carpevap
smaller grains (as i8 value is larger). ) rate. In both sources, the gas is warm enough to avoid new CO

— The smaller grains in MWC 758 lead to a higher dust temnolecules to stick on grains. However, a fraction of C and O
perature, although theffect is expected to be small (€.9nuclei can nevertheless remain trapped in grains, as diedus

Kruegel & Siebenmorgén 1994). below.

— The larger densities in MWC 758 result in a motéigent This can happen if Carbon has been removed from the gas
gas-grain coupling, as the coupling constant for thermal eyhase through the building of ice mantles onto grains. Such a
change process does not change the dust mass significantly (at most a

Ao Ndustgas . g/d rﬁust @ factor 2 with standard element_al abundances), gnd chamges e
Vaa, Vaa less the grain sizes. However, it removes selectively floagas

heavy nuclei with respect to Hydrogen. It is then conceigdbl
(see Burke & Hollenbath 1983), where we assume the grdiave a low CQ dust ratio. The dficulty of such a possibility is
size distribution has an exponent —3.5. the thermal history of the dust and gas during the disk eiarut
— The above equation also indicates that smaller grains Tine dust must have been cold enough to accrete CO, which is the
MWC 758 also result in a mordiecient gas-grain coupling. main reservoir of Carbon, and not released later, eithenthiy
or by photo-desorption due to the enhanced UV field.
Can these dierences explain the lower gas temperature in This can happen if the CO is converted onto grains into other
MWC 758? In addition to the abovéfects, dust sedimentationspecies (such asJ 80 or CHOH) with larger desorption tem-
may play a role. If dust grains are more sedimented in CQ Taserature.
the gas-grain coupling will be lessfieient, and this may pre-  In this respect, it is worth noting that in our simulatiorise t
serve a higher temperature of the gas above the disk miceplamemperatures of the big grains are low enough (around 10 K) to
The magnitude of theseffects is dfficult to evaluate with- prevent CO from being thermally evaporated. In a dynamical
out detailed modeling. Figurid 9 indicates the hedtingling process where the small grains build up ice mantles, and then
rates for a disk with a (dust) surface density compatiblédrwigrow by coagulation to form larger and larger grains, thelml
that of MWC 758 as computed in our models. In this figure, thtde CO trapped on grains will end up in the large grains, which
“chemical” heating rate is the total energy released by dbaim contains most of the mass. Hence, despite the apparene”larg
reactions: one of the prime energy source for these is dgtuajas temperature traced by CO, a substantial fraction of C and
cosmic-rays through dissociative recombination ion-reéue- O may be actually depleted onto grains. In this explanation,
actions, the primary ions being produced by cosmic-rayseNahe apparently low CO to dust ratio would not imply a lgy#d
thatitis probably an upper-limit (see Le Petit el al. Z0@gt®n ratio, but strong C and O depletion like in disks around T Tau
6.1.5). The direct heating by cosmic-rays is too low to appestars. The achieved depletion depend on the past thermaihis
here. but also critically on the grain growth processes. The makim
Taken at face value, the results of the thermal balance studispletion depends on the dust mass fraction in grains whieh a
would favor the lowg/d solution (i.e.g/d = 10), which results large enough to remain below the CO desorption temperature.
in a somewhat moreficient cooling. Reducing even further
the g/d ratio (g/d = 1) results inhigher gas temperature be-  We have computed some models with such depleted elemen-
cause the gas is then mostly heated byfétmation and pho- tal abundances. As expected, the CO abundance reflectgthe el
toelectric éfect on grains. However, there are several signifinental depletion (see Figurel10). Note that the gas remansaw
cant uncertainties in our modeling procedure. For exanthie, evenin the “dense” case (fact®m density compared to the pre-
amount of small grains which controls the photo-electriatirey  vious models).
(Bakes & Tielens 1994) is poorly constrained, so tffecency A possible way to check this hypothesis would be a direct
of this process may be overestimated in our model. Similarineasurement of them dustemperature. The only such avail-
the gas-grain coupling is dominated by the small grainsabse able measurement is for MWC 480 by Piéetu et al. (2006), who
of their larger cross section and higher temperature, amairgs indeed found a very low dust temperature in this source, much
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Fig. 9. Heating (left) and cooling (right) process for the modelghv@mall grains (top) and big grains (bottom) and/a ratio of
100 in ergcm?®s~L. H,-gr is the heating due to fHformation on graingph-gris the photoelectricféect on grainphotonis the direct
heating of the gas by the photons aiemis the heating due to chemistry reactions (see text for idgt&iquares: gas temperature,
triangles: upper and lower limit of dust temperature.

lower than found from the SED fitting, and perhaps as low as b&en observed so far. In the case of the spectroscopic Bifiary
K near 100 AU. Although this can be attributed to vertical teniTau-E, for which_Simon et al. (2000) suggested a mis-aligntme
perature gradients, the temperature dependence on timesigai between the orbit and the surrounding disk by a similar arhoun
may also play a role in explaining such a largé&etience. a recent re-evaluation of the binary orhit (Prato et al. J@@h-
cludes that the orbit and disk planes are aligned to withie-4 d
grees. In all confirmed cases, disk warps are small: only a few
degrees i Pic for example.
The large photometric variations observed in CQ Tau classif ~ Moreover, the inner disk results are based on very few inter-
as an UXOr variable, and have been interpreted as due to vigrometric data points: a confirmation of theses values dibel
able extinction. The accurate determination of the in¢ioreof ~ féquired before one can seriously invoke such large dislpsvar
CQ Tau challenges this interpretation since UX Ori phenasmnen
can only be observed if the disk inclination is larger thad5°
(Nafta et al 1997: Nafta & Whitngy 2000). 6. Summary

Eisner et al. [(2004) have measured the distribution of tiésing the IRAM array, we have observed in continuum and CO
NIR emission from the disks of CQ Tau and MWC 758 using=2-1 and 31-0 the disk surrounding MWC758 and in C&2}
the PTI interferometer. For CQ Tau, they find a position anglethat of CQ Tau. We also got upper limits in HEQ=1-0 in
for thedisk axif] of 14+ 6° andi = 48+5° (for MWC 758, they both sources. We detected the dust and gas emission and were
find PA= 40+ 6° andi = 33+ 4°). Taken at face value, this in- able to derive their physical conditions applying a staddfisk
dicates that the orientation and inclination of the two intieks model. In both cases, we found two relatively small CO and dus
differ markedlyfrom that of the outer disks, sampled by CO, thelisks compared to those observed and analyzed so far around
axes being separated by 307°. One possibility would be that other Herbig Ae stars such as AB Aur, MWC 480 or HD 34282.
the inner disk is warped due to dynamical interactions wytkt ( We also used the PDR model developed by the Meudon Group
undetected) inner bodies, as in the case of the more evoiskd dn order to qualitatively interpret the observed CO aburugsn
of g Pictoris (Mouillet et al. 1997). Such large warps have nev€ur main results are:

5.5. The pending UX Ori Problem for CQ Tau

3 |[Eisner et al.[(2004) give the PA of the emission major axisreae  — The two disks have partly optically thin CG-2-1 line and
we indicate the PA of the disk axis high CO depletion factor with respect to, Hf the order
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case (MWCT758 like). Top: all the elemental abundances (@tdeand He) are depleted by a factor 10. Bottom: standardesi¢sh
abundances

