
HAL Id: tel-00006474
https://theses.hal.science/tel-00006474

Submitted on 15 Jul 2004

HAL is a multi-disciplinary open access
archive for the deposit and dissemination of sci-
entific research documents, whether they are pub-
lished or not. The documents may come from
teaching and research institutions in France or
abroad, or from public or private research centers.

L’archive ouverte pluridisciplinaire HAL, est
destinée au dépôt et à la diffusion de documents
scientifiques de niveau recherche, publiés ou non,
émanant des établissements d’enseignement et de
recherche français ou étrangers, des laboratoires
publics ou privés.

Structure des disques d’accrétion autour des étoiles
jeunes de faible masse

Régis Lachaume

To cite this version:
Régis Lachaume. Structure des disques d’accrétion autour des étoiles jeunes de faible masse. Astro-
physique [astro-ph]. Université Joseph-Fourier - Grenoble I, 2003. Français. �NNT : �. �tel-00006474�

https://theses.hal.science/tel-00006474
https://hal.archives-ouvertes.fr
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Résumé

Il est actuellement admis que la formation des étoiles de faible masse à partir d’un
nuage de gaz passe par une étape où l’objet central est entouré d’un disque de matière
dans lequel les planètes peuvent ensuite se former. L’étude d’un tel disque a deux objectifs
principaux : comprendre la séquence évolutive de formation stellaire et la formation des
planètes. Le transfert radiatif dans cet objet revêt une importance primordiale : en raison
du frottement visqueux ou de l’éclairement par l’étoile notamment, le disque est chauffé.
Les processus de production et de propagation de l’énergie thermique dans ce disque en
conditionnent ainsi les propriétés physico-chimiques, ce qui a de multiples conséquences
sur sa structure.

Je présente une étude de ces disques fondée sur une description analytique poussée
du transfert radiatif, afin de retarder l’étape de mise en œuvre numérique. Cette méthode
possède l’avantage de permettre une meilleure compréhension des processus et des condi-
tions physiques dans ces objets. Afin de contraindre les paramètres du modèle, j’ai choisi
d’établir un diagnostic observationnel novateur sur la base de la distribution spectrale
d’énergie, technique bien connue, et des visibilités obtenues en interférométrie optique
à longue base, récentes et prometteuses car elles permettent d’obtenir des informations
spatiales à l’échelle de l’unité astronomique pour les étoiles jeunes les plus proches.

Je commence par une généralisation des approches analytiques du transfert dans les
atmosphères stellaires, en reliant la température en tout point à la profondeur optique,
avec deux différences notables : le chauffage visqueux a lieu sur l’ensemble du disque et
la surface est éclairée par l’étoile. Ce formalisme est ensuite employé dans une simulation
numérique de disque chauffé par la viscosité seule. Ensuite, j’élabore une version simplifiée
du transfert dans un disque à deux couches : une surface chauffée par la couche interne et
par l’étoile, et un intérieur chauffé par la viscosité et par la couche externe. Cette version
permet d’obtenir des formules analytiques simplifiées décrivant les conditions physiques
dans un disque présentant les deux sources de chauffage énoncées.

Enfin, je m’attèle à l’interprétation des observations. Après une étude prospective
concernant les possibilités ouvertes par l’interférométrie pour les objets marginalement
résolus, je présente des ajustements du modèle à deux couches aux étoiles jeunes de faible
masse déjà observées en interférométrie.



4 Structure des disques d’accrétion autour des étoiles jeunes de faible masse



Structure des disques d’accrétion autour des étoiles jeunes de faible masse 5

Abstract

It is nowadays widely accepted that low mass star formation initiated from a molecular
cloud undergoes a phase where the central object is surrounded by a disc, in which plan-
ets may form later. The study of such a disc mainly aims at the understanding of the
evolutionary sequence of star formation and of planet formation. Radiative transfer in
this disc is of high importance, for it is heated by viscous dissipation or stellar irradiation
for instance. The production and transportation of thermal energy in this disc therefore
conditions its chemical and physical properties inside. It has countless consequences in
terms of structure.

I shall present a study of the discs based on a deep analytical description of the ra-
diative transfer and a delay of the numerical implementation. This method allows a better
grasp on processes and physical conditions in these objects. I shall constrain model pa-
rameters and establish a new diagnosis combining the spectral energy distribution and the
visibilities obtained with optical long-baseline interferometers. The former observable is a
well known technique, and the latter new and promising: it provides information at the
scale of one astronomical unit for the closest star forming regions.

I shall start a generalisation of the analytical studies of the radiative transfer in stellar
atmospheres, with two striking discrepancies: viscous heating occurs everywhere in the disc
and the surface is illuminated by the star. I apply this formalism in a numerical simulation
of a disc heated by viscosity alone. I then develop a simplified version of this transfer in
a two-layer disc: the surface is heated by the interior and by the star, and the interior
by viscosity and by the surface. This simplification allow to derive a simplified analytical
description of the physical conditions in a disc heated by the two processes mentioned above.

I shall tackle the interpretation of observations in the end. I shall of the possibilities
brought by interferometry concerning marginally resolved objects, as most young star will
be. I then shall present best fits of the two-layer models for low mass young stars already
observed by interferometers.
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II.2.3 Viscosité . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 37
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III Un modèle semi-analytique de structure verticale 53

III.1 Une résolution formelle du transfert radiatif plan-parallèle . . . . . . . . . 54
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V.3 Influence des paramètres du disque . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 117

V.3.1 Taux d’accrétion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 118
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II.4 Modèles radiaux de disques d’accrétion T Tauri . . . . . . . . . . . . . . 38

II.5 Chauffage d’un élément de matière infinitésimal par le flux horizontal . . 44

II.6 Lois de conservation dans un disque présentant de l’éjection. . . . . . . . 46
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Chapitre Premier

Introduction

Si les étoiles jeunes connaissent un certain succès en astronomie, ce n’est pas tant
que les techniques instrumentales nous permettent enfin de les observer, ce n’est pas tant
qu’elles constituent un objet d’étude difficile et un défi pour l’homme de science, mais
probablement parce que nous assistons, en les regardant, à une naissance, celle d’étoiles
et de systèmes de planètes putatifs, peut-être similaires à celui qui nous abrite. Que la
formation du Soleil et de la Terre, puis l’apparition de la vie et de l’intelligence, soit
le fruit du hasard ou une règle générale dans l’univers constitue une question à portée
scientifique et métaphysique qui a fait couler beaucoup d’encre et continuera de le faire.

Dans la section I.1 je présenterai le contexte historique amenant à la conception ac-
tuelle de formation stellaire, puis les grandes lignes du scénario menant à la naissance des
étoiles de faible masse, similaires aux Soleils, dans la section I.2. Ensuite (section I.3), j’évo-
querai les techniques de haute résolution angulaire, récentes, dont on attend des résultats
majeurs dans les prochaines années.

I.1 Petit rappel historique

L’étude de la formation stellaire, sous sa forme moderne, est récente mais les idées
principales remontent à la remise en cause de la vision aristotélicienne du monde durant
la renaissance. Tycho Brahe porta un coup fatal à l’immuabilité de la voûte céleste par sa
démonstration du caractère translunaire de la supernova de 1572 et d’une comète apparue
en 1577, en notant qu’un objet proche devrait changer de position par rapport au fond du
ciel selon l’endroit d’où il est observé.

Now it is quite clear to me that there are no solid spheres in the heavens, and
those that have been devised by authors to save the appearances, exist only
in their imagination, for the purpose of permitting the mind to conceive the
motion which the heavenly bodies trace in their courses.

Tycho Brahe

Mais la grande avancée est avant tout la remise en cause du géocentrisme avec Copernic,
Galilée et Kepler sur la base, notamment, des observations de Tycho Brahe : la description
du mouvement des planètes se simplifie avec une vision héliocentrique, d’une part, et,
d’autre part, Galilée observe des satellites de Jupiter. Dès lors, la formation du système
solaire devint un objet d’étude non plus théologique mais scientifique. Descartes (1664),
repris par Kant (1755), conjecturait que soleil et planètes ont même origine et se sont
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soleil et anneaux

soleil et planètescoeur dense et disque

nébuleuse primitive

1 432

Figure I.1 — Scénario de la nébuleuse primitive de Laplace (1796)

formés à partir d’une nébuleuse unique qui se serait contractée. En son sein se serait
condensé le Soleil au centre et les planètes dans un disque nébulaire l’environnant. Laplace
(1796, cf. figure I.1) reprit et améliora le scénario : la nébuleuse solaire primitive voit sa
rotation accélérer à mesure qu’elle se contracte, ce qui produit un disque tournant autour
d’un cœur dense en son centre. Ce disque, en se refroidissement, est le siège d’instabilités et
se divise en anneaux qui forment par la suite les planètes ; le cœur devient le Soleil. Cette
théorie se heurte toutefois à un problème de taille, à savoir que la conservation du moment
angulaire prédit un Soleil tournant beaucoup trop rapidement. L’hypothèse concurrente du
scénario catastrophique, suggérée par Buffon (XVIIIè siècle) dans son Histoire Naturelle,
acquiert une certaine popularité vers la fin du XIXè siècle ; elle postule que le passage d’une
étoile au voisinage du soleil en aurait arraché un filament de matière générant les planètes.
Elle est reprise et formalisée par Jeffreys (1918). Cette hypothèse s’avéra par la suite
douteuse. Russell (1935) montra qu’une collision avec les vitesses stellaires observées, de
l’ordre de quelques dizaines de km/s, ne peut permettre d’arracher au Soleil de la matière
possédant suffisamment de moment cinétique et Spitzer (1939) que le filament de matière
supposément obtenu est instable. Ces études sonnèrent le glas du scénario catastrophique
et annoncèrent un retour vers la théorie nébulaire (Weizsäcker, 1943).

Le milieu du siècle dernier marqua le début d’une vision moderne de la genèse du
système solaire, en particulier, et de la formation stellaire en général, avec la confirmation
de la théorie nébulaire. Dans les années quarante, Joy (1942, 1945, 1949) découvrit des
étoiles possédant un comportement déviant dans le nuage sombre du Taureau et du
Cocher : d’un type spectral caractéristique d’étoiles froides et de très faible masse, elles
présentent des raies en émission, de fortes variations photométriques et une connexion
manifeste avec des nébuleuses en absorption ou en émission. Bien que leur nature ne fût
pas comprise d’emblée, la découverte allait enfin apporter du grain à moudre, des éléments
observationnels, pour la compréhension de la formation stellaire. Leur extrême jeunesse
fut rapidement suggérée par Ambartsumian (1947, 1957), mais cela prit un certain temps
pour qu’elle fût confirmée et acceptée (Herbig, 1962). Ces étoiles constituent aujourd’hui la
classe observationnelle des T Tauri, fondée sur leur spectroscopie dans le domaine visible.
Un nouveau bond en avant fut permis par le progrès des détecteurs infrarouges dans
les années soixante : Mendoza V. (1966) découvrit chez les T Tauri un excès infrarouge
important difficile à expliquer du seul fait de l’extinction et Vrba et coll. (1975) identifièrent
des sources infrarouges enfouies dans les régions nébulaires à la périphérie desquelles les
T Tauri avaient été trouvées. À partir de cette époque, différentes classes d’objets allaient
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y être découvertes, menant à l’élaboration d’un scénario de formation stellaire, comme
le relate un article de revue de Bertout (1989). En particulier, les T Tauri constituent
une des étapes de la formation des étoiles jeunes de faible masse : l’étoile centrale est
alors entourée d’un disque de matière à partir duquel des planètes peuvent se former.
La structure et l’évolution de ce disque ont déjà été abondamment étudiées, et ce travail
de thèse constitue une brique supplémentaire dans la compréhension de cette matière
circumstellaire.

I.2 La formation des étoiles de faible masse

Les grandes lignes du scénario de formation stellaire et planétaire sont les suivantes :
à partir d’un nuage moléculaire, l’instabilité gravitationnelle procède à une fragmentation
qui conduit à la formation de cœurs pré-stellaires dans lesquels se forment une proto-étoile,
éventuellement multiple. En raison de la conservation du moment cinétique la contraction
produit des proto-étoiles en rotation rapide, qui évacuent leur moment cinétique pour for-
mer des étoiles en rotation relativement lente entourées de matière qui contient la plupart
du moment cinétique. Cette matière se retrouve en partie sous la forme d’un disque en
rotation autour de l’étoile, où les poussières s’agrègent jusqu’à donner des planétésimaux
suffisamment massifs pour accréter une partie de la matière du disque et devenir des pla-
nètes. Si ces grandes lignes sont généralement acceptées, de nombreux points restent en
suspens, qui nécessitent une compréhension du mécanisme de fragmentation d’une part,
puis des interactions entre ou dans les systèmes formés.

– La durée de l’effondrement du nuage et de la formation stellaire reste controversée :
Elmegreen (2000); Hartmann et coll. (2001) proposent un effondrement rapide sous
l’action de la gravité, avec une formation stellaire concentrée dans le temps, tandis
que Palla & Stahler (1999, 2000) soutiennent un effondrement lent, l’énergie gravi-
tationnelle étant compensée par l’énergie cinétique d’une turbulence entretenue.

– Les mécanismes d’évacuation du moment cinétique sont encore partiellement com-
pris. Le disque d’accrétion est généralement évoqué (Lynden-Bell & Pringle, 1974)
ainsi que l’éjection de matière. (Voir section II.2).

– La distribution en masse des étoiles formées, dite fonction de masse initiale, suit
des caractéristiques communes aux différentes régions observées, à savoir qu’elle
suit grosso modo une loi de puissance, dite de Salpeter.

– Le taux de multiplicité des étoiles jeunes plus élevé que pour les étoiles du champ
ou celles dans des amas plus âgés (Reipurth & Zinnecker, 1993; Ghez et coll., 1993)
prête à controverse, comme Bouvier et coll. (2001) le résument : cette différence
tient-elle d’une différence dans le mode de formation (fragmentation) ou d’une évo-
lution temporelle, liée à des mécanismes d’interaction détruisant les binaires ?

– La formation des objets de masse substellaire, les naines brunes, est également mal
comprise : la faible proportion de naines brunes dans des systèmes binaires serrés
semble établir que ces objets ne se forment pas comme les planètes (Mayor et coll.,
1992) ; en revanche la fonction de masse initiale s’écarter de la loi de Salpeter (e.g.
Luhman et coll., 2000). ce qui semble indiquer que la formation de ces objets diffère
de celle des étoiles.

– Les planètes extra-solaires détectées sont des planètes joviennes situées très près de
l’étoile (quelques dixièmes d’u.a.) et/ou sur des orbites très excentriques, contraire-
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ment au cas du système solaire, ce qui pose la question des mécanismes responsables
du fait.

Des éléments de réponse ont été apportés par des simulations numériques récentes, à l’aide
d’une description de la turbulence dans les nuages moléculaires et de leur fragmentation.
Par exemple, Bate et coll. (2002) abordent la formation des binaires serrées et concluent
que la fragmentation n’est pas nécessairement en cause : les interactions dans les systèmes
multiples ou celles dans des binaires larges avec la matière en accrétion peut produire ces
binaires serrées. D’autres auteurs ont également commencé à simuler turbulence ou dyna-
mique dans les nuages moléculaires en effondrement et les systèmes jeunes (e.g. Padoan &
Nordlund, 2002).

Malgré ces problèmes non résolus, la genèse des étoiles est souvent étudiée selon deux
schémas distincts, la formation isolée et celle en amas. Adams & Myers (2001) nuancent le
propos, en constatant qu’il existe plutôt un continuum dans les conditions de formation,
et en dégagent trois modes principaux :

(i) une formation sporadique en systèmes de petite taille, de une à quelques étoiles.

(ii) une formation en groupes d’étoiles d’une dizaine à une centaine de membres, comme
dans la région du Taureau et du Cocher.

(iii) une formation en amas, dans des nuages moléculaires géants, où un grand nombre
d’étoiles naissent dans un système dense et gravitationnellement lié, comme dans
Orion B.