~ 100 - 200. We also found a similar lower limit on the overall thermal balance modeling may be the cause of the
ratio [**COJ[HCO"] ~ 4000. In both cases, their CO sur-  discrepancy.
face densities fall down faster than the dust surface densit— Although the observed CO gas is too warm to allow sticking
The dust emissivity spectral index is of the same order with onto grains, we find that the temperature of large grains to
B~ 0.7-1, implying grain sizes up to a few mm. be low enough to prevent CO from being released from the
— The main diference between the two disks is the tempera- grain surfaces. The apparent low CO to dust ratio may thus
ture. The disk orbiting CQ Tau is the hottest one observed so be the result of the disk thermal history.
far with T1pp ~ 150+ 50 K, while the MWC 758 disk is not — Finally, the inclination angle we measured in the outer disk
as warm, with Too ~ 30+ 1 K. of CQ Tau (29: 2°) appears to be incompatible with the fact
— Although the disk masses are uncertain, due to distance am-that this object is classified as an UX Ori star. One possibil-
biguities and, in CQ Tau, to limited knowledge of the temper- ity left is that the inner disk is warped due to dynamical in-
ature, they appear lower than those of similar objectsetidi  teractions with large bodies. Accurate determinationsef t
so far such as MWC 480, HD 163296, and HD 34282 inclination of the inner and outer disks in more UXOr are
— We found that change in UV opacity due to grain growth, required to progress in resolving this issue.

and thus the resulting enhancement of the UV penetration, js - .
a major process to explain the low CO column densities. OUr study clearly indicates that a low apparent CO to dugh rat

— An important uncertainty in the PDR model resides in th%‘oes not necessarily imply a low;Ho dust ratio, and thus that

estimate of the UV field intercepted by the disk. The amouftC IS N0t an unambiguous tracer of gas dispersal.
of stellar UV photons is too small to produce the required C@:knowledgementsThis research made use of the SIMBAD database, operated
photodissociation. The stars must be accreting to producet&DS, Strasbourg, France. We acknowledge all the Plae&uk IRAM st
sufficient UV excess. Since the accretion rates and the U® their help during the observations. We thank Pierre Hilgnt for his modifi-
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ﬁEIdS_ are b_Oth_ poorly known for mOSt S|m|I§1r Sour(_:es’ thi etit for many fruitful discussions about the PDR code. rii€orveille kindly
remains a limiting faCth for cheml_cal modeling of disks. provided us with the CO=1L-0, and Gail Schater helped with its initial pro-
— CQ Tau may be explained by a high UV flux and a normakssing. The FUSE spectrum was provided by Claire MartiigiZ#his research
g/d ratio. However, obtaining column densities just arounyas supported by the INSU program PCMI.
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(Mathis[1994), the feature around= 110°m is due to sil-
icates. The curve foa,= 10°° crosses the one fa,= 10
cm at 55510'm, and the A extinction is calculated at =
5.5107m. This explains why the )Ay ratios for these two
dust size distributions are so similar (table]A.1).

Table A.1. Extinction factor Ny /Ay

a(m  Nu/Ay [a (M) Ny/Ay [ a (m)  Ny/Ay
110% 4.0216* | 510° 3661G* | 110° 4.8616°
510% 3.0816* | 1105 5.0716* | 510° 1.081G6°
1107 1.8016¢* | 510° 1.1016% | 1102 1.531@°
5107 1.4316* | 110% 155162 | 5102 3.4216°
110% 1.8216* | 510* 3.4416?

Ny /A, ratio as a function of the maximum radius of the grain size dis
tribution for a gas to dust ratio of 108, = 3nm andy = —-3.5.

10° Ty
E gas/dust = 1001
70_;0([1;) a_ = 3nm ]

"

10t L E
e 10 J
< 3
N 3
£ ]
¥ 10°L E
x E i
10' b 3
‘|- 2ol 2ol 2ol ]

1077 107® -2 107 1072

wavelength (m)

Fig. A.1. Extinction curves as a function of the maximum radius
of the grain size distribution for a gas to dust ratio of 180+
3nm andy = -3.5.

When the grains are bigger the opacity in the mid-plane is
smaller so that the photo-dissociation layer is more extdrd-
ward the mid-plane and CO is less abundant (Figuré A.2).dn th
case ofelativelybig grains .= 10um) with a gas to dust ratio
of 10 C" is the dominant form of carbon in the mid-plane for
R > 200 AU. The radial distribution if the column density are
presented on figufe A.3.

Appendix B: Effects of UV field

For smaller UV fields, CO is more abundant (figlrelB-11B.2).
The most important part of the UV spectrum is the one be-
tween 900 and 1200 A where the lines of Bhd CO are, be-
cause the self-shielding of CO is important (see tiieat for the

van Zadelh, G.-J., Aikawa, Y., Hogerheijde, M. R., & van Dishoeck, E. Fiyo gas to dust ratio figu 4). We perform a calculation with a

2003, A&A, 397, 789

Appendix A: The Extinction Curve with Grain
Growth

The extinction curves for several can be seen on figuieA.1.

modified UV field to mimic the shape of the spectrum taken by
Jonkheid et dI[(2007) (a cutidelow 1200 A) with the standard
scaling factor 16. The H-H, transition is dramatically fiected:

it occurs for a visual opacity less than-£0nagnitude instead of
about 107 for they = 10* and 102 magnitude withy = 10° for

the Draine field shape. CO is lesfexted but the transition C-
CO is also shifted towards the low opacity region. However th

The peak around = 2.2 10 ’m is due to small graphite grainsUV excess in Herbig Ae star is important and the spectrumehap
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between 912 and 1600 A (where photodissociation takes Jplace
is quite well represented by a scaled Draine field (see Flgure

Appendix C: Turbulence

We present here theffect of a multiplication and division by a
factor 2 of the Doppler width of kllines on the surface density.
The dfect is maximum in the case of big grains with the ther-
mal balance calculated but remain negligible for the C-ingar
species (figureECl1).

15
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Fig. A.2. Grain size &ect on molecular abundances. Vertical distribution thiotng disk of the abundance of H,HC*, C and CO
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Fig. B.1.UV field effect on abundances. Vertical distribution through the diskhe abundance of H, /i C*, C and CO and of the
temperature (no thermal balance calculated) at the radids200 and 300 AU for the models with small grains , a scaltofamn
the Draine field= 10°, 5.1¢ and 10 at 100 AU and with the modified UV shape (see text for explamati
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Fig. B.2.UV field effect on abundances. Vertical distribution through the dishe abundance of H, / C*, C and CO and of the
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ABSTRACT

Context. Recent modeling based on unresolved infrared observatibtie spectral energy distribution (SED) of GM Aurigae sug-
gests that the inner disk of this single TTauri star is trtedat an inner radius of 25 AU.

Aims. We attempt to find evidence of this inner hole in the gas distion, using spectroscopy with high angular resolution.
Methods. Using the IRAM array, we obtained high angular resolutien 1.5”) observations with a high/8 per channel of the
13CO J2-1 and @°0O J=2-1 and of the"*CO J=1-0 lines. A standard parametric disk model is used to fit ithe diata in the
Fourier-plane and to derive the CO disk properties. Our mnemsent is based on a detailed analysis of the spectrospayite from
the CO disk rotating in Keplerian velocity. The millimeterginuum, tracing the dust, is also analyzed.

Results. We detect an inner cavity of radius ¥4 AU at the 4.5 level. The hole manifests itself by a lack of emission beythred
(projected) Keplerian speed at the inner radius. We alsstcain the temperature gradient in the disk.

Conclusions. Our data reveal the existence of an inner hole in GM Aur gds dtis origin remains unclear, but can be linked to planet
formation or to a low mass stellar companion orbiting clas¢hie central star~ 5-15 AU). The frequent finding of inner cavities
suggests that either binarity is the most common scenaistaoformation in Taurus or that giant planet formationtstaarly.

Key words. Individual: GM Aurigae — stars: formation — stars: circumlér matter — ISM: molecules radio lines: molecular

1. Introduction 4 AU can be created by a planet of about 2 dtbiting at 2.5 AU
from the central star. Bergin et al. (2004) used a refined mode
Calvet et al. 2002) which takes into account the wall at timer
dius, illuminated by the star. Their SED modelling implan
M’gner radius of the order of 6 AU. Finally, taking in considgon
Bw Spitzer data, Calvet et al. (2005) modelled the SED of GM

Since the discovery of its rotating disk by Koerner et al. 939
the TTauri star GM Auriga has been intensively observe
Located in the Taurus-Auriga cloud, at a distance of 140lps,
star has a spectral type K7 and its age is estimated to be 3
Dutrey et al. (1998) (hereafter Paper I) have used the IRAM : : i

2y 0 map e ek I°CO 3-2-1 and found ihat th dis ex 5 a1, A bEXr pectral resouion 1t R and theyrd
tends up to 550 AU and is in Keplerian rotation. Using these
CO data, Simon et al. (2000) have derived a dynamical mass for

the star of B4+ 0.05 M,. In the meantime, several groups have So far, this is the largest cavity derived from the modelling
analyzed its spectral energy distribution (SED) in theardd of IR SEDs. In the case of DM Tau, LkCal5 or TW Hya, Bergin
(IR), around 5-2Qum, which presents a relatively pronounceet al. (2004) and Calvet et al. (2002) have derived holesdif ra
dip. Koerner et al. (1993) suggested that the dip was due t@m@und 3-5 AU. However, SED modeling only constrains the
lack of dust at a few AU from the star, or a gap created byaust content. CO rovibrational emission from the inner A4 ha
proto-planet or a brown dwarf orbiting the star. This firsties been detected by Salyk et al. (2007). This indicates theends
mate of the hole radius was0.4 AU and was based on a simpleof a low mass gaseous inner disk Q.3M; if it extends up to 5
flared accretion disk model fitted to the IR SED. More recenthpU). Finding whether the gas follows or not the large scalstdu
Rice et al. (2003) used an SPH code to model the IR SED whgatttern is important to understand the origin of these &s/énd

a planet is migrating in the inner disk. They found that a ludle mm interferometric observations are well suited for this.

Send @print requests to A.Dutrey, e-mail: . . . .
Anne.Dutrey@obs.u-bordeauxl. fr We report here observations of several CO lines in the disk of

* Based on observations carried out with the IRAM Plateau de BuUGM Aur to test the presence of the inner gas hole. Obsention
Interferometer. IRAM is supported by INSONRS (France), MPG and results are described in Sec.2 and the analysis in Ske.3 T
(Germany) and IGN (Spain). implications are discussed in Sec.4 before concluding.
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2. Observation and Results RN =S 'LJZ‘{‘%-@ g i
) . . 0 T T 1

The first observations of the CO isotopologues were perfdrme ‘ K 0

in winter 19961997. The 4 antennas with dual frequency re-
ceivers allowed simultaneous observation$*afO J=1-0 in the

3 mm band and 8O J=2-1inthe 1.3 mm band. The rms phase |, T ;’ . E

noise was around 20-25 at 2.7 mm and 40-50at 1.3 mm. b 2 SWUITTON Wee: A

The flux calibration was based on the regular monitoring ef th P72 602 es2 Y

flux density of the quasars 041379 and 0528134 and on E %@ 3 5 3 o

MWC349 (see IRAM flux report 13). The baseline range was ¢ .~ 1 = ' 3 E

15t0 280 m. 5Hey ! Hrsr ! ) gz QL g
New simultaneous observations ¢fCO JX2-1 and DO 10O 6 3 ]

C80 J32-1 were carried out in the context of the CID @ oS o

(Chemistry In Disks) project with 6 antennas using the new ~°% 5 . e b .

1.3 mm receivers on Nov 1st, 2007. The source was observed e Lo e e Tt e ,

212 2.42 2.72 3.32 3.62

in the C configuration by the interferometer durirg8h (max
baseline 100 m). Thotal on—sourcebserving time dedicated

to GM Aur was about 6 hrs. The rms phase noise was between
20 and 40 at 1.3 mm.

All data were reduced using thaepas® software supported ES E
at IRAM. All data was calibrated using the latest (2007) i@rs
of this reduction package. Hhertrre

As the data are separated by about 10 years, we corrected
for the proper motion of GM Aur before combining the data set.
The apparent positions (derived from the continuum data) be Hororberre B ey — e
tween the 1997 data and the 2007 oneAsr = 0.24", AS = - ’ ’ ’ ) =N
—-0.24”, with formal errors around.03”, but the astrometric ac- oF T + @ +<o T E

r
ju
m
m
m
m
m
jua}
m

curacy is only about.05” in each direction. From Ducourant  —sf.. ... ..+ s & & & 4
et al. (2005), the proper motion of GM Aur is 36,-26 + 6) 5 0 -5

magyr. Given the uncertainties, and following the arguments of G A7 A 1 A1 AN o7 A
Guilloteau et al. (2008), we thus used the representatiltgeva N T -0% E
of (12,-20) magr for the proper motion before combining the po ST D T 07T ISR - S
data, but checked that the exact value has no influence on the I o TN SONTIRTIT: ST (OO0 SN0 RIS ST
results presented in Table 1. Fig.1 presents the final dedoen AR 52 R 420
images. The CO isotopologues emission follows the pattean o 7.9 1T © ¢ o T 9ot M
rotating disk, in very good agreement with €0 J=2-1 data B oabe ok ‘B E ST T
from Dutrey et al. (1998). pers U Wos | GPess | D Pegs o cpees o p72s Y

. o 9 °
: ; : ESTLE ORI L0 SO U SR SO '
3. Analysis and Disk Properties Shgss | O 7es T Heas T Gees T e T e
© 0
With a linear resolution of about 200 AU, revealing the exis- °f @ 16 e + oo 1 o2
tence of a hole ok 40 AU diameter cannot be done directly. s}  ooid 5 | - & h..8 5 FE.on
A hole of radius R manifests itself by a small deficit of emis- 5 0 -5

sion in the central beam and by a lack of emission at velaxitigiy 1 Top: 12cO J1-0 data: contours levels are 0.02tam (1.6
above VGM./Rsini (Dutrey et al. 1994; Goto et al. 2006), i.€or 0.5 K) starting at -0.04 Jgeam. Beam size is@” x 156", P.A=
5.1 kms™ in our case for a 20 AU radius hole. However, witlp® - Middle: channel maps of th€CO J2-1 data: contours levels
the used integration times, the expected signal above treseare 0.1 Jjpeam (2.8 or 0.4 K) starting at -0.2 Jpeam. Beam size
locities is only 2r in each transition. Only a global fit of a parads 281" x 2.25", P.A= 72°. Bottom: channel maps of the'® J=2-
metric disk model to the measured visibilities can use oaliyn 1 data, contours levels are 0.04klyam (1. or 0.34 K) starting at
all the available data and reveal the inner hole. -0.120 Jybeam. Beam size is75" x 1.74”, P.A=-94°.
An accurate representation of the mm continuum emission

is required, as an improper value would contaminate the line ) )
wings and #ect the (gas) inner radius determination. We haJ/e same result (see Piétu et al. 2007, for details). Wetatso
modeled the disk emission using the same method as Piétu efare to adapt at best the gridding to the numerical probleasby
(2007), with simultaneous fitting of the combined data fa thing a pixel size of 0.6 AU in the inne¥ 40 AU of the disks (see
two transitions of'3CO, and separate fits for tHCO and Piétu et al. (2007) for a description of the grid). For thesdo
C180 J=2-1 lines. In each case, we used a simultaneous fit of t#& C'*0 and'?CO data, we fixed the orientation, the inclina-
continuum and line emission, which is the best method to-profPn, the systemic velocity and the stellar mass to the baisiev
erly estimate the relative contributions of these two efuiss derived from the”*CO data. The results are presented in Table
processes. We also checked that the simplified method of sdbAll three best fits indicate the presence of an inner hdleg-o
tracting the continuum from the line emission essentialyey dius 13 to 45 AU, but at best at the-34c" significance level. At
this level, the errorbars are asymmetric and care must entak