La différence entre les deux premiers modes et le troisième tient à la densité d’étoiles qui
est susceptible d’influer sur le processus de formation stellaire et des premières phases
de leur évolution : dans un amas dense, la probabilité est élevée de former des étoiles
massives, qui influencent leur environnement par un champ UV intense et par l’onde de
choc au stade de supernova. De plus, les interactions dynamiques menant à la destruction
des disques, la création et la destruction de système multiples ou la diffusion des planètes
sur des orbites excentriques sont importantes.

La phase de formation stellaire proprement dite, où un fragment du nuage se contracte
pour donner une étoile éventuellement multiple, a été divisée par Adams et coll. (1987) en
trois étapes-clefs en ce qui concerne les étoiles jeunes de faible masse, c’est-à-dire de type
solaire ou moins massives. Ces étapes, fondées sur le spectre infrarouge de l’objet (Lada &
Wilking, 1984; Myers et coll., 1987), se voient adjoindre une phase initiale de cœur dense
par André (1994, voir figure I.2 page suivante) :

(i) Durant la première phase, la classe 0, une proto-étoile est entourée d’une quantité
de matière circumstellaire comparable à sa propre masse. L’extinction est alors très
élevée et la température de l’ordre de quelques dizaines de Kelvins : l’objet est
essentiellement observable dans le submillimétrique.

(ii) Les objets de classe I sont enfouis dans une enveloppe sphérique contenant quelques
dixièmes de masse stellaire et sont entourées d’un disque accrétant de la matière
sur l’étoile centrale. Des flots polaires puissants éjectent de la matière. Ces sources
présentent un spectre centré sur l’infrarouge moyen et lointain.

(iii) Les objets de classe II voient leur enveloppe en grande partie vidée, de sorte que
l’étoile centrale et le disque sont observables sur toute la gamme du spectre. L’étoile
centrale produit un rayonnement de corps noir centré aux alentours du micron et
le disque est responsable d’un fort excès infrarouge. La chute résiduelle de matière
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Figure I.2 — Scénario de formation stellaire : les quatre phases principales résumées par André
(1994). À gauche : distribution spectrale d’énergie (traits pleins : objet ; traits interrompus : corps

noir correspondant à l’étoile centrale). Au milieu : vue par la tranche. À droite : description sommaire
comprenant un ordre de grandeur de l’âge de l’objet.
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sur l’étoile est caractérisée par l’excès ultraviolet. Des flots polaires d’éjection sont
généralement observés. La matière circumstellaire ne représente plus que quelques
centièmes de masse stellaire.

(iv) Les objets de classe III, ne présentent généralement plus de signature d’accrétion
et d’éjection, mais dans certains cas un léger excès en infrarouge moyen et lointain
ou en millimétrique. Cet excès est imputé à un disque résiduel mince, comportant
quelques millièmes de masse stellaire. On estime généralement que ce disque abrite
déjà des planètes et des astéröıdes.

En ce qui concerne l’évolution de la matière circumstellaire, le disque d’accrétion en-
tourant les classes II donne probablement lieu par la suite à la formation de planètes,
d’abord par agrégation de grains de poussière pour former de petits corps, puis par accré-
tion de la matière du disque lorsque la gravité de ces corps devient suffisante. On pense
que les systèmes planétaires jeunes possèdent encore un disque. Il est beaucoup plus ténu
et possèdent des poussières plus grosses que les disques de classe II, ses propriétés physico-
chimiques ayant été modifiées par agrégation, collision et photo-évaporation. Ces disques
sont dits de seconde génération, par opposition aux disques entourant les classe II. Un
exemple désormais célèbre est le cas de β Pictoris, disque observé par la tranche (Smith
& Terrile, 1984). Des raies spectrales présentant un décalage vers le bleu sont interprétées
comme provenant du dégazage des comètes passant près de l’étoile (falling evaporating
bodies, e.g. Beust et coll., 1994; Karmann et coll., 2001) La présence d’une planète est de
plus suggérée par le gauchissement du disque (Mouillet et coll., 1997).

Les techniques d’observation classiques combinent l’imagerie à l’échelle d’une seconde
d’arc ainsi que la photométrie et la spectrométrie qui permettant, sans information spatiale,
d’obtenir des renseignement sur les zones centrales de ces objets. À la distance des régions
de formation stellaires les plus proches, elles ne révèlent aucune information spatiale moins
d’une centaine d’unités astronomiques de l’objet, or, par ironie du sort, l’on pense que
la plupart des phénomènes excitants comme la formation planétaire, la connexion entre
disque et étoile ou la création des flots d’éjection se déroulent à des échelles de 0.1 à
10 u.a.. Aussi les techniques récentes de haute résolution angulaire sont-elles très utiles et
très prometteuses.

I.3 Techniques de haute résolution angulaire

Les techniques classiques d’observation optique sont limitées par la turbulence atmo-
sphérique à une résolution typique d’une seconde d’arc, soit environ 150 unités astrono-
miques à la distance du Taureau. Deux techniques importantes ont permis de pallier cette
limitation, l’imagerie à la limite de diffraction, d’une part

”
et, d’autre part, l’interféromé-

trie optique à longue base.

I.3.1 L’imagerie à la limite de diffraction

Pour circonvenir à la turbulence atmosphérique, deux méthodes ont été développées :
l’optique adaptative et l’observation dans l’espace.
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I.3.1.1 L’optique adaptative

L’optique adaptative consiste à corriger en temps réel la turbulence atmosphérique
à l’aide d’un miroir déformable et permet, en théorie, d’attendre la limite de diffraction
des télescopes. Pour des instruments dans la classe des 8 − −10 m, cela revient à une
résolution de 0.04” en bande K (2.2 � m). Dans la pratique, des images ont été obtenues
avec une résolution de l’ordre de 0.1”, révélant des détails d’une dimension de 20 u.a.dans
le Taureau.

Un problème demeure cependant : l’éblouissement par l’étoile centrale souvent beau-
coup plus lumineuse que les zones sondées, à quelques dizaines ou centaines d’u.a.. Pour le
circonvenir, la coronographie est appelée à la rescousse. Elle permet d’éteindre les parties
centrales, mais a le fâcheux inconvénient de ne permettre d’observer des zones qu’au-delà
d’une centaine d’u.a.. (Pour plus de détails concernant la coronographie, on pourra se
reporter à Malbet, 1996).

L’optique adaptative a permis beaucoup de progrès dans la compréhension de l’envi-
ronnement extérieur des étoiles jeunes : par exemple, elle a permis sur le Canada France
Hawaii Telescope (CFHT) de résoudre et d’étudier un grand nombre de binaires jusqu’à
une séparation de 0.08” dans Praesepe, binaires auparavant inaccessibles (Bouvier et coll.,
2001). Les parties externes de certains disques ont également été imagées, notamment un
anneau autour de la binaire GG Tau (Roddier et coll., 1996) et des disques vus par la
tranche comme HK Tau (Stapelfeldt et coll., 1998) ou HV Tau (Monin & Bouvier, 2000).

I.3.1.2 Observation dans l’espace

L’espace permet également de s’affranchir de l’atmosphère. Le Hubble Space Telescope
(HST) fonctionnant dans le visible permet de descendre à une résolution de 0.05” en V.
Deux résultats saillants sont d’une part l’étude des binaires dans les régions jeunes (par
exemple Ghez et coll., 1997) et la détection directe de disques circumstellaires dans Orion
(McCaughrean & O’dell, 1996), vus en absorption sur une région brillante d’arrière-plan.

I.3.2 L’interférométrie optique à longue base

Elle est utilisée pour pallier la limitation de diffraction d’un télescope. Le principe
consiste à combiner la lumière provenant de deux télescopes ou plus et d’observer les
franges d’interférences obtenues. Cette méthode est suggérée dès le XIXè siècle par Fizeau
en 1868 pour la mesure de diamètres stellaires et mise en pratique par Michelson (1920).
Un schéma de principe d’un interféromètre de type Michelson est présenté figure I.3 page
suivante. Le contraste Γ et le déphasage des franges ϕ constituent la visibilité

V (λ−1B) = Γ exp iϕ, (I.1)

où B est le vecteur distance entre les télescopes (dit ligne de base) projeté sur le ciel et λ
la longueur d’onde. Cette visibilité contient de l’information sur la distribution angulaire
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Figure I.3 — Interféromètre de Michelson : obtention des franges d’interférences par la modulation
du délai entre les bras de l’instrument.

de brillance de l’objet I par le biais du théorème de Zernike-van Cittert :

V (u) =
Ĩ(u)

Ĩ(0)
, (I.2)

où Ĩ est la transformée de Fourier de I.

Un objet de faible taille angulaire par rapport à λ/B est caractérisé par une visibilité
unité V ≈ 1 ; il est alors dit non résolu. V ≈ 0 lorsque l’objet possède une dimension de
l’ordre de λ/B ou plus. En imagerie, on définit généralement le pouvoir de résolution selon
le critère de Rayleigh, à savoir à partir la largeur à mi-hauteur de la réponse impulsionnelle.
L’équivalent en interférométrie est de le définir comme la dimension angulaire pour laquelle
la visibilité chute au voisinage de zéro, à savoir λ/B. Pour une distance entre télescopes
de 100 m dont les instruments récents disposent, le pouvoir de résolution selon le critère de
Rayleigh descend à 0.004” en bande K, soit 0.5 u.a. dans les zones de formation stellaire les
plus proches. En revanche, si une précision importante est obtenue sur la visibilité et que
l’on est capable de mesurer une chute de visibilité de 5%, alors le pouvoir de résolution est
de l’ordre de 0.001” soit 0.1 u.a. dans le Taureau. Les objets pour lesquels une faible chute
du contraste des franges est observée sont dit marginalement résolus et les conséquences
que l’on peut tirer de telles observations sont abordée dans la section V.1.

Le déplacement des télescopes ainsi que la rotation de la terre permettent de dé-
duire V en tout point du plan des lignes de base ; il est alors théoriquement possible de
remonter à la distribution de brillance I de l’objet en inversant le théorème de Zernicke-
van Cittert. Plus précisément, si l’on mesure V pour un grand nombre de lignes de bases
inférieures à B on peut retrouver la distribution de brillance I avec une résolution typique
d’un télescope équivalent de diamètre B. Actuellement, l’interférométrie dans le domaine
millimétrique produit de telles images de façon routinière. Pour élégante et simple qu’ap-
paraisse cette méthode, il a fallu nombre d’années avant qu’elle ne puisse être appliquée
dans le domaine optique. Après les mesures du diamètre angulaire des satellites de Jupi-
ter (Michelson, 1891) et de diamètres stellaires (Michelson & Pease, 1921), les premières
avancées en interférométrie optique à longue ligne base datent des années soixante-dix
(Hanbury Brown et coll., 1974; Labeyrie, 1975; Bonneau et coll., 1981), essentiellement en
raison des difficultés rencontrées :
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Figure I.4 — Phase de clôture en interférométrie. Pour chaque télescope Ti, l’atmosphère apporte
une phase aléatoire et indésirée ϕa

i . À chaque ligne de base entre les télescopes i et j correspond une
phase mesurée ϕij et une phase théorique, intrinsèque à l’objet, ϕo

ij que l’on mesurerait en l’absence
d’atmosphère. La phase de clôture est indépendante des perturbations atmosphérique et vaut :

∑

ϕij =
∑

ϕo
ij

(i) Les interféromètres optiques actuels permettent de ne mesurer V que pour quelques
valeurs de la ligne de base B ; aussi devons-nous trouver des moyens d’interpréter ces
données parcellaires et nous cantonner à des modèles faisant intervenir un nombre
limité de paramètres. En particulier, la reconstruction d’image I ∝ Ṽ devra attendre
encore quelques années avant de se généraliser, car elle nécessite une bonne couver-
ture du plan des lignes de bases, avec au minimum 6 télescopes. Aujourd’hui les
instruments qui l’autorisent n’ont pas la sensibilité requise pour l’étude des étoiles
jeunes.

(ii) L’atmosphère induit un changement de phase rapide, aléatoire, et nettement supé-
rieur à 2π dans l’optique, de sorte que mesurer ϕ directement relève de la gageure.
Un artifice, utilisé de longue date en interférométrie millimétrique, permet cependant
de conserver une information partielle sur la phase, lorsque trois télescopes sont uti-
lisés simultanément : les phases mesurées suivant les trois lignes de base ont une
somme indépendante des perturbations atmosphériques (voir figure I.4), somme que
l’on désigne par phase de clôture :

ϕ̄ = ϕ12 + ϕ23 + ϕ31, (I.3)

où ϕij est la phase mesurée entre les télescopes i et j. Cette phase ne contient mal-
heureusement qu’une partie de l’information et se révèle assez délicate à interpréter.

(iii) La transformée de Fourier est facile d’emploi si l’échantillonnage en ligne de base
permet de résoudre l’objet, en d’autres termes si λ/B est plus grand que sa taille
angulaire. C’est rarement le cas pour un disque circumstellaire ou une photosphère
d’étoile, par exemple.

De plus, jusqu’à très récemment, les instruments ne possédaient qu’une faible sensibilité,
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à savoir une magnitude 5 en K et 7 en V, ce qui est insuffisant pour la grande majorité
des étoiles jeunes.

Les nouveaux instruments comme le VLTI et le Keck Interferometer (KI) permettent
de repousser cette limite ; aussi espéré-je de nombreux progrès en formation stellaire prove-
nant de ces instruments dans les toutes prochaines. Tout comme l’avènement des détecteurs
infrarouges dans les années soixante a permis de notables progrès avec la mise en évidence
des disques, tout comme la percée de l’interférométrie radio dans les années quatre-vingts
a conduit à l’imagerie de disques circumstellaires dans la décennie suivante, tout comme
la mise au point de l’optique adaptative a permis de sonder la nature des grains dans
les disques en lumière diffusée au cours des dernières années, nous attendons des résul-
tats majeurs de l’interférométrie optique : l’essor de cette technique durant les dernières
années et l’avènement d’instruments à haute sensibilité comme le VLTI ou le KI est très
prometteuse pour les disques, car elle permettra, pour la première fois, d’obtenir une infor-
mation spatiale à l’échelle de l’unité astronomique pour au moins une centaine de disques.
En ce qui concerne les étoiles jeunes de masse intermédiaire (quelques masses solaires),
l’interférométrie a déjà permis de faire de nombreux progrès (voir Millan-Gabet et coll.,
2001, j’en reparlerai dans le chapitre suivant). Cependant, je ne compte pas abandonner
l’étude classique de la distribution spectrale d’énergie, d’autant plus que l’interférométrie
optique ne permet pas encore d’imager le disque, juste d’obtenir une information spatiale
parcellaire. Pour cette raison, je mettrai au point un diagnostic observationnel sur la base

(i) de la distribution spectrale d’énergie dans le domaine optique, qui sonde indirecte-
ment le disque depuis le bord interne jusqu’à une dizaine d’unités astronomiques.

(ii) des observations interférométriques optiques à longue base, donnant une information
spatiale à l’échelle de l’u.a.

I.4 Mon travail de thèse

J’ai étudié les disques de classe II autour des étoiles jeunes de faibles masse en utilisant
un formalisme analytique du transfert radiatif et un diagnostic observationnel combinant
la distribution spectrale d’énergie, observable aujourd’hui bien défrichée, et les visibilités
en interférométrie optique à longue base afin d’adjoindre des contraintes spatiales. Le
chapitre II aborde les connaissances actuelles que nous possédons au sujet de ces disques.
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Chapitre Deux

Le disque d’accrétion

La compréhension de la formation des étoiles et surtout celle des planètes est intime-
ment reliée à la compréhension du disque d’accrétion, notamment la quantité de matière
qu’il comprend et les conditions physico-chimiques en son sein. J’ai mené une modélisation
de la structure des disques de classe II et j’ai regardé les conséquences sur les observables,
notamment la prometteuse interférométrie optique.