1 Seehttp://www.iram. fr/IRAMFR/GILDAS for more informa- in interpreting them. We explored thé values as a function of
tion about thesiLpas softwares. inner radius by adjusting all other parameters simultaskdor
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Table 1.Best parameters for GM Aurigae

Molecules Bco ctto 2CO newfits *2CO old fits
Transitions 310 & J=2-1 E2-1 JF2-1 E2-1
Visr (kms?) 564+ 001 564+ 0.05 562+ 0.02 562+ 0.03
Orientation, PA{) 14421 [145] [145) 141+ 2
Inclination,i (°) 49.4+11 [50] [51.5] 56+2
Velocity law: V() = Vioo( 5535) ™"
Velocity, Va0 (km s7) 2.97+0.04 [2.97] [2.97] 278+ 0.1
Velocity exponenty 0.51+0.01 [0.50] [0.50] 0.5:0.1
Stellar mass, M(Mg) 1.00+ 0.05 [1.00] [1.00] 0.84: 0.05
CO Surface density, (crA) 26+ 410° 23+0210° 16+1110% 2.8510°
Exponentp 23+0.15 29+03 3.8+04 [1.57]
Inner radiusR;,, (AU) 13+4 31+6 45+ 15 [1]
Outer radiusRyy, (AU) 445+ 15 400:%80 630+ 25 525+ 20
Temperature, (K) 232 [24] 32+2 37+2
Exponenty 0.33+0.07 [0.33] 045+ 0.05 064+ 0.06
dV (kms?) 0.31+0.02 [0.30] 033+0.03 (017 0.04)
Scale height, (AU) [16.5] [16.5] [16.5] 17
Exponenth [1.25] [1.25] [1.25] 1.18

Column (1) contains the parameter name. Columns (2-3) atelithe parameters derived frofCO(J=1-0 and 32-1simultaneous line fit),
C*®0 and'?CO J=2-1lines. Column 4 is from Dutrey et al. (1998). The valuestgd in [] were fixed. Note that the P.A. is that of the disk axis
see Piétu et al. (2007) for a description of the conventasritfe P.A. and the inclination(*) Not including the thermal broadening contrary to the
others, see Piétu et al. (2007). The model and its parasaterdescribed in Piétu et al. (2007).

each R,. The curves indicate R< 5 AU is excluded at 3- for ' ;
the'®CO and G®0 data, and only at® by the'?CO data.

Both the disk inclination and the position angle are in agree o L k\ ]
ment with the previous CO results from Paper |. Besides the ex
istence of an inner hole which was not previously searched fo 4o
the new results dier in some ways from the original analysis: i)
the stellar mass, ii) the kinetic temperature, iii) the auef den- F
sity law and outer radius. The stellar mass derived from #we n ok +30 i
data,M. = 1.00+0.05 M,, is slightly above (3) than quoted by
Simon et al. (2000), 84 + 0.05M,. The newer value is likely 20
more accurate since it takes into account new data and a bette w
data reduction, and, most importantly, thiéeet of an inner ra- e ]
dius. In the earlier analysis,Rwas fixed to 1 AU. Due to inner /o) T R R
truncation, the high velocity wings were suppressed, and as 0 10 20 30 40

consequence the apparent line-width was lower. The intitina fnner Rodius (AU)

was not #&ected (as it is mostly constrained by the apparent sizgy. 2. 2 distribution versus inner radius when summing up the indi-
at the systemic velocity), so this mimicked a slightly lowgel- vidual v obtained for all the observed isotopologues. The inneusadi
lar mass. The only other star in the Simon et al sample whiéhtruncated at 19 4 AU, the detection being at the54- level. Note
could be &ected by a similar féect is LkCal5, which has al- that the error bars are asymetric.

ready been reanalyzed by Piétu et al. (2007).

All other parameters are stable with respect to the value of
the inner radius within the range 20 — 45 AU. We find a lower
kinetic temperatureTsoo) with a flatter radial indexd) and a fied as the common parameters for all transitions (rotat@ac
larger outer radius. In the earlier analysis, we assumedelypu ity, position angle and inclination) have negligible infhoe on
hydrostatic scale height. As explained by Piétu et al. @0ihis the determination of R. The inner disk appears truncated at an
causes a positive bias on the kinetic temperature. In Paper | inner radius of 194 AU. Despite a limited angular resolution of
assumed a shallower surface density law by fixing 1.5. Here ~ 200 AU, the spectroscopic information allows us to estimate
we fitted this dependence and fipd= 3.8. As a compensation, the inner disk truncation. Fig.2 also illustrates the asyatrgnof
the disk outer radius was smaller. the error bars ofRn.

Although the three fits give somewhatfigrent values for From a combined fit of all continuum data, using the tem-
Rin, combining them allows to better constrain the size of the iperature derived from2CO, we find from the dust emission
ner hole. Fig.2 shows the globg distribution as function ofthe p = 1.3 + 0.2, Ry = 250+ 20 AU. The emissivity spectral
gas inner radiuf;,. This y? has been obtained by summing upndex isg = 0.80 + 0.03 (to which an 0.1 uncertainty must be
the individualy? obtained on the various isotopologues of C@dded due to calibration precision), typical of such olsjethe
(r? = X2(F2CO)+ x2(F3CO)+ x*(CB0)). This procedure is justi- surface density at 100 AU is about 1 g.@(Z(Hz) ~ 3103
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cm?, and the disk mass is 0.017 M, using a mass absorptioncontrast of order 10* — 10° between the inner hole and the sur-

cogficient of 0.03 cri.g™* (of gas+dust) at 230 GHz. rounding disk requires about 6000 - 10000 orbits to be redche
The disk parameters can be compared to those of otlfsee their Fig.1 and Fig.4) assuming a 7 Jupiter mass plaoet.

TTauri disks such as LkCal5 or DM Tau which have been stu@M Aur and an orbit radius of 15 AU, this corresponds to 0.5 -

ied in a similar way by Piétu et al. (2007). At 100 AU, the suié 0.6 Myrs.

density deduced from the optically thindéCO data is similar This is about one fifth of the assumed age of the /disk

to that of LkCal5, and lower than that of DM Tau by a factor ofystem. Taking in consideration the time needed to form &*ma

10. The ratios PCO*3CO]~ 60 and [?*CO/C'80]= 10 are con- sive” core planet of 5-10 Jupiter mass (Lissauer & Stevenson

sistent with standard isotopic abundances, but the fitieplesl 2006), this suggests that planet formation may have stegtad

p differ betweert?CO and™®CO. Comparing to the kHsurface tively early, likely in the Class | phase, at least in thisteys.

density of 316° cm, the CO depletion at 100 AU is of order

20. Both'3CO and'?CO indicate a temperature of 2332 K at

100 AU, and a slopg ~ 0.40. The vertical temperature gradien®- Summary

is not strong, a situation reminiscent to that of the LkCask d \ng have observed the GM Aur gas diskiCO J=1-0 and

which aIsp exhibits a large inner cavity. T‘hle outer radiuth®  3_5_1 and @G80 1=2-1 with the IRAM array at medium angular
rarer CO isotopologues appears also significantly smdierin - osojution. The main results are the following:

12C0; this is likely due to selective photo-dissociation (D&

etal. 2003). — We report the dynamical detection of a central hole of radius
20 AU which is likely due to the formation of a few Jupiter-
4. Discussion mass planet{ 5—10M;) or a very low mass-stag(0.3 My).