Je présenterai un aperçu des résultats observationnels concernant ces disques d’ac-
crétion dans la section II.1. Ensuite (section II.2), je passerai une revue les modèles de la
structure des disques, puis aborderai les ingrédients physiques standard que nous utilise-
rons par la suite : les hypothèses simplificatrices (II.3), le bilan des forces exercées (II.4)
et les processus de chauffage (II.5). Je conclurai en présentant les objectifs et le plan de
travail de ma thèse.

II.1 Des observations pour contraindre la structure des
disques

À partir des observations, dont je résume les résultats dans la section II.1.1, les mo-
délisateurs ont généralement recours à des modèles empiriques qui visent à déterminer le
flux sortant de l’objet dont la structure est arbitrairement posée (section II.1.3). Cette
approche permet de contraindre la nature et la géométrie des sources observées et peu
servir, ensuite, de source d’inspiration à une modélisation auto-cohérente de la structure.

II.1.1 Résultats observationnels

L’étude des disques s’est longtemps contentée d’une mise en évidence indirecte, sans
information spatiale, à partir de la photométrie et la spectrométrie. L’excès infrarouge a
permis de mettre en évidence la matière circum-stellaire qui rayonne à des températures de
10 à quelques milliers de Kelvins. Les premiers modèles de disques de Shakura & Sunyaev
(1973); Lynden-Bell & Pringle (1974) ont permis d’expliquer certains excès infrarouges
chez les T Tauri, comme le montre la figure II.2 page suivante : les parties centrales du
disque, plus chaudes, contribuent au flux en infrarouge proche et les parties éloignées de
l’étoile au flux submillimétrique et millimétrique. L’excès ultraviolet est interprété comme
une chute sur l’étoile de la matière du disque qui libère d’un coup son énergie cinétique
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Figure II.1 — Performances comparées des techniques observationnelles actuelles, pour un disque
T Tauri typique situé à la distance du Taureau : capacités de résolution spatiale et domaines du disque
sondés.
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Figure II.2 — Disque d’accrétion et spectre observé : à gauche un schéma de principe indique la
contribution du disque au flux infrarouge et de l’accrétion sur l’étoile au flux ultraviolet. À droite,
un exemple tiré de Bertout et al. (1988) présente deux observations d’étoiles T Tauri ainsi qu’une
comparaison avec leur modèle.
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(e.g. Bertout et coll., 1988). Parallèlement, (Jankovics et coll., 1983; Appenzeller et coll.,
1984) observent chez les T Tauri des raies interdites décalées vers le bleu, interprétées
comme la signature d’un jet peu dense de matière orienté dans notre direction et dont la
contrepartie, en éloignement et décalée vers le rouge, est cachée par un disque d’accrétion
optiquement épais. De plus, Bastien & Ménard (1988) observent la polarisation de la
lumière et établissent qu’elle est compatible avec une diffusion de la lumière stellaire sur
des grains concentrés dans un disque. Enfin, la haute résolution spectrale a permis d’établir
que de la matière était présente en rotation autour des T Tauri : les raies spectrales
présentant un élargissement Doppler, à la fois en millimétrique (Weintraub et coll., 1989)
et en infrarouge (Kenyon & Hartmann, 1989). Ces observations sont compatibles avec un
disque de matière en rotation keplérienne autour de l’étoile centrale.

À ces éléments de preuve s’ajoutent ensuite les méthodes de haute résolution angulaire,
comme signalé dans la section I.3.2. D’une part, l’optique adaptative permet d’approcher
la limite de résolution théorique des télescopes en infrarouge proche : des images en lu-
mière diffusée de disques vus par la tranche ont fait leur apparition (Roddier et coll., 1996;
Stapelfeldt et coll., 1998), avec une résolution de 20 u.a. pour un objet à la distance du
Taureau (150 pc). L’interférométrie radio est également très prometteuse : cette technique
a permis d’obtenir des cartes du flux thermique en millimétrique avec une résolution infé-
rieure à 100 u.a., ainsi qu’une carte de la cinématique grâce à l’élargissement Doppler des
raies (e.g. Dutrey et coll., 1994, 1998). Plus récemment, l’interférométrie optique a permis
de sonder des disques en infrarouge proche à l’échelle de l’unité astronomique (Malbet
et coll., 1998; Akeson et coll., 2000; Millan-Gabet et coll., 2001; Akeson et coll., 2002).

Cet ensemble de méthodes apporte diverses connaissances à propos des disques en
raison des différents domaines qu’elle sondent, comme le synthétise la figure II.1 page
précédente. Aux échelles inférieures à la dizaine d’unités astronomiques, les observations en
photométrie infrarouge et, plus récemment, en interférométrie, sondent la surface du disque
et permettent principalement de remonter en premier lieu à la distribution de brillance ;
elles sont très peu sensibles à l’épaisseur du disque et n’en sondent aucunement l’intérieur.
À grande échelle les observations en polarimétrie et en optique adaptative permettent
de sonder la surface du disque en lumière diffusée ; elles nous donnent une information
sur la nature des grains ainsi que sur la géométrie de la surface. Les observations en
interférométrie radio complètent l’étude en sondant les conditions physiques et chimiques
sur toute l’épaisseur du disque.

II.1.2 Interprétation : deux approches distinctes

Il me semble utile, avant d’aller plus avant, de préciser la notion de modèle. Un modèle
cohérent comprend comprend deux composantes (parfois impossibles à séparer) :

(i) La modélisation de la structure. Par exemple, elle vise à déterminer la carte de
densité ρ(x, y, z) et de température T (x, y, z) à partir des processus physiques en
jeu, comme la gravité, la pression ou le champ magnétique.

(ii) La modélisation des observables. Par exemple, elle vise à déterminer le flux théorique
sortant, sous forme d’images ou de spectres, à partir de la structure donnée lors
de l’étape précédente (i). Une méthode possible est l’intégration des équations du
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transfert radiatif sur une ligne de visée ; hormis ledit transfert, cette étape n’inclut
pas d’ingrédients physiques.

Les observateurs peuvent avoir recours des modèles empiriques lorsqu’ils cherchent à
interpréter des observations : à partir d’une structure ad hoc, les observables du disque
sont calculées (ii) et comparées aux observations. En tâtonnant, une ou plusieurs structures
compatibles sont trouvées sans hypothèse ni connaissance des processus physiques en jeu.

L’approche cohérente consiste à considérer les processus physiques, de la manière la
plus réaliste possible, et de calculer la structure (i) puis les observables (ii). La comparai-
son aux observations permet alors de discriminer les processus physiques en jeu et d’en
contraindre l’intensité. C’est cette approche que j’ai employée au cours de ma thèse.

II.1.3 Modèles empiriques

Notamment, les observateurs ajustent souvent aux observations de disques des loi de
puissance radiales. Dans le domaine infrarouge, la distribution spectrale peut permettre
d’ajuster une loi de température effective T (r) ∝ r−q (Beckwith et coll., 1990). La valeur de
l’exposant q permet de discriminer les processus physiques en jeu ; notamment, un disque
chauffé par l’étoile et optiquement épais pour sa propre radiation est décrit par q = −3/4
et un disque passif évasé par q ≈ −1/2. Dans le domaine millimétrique, où le disque est
optiquement mince, le flux sonde à la fois la température et la densité de surface Σ : ainsi,
Dutrey et coll. (1998) ajustent aux observations T (r) ∝ r−q et Σ(r) ∝ r−p et en déduisent
la p+ q ≤ 1.5 pour GM Aurigae.

Un certain nombre de modèles observationnels ont été conçus pour obtenir une in-
formation sur la diffusion multiple, généralement non prise en compte dans le calcul de la
structure, ou de la polarisation. La méthode utilisée est généralement de type Monte-Carlo
(Bastien & Ménard, 1988) et permet de contraindre la densité de surface et l’épaisseur des
parties extérieures du disque. Plus récemment, cette méthode a été utilisée de manière
totalement cohérente pour déterminer la distribution de température et le rayonnement
émis par un structure passive quelconque, pour un problème à deux dimensions possédant
une symétrie cylindrique (Bjorkman & Wood, 2001) ou à trois dimensions (Wolf et coll.,
1999). Men’shchikov & Henning (1997) ont obtenu un résultat similaire à deux dimensions
par une méthode plus classique de transfert radiatif. Wolf (2001), en utilisant une méthode
inverse à partir du modèle de Wolf et coll. (1999), ont montré qu’il était possible d’obtenir
la structure d’un disque à partir d’une carte de flux mais que cela n’admet cependant pas
une solution unique.

D’autres modèles Hogerheijde & van der Tak (e.g. 2000) traitent le transfert radiatif
hors Équilibre thermodynamique local (ÉTL), c’est-à-dire qu’ils prennent en compte les
raies d’émission et d’absorption du gaz constituant le disque. Ces études sont importantes
pour un diagnostic de la chimie et sont utilisées en spectroscopie millimétrique ou en
infrarouge.

Toutes ces études ne constituent en rien une explication convaincante des phéno-
mènes en jeu, car la physique qui induit la structure n’est pas considérée. Elles peuvent
être utilisées quand les processus physiques sont inconnus afin d’obtenir une information
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Figure II.3 — Physique des disques : quelques ingrédients putatifs.

qui guide le modélisateur. Elles peuvent par ailleurs venir en complément des modèles de
la structure : la prise en compte du transfert dans les raies ou de la diffusion multiple
n’est pas essentielle pour la détermination de la structure et est trop coûteuse à coupler
avec la dynamique ; en revanche elles sont nécessaires à l’étape suivante, à savoir l’obten-
tion de certaines observables comme les cartes de flux diffusé infrarouge ou les cartes de
cinématique en radio.

II.2 Panorama des modèles de structure

Les processus que le physicien peut invoquer dans l’étude de la matière circumstel-
laire sont légion : hydrodynamique, champ magnétique stellaire ou produit par le disque,
transfert radiatif de la lumière stellaire, chimie de la matière circumstellaire, dynamique
des corps formés dans le disque, influence d’un compagnon, etc., comme l’explicite la fi-
gure II.3. Aucun modèle actuellement n’a englobé tous ces ingrédients et les auteurs se
concentrent sur un petit nombre de phénomènes physiques. Il n’est dès lors pas étonnant
que les pistes suivies aient été nombreuses... après avoir présenté quelques éléments de ter-
minologie, je dresserai un panorama des points abordés dans ces modèles, en commençant
par le modèle standard de Shakura & Sunyaev (1973); Lynden-Bell & Pringle (1974) qui
a servi, et sert encore, de point de départ aux modélisateurs.
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II.2.1 Quelques éléments de terminologie

Les disques rayonnent parce qu’ils sont chauffés, or, en fonction de la source de chaleur
dominante, les conséquences sur la structure et les observables sont très différentes, comme
nous le verrons bientôt (II.2.4). Pour cette raison deux catégories sont utilisées :

(i) Les disques actifs, surtout chauffés par frottement visqueux (cf. section II.2.3).

(ii) Les disques passifs, essentiellement chauffés par le rayonnement de l’étoile centrale
(cf. section II.2.4).

On peut ensuite distinguer les disques en fonction de la masse de l’étoile centrale (qui
influe par la puissance du rayonnement, par exemple) et de l’état d’activité du disque.
Cela conduit aux classes observationnelles suivantes :

(i) Les étoiles T Tauri (TTS). Ce sont des étoiles jeunes de faible masse de classe II. Elles
présentent un taux d’accrétion modéré de 10−9 à 10−6M�/an environ. Le flux visible
est généralement dominé par celui de l’étoile, tandis que le disque est prépondérant
en infrarouge (e.g. Bertout et coll., 1988).

(ii) Les étoiles FU Orionis (FUOrs), que l’on considère comme des T Tauri ayant connu
un sursaut d’accrétion (Hartmann & Kenyon, 1996). Elles présentent des taux d’ac-
crétion élevés de 10−5 à 10−4M�/an. Le flux est dominé par celui du disque à toutes
les longueurs d’onde.

(iii) Les étoiles de Herbig Ae/Be (HAe/Be), de masse plus importante avec un type
spectral A à B, présentent des raies en émission. Une partie d’entre elles présentent
un excès en infrarouge, que l’on peut interpréter comme témoignant d’un disque
(Natta et coll., 2001), mais cela a été longtemps controversé. (Nous en reparlerons
dans la section II.2.4).

II.2.2 Modèle standard

Au commencement était le modèle standard de Shakura & Sunyaev (1973); Lynden-
Bell & Pringle (1974), destiné à expliquer les excès infrarouges ainsi que le transport de
moment cinétique. La matière en rotation quasi-keplérienne autour de l’étoile est supposée
concentrée dans un disque à symétrie cylindrique et infiniment fin. La viscosité induit
d’une part un freinage de la matière, de ce fait animée mouvement radial lent par rapport
à la vitesse de rotation, ce qui explique l’accrétion. D’autre part, le frottement entre les
anneaux concentriques constituant le disque accélère les parties extérieures, qui orbitent
plus lentement, tandis que les parties centrales, rapides, sont freinées : il en résulte un
transfert centrifuge de moment cinétique. Enfin, la viscosité induit un chauffage de la
matière.

Indépendamment de la nature de la viscosité, le modèle prévoit un chauffage propor-
tionnel du taux d’accrétion et un profil radial de température effective T (r) ∝ r−3/4. Un tel
profil induit une distribution spectrale d’énergie λFλ ∝ λ−4/3, ce qui permet d’expliquer,
par exemple, le spectre de DF Tau sur la figure II.2.
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II.2.3 Viscosité

Dès lors que l’on s’intéresse à la structure du disque, par exemple à la température
dans le plan médian ou à la quantité de matière disponible afin d’aborder la formations
des planètes, la connaissance de la viscosité devient nécessaire. En effet, le modèle stan-
dard prédit que densité de colonne Σ, viscosité cinématique ν et taux d’accrétion Ṁ sont
étroitement reliés :

Σ ∝ Ṁ

ν
, (II.1)

sur l’ensemble du disque. En ce qui concerne la température centrale, elle est reliée à la
profondeur optique et par là même à cette densité de colonne.

La nature de la viscosité pose problème. En effet, la viscosité moléculaire est beaucoup
trop faible pour être en cause : avec des taux d’accrétion typiques de 10−9 à 10−4M�/yr
dans les objets jeunes, elle impliquerait une quantité de matière Σ de nombreux ordres
de grandeurs supérieure à la masse du système (au plus quelques masses solaires), comme
l’expliquent Frank et coll. (1992). De plus, un disque avec la viscosité moléculaire seule
présenterait un nombre de Reynolds très élevé, ce qui indique que de la turbulence s’établit ;
elle est alors responsable de la viscosité.

On peut établir de manière intuitive la façon dont la turbulence permet d’induire la
viscosité. C’est d’ailleurs ce qu’ont fait les astrophysiciens pour contourner les difficultés
théoriques soulevées par cette turbulence : si l’on considère un fluide turbulent avec des
éléments de taille caractéristique l mus à une vitesse typique v, on s’attend à une viscosité
cinématique ν = lv. En considérant que v doit être celle du son c et que l ne saurait
dépasser quelques échelles de hauteur h dans un disque fin, on peut établir, à l’instar de
Shakura & Sunyaev (1973), la prescription suivante

ν = αcsh (prescription α) (II.2)

où α . 1 est uniforme dans le disque. La valeur de α, très incertaine, a une influence
primordiale sur la structure du disque puisqu’alors Σ ∝ α−1. À partir d’expériences en
laboratoire sur des écoulements cylindriques plans et inspirés de Lynden-Bell & Pringle
(1974), Richard & Zahn (1999) ont proposé une prescription alternative où la viscosité est
proportionnelle au moment cinétique spécifique :

ν = βΩr2 (prescription β), (II.3)

avec β � 1 constant sur l’ensemble du disque. Dans le cas des disques, Huré et coll. (2001)
ont montré qu’elle apportait des prédictions très différentes de celles issues la prescription
α, avec, notamment, un profil radial de densité de colonne moins pentu et un disque plus
massif.

Ces prescriptions ne sont que des ordres de grandeur et nécessitent d’être vérifiés.
De plus, elles laissent un goût d’insatisfaction au physicien qui préfère comprendre la na-
ture même de la turbulence. Aussi de nombreux auteurs se sont-ils attelés à la tâche,
mais à ce jour aucun consensus ne s’est dégagé entre partisans d’une turbulence induite
par une instabilité hydrodynamique des disques (e.g. Scott, 1990; Morozov & Hoperskov,
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fl
ux

longueur d’onde

disque

étoile

(d) disque passif évasé à deux couches
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(e) disque à bord interne chauffé
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Figure II.4 — Modèles radiaux de disques radiaux d’accrétion T Tauri, où les conditions physiques
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évasé, (d) disque passif évasé à deux couches (e) même disque que d, mais incluant le chauffage du bord
interne (f) disque où les poussières sont concentrées dans le plan médian. Chaque sous-figure comprend
la forme du spectre visible et infrarouge ainsi qu’une vue schématique par la tranche du modèle.

1990; Goldman & Wandel, 1995; Longaretti, 2002) et les défenseurs d’une instabilité ma-
gnétohydrodynamique (voir par exemple Hawley & Balbus, 1995; Nakao, 1996; Balbus &
Hawley, 1998). Ces études reproduisent en général une valeur faible de α, aux alentours
de 10−3.

II.2.4 Structure verticale et phénomènes de transport

Il apparâıt que le scénario d’un disque actif n’est pas apte à reproduire les distributions
spectrales d’énergie plates (Kenyon & Hartmann, 1987), comme celle de RY Tau sur la
figure II.2 page 32. La chauffage par l’étoile centrale est alors invoqué, mais il ne peut
produire ce genre de spectre que si le disque est évasé (Adams et coll., 1987, et figure II.4) :
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dans ce cas, les parties externes du disques reçoivent davantage de lumière stellaire et sont
plus chaudes, d’où un spectre en infrarouge moyen et lointain plus important. Le calcul
de l’évasement apparâıt alors indispensable au calcul des conditions dans le disque et la
notion de structure verticale s’impose.

Par ailleurs, la détermination de la température dans le plan médian est cruciale pour
les prédictions observationnelles, et cela nécessite d’aborder les phénomènes de transport
d’énergie perpendiculairement au plan du disque. En effet, nous venons de voir que le
spectre est fortement influencé par l’évasement du disque, or, un disque est d’autant plus
épais, et donc évasé, qu’il est chaud en son centre. Il se trouve, par ailleurs, que, dans
un disque optiquement épais, on s’attend à ce que la température puisse être plus élevée
dans le plan médian qu’à la surface, comme la théorie mieux connue du transfert dans les
atmosphères stellaires nous pousse à le croire ; une étude plus rigoureuse des phénomènes
de transport est donc requise. Comme les disques sont, en règle général, peu épais, les
phénomènes de transport sont essentiellement verticaux, hypothèse qui est utilisée dans la
grande majorité des études. Les premiers modèles, y compris le modèle standard, utilisent
des conditions verticalement moyennées afin de rendre le calcul du transfert analytique,
comme le relatent Frank et coll. (1992) pour un disque actif : l’épaisseur du disque est
calculée à partir d’un équilibre hydrostatique vertical isotherme à la température médiane,
supposée proportionnelle à la profondeur optique comme dans une atmosphère stellaire.

Hubeny (1990) propose un formalisme analytique du transfert dans le cas d’un disque
chauffé par viscosité et relie la température en tout point à la distribution du chauffage
visqueux et à la profondeur optique. Il appert que le résultat diffère de celui d’une atmo-
sphère stellaire, en raison de la présence de chauffage sur toute la hauteur du disque alors
que l’atmosphère stellaire n’est chauffée qu’à sa base : le plan médian dans un disque est
moins chaud que prévu. Malbet & Bertout (1991) traitent similairement le cas d’un disque
passif et établit que la surface du disque est surchauffée, à savoir que sa température est
supérieure à la température effective correspondante et que l’intérieur est moins chaud que
la température effective. Ces modèles ne traitant pas l’équilibre hydrostatique vertical, ils
ne permettent pas une prédiction de la structure verticale.

Plus récemment, Bell et coll. (1997), dans le cadre du disque actif, ont proposé un
modèle numérique couplant le transfert radiatif vertical gris et le transport par convection
avec l’équilibre hydrostatique vertical. Il convient pour les disques où le chauffage est do-
miné par la dissipation visqueuse, ce qui est le cas pour une forte accrétion, comme dans
les FU Orionis. D’Alessio et coll. (1998) ont réalisé un travail similaire, incluant également
l’éclairement par l’étoile, ce qui convient aux disques T Tauri, pour lesquels le chauffage
par l’étoile peut être important. Cette étude confirme et précise les tendances prévues par
les auteurs précédents, à savoir le chauffage en surface et le calcul de la température cen-
trale. Elle est également en bon accord avec la moyenne des observations photométriques
visibles et infrarouges des T Tauri du Taureau, ce que les modèles à structure verticalement
moyennée ne pouvaient reproduire : la figure II.4 page ci-contre montre l’influence de la
couche de surface surchauffée, seule à même de produire un spectre bosselé. Dans le même
but, Chiang & Goldreich (1997) ont proposé un modèle entièrement analytique pour un
disque éclairé par l’étoile : ils considèrent une structure simplifiée à deux couches, où les
conditions sont verticalement moyennées ; la surface est éclairée directement et l’intérieur
par la couche de surface.
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Enfin, Dullemond et coll. (2002) se sont affranchis des opacités de Planck et Rosseland
pour obtenir une solution cohérente du transfert vertical dans un disque passif : les études
précédentes ne prenaient que de manière approchée le fait que l’opacité de la matière
dépende de la longueur d’onde. Les auteurs trouvent que l’incidence sur le profil vertical
de température est importante dans certaines zones du disque, ce qui a pour conséquence
de modifier les conditions physico-chimiques. En revanche l’influence sur la distribution
spectrale d’énergie est faible.

Une hypothèse simplificatrice courante est de considérer que la matière du disque est
homogène, à savoir que gaz et poussière sont mélangés. Il est possible, en revanche, de
penser que les poussières, découplées du gaz, sont concentrées dans le plan médian du
disque comme le montre la figure II.4f. Une conséquence de cette sédimentation est que
le gaz, optiquement mince, laisse passer la lumière stellaire qui est absorbée et ré-émise
par les poussières dans le plan médian ; il en résulte que le disque apparâıt plat, avec un
spectre λFλ ∝ λ4/3. Les mécanismes invoqués pour expliquer le mélange sont la convection
et la turbulence, mais la réalité de l’hypothèse est incertaine. D’une part, les observations
semblent valider le scénario du disque évasé avec un bon mélange de gaz et de poussières.
D’autre part, une simulation numérique récente de Maddison (2002, communication privée)
établit que ce n’est pas nécessairement le cas et que cela dépend de la taille des poussières :
seuls les petits grains se trouvent bien mélangés. Le modèle de Chiang et coll. (2001), fondé
sur le principe du modèle à deux couches, prend en compte, mais de manière empirique,
une sédimentation partielle, en supposant que la surface ne comprend pas de gros grains ;
il se trouve que cette hypothèse n’affecte pas outre mesure la forme de la distribution
spectrale d’énergie, qui reste caractéristique d’un disque évasé, parce que ce sont surtout
les petits grains qui sont responsables de l’absorption et de l’émission.

Récemment des modèles numériques ont pris en compte la gravité du disque en sus du
champ de gravité stellaire, dans le cas d’un disque actif. Ce phénomène avait été longtemps
ignoré en raison de la faible masse des disques de type T Tauri. Les conséquences trouvées
sont de deux ordres : d’une part le disque contribue au champ de gravité vertical dans
les parties éloignées de l’étoile, ce qui a tendance à comprimer le disque, à le rendre le
disque moins épais (Hure, 1998; Huré, 2000). D’autre part, le disque devient alors instable
vis-à-vis de la gravité Toomre (1964), ce qui pourrait induire une turbulence génératrice
de chaleur (Bertin & Lodato, 1999). En appliquant ce chauffage putatif aux FU Orionis,
Lodato & Bertin (2001) ont réussi à reproduire la distribution spectrale d’énergie de ces
disques, présentant un très fort excès en infrarouge moyen et lointain, ce qu’un modèle
plus classique ne sait faire. Ce phénomène commence à prendre de l’importance au-delà
d’une dizaine ou d’une centaine d’unités astronomiques selon la masse du disque et pourrait
influencer les conclusions tirées d’observations à grande échelle, notamment en flux diffusé.

La présence de disques autour des étoiles plus massives, les étoiles de Herbig, a été
moins rapide à établir, parce que certaines d’entre elles ne présentent aucun excès infra-
rouge ou parce que les modèles précédents n’arrivent pas à reproduire correctement leur
spectre, en particulier un excès infrarouge trop important et une déficience en infrarouge
moyen. L’existence du disque a été mis en doute par Boehm & Catala (1994); Boehm &
Hirth (1997) sur les bases de l’absence de décalage vers le bleu des raies interdites (voir
section II.1.1), tandis que Hillenbrand et coll. (1992); Ghandour et coll. (1993) soutiennent
la présence d’un disque massif (Ṁ ∼ 10−6–10−5M�/an) autour d’une partie des HAe/Be
sur la base de l’intensité des raies d’émission et du spectre. D’autres étoiles de Herbig de



C
H

A
P

IT
R

E
II

Structure des disques d’accrétion autour des étoiles jeunes de faible masse 41

leur échantillon ont cependant des caractéristiques qui suggèrent une enveloppe circumstel-
laire. Plus récemment, Dullemond et coll. (2001) ont proposé un modèle de disque passif
permettant de reproduire les observations en photométrie visible et infrarouge (figure II.4e
page 38) : en raison du flux important de l’étoile, le bord interne du disque, directement
chauffé par l’étoile est renflé. Il met alors dans l’ombre le disque interne. Les conséquences
sont, d’une part, un fort excès infrarouge lié à ce bord renflé et, d’autre part, une défi-
cience en infrarouge moyen en raison des régions plongées dans l’ombre. Les observations
en interférométrie à longue base de Millan-Gabet et coll. (2001), en infrarouge proche,
semblent, par ailleurs, voir ce bord interne : elles compatibles avec un anneau entourant
l’étoile centrale, pas avec un disque.

II.2.5 Éjection de matière

La présence de raies interdites décalées vers le bleu chez beaucoup d’objets jeunes,
ainsi que de flots d’éjection polaires à grande échelle fait de l’éjection un processus-clef
de la formation stellaire. La collimation à grande échelle de ces jets penche en faveur de
la présence de champ magnétique. De plus, cöıncidence troublante, leur axe est parallèle
à celle du champ magnétique dans le disque (Strom et coll., 1986; Novak et coll., 1990) :
les observations en lumière polarisée permettent de déduire l’alignement des grains, qui,
eux, permettent de remonter à la direction du champ magnétique (selon les conditions soit
parallèle, soit perpendiculaire à la première).

En termes de modélisation, bien que certains auteurs pensent que ces jets sont issus
d’un vent stellaire (e.g. Trussoni & Tsinganos, 1993), nombreux sont ceux qui voient en
ceux-ci de la matière éjectée du disque. Shu et coll. (1994), par exemple, supposent que
le champ magnétique stellaire est responsable de l’éjection au niveau de l’interface entre
disque et étoile, à quelques rayons stellaires. Ferreira & Pelletier (1995); Casse & Ferreira
(2000) proposent a contrario qu’un champ magnétique est présent dans le disque et expulse
de la matière de la surface de celui-ci.

Si ce dernier modèle est valable, il remet en cause les modèles de disques purement hy-
drodynamiques, du moins dans les parties proches de l’étoile : l’éjection déplète la matière
contenue dans le disque et enlève de l’énergie de la surface du disque. De plus, la présence
d’un champ magnétique fort couple le disque et l’étoile : si ce disque est présent très près de
l’étoile, alors ce couplage ralentit le disque et accélère l’étoile, car le disque interne tourne
plus rapidement que l’étoile. Cela implique un transfert de moment centripète, alors même
qu’une des questions théoriques cruciales est d’arriver à extraire le moment des parties
centrales. Aussi pense-t-on que le disque comporte un trou en son centre, c’est-à-dire que
le bord interne est loin de l’étoile, mais la déplétion des zones centrales devrait amoindrir
l’excès en infrarouge proche, contrairement à ce que l’on observe dans de nombreux cas.

Nous paramétrerons cette éjection de matière (voir section II.4.1) afin d’étudier son
influence sur la structure du disque dans le chapitre III.
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II.2.6 Évolution du disque et formation des planètes.

Les classes II et III diffèrent par l’intensité de l’excès infrarouge et, ainsi qu’on l’ex-
plique, par la quantité de matière contenue dans le disque. Par ailleurs, les observations
montrent que la fréquence des disques circumstellaires diminue avec l’âge des systèmes
(notamment Haisch et coll., 2001). Aussi de nombreuses études ont-elles été destinées à
décrire l’évolution des disques de type T Tauri, et les pistes suivies sont assez nombreuses.

La solution de simplicité est de considérer que les disques conservent une structure
à symétrie cylindrique et évoluent lentement, de sorte qu’on puisse à tout instant les
modéliser par un disque stationnaire. Par exemple, Clarke et coll. (2001) abordent de
cette manière la photo-dissiociation des disques par le flux ultraviolet provenant de l’étoile.
Drouart et coll. (1999); Hersant et coll. (2001) étudient un disque qui se déplète de manière
paramétrée, avec un taux d’accrétion croissant avec le temps. En considérant l’évolution
des conditions physico-chimiques, ces modèles permettent de remonter aux conditions dans
la nébuleuse solaire primitive à partir des abondances actuelles dans le système solaire :
ils contraignent ainsi le taux d’accrétion initial et le paramètre de viscosité α. En ce qui
concerne la formation des planètes, certains modèles étudient l’interaction entre disque et
planètes et montrent que les planètes formées peuvent migrer vers l’étoile Del Popolo &
Eksi (par exemple 2002).

Ce genre de méthode ne prend pas en compte la possibilité d’une évolution vers une
structure asymétrique, ce qui peut être le cas pour des disques entourant une binaire serrée,
perturbés par un compagnon proche ou une étoile passant à proximité ou dans lequel
des planètes massives se forment. Les simulations numériques de type Smooth Particle
Hydrodynamics (SPH) commencent à se développer pour ce genre de problématique.

II.3 Des hypothèse simplificatrices

II.3.1 Hypothèses courantes

Le transfert radiatif est un problème ardu, et quasiment inaccessible aux ordinateurs
actuels, si l’on ne procède pas à des simplifications : en ce qui concerne les disques, aucun
code à trois dimensions couplant transfert radiatif et hydrodynamique n’a encore vu le
jour. La plupart des travaux se concentrent sur un disque à symétrie cylindrique afin de
ne garder que deux dimensions. De plus, à moins de modéliser la dynamique du disque,
son interaction avec d’éventuelles proto-planètes, la perturbation de compagnons stellaires
proches ou la propagation d’instabilités, nous n’avons pas de raisons particulières de vouloir
lui donner à tout prix une géométrie alambiquée. C’est dans ce contexte que nous allons
faire les hypothèses suivantes : le disque orbite autour d’une étoile simple, sans compagnon
proche et est à symétrie cylindrique.

Nous négligeons également l’impact du champ magnétique avec lequel une description
analytique deviendrait extrêmement périlleuse. Cette hypothèse peut parâıtre raisonnable
à plusieurs unités astronomiques de l’étoile, a contrario elle risque fort d’être inadéquate
à quelques rayons stellaires.
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II.3.2 Le disque est aplati

Une autre hypothèse concerne l’épaisseur de ce disque. Les observations à large échelle,
en lumière diffusée, ou les considérations d’ordre de grandeur des conditions physiques,
tendent à prouver que la plupart des disques d’accrétion de type T Tauri sont apla-
tis, c’est-à-dire que le rapport de leur épaisseur sur la distance est faible, généralement
quelques dixièmes. Cela est confirmé a posteriori par les modèles analytiques ou numé-
riques existants. Cette hypothèse est utile car on peut alors négliger la variation de la
gravité horizontale de l’étoile avec la hauteur dans le disque (voir II.8). En particulier les
disques aplatis et peu massifs sont en rotation keplérienne.