— Contrary to the cavity detected in LkCal5, the hole is almost

Progress in miisubmm interferometers have allowed to reveal devoid of dust since it is also clearly observed in the IR SED.
cavities in an increasing number of objects: a 100 AU radius If the cavity is due to planet formation, this suggests that
in AB Aur (Piétu et al. 2005), and 40 AU radius in LkCa 15 planet formation should start very early, likely in the Glds
(Pietu et al. 2006), HH 30 (Guilloteau et al. 2008) and kK330 phase.
(Brown et al. 2008). — The disk structure of GM Aur is very similar in surface den-

Among the possible explanation for such cavities, photo- sity and temperature to that of the LkCal5 disk which also
evaporation is very unlikely for GM Aur, as the surface dgnsi  exhibits a central cavity. In particular, the vertical tezng-
at the cavity edge is still quite large (Alexander et al. 200®e ture gradient at 100 AU is not very strong.
most probable explanation is tidal disturbance by a lowsséasr
AcknowledgementsWe acknowledge the IRAM sfiaat Plateau de Bure and

or a planet.
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ABSTRACT

Aims. We study the molecular content and chemistry of a circurastelisk surrounding the Herbig Ae star AB Aur at (sub-)nmikter
wavelengths. Our aim is to reconstruct the chemical hisaoiy composition of the AB Aur disk and to compare it with diaksund low-mass,
cooler T Tauri stars.

Methods. We observe the AB Aur disk with the IRAM Plateau de Bure Irgesmeter in the C- and D- configurations in rotational linés o
CS, HCN, GH, CH;OH, HCO', and CO isotopes. Using an iterative minimization techejaqbserved columns densities and abundances are
derived. These values are further compared with results efizanced chemical model that is based on a steady-state dlisk structure with

a vertical temperature gradient, and gas-grain chemidalark with surface reactions.

Results. We firmly detect HCO in the 1-0 transition, tentatively detect HCN, and do noede€S, GH, and CHOH. The observed HCO
and'*CO column densities as well as the upper limits to the coluemsidies of HCN, CS, ¢€H, and CHOH are in good agreement with
modeling results and those from previous studies.

Conclusions. The AB Aur disk possesses more CO, but is less abundant im ptbkecular species compared to the DM Tau disk. This is
primarily caused by intense UV irradiation from the centt@rbig AO star, which results in a hotter disk where CO freeaedoes not occur
and thus surface formation of complex CO-bearing moleculiglht be inhibited.

Key words. Stars: circumstellar matter — planetary systems: protagibry disks — individual: AB Aur — Radio-lines: stars

1. Introduction ied in detail, both theoretically and observationally (see
. . e.g. Gammle, 1996; Glassgold et al., 1997; Igea & Glassgold
The rich variety of the detected exoplanetary systems danffggg: [Semenov, Wiebe, & Henning, 2004;_ligner & Nelson,
be fuII_y understqod withoyt knowledge about the physical_ a3006; [Pascucci etall, 2007). To a large extent it is domi-
chemical evolution of their precursors — protoplanetaskei ated by stellar radiation in the upper disk region and high-
The question what role chemistry plays during planet formag ey cosmic ray particles in their midplanes. For the inne
tion anq how it is coupled to disk dynamics remains Ioosylanet-forming disk regions, X-ray radiation from a yourtars
constrained. may play a crucial role. Recently, Turner et al. (2007) inves
Nowadays it is widely believed that disk evolution is contigated the evolution of the ionization degree in the inresr r

trolled by redistribution of angular momentum due to turgion of a protoplanetary disk, using a coupled 3D magneto-
bulent viscosity. A promising source of turbulence is thRydrodynamical and chemical code and found that dynamic
magnetorotational instability that works if the disk matteransportincreases electron concentration within thel deae.
is sufficiently ionized I(Balbus & Hawley, 1991). The chemit has been widely discussed that the interplay between ¢hem
istry of ionization fraction in protoplanetary disks wasidt jcal and transport processes must have been importantgiurin
the formation of our own solar system (elg., Cyr etlal.. 1998;
Send offprint requests K. Schreyer, e-mailmartin@stro. |Bockelée-Morvan et al., 2002; Wooden et al., 2005).
uni -j ena. de

* Based on observations carried out with the IRAM Plateau deBu  Due to high computational demands, the studies of disk
Interferometer. IRAM is supported by INSU/CNRS (France)lp®l chemistry coupled to disk dynamics are in their early stages
(Germany) and IGN (Spain). (llgner et al.} 2004; Willacy et al., 2006; Semenov etlalQ€0
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Table 1. List of observations using the Plateau de Bure Interferemét the column of the configuration, the abbreviation of
e.g. “5D” refers to the number of antennas and the used caafign.

Line transition frequency configu-  baseline integration ntegzied beam & rms
[MHZz] ration range [m] timeT{on~)[h] size, position angle [mJy/beam]

HCO™ 1-0 89188.523 5D,C2  24-175 5.9+10 5248, 6° 18
HCN J=1-0, F=2—-1 88631.847 6CD 24 -175 5.9 6.x 4.2', 105 24
CSs 2-1 97980.950 5D 24 -160 1.8 9.0 4.2', 120 170
CyH N =1-0,J =3/2-1/2,F=2-1 87316.925 6D 24 -113 1 9.& 3.9, 110 37
CH3OH 153,13y — 144,10y AT 88594.960 6CD 24 -175 3.9 6. 4.2, 105 24
CH3OH 153,12y — 14411y A~ 88940.090 5D 24 -175 3.9+2.2 6.% 4.3', 105 24
CH;OH 21,1 —1a,0A 97582.830 5D 32-73 1.8 9i4x 4.3', 148 170

Tscharnuter & Geil| 2007). Chemical models were successl models. In this second paper, we investigate the molecu-
fully applied to study disk chemistry for steady-state ation lar content of the well-studied disk around the Herbig Ae sta
disks (e.g., | Willacy et al.,| 1998; _van Dishoeck & BlakeAB Aurigae (van den Ancker et al., 1898; Grady €t al., 1999;
1998; |Aikawa & Herbst, | 1999; | _Markwick etlal. [ 2002/[Roberge et al., 2001; Fukagawa et al., 2004, distance = 145
Semenov et al., 2005; Dutrey ef al., 2007). The most impbrtgrc), which is an intermediate-mass analog of the young TiTaur
result is the chemical stratification in such disks, whemgars and evolutionary precursor of the main-sequencesiebr
many molecules are abundant at an intermediate, slightly Wék sources liked Pic, « Lyr, anda PsA. This disk is peculiar
irradiated layer, while being frozen out in the cold and dark comparison with other known circumstellar disks sincis it
midplane and broken apart by unshielded high-energy radsil embedded in a rather extended envelope and has clumpy
tion in disk atmospheres. Bergin ef al. (2003) have shown tigensity sub-structures (Fukagawa et al., 2004; Cordel,et al
the non-thermal UV radiation from T Tauri stars may partl2005; Piétu et all, 2005; Lin etlal., 2006). This points toha
come in Ly, photons, which significantly affects abundancdsw-mass companion or a giant plaret (Rodriguez et al.7p00

of molecules dissociated by these photons. In contrashibiera recent stellar encounter, or imprint of earlier non-syeacb-
Be/Ae stars emit much stronger thermal UV radiation, witlution (see discussion |n Piétu ei al. (2005), hereaftpePH).
circumstellar disks being hotter and more ionized than thsing the IRAM 30-m telescope, Semenov etlal. (2005, here-
disks around T Tauri stars. after Paper 1) have studied the molecular content towarids th

A detailed understanding of physical and chemical coseurce at low resolution and derived basic parameters @ftihe
ditions of the planet-forming environment requires notyonivelope. They have derived a low disk inclination of abdut
sophisticated models, but also high-resolution obseswati (face-on orientation) and low disk mass of about 0.043.
of protoplanetary disks, both in dust continuum and varioli&étu et al.|(2005) have resolved the disk structure iredsifit
molecular lines. Unfortunately, such studies are challegg CO isotopes using the Plateau de Bure Interferometer (PdBI)
due to the limited sensitivity and spatial resolution of ikva They have found that the disk is inclined by ab80t and its
able observational facilities, and small disk sizes {00 — rotation departs from the Keplerian law, with an exponent fo
1000 AU). Dutrey et al. [(1997) and Kastner ef al. (1997) havie rotation velocity as low as 0.41. The outer radius of the
first detected several molecular species towards proteplagaseous disk is close to 1000 AU, its inner hole is at a radius
tary disks by using the IRAM 30m single-dish telescope, fobf ~ 100 AU in the dust emission, and=t70 AU in CO lines,
lowed by observations 0f van Zadelhoff ef al. (2001); Thilet eand the disk mass s 0.02M,.