II.3.3 Le transfert radiatif dans le disque est essentiellement verti-
cal

Les modèles analytiques et numériques de disque d’accrétion font généralement l’hy-
pothèse que le transfert de rayonnement a lieu suivant une direction perpendiculaire au
plan du disque, des couches médianes vers les couches externes. Or, dans les disques, les
conditions dépendent de la distance à l’étoile : le champ de gravité local ou l’irradiation
stellaire en sont des exemples patents. Aussi nous attendons-nous à ce qu’existe également
une composante horizontale du flux radiatif. Nous allons montrer que cette composante
peut être négligée dans le cas des disques géométriquement minces, c’est-à-dire que, com-
paré aux flux radiatif vertical Fz, le flux horizontal Fr contribue de façon négligeable au
chauffage de la matière.

L’apport d’énergie par unité de masse des flux verticaux et horizontaux, uz et ur

s’obtient par un bilan d’énergie sur un élément de matière infinitésimal situé à distance r
du centre, d’épaisseur dr, de hauteur dz et de masse volumique ρ. Nous obtenons :

uz = −1

ρ

∂Fz

∂z
(II.4a)

ur = −1

ρ

1

r

∂

∂r
(rFr) . (II.4b)

conformément à l’explication de la figure II.5 page suivante

Ensuite, il est possible de relier les flux à la distribution de température T en consi-
dérant l’approximation de diffusion : ils sont alors proportionnels au gradient d’énergie
radiative σT 4, ce que la théorie du transfert confirme dans les zones optiquement pro-
fondes :

Fz ∼
∂(T 4)

∂z
, (II.5a)

Fr ∼
∂(T 4)

∂r
. (II.5b)

Il en résulte que

uz ∼ −∂
2(T 4)

∂z2
, (II.6a)

ur ∼ −∂
2(T 4)

∂r2
− 1

r

∂(T 4)

∂r
(II.6b)
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Figure II.5 — Chauffage d’un élément de matière infinitésimal par le flux horizontal Fz : bilan entre
flux entrant et flux sortant.

Enfin, l’analyse dimensionnelle nous fournit un ordre de grandeur pour les dérivées spa-
tiales, de sorte que :

uz ∼
T

h2
, (II.7a)

ur ∼
T

r2
, (II.7b)

où h est l’échelle de hauteur. Le chauffage de la matière par le flux radiatif horizontal
représente une fraction (h/r)2 celui du flux vertical. Dans la plupart des disques T Tauri,
h/r est de l’ordre de 0.1, ce qui justifie l’approximation.

II.3.4 Le disque n’est pas auto-gravitant

Le disque devient auto-gravitant lorsque le champ de gravité lié au disque devient du
même ordre que celui de l’étoile centrale. Il se produit alors une modification

(i) du champ de gravité vertical, avec pour conséquences

(a) la modification de l’équilibre hydrostatique vertical, avec un disque plus dense
et plus fin (e.g. Bardou et coll., 1998; Huré, 2000)

(b) la génération d’ondes de gravité et d’instabilités qui génèrent une asymétrie (voir
par exemple Toomre, 1964) et dissipent de l’énergie (Bertin & Lodato, 1999).

(ii) du champ de gravité horizontal qui modifie la vitesse de rotation (Bodo & Curir,
1992, e.g.) avec des conséquences

(a) dynamique, à savoir la modification du profil radial de densité de surface

(b) dissipative, à savoir la modification du chauffage visqueux

Ces phénomènes ont lieu dans les parties éloignées de l’étoile où le potentiel de l’étoile
devient faible. Les modèles de disques déjà existants tendent à montre que, pour des taux
d’accrétion modérés (Ṁ . 10−6M�/an) et une amplitude moyenne de la viscosité α ∼
10−2, le phénomène (ii) n’importe qu’au-delà de plusieurs centaines d’unités astronomiques
de l’étoile (Bertin & Lodato, 1999). En revanche, Huré (2000) concluent que le premier
phénomène a lieu dès une dizaine d’u.a. de l’étoile dans un disque actif. Notons toutefois
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qu’un disque α éclairé par l’étoile est beaucoup plus chaud et donc visqueux dans sa partie
externe, de sorte que la quantité de matière y est moindre et que ce phénomène n’importe
qu’au-delà d’une centaine d’unités astronomiques (D’Alessio et coll., 1999).

Dans la suite, nous négligerons le champ de gravité du disque et en vérifierons a
posteriori le domaine de validité.

II.4 Mécanique du disque d’accrétion stationnaire

Dans cette section, nous découplons les phénomènes mécaniques verticaux et hori-
zontaux, et faisons l’hypothèse d’un disque d’accrétion stationnaire, c’est-à-dire que les
quantités physiques ne dépendent pas du temps. Dans le sens radial (section II.4.1), le
phénomène dominant est le couple visqueux exercé sur la matière induisant un transport
de moment cinétique centrifuge et un transport de matière centripète, l’accrétion. L’in-
fluence de l’épaisseur géométrique du disque est négligeable car ce couple dépend peu de
h/z ; aussi supposons-nous un disque infiniment plat. Dans le sens vertical (section II.4.2),
la mécanique est dominée par l’équilibre hydrostatique.

II.4.1 Accrétion et densité de surface

Le modèle standard de disque d’accrétion stationnaire (Shakura & Sunyaev, 1973;
Lynden-Bell & Pringle, 1974) prédit une accrétion uniforme, c’est-à-dire que le flux radial
de matière à travers un cylindre de rayon r centré sur l’étoile est indépendant de r. Ces
modèles n’incluent pas l’éjection de matière observée dans les objets jeunes et prédite par
les modèles de disque magnétisé (e.g. Blandford & Payne, 1982). Sa description physique
nécessite l’étude de l’influence du champ magnétique sur la matière, un problème complexe
que nous ne cherchons pas à aborder. Nous avons donc choisi de modéliser cette éjection
de manière empirique, afin de pouvoir tout de même étudier les effets éventuels de la
perte de masse dans les parties centrales du disque. Aussi posons-nous un taux d’accrétion
dépendant de la distance à l’étoile

Ṁ(r) =











Ṁ∞

(

r

re

)ξ

si r ≤ re

Ṁ∞ si r > re

(II.8)

où re est le rayon en-deçà duquel l’éjection a lieu, Ṁ∞ le taux d’accrétion au bord externe
du disque et ξ l’indice d’éjection (Ferreira & Pelletier, 1995).

La dissipation surfacique d’énergie Uv et la densité de surface Σ se trouvent par
conservation radiale de la matière et du moment cinétique, à la manière de Shakura &
Sunyaev (1973). La figure II.6 page suivante résume ces arguments de conservation en
utilisant un anneau situé entre r et r + dr. La masse éjectée n’est autre que la variation
radiale du taux d’accrétion, aussi le bilan de moment cinétique s’écrit-il

d

dr

(

Ṁ(r)Ω(r)r2
)

− dṀ

dr
(r)Ω(r)r2 +

dC

dr
(r) = 0. (II.9)
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Figure II.6 — Lois de conservation dans un disque présentant de l’éjection.
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Ω

r

Figure II.7 — Profil radial de rotation dans le disque. À l’interface disque-étoile, le profil de rotation
n’est plus keplérien : le sens de variation de Ω s’inverse en r0 ≈ r?.

C(r) est le couple visqueux exercé par les parties du disque situées au-delà de r sur celles
situées en-deçà. Il est directement lié au flux radial spécifique de moment cinétique cr par

C(r) =
∫ +∞

−∞

2πrcr(r, ζ) dζ

= 2πr3Σ(r)ν(r)
dΩ

dr
(r),

(II.10)

où la viscosité cinématique moyenne ν(r) est donnée par

ν(r) =
1

Σ(r)

∫ +∞

−∞

ν(r, ζ) dζ. (II.11)

L’équation de conservation du moment cinétique (II.9), avec (II.10), devient :

Ṁ(r)
d

dr

(

Ω(r)r2
)

+ 2π
d

dr

(

Σ(r)ν(r)r3 dΩ

dr
(r)

)

= 0. (II.12)

Afin de résoudre cette dernière, il est nécessaire d’obtenir une condition initiale, en général
le couple exercé par l’étoile sur le bord interne du disque, et d’explorer pour ce faire la
terra incognita qu’est l’interface disque-étoile. Si le bord est très proche de l’étoile, cette
condition est avantageusement remplacée par dΩ/dr(r?) = 0 (Frank et coll., 1992). En
effet, la vitesse de rotation du disque, supposée keplérienne, est nettement supérieure à celle
de l’étoile ; aussi le profil radial de rotation admet-il un changement de comportement à
l’approche de l’étoile, comme l’indique la figure II.7. Après quelques calculs, nous trouvons
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que

Σ(r) =
Ṁ(r)

3πν(r)
f(r), (II.13)

Uv(r) =
3GM?Ṁ(r)

8πr3
f(r). (II.14)

où

f(r) =



















1

1 + 2ξ

[

1 −
(

r?

r

)ξ+1/2
]

si r ≤ re

1 − 2ξ

1 + 2ξ

√

re
r
− 1

1 + 2ξ

(

r?

re

)ξ √r?

r
si r > re.

(II.15)

La densité de colonne et le chauffage ont exactement la même allure que dans un disque
sans éjection, à ceci près que leur déviation f(r) par rapport à la solution asymptotique

Σ(r) ∼ Ṁ∞

3πν(r)
, (II.16)

Uv(r) ∼
3GM?Ṁ∞

8πr3
(II.17)

est altérée.

II.4.2 Équilibre hydrostatique vertical

Nous notons

ρ = S(P, T ) (II.18)

la fonction d’état du fluide du disque. L’équilibre hydrostatique dépend de l’accélération
verticale du champ de gravité, à savoir dP = ρgzdz. Nous ré-écrivons cette équation sous
une forme moins usuelle,

∂2P

∂m2
= − 1

S(P, T )

∂gz

∂z
, (II.19)

où

m(z) =
∫ +∞

z
ρ(ξ) dξ. (II.20)

est la densité de colonne au-dessus de z. Cela est utile dans le cas d’un disque géométri-
quement fin où gz varie peu avec z, de sorte que sa dérivée est sensiblement constante.

D’un point de vue numérique, cette équation se résout de manière itérative. À chaque
étape, S(P, T ) est remplacé un développement au premier ordre a + bP et le système
matriciel affine ∂2P/∂m2 = a + bP est résolu. Les deux conditions aux limites suivantes
ont été utilisées :

(i) Dans le plan équatorial du disque, la dérivée première de la pression est nulle par
symétrie : ∂P/∂m(M) = 0.

(ii) À l’extérieur du disque, la pression est celle du milieu ambiant, Pa : P (0) = Pa. Sa
valeur a, en pratique, une influence très faible sur la solution.
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v r λ/2( ) dRdΩ= R )( /

moment cinétique entrant:

moment cinétique sortant:c

c Rv cr

R cr−v( ) ρ

ρ

Figure II.8 — Transfert radial de moment cinétique dans un écoulement cylindrique. À la vitesse
d’ensemble, s’ajoute une vitesse d’agitation des éléments de fluide, qui transfèrent alors du moment
angulaire selon la direction radiale. Ce transfert est lié au parcours moyen λ des éléments de fluide
(indiqué par la distance entre les cercles pointillés), à leur vitesse moyenne c, à la densité ρ et à la
variation radiale de la vitesse angulaire Ω(r). La vitesse relative de l’écoulement entre la position r et
r + λ est vr, prise dans un référentiel tournant à la vitesse Ω(r).

II.5 Processus de chauffage

II.5.1 Chauffage par dissipation visqueuse

Dans le cas des disques d’accrétion, les différentes parties n’orbitent pas à la même
vitesse autour de l’étoile de sorte des forces de friction s’exercent au sein de la matière. Il en
découle une dissipation d’énergie dont une des conséquences est le chauffage de la matière
La figure II.8 explique le processus de transport de moment angulaire dans le disque,
modélisé par écoulement cylindrique. Si l’on note la viscosité cinématique ν comme étant
le produit du libre parcours moyen des éléments de fluide par leur vitesse moyenne et Ω(r)
le profil de vitesse angulaire de l’écoulement, nous obtenons les flux spécifiques de moment
cinétique, respectivement radial et vertical :

cr = νρr2∂Ω

∂r
, (II.21)

cz = νρr2∂Ω

∂z
. (II.22)

Ces flux sont donnés par unité de volume de fluide. Un anneau de matière de largeur dr
et d’épaisseur dz est ainsi soumis un couple donné par le flux de moment à travers cet
anneau. Le travail de ce couple s’écrit

d2W = Ω(r, z)

[

∂

∂r
(2πrcr(r, z)) +

∂

∂z
(2πrcz(r, z))

]

dzdr (II.23)

En intégrant par parties chacun des deux termes de l’équation ci-dessus (de manière si-
milaire à Frank et coll., 1992, page 60), le travail des forces de frottement dans le disque
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GM* /d 2 Ωr 2

d 2
= r 2 + z 2

= x r + z2 2 )(/r 1/2GM* /Ωr 2 d 2

P

z
r

d

Figure II.9 — Équilibre en un point du disque entre la pression (verticale), l’attraction de l’étoile
(centripète) et la force centrifuge (horizontale).

deviennent

W = 2π
∫ zmax

zmin

[rmaxΩ(rmax, ζ)cr(rmax, ζ) − rminΩ(rmin, ζ)cr(rmin, ζ)] dζ

+ 2π
∫ rmax

rmin

[Ω(u, zmax)cz(u, zmax) − Ω(u, zmin)cz(u, zmin)]u du

− 2π
∫ rmax

rmin

∫ zmax

zmin

[

cr(u, ζ)
∂Ω

∂r
(u, ζ) + cz(u, ζ)

∂Ω

∂z
(u, ζ)

]

u dζ du.

(II.24)

où rmin et rmax sont les rayons interne et externe du disque et zmin et zmax des bornes
d’intégration verticale. Dans l’équation (II.24), le premier terme est un travail correspon-
dant aux conditions aux bords interne et externe du disque et le deuxième correspond aux
conditions à la surface du disque. Le dernier terme est une dissipation volumique d’énergie,
qui se retrouve sous la forme d’un chauffage local. Donné par unité de masse, ce chauffage
s’écrit :

uv = νr2





(

∂Ω

∂r

)2

+

(

∂Ω

∂z

)2


 (II.25)

Dans le cas d’un disque géométriquement fin et dominé par le potentiel de l’étoile, la
vitesse de rotation est donné par l’équilibre de la force de gravité, de la pression et de la
force centrifuge, comme indiqué figure II.9. Ainsi, pour z/r � 1,

Ω(r, z) =

√

GM
r3

(

r2

r2 + z2

)3/4

≈
√

GM
r3

[

1 − 3

4

(

z

r

)2
]

,

(II.26)

de sorte que

uv(r, z) ≈
9

4
νΩ2

[

1 − 19

6

(

z

r

)2
]

. (II.27)

L’incidence de l’épaisseur du disque sur le chauffage est ainsi faible, voire négligeable, car
en (h/r)2.
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τ0 = 1

eφ
φ H (r )

Figure II.10 — Incidence de la lumière stellaire sur un disque. L’angle d’incidence sur le disque n’est
pas donné par l’horizontale mais par la ligne d’égale profondeur optique τ 0

H = 1. Cet angle se décompose
en un terme ϕ? lié à la dimension de l’étoile et un autre ϕe lié à la géométrie de la surface du disque.