(2004);. Semenov et al. (2005). Interferometric observestioy The main aim of the present study is to search fgHCCS,

Ql (2001);| Aikawa et &1.1(2003); Piétu et al. (2006, 2007) aHCN, HCO", CH;OH, and CO isotopes in the disk of AB Aur
lowed to study disk gas at outer radii 50 AU in lines using compactinterferometer configurations of the PdBligto

of several abundant species (CBCO, C'®0, HCO", CS, rive their column densities, and to compare these valuds wit
CN, H,CO). These studies have confirmed that photochemisthpse from a robust chemical model and the disk of a cooler
plays an important role even at large disk radii and that abuh Tauri star DM Tau.

dances of many gas-phase molecules are depleted.

In 2005 a joint Heidelberg-Bordeaux “Chemistry In Disks
(CID) project was established to investigate the spatistridi
bution of various molecular tracers across well-studied@irmT  Observations with the PdBI were carried out between Felruar
and Herbig Ae disks of various age, followed by compreand August 2002 using the compact C and D configurations
hensive modeling. In the first paper of this series, we haaed single side band tuning. Table 1 lists the observatioaal
presented the results of a deep search fei{N and HCO™  rameters for the individual observing runs.
towards two T Tauri stars (DM Tau, LkCa 15) and one The frequencies are taken from the Cologne Database for
Herbig Ae star (MWC 480), see_Dutrey et al. (2007). Thelolecular Spectroscopy (Miller etlgl., 2001, 2005). Thage
NoH* emission has been detected in LkCa 15 and DM Taeference center is RA(2000) = '085™ 54.8 DEC(2000) =
with the NbH* to HCO* ratio similar to that of cold dense+30° 33 04.3! All line observations were performed in the
cores and the disk ionization degree as predicted by chemoiwer side band with a frequency resolution of 39 kHz, lead-

2. Observations
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Fig. 1. Mapping results of the combined HGQ1-0) data. Contour levels are: -0.04 to 0.13 Jy krhim step of 0.04 Jy kms!.
The mean velocity of each channel is given in each box topliethe panel top left, the total integrated HE@ap is shown.
Contour levels are: -0.015 to 7 0.10 Jy kmrtsin step of 0.015 Jy kms'. The area of the HPBW of the synthezied beam is
indicated as a grey ellipse in the panel bottom right.

ing to a velocity resolution of 0.14 knt$. We took advan- However, the pattern typical for rotating circumstellasid ap-
tage of the flexible correlator to observe simultaneouslyisi- pears clearly in various channel maps (fEig. 1). The peakinte
tions of CH;OH in the same bandpass as for the observatiosisy of the double line profile of HC®is 0.12 Jy/beam, which
of HCO*, CS, and HCN. The total integration time was rathés 10 times higher than the noise level. Hify. 2 shows the varia
short, about 2 hours for each line. We combined the FCQion of the line profiles across the spatial extent of the AB Au
(1-0) data obtained during these observations with thah fralisk, which is similar to the spectra presented in Papets I/]
Paper Il to reconstruct the final image at 534 4.8’ spatial The symmetric double-peaked line profile at the center of the
resolution. spectral map is a typical feature of barely resolved Kepteri
The bandpass and phase calibration were performed usitigks. Since deconvolutionis a highly non-linear procedhat
observations of the objects 3C84, 3C345, MWC349, CRL 61i8, prone to errors we perform our analysis in the-space,
and 0528+134. The GILDAS software is utilized for the datasing they?-minimization technique of Guilloteau & Dutrey
reduction and final phase calibration. The resulting sysitteel  (1998).
half-power beam widths are listed in Table 1. None of the other attempted species were detectghi,(C
Al listed lines in TabldlL were centered to the systemic v&S, and CHOH), but we have a hint of the HCN (1-0) hyper-
locity of Visg = 5.8 kms™!. The weak underlying continuumfine line componentg' = 1-1 andF = 2-1 at the 2 noise level.
was detected, with an integraté® mm flux of 3.7 mJy. This The 1o rms noise levels for all species are listed in Tdble 1.

is consistent with previous measurements of Piétulet @05P To better quantify the column densities and molecular
For the final analysis of the observed line spectra this centiabundances, we analyze the data by applying the parametric
uum was subtracted. disk model and the/?>-minimization method as described in

Guilloteau & Dutrey (1998). First, we analyze the HC@ata
leaving as many free parameters as possible. This allows us t
verify the compatibility of the HCO emission with the disk
The transition of HCO (1-0) was the only spectral line thatparameters derived from the CO isotopologues in Paper B. Th
was well detected in each observing run. In Figs. 1[@nd 2 Wisk parameters derived from Paper Il and found from HCO
show the combined spectrum of HE1-0). With the beam are presented in Tablé 2.

of 5.34' x 4.8! that is comparable to the disk size, we do not Although the angular resolution is low, the HE@ata con-
fully resolve the disk around AB Aur (Fi@l 1, upper left panel firms one important point: the existence of the inner hole of

3. Results
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~ 75 — 100 AU radius found in Paper II. This hole manifestdable 2. List of disk and stellar parameters using toemini-
itself as a lack of emission at projected velocities beys#ids  mization in the UV plane
kms™! from the systemic velocity, but the hole is not directly

visible in the spectral map. The temperature is not well con- disk parameters derived from
strained from HCO, but compatible with that found from CO '*CO (Paper Il) HCJ (this paper)
isotopologues. Overall, the non-Keplerian motion detdate Vs (kms™ ') 5.87 5.87+0.03
Paper Il seems less obvious in the HE@ata: the best fit in-  nclination () 35 21+16

Vsin(i) (kms™') 1.67 1.49+0.07

clination is slightly lower, giving a rotation velocity merin \
Velocity exponent 0.40 0.480.04

agreement with the stellar mass. Since our low angular resgs i

. e . . . osition angle) -30 -20+4
lution data masks out HCOemission from inner, highly in- Inner radius (AU) 75 11616
homogeneous disk regions, th.e corresponding \(elocit'ylprofi Outer radius (AU) 1000 > 800
seems to be closer to a Keplerian law. However, if the inner ratemperature (k) 35 [35]
dius is fixed to 75 AU, the velocity index derived from HCO exponent g 0.1 [0.1]
become$).36 + 0.04, in agreement with Paper II. Column density (cm?)  6.2x 10?2 6.2+1.210"2

We use derived disk parameters (Col. 2 in Table 2) to deter- exponent 25 3.5%0.5

mine column densities for all observed molecules. The @eriv_Line width (kms ') 0.40 0.23+0.10

column density of HCO and upper limits for other species areThe fixed parameters are taken from Table | of Paper II, as erage
summarized in TablEl4. These column densities scale liyearbf the results from thé*CO. The column density is for HCol 2)
with the assumed temperature, but are independent fromfany o and HCO" (Col 3) at 250 AU.

the other parameters.

Table 3. List of disk and stellar parameters used in the best-fit

4. Modeling model
As a next step, we try to reproduce the measured columnParameter Dimension Fixed Derived
densities and the upper limits altogether using an advancedbtellar radius Rg 2.5
disk physical model and the chemical structure from a robustStellar mass Mg, 2.4
chemical model, similar to Paper |. The overall iterative fit Effective temperature K 10000
ting is easier than in Paper | since we refrain from comparing Stellar UV RF Xo 100000
deconvolved observed and simulated spectral maps and ba 100AU _ _1s
our analysis on the observed quantities derived withthe RP lonization rate s 410

Lo : . Inner disk radius AU 70
minimization me_rthod in theu\fplane. '_I'h!s allows us tt_) €X- uter disk radius AU 1100
cI_ude computatlona}lly expensive radle_mve transfer model ik mass M, 0.02
with beam convolution from consideration. Surface density -

To simulate the disk physical structure we utilize a pas- profile -2.15

sive flared 2D disk model dof Dullemond & Dominik (2004) Grain size pm 0.12
with a vertical temperature gradient and non-grey dust epac Dust-to-gas 0.01

ities. Some input disk and stellar parameters are taken agnass ratio

determined by they?-fitting or found in previous works  The fixed stellar and disk parameters are taken from Piéail et

(van den Ancker et al.| 1998; Thietlal., 2004; Piétu et al., (2005).

2005;Semenov et al., 2005), see Tdhle 2. Other key parame-

ters, like the radial slope of surface density, the disk maisd

the cosmic ray ionization rate, are found by iterative fgtf

the observed data (Talle 3). disk location is calculated as a sum of the stellar and itekrs
We assume that the central AOe star has an effective telar-components that are scaled down by the visual extin@tion

perature of 10 000 K, a radius of Z%&,, and a mass of 2.4 solarvertical direction and in direction to the central star (1Bre-

masses (van den Ancker et al., 1998, 2000). The dust gransparallel approximation). We model the attenuation of cos-

modeled as compact spheres of uniform Qubh2 radius made mic rays (CRP) by Eq. (3) fromn_Semenov, Wiebe, & Henning

of pure amorphous silicates with the optical data taken fro{2004) and vary the initial value of the ionization rgte;p be-

Draine & Lee (1984). The standaid dust-to-gas mass ratiotween about 0% and10~!7 s~! to match the HC® data.

is used. Utilizing the results of Papers | and Il, the diskeinnIn the disk interior, ionization due to the decay of showtrg

radius is assumed to be 70 AU, the outer radius is 1 100 AU, radionuclides is taken into account, assuming an ioninatite

and the disk age is between 2 and 5 Myr. of6.5:10 '"?s ' (Finocchi & Gail|1997). The stellar X-ray ra-
The disk is illuminated by the UV radiation from the cendiation is assumed to be weak in intermediate-mass start®due

tral star and by the interstellar UV radiation. The intepsif alack of the dynamo mechanism and thus is neglected. Though

the un-attenuated stellar UV flux is calculated usingd theu€inr the observed X-ray luminosity of the AB Aur is hon-negligbl

(1993) ATLASO of stellar spectra and converted to the= its spectrum is dominated by soft photons with energiesvelo

10°x factor at 100 AU, where the factoy is the mean inter- ~ 1 keV (Telleschi et &l., 2007), which cannot penetrate easily

stellar UV field of_ Draine!(1978). The UV intensity at a giverdeep into the disk.
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Fig. 2. Spatial variation of the HC® (1-0) line profiles across the AB Aur disk.

The gas-grain time-dependent chemical model adoptedinnunits of pressure scale height calculated for the midplan
this study is mostly the same as in Paper I, but with two meemperature. (Dartois, Dutrey, & Guillotegu, 2003). Thereer
jor modifications. First, we now use osu.2007, the latest vesponding vertically integrated column densities versesrtix
sion of the Ohio State University (OSU) database of gasehakus are shown and also listed in Table 4. This best-fit playsic
reactiond (Smith et al.| 2004), with all recent updates to thehemical model of the AB Aur disk is obtained after about 20
reaction rates. Second, we utilize a standard rate appioaciiterations by varying the cosmic ray ionization rate, tatask
the surface chemistry modeling but without H angddtiantum mass, and surface density exponent. All values refer toiasad
tunneling (Katz et all, 1999). So, only thermal hopping af suof 250 AU. Upper limits for CS and CHOH were derived using
face reactants is allowed. The surface reactions togetiibr vthe 20 errors of they?-minimization. For these estimates, the
desorption energies are taken from Garrod & Herbst (2006); column density ofV(Hs) = 6.2x 1022 cm 2 was adopted
which is mostly based on previous studies of Hasegawa etfabm Paper Il as a reference. We have adoptetf @4'2C iso-
(1992) ano_Hasegawa & Herbst (1993). Finally, rates of sewpic ratio of 70.
eral tens of photodissociation and photoionization reastare In agreement with previous studies and the observations of
updated according to.van Dishoeck et al. (2006), using the UV Tauri disks, chemical stratification is apparent in thekdis
spectral shape typical of a Herbig Ae star and the ISM-lik& duaround AB Aur (see Fig. 5 in Dutrey etlal., 2007). The disk sur-
grain optical properties. rounding the central AOe star is hotter and has a warm midplan

Overall, the disk chemical network consists of about 650" 2 20 K) and, therefore, CO molecules do not freeze out
species made of 13 elements and 7300 reactions. Using thfsle other molecules do. Due to self-shielding, energetic
time-dependent chemical model, distributions of the malkec radiation from AB Aur cannot dissociate a large fraction @.C
abundances and column densities for the considered speeieg his leads to a high CO column density of abdud'® cm~2
simulated over 5 Myr of evolution. at 250 AU, with a relative CO abundance of 701t seems
that such a low surface CO population in the disk of AB Aur
may lead to inhibited catalytic formation of complex molkxsu
like methanol via hydrogen addition reactions on dust sesa
The Fig.[3 shows the calculated 2D abundance distributifhcontrast, in the DM Tau disk a substantial fraction of CO

for all observed molecular species. The vertical scaleveryi esides on dust grains, so that the averaged relative CO-abun
dance in the gas phase is 6 times lowen,0 . We found that,
1 Seehttps://www.physics.ohio-state.edu/ eric/researehlht within adopted disk masses @01 — 0.1 M., the radial pro-