II.5.2 Chauffage par l’étoile centrale

L’éclairement par l’étoile, en dépit de son apparente simplicité, nous donne du fil à re-
tordre : il faut en effet localiser la zone d’absorption prédominante pour en déduire l’angle
d’incidence, comme le montre la figure II.10. Le milieu plan-parallèle est ainsi pris selon la
direction de la surface et non parallèlement au plan médian ; pour les disques géométrique-
ment minces cela résulte en des erreurs systématiques en (h/r)2 qui, heureusement, restent
faibles. Connaissant la hauteur H(r) de la zone d’absorption du rayonnement stellaire,
l’intensité diffuse et le flux de la radiation incidente s’écrivent :

J = σBT
4
?

1

4
sin2 ϕ?, (II.28a)

F = σBT
4
?

[

1

2
sinϕe sin2 ϕ? +

1

π
cosϕe (ϕ? − sinϕ?) cosϕ?

]

, (II.28b)

où les angles ϕ? et ϕe, indiqués sur la figure II.10, valent

ϕ? = arctan
(

r?

r

)

, (II.29)

ϕe = arctan

(

dH
dr

)

− arctan
(H
r

)

, (II.30)

et T? est la température effective de l’étoile. Le premier est le rayon apparent de l’étoile
depuis un point situé à distance r de celle-ci et le second un angle lié à l’évasement du
disque, nul dans le cas où la surface est localement plane, c’est-à-dire quand H ∝ r.

II.5.3 Prise en compte approchée du transfert horizontal

Il est également possible de traiter le transfert radiatif horizontal de manière perturba-
tive en considérant l’énergie apportée à un élément de fluide par le flux horizontal. Comme
le disque est optiquement épais dans la direction radiale, l’approximation de profondeur
est justifiée et nous trouvons une dissipation volumique d’énergie

uh =
1

3

∂

∂r

(

σBT
3

ρκR

∂T

∂r

)

. (II.31)
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II.6 Objectifs et plan de travail

J’ai précédemment soulevé l’importance des phénomènes de transport dans la déter-
mination de la structure des disques. Mais on constate que la littérature fournit, soit des
modèles très simples, du type de Chiang & Goldreich (1997), soit des modèles numériques
complexes du type de D’Alessio et coll. (1998). Or, ces modèles sont difficiles à interpréter
et nous échappe la substantifique moelle. Il est donc nécessaire de développer un modèle
introduisant un traitement analytique du transfert, à la manière de Hubeny (1990); Malbet
& Bertout (1991), afin de pointer du doigt les mécanismes en jeu. Ce modèle a pour but
de prendre en compte en même temps différentes sources de chauffage, dont l’irradiation
stellaire et la dissipation visqueuse, et de coupler ce transfert à l’équilibre hydrostatique
vertical, afin d’avoir une prédiction de la structure verticale.

Le chapitre III développe le modèle analytique de transfert radiatif vertical précédem-
ment évoqué et publié par Malbet et coll. (2001). Le formalisme employé permet de prendre
en compte un nombre quelconque de sources de chauffage : j’aborderai le chauffage par
l’étoile, par dissipation visqueuse et montrerai comment traiter de manière perturbative le
transfert radiatif horizontal. Ce formalisme, cependant, ne permet pas une détermination
directe des conditions physiques, car il fait intervenir des quantités intégrées (e.g. profon-
deur optique) et un couplage avec l’équilibre hydrostatique vertical. J’ai ainsi mis en place
une solution numérique dans le cas d’un disque actif. J’ai achoppé sur la mise en œuvre de
l’éclairement par l’étoile et ai décidé, pour un temps, de revenir à une structure simplifié
qui serve de premier pas, et, éventuellement, de condition initiale à ce modèle.

Cette structure simplifiée, présentée dans le chapitre IV et publiée par Lachaume
et coll. (2003), est une version simplifiée à deux couches du formalisme précédent ; il peut
également être vu comme une généralisation du modèle de Chiang & Goldreich (1997)
aux disques présentant à la fois irradiation stellaire et dissipation visqueuse. Il est utile
en ce sens qu’il permet une description analytique simple des conditions dans le disque,
comme la température de surface ou la température médiane en fonction de la distance
à l’étoile. Un tel modèle permet de pointer avec acuité les processus dominants et leur
influence sur la structure ; il s’agit d’un outil puissant pour établir un diagnostic à partir
des observations, d’autant plus que ses prédictions sont proches de celles des modèles
numériques plus élaborés.

Je terminerai par une prospective observationnelle, axée sur l’interférométrie optique
à longue base dont j’attends des développements majeurs, en raison de la sensibilité accrue
des instruments à venir. Le chapitre V (publié par Lachaume, 2003) commence par étudier
ce que l’interférométrie optique nous apprend à partir d’objets marginalement résolus, ce
qui reste le cas généralement des disques T Tauri : taille apparente, asymétrie et profil
radial de brillance. Ensuite, je prospecterai l’influence de quelques paramètres-clefs des
disques sur les observables. Enfin, j’ajusterai le modèle à deux couches (chapitre IV) pour
quelques étoiles jeunes déjà observées en interférométrie optique. Je montrerai, en parti-
culier, qu’un unique point de visibilité peut s’avérer une contrainte forte sur les modèles
qui reposent traditionnellement sur la distribution spectrale d’énergie.
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Chapitre Trois

Un modèle semi-analytique de
structure verticale

Des conditions physiques dans les disques d’accrétion circumstellaires dépend notre
compréhension de la formation des systèmes planétaires. En effet, la quantité de matière
disponible dépend de la dynamique, par le truchement de la viscosité. Or, celle-ci dé-
pend a priori de la température et de la densité. Aussi semble-t-il obligatoire d’avoir une
bonne estimation de ces conditions, particulièrement dans le plan médian, où se concentre
la grande partie de la matière. Sans une étude du transfert radiatif, la température mé-
diane n’est pas accessible : dans un disque optiquement épais — propriété courante pour
les disques T Tauri dans la zone de formation planétaire (< 20 AU) — elle peut être
plus d’un ordre de grandeur supérieure à la température de surface, donnée, elle, par des
considérations de bilan énergétique. D’autre part, les modèles isothermes, décrivant une
température uniforme sur toute l’épaisseur du disque tendent à reproduire avec difficulté
les observations. Notre meilleure compréhension des disques, et la confrontation nécessaire
avec les observations, ne peut éviter l’étape théorique du transfert radiatif.

C’est une tâche ardue. En effet, la transmission du rayonnement par la matière dépend
de la température et de la pression, or la température dépend elle-même du chauffage par
le rayonnement : dans la plupart des cas, ce cercle vicieux se résout de manière itérative.
De plus, le rayonnement est une donnée à six dimensions : la position dans l’espace, la
direction de propagation et la fréquence... autant dire qu’une solution numérique directe
est encore loin de portée des ordinateurs actuels. De nombreux auteurs se sont déjà achar-
nés à résoudre des versions simplifiées de ce transfert, dans la plupart des cas en intégrant
numériquement les équations intégrodifférentielles régissant la dynamique et le rayonne-
ment. Par exemple, Dullemond et coll. (2002) traitent un système que nous présentons
dans la table III.1 page suivante, non pour en expliquer la physique mais afin d’en mon-
trer la complexité. Et pourtant ces auteurs traitent un transfert radiatif dans un milieu à
symétrie cylindrique, sans composante radiale et omettant volontairement chauffage vis-
queux, convection et diffusion. Si cette résolution numérique a le mérite de permettre une
détermination fiable de la solution, elle ne nous éclaire guère sur les processus en jeu et
leur importance. Nous avons ainsi décidé de suivre une approche différente, fondée sur une
intégration analytique des équations, à la manière de Hubeny (1990); Malbet & Bertout
(1991). Une telle approche n’évite pas l’étape numérique et les difficultés associées, mais
permet d’exposer avec plus de clarté les différents phénomènes physiques et leur incidence
sur les conditions dans le disque.

Dans ce chapitre, nous nous concentrons sur un disque géométriquement fin, à géomé-
trie cylindrique où le transfert radiatif est supposé vertical, c’est-à-dire dirigé perpendicu-
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Table III.1 — Système d’équations résolu numériquement par Dullemond et coll. (2002) : (a) extinc-
tion du rayonnement stellaire incident, (b) profondeur optique pour le rayonnement stellaire, (c) angle
d’incidence, (d) indice d’évasement, (e) dissipation locale d’énergie liée à la radiation incidente, (f) trans-
fert du rayonnement émis par le disque, (g) équilibre thermodynamique local, (h) intensité moyenne de
rayonnement, (i) équilibre hydrostatique, (j) détermination de la hauteur de la zone éclairée par l’étoile
et (k) position verticale le long du rayon incident.

Fν(r, z) =
Lν

4πr2
exp

(

−τν(r, z)

β(r)

)

(a)

τν(r, z) =

∫ +∞

z

ρ(r, ζ)κν (ρ(r, ζ), T (r, ζ)) dζ (b)

β(r) = 0.4
r?

r
+ ξ(r)

H

r
(c)

ξ =
d log(H/r)

dr
(d)

q(r, z) =

∫ +∞

0

ρ(r, z)κν (ρ(r, ζ), T (r, ζ)) Fν(r, z) dν (e)

µ
∂Iν

∂z
(r, z, µ) = ρ(r, z)κν (ρ(r, ζ), T (r, ζ)) [Bν(T (r, z)) − Iν(r, z, µ)] (f)

q(r, z) = 4π

∫ +∞

0

ρ(r, z)κν (ρ(r, ζ), T (r, ζ)) [Bν (T (r, ζ)) − Jν(r, z)] dν (g)

Jν(r, z) =
1

2

∫ +1

−1

Iν(r, z, µ) dµ (h)

dP

dz
(r, z) = −ρ(r, z)

GM?

r3
z (i)

1 − e−1 ≈
∫ r

0

ρ (u, Z(u,H, r)) κν (ρ(u, Z(u,H(r), r), T (u, Z(u,H(r), r)) du (j)

Z(u, h, r) =
0.4r?(r − u) + hu

r
(k)

lairement au plan du disque. Dans la section III.1, nous étudions l’influence d’une source
de dissipation d’énergie quelconque, locale ou liée à une irradiation externe, dans un mi-
lieu où le transfert est purement vertical. La section III.2 applique ensuite ces résultats
aux disques T Tauri. Enfin la la méthode de résolution numérique est exposée dans la
section III.3 et les résultats en section III.4.

III.1 Une résolution formelle du transfert radiatif plan-
parallèle

Les deux hypothèses précédentes poussent à modéliser le transfert radiatif dans le cas
où les conditions ne dépendent pas des positions angulaire et radiale. Aussi considérons-
nous un milieu invariant par translation horizontale, dit plan-parallèle, comme indiqué
sur la figure III.1 page suivante, et possédant une symétrie selon un plan médian. Nous
cherchons à déterminer le flux radiatif en tout point de ce milieu connaissant les sources
de chauffage en tout point.

L’intensité spécifique de rayonnement dépend de la position verticale z, de la direction
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Figure III.1 — Géométrie du milieu plan-parallèle : les coordonnées de position verticale utilisées sont
la hauteur z, la densité de colonne m ou la profondeur optique τ . L’intensité spécifique de rayonnement
Iν dépend de la position m et de l’angle θ avec la verticale. En tout point le chauffage par unité de
masse est donné par uk en présence des sources de chauffage k = 1 à n.

par rapport à la verticale θ et de la fréquence considérée ν. Nous utilisons la densité de
colonne m en guise de coordonnée verticale, et µ = cos θ pour indiquer la direction. Ce
choix de variables permet d’alléger les équations à venir. Pour étudier la propagation
du rayonnement, il est nécessaire de connâıtre les conditions physiques de la matière,
ses coefficients d’absorption et de diffusion, son émission, etc. Les principales grandeurs
usuelles du transfert sont listées dans la table III.2 page suivante.

III.1.1 Lien entre source de chauffage et profil de température

III.1.1.1 Les équations fondamentales

En procédant à la manière de Mihalas (1970), la propagation de l’intensité spécifique
de rayonnement dépend d’un terme d’extinction χν et d’un terme source Sν . Ce terme
source est relié à l’émission de la matière et à la diffusion de rayonnement provenant
d’autres directions, comme expliqué sur la figure III.2 page 57. Dans l’hypothèse d’un
milieu à l’équilibre thermodynamique local diffusant de manière élastique et isotrope, ce
terme s’écrit

Sν =
κνBν + σνJν

χν

, (III.1)

où κν , σν et χν sont les sections efficaces d’absorption, de diffusion et d’extinction de la
matière par unité de densité de colonne, ρ et T les densité et température du milieu, Bν(T )
l’émission d’un corps noir et Jν l’intensité moyenne du rayonnement. L’intensité spécifique
Iν vérifie l’équation de propagation

µ
∂Iν
∂m

= χν (Sν − Iν) . (III.2)

Enfin, le terme source est relié aux n sources locales de chauffage, données par les
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Table III.2 — Principales grandeurs couramment utilisées en transfert radiatif.

Grandeur Signification
Variables
m Densité de colonne au-dessus du point considéré
µ Cosinus de l’angle de la direction du rayonnement avec la verticale
ν Fréquence du rayonnement
Conditions physiques
T (m) Température
ρ(m) Masse volumique
uk(m) Dissipation d’énergie par unité de masse
Propriétés optiques
κν(ρ, T ) Section efficace d’absorption
σν(ρ, T ) Section efficace de diffusion (élastique et isotrope)
χν(ρ, T ) Section efficace d’extinction (absorption + diffusion)
τν(m) Profondeur optique (transmission logarithmique du rayonnement)
Rayonnement
Iν(m,µ) Intensité spécifique de rayonnement
Bν(T ) Fonction de Planck (émission d’un corps noir)
Sν(m) Fonction source (émission + diffusion isotrope)
Jν(m) Intensité diffuse de rayonnement (moyenne sur la direction de Iν)
Hν(m) Flux radiatif vertical (×4π)
Kν(m) Pression de radiation (×4π/c)
Quantités bolométriques
J , H, K, B Quantités bolométriques correspondant à Jν , Hν , Kν , Bν

χJ , κJ , σJ Opacités bolométriques pondérées par l’intensité diffuse Iν

χH , κH , σH Opacités bolométriques pondérées par le flux Hν

χB , κB , σB Opacités de Planck (pondérées par Bν)
χR, κR, σR Opacités de Rosseland (harmoniquement pondérées par dBν/dT )

dissipations volumique d’énergie uk, par

∫ +∞

0
χν(Sν − Jν) dν =

n
∑

k=0

uk, (III.3)

si nous considérons le milieu à l’équilibre thermodynamique local (ÉTL). Une telle suppo-
sition suppose en particulier que la poussière et le gaz soient thermalisés, en l’occurrence
par collision, c’est-à-dire que la densité doit être suffisante. L’hypothèse est globalement
vérifiée dans les parties médianes mais devient probablement sujette à caution dans les
parties supérieures et ténues.

III.1.1.2 Dissipation de l’énergie

En combinant les équations (III.1) et (III.3) nous obtenons

κBB = κJJ +
1

4π

n
∑

k=0

uk, (III.4)

avec

B =
∫ +∞

0
Bν dν κB =

1

B

∫ +∞

0
κνBν dν, (III.5a)

J =
∫ +∞

0
Jν dν κJ =

1

J

∫ +∞

0
κνJν dν. (III.5b)
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ν dm / µIνχ
termes de perte
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termes sources

m
diffusion

émission

diffusion

absorption

Figure III.2 — Transfert radiatif plan-parallèle. La variation dIν de l’intensité spécifique de rayon-
nement se décompose un terme source et un terme perte, chacun composés d’absorption-émission et de
diffusion.

Les coefficients d’absorption κB et κJ sont des coefficients d’absorption pondérés, respec-
tivement, par l’émission et par l’intensité diffuse.