5. Results and Discussion
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file of the CO column density obtained by chemical modelingessed. Note that the column densities of CO and thus HCO
strictly follows the input surface density profile with a §0g decrease with radius, whereas the column densities,éf C
factor. and HCN slightly increase with radius. The CS column den-
The chemically related molecular ion, HEQis directly sity stays nearly constant for large radii,> 200 AU, and is
produced from CO by ion-molecule reactions witffl ind gets found to be stable against iterative variations of the irgast
destroyed by dissociative recombination. In turn, formaf rameters. It is HCN that depends on the adopted value of the
H7 is solely due to interactions of cosmic ray particles witsurface density exponent. As this molecule can be easily pho
molecular hydrogen (see e.g.. OKa , 2006). Thus, the HCQodissociated by stellar UV photons, its abundance is te@si
column density is sensitive to adopted cosmic ray ioniz&e details of the disk vertical structure, in particulariedtling
tion rate and, to some extent, temperature structure. Gatr bdoy dust. Presumably, all modeled column densities agreke wel
fit model reproduces the observed HE@olumn density at with the observed values or upper limits due to the lack of sen
250 AU,610'? cm~2, within a factor of 2.5 V,,,,a(HCO™) ~ sitivity of the measurements. On the other hand, the deraed
1013 cm~2), which is comparable to observational and inheredtal profiles are shallower than extracted from observation
chemical uncertainties (Vasyunin et al., 2008). the x?-minimization analysis. The surface density is a measure
In contrast to the DM Tau disk where HGGs mostly con- of the total disk mass, which is usually obtained from thdrma
centrated in the intermediate layer due to freeze out of C@yst emission and poorly known dust properties (gas-ta-dus
HCO™" reaches the highest concentration in the midplane miftio, opacities), and thus can be rather uncertain (sesighs
the AB Aur disk. The HCO ion was found to be very sen-sion in Paper I).
sitive to the adopted value of the CRP flux and radial density It is interesting to compare the molecular contents of the
distribution. The acceptable fit to observations was onlg-poAB Aur disk and of another well-studied disk around the T
sible when the CRP ionization rate was lowered by a factdauri star DM Tau. The DM Tau disk has a similar size~of
of 3-5 compared to the standard valueldd 10~!7 s7!, the 1000 AU with a hole of a few AU in sizel (Calvet et al., 2005),
surface density profile iss —2.15, and the disk mass is be-is more evolved{ 5 Myr), and more massive~{ 0.05 M)
tween0.008 — 0.012M,,. With lower disk masses, the pre-(see Table 2 in Dutrey et &l., 2007). In Table 4 the observed co
dicted!'*CO column density was lower than the observed valugnn densities rescaled to théCO value at 250 AU are listed
(410 cm~2 at 250 AU), while with other density profiles it for the DM Tau disk as well (last column). These rescaled val-
was impossible to get proper CS;z€ and HCN column den- ues are less sensitive to possible errors in the estimateeof t
sities. The model results dependent on the adopted innieisradlisk mass and surface density.
— with radii smaller than about 50 AU and fixed total disk mass It is apparent that relative column densities for all obsérv
the modeled HC® and CO concentrations were lower than thepecies are lower in the disk of AB Aur compared to the values
observed values. As we used the newly measured inner radibbserved in the DM Tau disk. Given that the absolute column
of ~ 70 AU (see paper ll), it is not surprising that the moddensity of'*CO at 250 AU is similar in both disks, it implies
eled distribution of HCO in the AB Aur disk differs from the a poor molecular content of the AB Aur disk (except of CO
results of Paper | (see Fig. 5 therein). and H). However, the disk around DM Tau is about 4 times
The reason why the CRP ionization rate could be lower more massive than the AB Aur disk. The fact that both disks
AB Aur than a widely accepted values(10~17 s7!) is many- harbor similar amounts of CO despite significant differeimce
fold. First of all, the standard ionization rates of He andddn their masses is likely a direct manifestation of severezeemut
be uncertain by a factor of 2 (Wakelam et al., 2006). Secdndin the cold midplane of the DM Tau source and/or difference in
a self-generation of magnetic fields in protoplanetaryslisk grain properties.
a dynamo-like mechanism takes place (Dolginov & Stepinski, The lower mass of the hotter AB Aur disk is likely the rea-
1994), then the cosmic ray particles will be scattered arld wson for its molecule-deficient gas content. Since the tatat d
not reach disk midplanes — exactly the zone where a signtficahielding is lower, while the UV luminosity of the Herbig A0
fraction of HCO" exists in the AB Aur disk. Third, the AB star is orders of magnitude higher than that of DM Tau, the pho
Aur disk has a complex and clumpy structure (Fukagawalet abgissociation of many molecules is more effective in thekdi
2004;|Piétu et all,_2005%; Lin etlal., 2006), and, consedyentaround AB Aur. The age difference between the two sources is
efficiency of dissociative recombination of HCQwill be dif- a negligible factor for the results of chemical modelingeev
ferent in clumps compared to an inter-clump medium. Our attough gas-grain models usually do not reach a steady-state
isymmetric disk model does not take this effect into accountithin a few Myr. The same is true for surface chemistry, vihic
Last, there may be some missed important reaction pathwéysot much of importance for most of the observed species,
to HCO* or improperly derived reactions rates. apart from methanol.
Abundances and column densities of other observed
molecules are also explained by this model. The chemicelly .
tive G,H radical is only abundant in dilute, irradiated disk Su?—s' Conclusions and Summary
face and quickly converted into heavier, more complex sgeciThe AB Aur environmentis clearly dominated by the envelope,
in the denser region adjacent to the midplane (Big. 3). On the shown by the detections made with the 30-m telescope and
other hand, HCN and CS are more widely distributed acroge lack of detections with the IRAM array in short (1-3 hqurs
the AB Aur disk, though both these molecules are underabuntegrations. The disk has an inner hole in the gas disiobut
dantin the midplane where they stick to grains and surfage pwith a radius of~ 70 AU. Using a gas-grain chemical model
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Table 4.0Observed and modeled column densitfééén AB Aur and DM Tau.

Molecule X -minimization method Chemical model DM Tau
N lo N/N(*2coy ) N N/N(*3CO)?)  NIN(**co)**)
[em™2] error [em™3]
H. 61077 11072 1.510° 51077 1.310° 1107
13co3) 410'° 51017 1 410 1 1
Hco*t 6102 310!t 15107 1.510% 41074 21073
HCN 510" 310" 1.3107° 410" 107° 71074
cs 310" 310" <8107° 210" 5107° 3107
CoH 210" 210" <510 * 10'° 2510 7 10 ?
CH3;0H 0 710' <2107! 0 0 0

(1) Relative to thé >CO column density at 250 AU obtained by th&-minimization method,
(2+) Relative to thé>CO column density at 250 AU obtained by the chemical modeling
(3+) see results reported by Pietu et al. (2005).

with surface reactions coupled to a flared passive disk modelAlessio, P., Calvet, N., Hartmann, L., Lizano, S., & Cant’
we reproduce all observed column densities and upper limitsJ. 1999, ApJ, 527, 893

Note that such a comparison between the advanced chemizattois, E., Dutrey, A., & Guilloteau, S. 2003, A&A, 399, 773
model and the interferometric observations are hampered Dglginov, A. Z., & Stepinski, T. F. 1994, ApJ, 427, 377

the lack of knowledge on the tsurface density. The surfaceDraine, B.T. 1978 ApJS, 36, 595

density of the AB Aur disk is derived from the millimeter dusDraine, B.T., & Lee, H. 1984, ApJ, 285, 89

emission, a procedure prone to uncertainties. Part of the ddullemond, C., & Dominik, C. 2004, A&A, 417, 159
crepancies between the model and the observations may &strey, A., Henning, Th., Guilloteau, S., Semenov, D., Riet
be due to inhomogeneous structure of the AB Aur disk and/orV., Schreyer, K., Bacmann, A., Launhardt, R., Pety, J., &
grain evolution in central disk regions that is not consadkin Gueth, F. 2007, A&A, 317, L55

the calculations. Modeled and observed column densitlas reDutrey, A., Guilloteau, S., & Guelin, M. 1997, A&A, 317, L55
tive to 13CO are both lower for the AB Aur disk than the valueginocchi, F., & Gail, H.-P. 1997, A&A, 327, 825

measured in DM Tau. The absolute amounts of CO gas are skakagawa, M., Hayashi, M., Tamura, M., et al. 2004, ApJ, 605,
ilar in both disks. The poor molecular content of the AB Aur L53

system can be explained by much more intense UV irradiati@arrod, R. T., & Herbst, E. 2006, A&A 457, 927

by the central AO star and less effective dust shielding & tiGammie, C. F. 1996, ApJ, 457, 355

low-mass disk compared to the more massive disk around tBlassgold, A. E., Najita, J., & Igea, J. 1997, ApJ, 480, 344
less luminous M1 star DM Tau. The indirectly inferred cossrady, C. A., Woodgate, B., Bruhweiler, F. C., et al. 1999JAp
mic ray ionization rate that is needed to fit the HC@ataisa 523, 151

factor of 2-5 lower than the standard value, which can be &&uilloteau, S., & Dutrey, A. 1998, A&A, 339, 467

plained by scattering of CRPs in a magnetized AB Aur disk étasegawa, T.l., & Herbst, E. 1993 MNRAS, 263, 223

a clumpy disk structure. Hasegawa, T. |., Herbst, E., & Leung, C. M. 1992, ApJS 82,

167
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