Comme πB = σBT
4 à l’ÉTL, nous obtenons

T 4 =
π

σB

κJ

κB

(

J +
1

4πκJ

n
∑

k=0

uk

)

. (III.6)

La température du milieu est la somme de deux termes : (i) un terme de chauffage local
proportionnel à la somme des uk et (ii) un terme proportionnel à l’intensité diffuse de
rayonnement J , lié au chauffage par le rayonnement des couches adjacentes

III.1.1.3 Transfert de l’intensité diffuse et profil de température

Le résultat précédent lie la température au chauffage local et à l’intensité diffuse de
rayonnement. Nous cherchons à présent à déterminer cette intensité, en utilisant la mé-
thode suivie par Hubeny (1990), généralisée à un nombre arbitraire de sources de chauffage.

L’équation de transfert de l’intensité diffuse (III.2) est peu pratique car elle fait in-
tervenir trois variables : la fréquence du rayonnement, sa direction et la position verticale.
Afin de pallier cette complexité, il est possible d’éliminer l’angle et la fréquence par inté-
gration, ce qui est suggéré par l’équation sur la température (III.6) : elle fait intervenir
uniquement une quantité intégrée, J . On fait usuellement intervenir les premiers moments
(par rapport à µ) de l’intensité spécifique

Hν(m) =
∫ +1

−1
Iν(m,µ)µ dµ, (III.7)

Kν(m) =
∫ +1

−1
Iν(m,µ)µ2 dµ. (III.8)

4πHν est le flux radiatif dans la direction verticale et 4πKν/c la pression de radiation (Mi-
halas, 1970). En moyennant sur la direction µ l’équation (III.2), préalablement multipliée
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par µ0 et µ1, nous obtenons respectivement

dHν

dm
(m) = χν(m) (Sν(m) − Jν(m)) , (III.9)

dKν

dm
(m) = −χν(m)Hν(m). (III.10)

Enfin, grâce aux quantités bolométriques,

H(m) =
∫ +∞

0
Hν(m) dν, (III.11)

K(m) =
∫ +∞

0
Kν(m) dν, (III.12)

l’équation (III.3) intégrée sur la fréquence devient

dH

dm
(m) = − 1

4π

n
∑

0

uk(m), (III.13)

dK

dm
(m) = χHH(m), (III.14)

où χH est le coefficient d’extinction pondérée par le flux :

χH =
1

H

∫ +∞

0
χνHν dν. (III.15)

L’équation (III.13) signifie que la variation du flux radiatif vertical entre deux positions
est égale à l’énergie apportée par les sources de chauffage entre ces deux positions. En
particulier, le flux est constant en absence de source locale d’énergie. L’équation III.14
stipule que la variation de la pression de radiation est d’autant plus importante que le flux
et l’opacité de la matière sont élevés.

Nous pouvons à présent déduire explicitement H(m) à partie de III.13 :

H(m) = H(0) − 1

4π

n
∑

k=0

σB

T 4
k

θk(m) (III.16)

où

σBT
4
k =

∫ M

0
uk(ζ) dζ, (III.17)

θk(m) =
1

σBT 4
k

∫ m

0
uk(ζ) dζ. (III.18)

Dans les équations ci-dessus, M représente la densité de colonne jusqu’au plan médian du
milieu plan-parallèle, Tk la température effective liée au processus de chauffage k, et θk(m)
la proportion de l’énergie dissipée dans les couches supérieurs par ce processus. Enfin, le
plan médian du disque étant un axe de symétrie, H(M) = 0 et, comme θ(M) = 1,

4πH(0) =
n
∑

k=0

σBT
4
k . (III.19)

On constate que le flux radiatif est nul dans le plan médian et crôıt jusqu’à une valeur
maximale à la surface. En effet, le flux au niveau d’une couche donnée doit évacuer l’en-
semble de l’énergie produite entre cette couche et le plan médian. Le flux n’est donc pas
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constant, contrairement à l’exemple d’une atmosphère stellaire purement radiative, parce
que de l’énergie est dissipée dans le milieu. En particulier, le flux à la surface doit permettre
d’évacuer l’ensemble de l’énergie produite et se trouve directement lié aux températures
effectives des processus dissipatifs.

À présent nous pouvons nous attaquer à la pression de radiation, donnée par l’équa-
tion (III.14), pour aboutir à

K = K(0) +
1

4π

n
∑

k=0

σBT
4
k (τH − (∆τH)k) , (III.20)

avec la profondeur optique pondérée par le flux

τH =
∫ m

0
χH(ζ) dζ (III.21)

et la profondeur optique pondérée par la dissipation d’énergie

(∆τH)k =
∫ m

0
χH(ζ)θk(ζ) dζ. (III.22)

Enfin, il nous faut en déduire J . Malheureusement, cela s’avère impossible sans recou-
rir à une hypothèse supplémentaire. Aussi invoquons-nous une relation de clôture souvent
utilisée, donnée par les coefficients d’Eddington

fK =
K

J
, (III.23)

fH =
H(0)

J(0)
. (III.24)

Ces deux quantités sont généralement de l’ordre de l’unité. Plus précisément, dans les zones
optiquement profondes, fK est de l’ordre de 1/3 et fH de 1/2. Nous pouvons en conclure
que

T 4 =
1

4fK

κJ

κB

n
∑

k=0

{

T 4
k

[(

τH − (∆τH)k +
fK(0)

fH

)

+
fK

σBT 4
kκJ

uk

]}

. (III.25)

La température peut s’écrire comme somme des différentes températures induites par
chaque processus de chauffage.

III.1.1.4 Comparaison avec une atmosphère stellaire

Afin de mieux appréhender le profil vertical de température (équation III.25), nous
nous limitons au cas où un seul processus de chauffage est présent. De plus, nous utilisons
les approximation de profondeur (fK = 1/3 et fH = 1/2) et d’opacité grise (κν indépendant
de ν) pour alléger les notations. Ainsi,

T 4 =
3

4
T 4

eff

[

(τH − ∆τH) +
2

3
+

1

3MκJ

u

U

]

. (III.26)
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La température effective liée au processus a été écrite Teff et le dernier terme remanié en
utilisant la dissipation d’énergie moyenne

U =
1

M

∫ M

0
u(ζ) dζ (III.27)

L’équation (III.26) est une généralisation du profil de température dans une atmosphère
stellaire, classiquement donné par :

T 4 =
3

4
T 4

eff

[

τH +
2

3

]

(III.28)

D’une part un terme local de chauffage local apparâıt dans le profil de température du
disque mais pas dans celle de l’atmosphère stellaire purement radiative : elle ne connâıt pas
de dissipation d’énergie. D’autre part, la profondeur optique τH de l’atmosphère stellaire
est remplacée par τH − ∆τH . Pour mieux analyser ce terme, deux situations extrêmes
peuvent nous guider :

(i) L’énergie est totalement dissipée à la surface, ce qui advient si le milieu est éclairé
par un rayonnement extérieur peu pénétrant. Dans ce cas, u(m) = 0 et θ(m) = 1 dès
que m > 0 et il résulte que ∆τH = τH . Le seul terme non nul de l’équation (III.26)
est le terme constant T 4

eff/2. La température dans le disque est alors uniforme et de
l’ordre de Teff/ 4

√
2. D’un point de vue physique, l’absence de chauffage en tout point

du milieu implique qu’aucun flux n’est nécessaire pour la dissiper radiativement, d’où
un profil de température plat.

(ii) L’énergie est totalement dissipée dans le plan médian. Il s’agit d’un cas limite ; dans la
pratique il arrive que la production d’énergie soit liée à la densité ou la température
et se fasse principalement aux alentours du plan équatorial. Alors, u(m) = 0 et
θ(m) = 0 pour m < M . De cela découle ∆τH = 0. L’équation (III.26) se réduit alors
à celle d’une atmosphère stellaire (équation III.28). Autrement dit, tout le flux est
produit à la base du milieu plan-parallèle, de pareille manière que dans une enveloppe
radiative.

Ces deux termes supplémentaires ont des comportements différents : le terme de dis-
sipation locale est proportionnel à u/(κJM) ∼ u/τH , c’est-à-dire qu’il devient important
lorsque le milieu est optiquement mince. A contrario, le terme ∆τH est souvent du même
ordre que τH si la dissipation n’est pas concentrée dans le plan médian. Il est ainsi prédo-
minant dans les zones optiquement épaisses du disque.

III.1.2 Présence d’une source de radiation extérieure au milieu

Un rayonnement incident peut être, du point de vue du milieu, considéré comme
une dissipation locale d’énergie, et être traitée conformément à la section III.1.1. Dans la
présente section, nous explicitons le chauffage induit par ce rayonnement, ce qui nécessite
également de déduire la manière dont il pénètre dans le milieu et son absorption par
celui-ci.
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III.1.2.1 Position du problème

Dans le cas où le chauffage du milieu est lié à une source de rayonnement extérieure,
trois approches sont possibles :

(i) considérer comme un tout le rayonnement incident et le rayonnement produit dans
le milieu ;

(ii) partir du rayonnement total, incident et produit dans le milieu, puis lui retrancher
a posteriori le rayonnement incident ;

(iii) considérer à part rayonnement incident et produit, et considérer l’absorption du
rayonnement incident par le milieu comme un terme de chauffage — une source pour
le rayonnement produit et une perte pour le rayonnement incident.

La première méthode peut être d’utilité dans un cadre numérique, mais les résultats
analytiques présentés jusqu’ici ne permettent pas de jongler avec sa complexité : les deux
types de rayonnements sont très dissemblables car leurs températures peuvent être diffé-
rentes, et le rayonnement incident est souvent directionnel. Par voie de conséquence, l’ÉTL
n’est plus vérifié et le rayonnement n’est plus en premier ordre isotrope. Or, l’ÉTL permet-
tait d’utiliser des opacités moyennées selon le rayonnement thermique Bν(T ) et l’isotropie
d’approcher les facteurs d’Eddington par fH = 1/2 et fK = 1/3 dans les zones optique-
ment profondes. Nous voyons là surgir la difficulté d’obtenir une description analytique à
partir de la méthode (i). La seconde méthode a été employée par Chandrasekhar (1960),
Hubeny (1990) et Malbet & Bertout (1991) dans des cas particulier, mais nous n’avons
pas été séduits par son formalisme ; nous avons préféré laisser nos pas nous guider vers la
troisième méthode, strictement équivalente du point de vue formel.

Nous avons tenu compte à la fois de la directionnalité et des problèmes de thermali-
sation ; aussi trois types de rayonnement sont-ils considérés :

(i) I0
ν (m,µ), le rayonnement provenant de la source sans être diffusé (anisotrope et non

thermalisé), que nous appellerons par la suite rayonnement incident non diffusé ;

(ii) Is
ν(m,µ), le rayonnement provenant de la source après diffusion dans le milieu (iso-

trope et non thermalisé), que nous nommerons rayonnement incident diffusé ;

(iii) Iν(m,µ), le rayonnement émis par le milieu plan-parallèle (isotrope et thermalisé),
que nous qualifierons de rayonnement ré-émis

III.1.2.2 Dissipation d’énergie et profil de température

L’absorption du rayonnement incident induit un chauffage du milieu

ur = 4π
∫ +∞

0

∫ +1

−1
κν

(

I0
ν (m,µ) + Is

ν(m,µ)
)

dµ dν (III.29)

ce qui peut s’écrire

ur = 4π(κ0
JJ

0 + κs
JJ

s), (III.30)
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en utilisant les quantités moyennées suivantes :

J0
ν (m) =

∫ +1

−1
I0
ν (m,µ) dµ, J s

ν(m) =
∫ +1

−1
Is
ν(m,µ) dµ, (III.31)

J0(m) =
∫ +1

−1
J0

ν (m) dµ, J s(m) =
∫ +∞

0
J s

ν dν, (III.32)

κ0
J =

1

J0

∫ +∞

0
κνJ

0
ν dν, κs

J =
1

J s

∫ +∞

0
κνJ

s
ν dν. (III.33)

La dissipation d’énergie est ainsi proportionnelle à l’intensité diffuse incidente et au coef-
ficient d’opacité moyen du milieu pour ce rayonnement.

Afin de déterminer le chauffage ur et son incidence sur la température du milieu,
nous nous penchons à présent sur le transfert du rayonnement incident. Dans le cas d’une
diffusion isotrope et élastique,

µ
∂I0

ν

∂m
(m,µ) = −χνI

0
ν (m,µ), (III.34a)

µ
∂Is

ν

∂m
(m,µ) = −χνI

s
ν(m,µ) + σνJ

s
ν(m) + σνJ

0
ν (m). (III.34b)

Dans la première équation, toute diffusion ou absorption est une perte pour le rayonnement
incident non diffusé (extinction de I0

ν ). Dans la seconde équation, les diffusion et absorption
sont également des pertes pour le rayonnement incident diffusé I s

ν (premier terme, extinc-
tion de Is

ν), mais il y a un gain provenant de la diffusion simple du rayonnement incident
non diffusé (second terme, diffusion de J0

ν ) et de sa diffusion multiple (troisième terme, re-
diffusion du rayonnement incident diffusé J s

ν). En s’inspirant du transfert du rayonnement
émis par le milieu, nous introduisons les quantités radiatives intégrées

H0 =
∫ +∞

0
H0

ν dν, Hs =
∫ +∞

0
Hs

ν dν, (III.35)

K0 =
∫ +∞

0
K0

ν dν, Ks =
∫ +∞

0
Ks

ν dν, (III.36)

et les opacités moyennes

χ0
J =

1

J0

∫ +∞

0
χνJ

0
ν dν, χs

J =
1

J s

∫ +∞

0
χνJ

s
ν dν, (III.37a)

χ0
H =

1

H0

∫ +∞

0
χνH

0
ν dν, χs

H =
1

Hs

∫ +∞

0
χνH

s
ν dν, (III.37b)

σ0
J =

1

J0

∫ +∞

0
σνJ

0
ν dν. (III.37c)

Les moments des intensités spécifiques incidentes sont donnés par les équations

dH0

dm
= −χ0

JJ
0,

∂Hs

∂m
= −κs

JJ
s + σ0

JJ
0, (III.38)

dK0

dm
= −χ0

HH
0,

∂Ks

∂m
= −χs

HH
s. (III.39)

Aussi

ur = −4π

(

dH0

dm
+

dHs

dm

)

. (III.40)
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−H (0)s

H (0)0

=

+
−H(0)

H (0)0−H(0) −H (0)s

Figure III.3 — Le flux −H(0) ré-émis par le milieu plan-parallèle en raison du chauffage par le
rayonnement incident est la différence entre le flux incident H0(0) et le flux incident diffusé −Hs(0).

Cette équation signifie que le chauffage est donné par le bilan du flux incident entrant et
sortant d’un élément de matière. En supposant que le flux incident est nul dans le plan
équatorial, c’est-à-dire

H0(M) = 0, Hs(M) = 0, (III.41)

nous obtenons la distribution du chauffage θr et la température effective associée à ce
chauffage Tr :

θr(m) = 1 − H0(m) +Hs(m)

H0(0) +Hs(0)
, (III.42)

σBT
4
r = 4π

(

H0(0) +Hs(0)
)

. (III.43)

L’équation (III.43) stipule que le flux ré-émis par le milieu en raison du chauffage par le
rayonnement incident est la différence entre le flux incident (H0(0) > 0) et le flux du rayon-
nement diffusé (Hs(0) < 0, voir équations III.38 et III.41), comme expliqué figure III.3.

Enfin, en utilisant l’équation (III.18) dans le cas de la distribution de chauffage θr,
nous obtenons :

(∆τH)r = τH +
ω0 [K0 −K0(0)] + ωs [Ks −K0(0)]

H0(0) +Hs(0)
(III.44)

où

ω0 =

∫m
0 χH(ζ)H0(ζ) dζ
∫m
0 χ0

H(ζ)H0(ζ) dζ
, ωs =

∫m
0 χH(ζ)Hs(ζ) dζ
∫m
0 χs

H(ζ)Hs(ζ) dζ
. (III.45)

Si la radiation est principalement absorbée dans une couche mince du milieu, où les densité
et température sont sensiblement constantes, alors ω0 ≈ χH/χ0

H
et ωs ≈ χH/χs

H
. Ces

quantités sont alors les rapport de l’extinction pour le rayonnement ré-émis à l’extinction
pour le rayonnement diffusé.

Finalement, le profil de température peut s’écrire explicitement en fonction des quan-
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tités radiatives associées au rayonnement incident :

T 4 =
1

4fK

κJ

κB

T 4
r

{

ω0 [K0(0) −K0] + ωs [Ks(0) −K0]

H0(0) +Hs(0)

+
fK(0)

fH

+
fK

MκJ

κ0
JJ

0 + κs
JJ

s

H0(0) +Hs(0)

}

.

(III.46)

III.1.2.3 Transfert de la radiation incidente

Afin de déduire la température en tout point du milieu, il nous reste à déterminer le
flux et la pression de radiation du rayonnement incident, H s, H0, K0 et Ks. Nous faisons
l’hypothèse d’une source ponctuelle à l’infini afin de simplifier considérablement l’étude
sans nuire nonobstant à sa généralité : toute source étendue peut être considérée comme
un ensemble de sources ponctuelles. Ce faisant, nous assurons que la radiation incidente
non diffusée est unidirectionnelle, autrement dit que

I0
ν (0, µ) =

F 0
ν

4πµ0
δµ0

µ , (III.47)

où F 0
ν est le flux incident et µ0 la position angulaire de la source avec la verticale. Le

rayonnement incident non diffusé étant unidirectionnel, il résulte que

J0 = H0µ0, (III.48)

K0 =
H0

µ0
, (III.49)

χ0
H = χ0

J . (III.50)

L’équation (III.38) s’intègre alors aisément et donne :

J0(m) =
F 0

ν

4πµ0
exp

(

−τ
0
H

µ0

)

, (III.51)

H0(m) =
F 0

ν

4π
exp

(

−τ
0
H

µ0

)

, (III.52)

K0(m) =
F 0

ν µ
0

4π
exp

(

−τ
0
H

µ0

)

, (III.53)

où la profondeur optique τ 0
H s’écrit

τ 0
H(m) =

∫ m

0
χ0

J(ζ) dζ. (III.54)

Le cas du rayonnement incident diffusé est plus délicat à établir : il n’existe pas
d’écriture simple du rayonnement diffusé en fonction du rayonnement incident non dif-
fusé. En utilisant la méthode d’intégration de Mihalas (1970, pages 21–22) à partir de



C
H

A
P

IT
R

E
III

Structure des disques d’accrétion autour des étoiles jeunes de faible masse 65

l’équation (III.34b), nous pouvons établir que

J s
ν(τν) = Λ1

τν

[

σν

χν

(J s
ν + J0

ν )

]

, (III.55)

Hs
ν(τν) = Λ2

τν

[

σν

χν

(J s
ν + J0

ν )

]

, (III.56)

Ks
ν(τν) = Λ3

τν

[

σν

χν

(J s
ν + J0

ν )

]

, (III.57)

où l’opérateur Λ s’écrit

Λn
t (f) =

1

2

∫ +∞

0
f(u) En (|u− t|) sgnn (u− t) du, (III.58)

avec l’intégro-exponentielle

En (x) =
∫ +∞

1
u−n exp (−xt) dt. (III.59)

Il est à noter que les équations donnant J s
ν , H

s
ν et Ks

ν sont difficilement exploitables car

(i) la diffusion multiple entrâıne la présence de J s
ν dans l’argument de l’opérateur Λ, ce

qui rend l’équation implicite,

(ii) l’intégration du rayonnement incident non diffusé est nécessaire pour obtenir J s
ν , ce

que la pondération par σν/χν empêche de mener à terme analytiquement et

(iii) la formulation empêche d’exprimer de la même façon les quantités bolométriques J s,
Hs et Ks.

III.1.2.4 Interprétation

Avec ce qui précède, l’équation (III.46) peut être simplifiée dans le cas où la diffusion
est ignorée et où χs

H/χH est uniforme sur toute l’épaisseur du disque. Dans ce cas τH = ω0τ 0
H

et

T 4 =
T 4

r

4fK

κB

κJ

{

ω0µ0

[

1 − exp

(

− τH
ω0µ0

)]

+
fK(0)

fH

+
fK

ω0µ0
exp

(

− τH
ω0µ0

)}

.

(III.60)

Il s’agit d’un résultat similaire à Malbet & Bertout (1991), à ceci près que nous avons
considéré des opacités non grises, menant à l’apparition du terme ω0. Afin d’en mieux
comprendre le sens, nous allons étudier deux cas particuliers :

(i) Le milieu est éclairé de façon rasante en lumière visible et ré-émet en infrarouge.
Dans ce cas, l’opacité pour le rayonnement incident est supérieure à l’opacité pour
le rayonnement ré-émis de sorte que ω0 � 1. La profondeur optique moyenne de
pénétration du rayonnement, le ω0µ0 intervenant dans les exponentielles, est alors
très petite. Le premier terme de l’équation (III.60) correspondant au transfert de la
radiation incidente est négligeable, car de l’ordre de ω0µ0. Il s’agit du terme τH−∆τH
qui sature dès que τH ∼ ω0µ0 car presque toute l’énergie est déposée en surface.
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Figure III.4 — Profil vertical de température dans un disque passif optiquement épais en fonction de
la profondeur optique. L’hypothèse des opacités grises et l’approximation d’Eddington sont utilisées. À
gauche : rayonnement peu pénétrant avec couche externe surchauffée ; à droite : rayonnement pénétrant
avec intérieur du disque chaud.

Le troisième terme correspond au chauffage local et est inversement proportionnel à
ω0µ0 : plus la couche chauffée est fine, plus la température de cette couche optique-
ment fine est élevée. C’est le terme prépondérant à la surface. Le second terme de
l’équation est une constante, dominante à l’intérieur du disque : la température y est
uniforme puisqu’il n’y a presque pas de transfert de radiation incidente. Le cas plus
général d’un rayonnement peu pénétrant ω0µ0 ≤ 1 est présenté figure III.4a dans le
cadre des opacités grises et de l’approximation d’Eddington.

(ii) Le milieu est éclairé par un rayonnement très pénétrant. Dans ce cas, le terme pré-
pondérant est le premier terme de l’équation, car de l’ordre de ω0µ0 � 1. Dans ce
cas la température est proportionnelle à τH + fK(0)/fH pour une profondeur optique
inférieure à la pénétration du rayonnement (τH � ω0µ0), car, vu de ces couches
superficielles, le flux de chauffage semble provenir de la base du disque comme dans
une atmosphère stellaire. Dans les zones plus profondes (τH � ω0µ0), la température
sature et présente un profil constant, comme l’indique la figure III.4b.

Nous venons de montrer que le profil de température d’un disque éclairé par l’étoile a
une expression analytique approchée, nécessitant la connaissance des opacités κB, κJ et χH ,
et des facteurs d’Eddington. La formulation est exacte moyennant les hypothèses posées,
contrairement à ce que l’étude multi-longueur d’onde de Dullemond et coll. (2002) pourrait
laisser croire. En revanche — et c’est là la limitation de notre méthode — la connaissance
de κJ nécessite de déterminer Jν que, justement, nous voulons éviter de calculer. C’est par
la suite, par le truchement d’une hypothèse empirique sur la valeur de κJ , contournant le
calcul de Jν , que nous commettrons une approximation, induisant un biais que les auteurs
remarquent.
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III.2 Application au chauffage dans les disques

Nous rappelons ici des éléments plus classiques concernant les processus de chauffage
dans les disques, qui ont été abordés dans le chapitre II.

Le chauffage par dissipation visqueuse est un terme local que l’on peut écrire

uv(r, z) ≈
9

4
νΩ2, (III.61)

dans le cas d’un disque géométriquement mince. Comme nous l’avons déjà abordé, le
dernier obstacle est la connaissance de la viscosité. Ce phénomène physique encore mal
compris est souvent paramétré. Nous suivrons Shakura & Sunyaev (1973) et poserons

ν = αcsh, (III.62)

où cs est la vitesse du son et α . 1 un facteur sans unité uniforme sur l’ensemble du disque.

Pour déterminer le chauffage par l’étoile, nous devons connâıtre les quantités J 0(0),
H0(0) et µ0. Les expressions du flux et de l’intensité diffuse du rayonnement provenant de
l’étoile ont été données en fonction de la dimension de l’étoile et de l’angle d’évasement du
disque dans le chapitre précédent (équations II.28). En théorie, nous devrions considérer
l’étoile comme une somme de source ponctuelles, mais nous décidons de nous ramener de
manière approchée à une ponctuelle en posant

J0(0) = J, (III.63)

H0(0) = F, (III.64)

µ0 =
F

J
. (III.65)

Nous avons modélisé le chauffage par le milieu ambiant de manière empirique en
ajoutant une contribution Ta à la température en tout point du disque, en adjoignant un
terme T 4

a à l’équation (III.25).

III.3 L’approche numérique

Les développements théoriques précédents, s’ils ont le mérite de clarifier les phéno-
mènes en jeu dans le transfert radiatif, revêtent l’apparence fallacieuse d’une solution
analytique simple. En effet, les grandeurs moyennées κB, κJ , etc. ne sont pas exprimables
simplement puisqu’il s’agit de moyennes pondérées dont le coefficient pondérateur n’est
autre que l’intensité spécifique locale à déterminer et, de plus, dépendent des conditions
physiques locales ; τH est une grandeur intégrée qui nécessite de connâıtre les conditions
en tout point situé au-dessus du point considéré ; fK et fH sont des coefficients dont la dé-
termination invoque une intégration sur le profil vertical. Aussi voyons-nous se profiler une
solution itérative à ce problème, où les conditions physiques à une étape donnée permettent
de déduire le transfert radiatif déterminant ces dites conditions à l’étape suivante.
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transfert

hydrostatique
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Figure III.5 — Méthode de détermination numérique des conditions dans un disque actif. Sont
schématisés l’initialisation à partir du modèle standard, puis le sens de parcours de la boucle itérative,
ainsi que les principales grandeurs entre quantités.

Nous avons commencé par mettre en œuvre une solution numérique au problème pour
un disque actif où seuls le chauffage visqueux et la thermalisation avec le milieu ambiant
(section III.3.1). Nous n’avons pas encore mis en place une solution prenant en compte le
chauffage par l’étoile et en présentons les difficultés ainsi que des éléments de réponse dans
la section III.3.2.

III.3.1 Disque actif

Une approximation de κJ et χH est possible dans deux cas :

(i) dans les zones optiquement profondes des parties optiquement épaisses, nous recou-
rons à l’approximation de diffusion

Jν ≈ Bν(T ) (III.66)

Hν ≈ dBν

dτν
=

1

χν

dBν

dT

dT

dz
. (III.67)

de sorte que

κJ ≈ κB & χH ≈ χR (III.68)

Les opacités κJ et χH sont respectivement celle de Planck (κB) et celle de Rosseland,
donnée par

χR =

∫ +∞

0

dBν

dT
dν

∫ +∞

0

1

χν

dBν

dT
dν
. (III.69)
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(ii) à la surface des parties optiquement profondes, où

Jν(τ) ≈ Bν(τ +
2

3
) (III.70)

Hν(τ) ≈ Bν(τ +
2

3
). (III.71)

Aussi obtenons-nous

κJ(τ) ≈ κB(τ +
2

3
), (III.72)

κH(τ) ≈ χB(τ +
2

3
). (III.73)

Dans ce cas κJ et χH sont liées aux opacités de Planck.

Dans la pratique, nous avons recours à

κH =







χR si τ > 1

χB si τ < 1
(III.74)

Dans l’approximation grise et en l’absence de diffusion, la détermination numérique itéra-
tive des coefficients d’Eddington est possible à l’aide des Λ (Mihalas, 1970) :

fK(τ) =
Λ3

τ B

Λ1
τ B

, (III.75)

fH =
Λ2

0B

Λ1
0B

. (III.76)

Afin de résoudre les équations ci-dessus, nous adoptons un disque standard comme
solution initiale, caractérisé par les conditions physiques dans le plan médian. Cela revient
à résoudre le système

T (r) =



















3

4
F (r)

(

τ(r) +
2

3

)

si τ(r) ≥ 1.229

F (r)

1 − exp (−τ(r)) si τ(r) < 1.229
, (III.77)

P (r) = −cz(r, h(r))Σ(r), (III.78)

ρ(r) = S(P (r), T (r)), (III.79)

h(r) =
Σ(r)

ρ(r)
, (III.80)

τ(r) = Σ(r)κR(T (r), ρ(r)) (III.81)

de manière numérique. Une approche itérative fonctionne parfaitement. À partir de ce
disque standard, nous déterminons l’équilibre hydrostatique pour une structure verticale
isotherme possédant les mêmes température et densité de surface. Cette structure sert de
point de départ à la détermination itérative de la structure verticale. L’échantillonnage
radial est logarithmique et, pour chaque rayon, l’échantillonnage vertical est adaptatif, de
sorte qu’il soit logarithmique en m. Un schéma de principe de l’algorithme est exposé sur
la figure III.5 page précédente.
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H

Figure III.6 — Méthode de détermination numérique de la structure tentée pour un disque passif.
Sont indiqués les liens entre le flux incident F , l’angle d’incidence i et la hauteur H de la zone éclairée
et le sens de parcours de la boucle itérative.

III.3.2 Prise en compte de l’irradiation stellaire

Une des difficultés dans la prise en compte de l’irradiation stellaire est la détermination
de la surface du disque, c’est-à-dire la zone où τ 0

H = 1 : dans le cas du disque actif, il
était possible de calculer les différents rayons du disque indépendamment ; maintenant, la
pente de la surface est nécessaire si l’on veut obtenir l’angle d’incidence du rayonnement
stellaire. La figure III.6, présente les dépendances mutuelles entre flux, l’angle d’incidence
et la hauteur de cette couche de surface.

Dans notre élan, nous avons pensé à une mise en œuvre directe, suivant le cycle
de dépendances de la figure III.6. Le calcul de la structure du disque est calculée en
commençant par l’intérieur du disque. À chaque itération dans le calcul de la structure
verticale, et pour un rayon donné, la pente de la surface est déterminé comme suit :

(i) L’ordonnée H(r) où τ 0
H = 1 (surface éclairée du disque) étant connue au rayon r,

l’angle d’incidence est estimé en fonction de l’ordonnée H(r′) du rayon r′ précédem-
ment calculé. Pour simplifier, dans le cas d’une étoile ponctuelle, il vaut

ϕ = arctan

(

H(r′) −H(r)

r′ − r

)

− arctan

(

H(r)

r

)

. (III.82)

(ii) Une fois cette angle connu, le calcul de τ 0
H est effectué et la valeur de H(r) réactua-

lisée.

(iii) Le calcul de J0 et H0 est mené, puis l’itération suit ensuite les étapes décrites dans
la section III.3.1.

Malheureusement, cet algorithme n’est pas convergent dans les zones du disque dominées
par l’irradiation stellaire. Nous avons envisagé plusieurs possibilités :

(i) Les transitions brutales entre domaines d’opacités, définies comme lois de puissance
par morceaux, pourraient être à l’origine d’une instabilité numérique.

(ii) La condition initiale utilisée est un modèle standard, sans chauffage de surface ; il se
pourrait qu’elle soit trop éloignée de la solution désirée pour qu’il y ait convergence.

(iii) Enfin, il est possible d’envisager que la solution du disque évasée soit physiquement
instable.
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flux plus important
flux moins élevé

surface du disque

Figure III.7 — Instabilité d’un disque passif vis-à-vis de l’effet d’ombre

Nous avons écarté d’emblée la première possibilité, car la divergence reste observée si une
loi d’opacité sans discontinuité est utilisée. Nous avons commencé à étudier la deuxième
hypothèse, en proposant un modèle de disque à surface surchauffée comme solution initiale.
Il se trouve que ce modèle a été fécond en termes de physique (décrite dans le chapitre IV)
et d’explication des observations (chapitre V.4) et que nous avons décidé, pour un temps,
de nous y consacrer. Nous projetons prochainement de revenir au modèle décrit ici en
introduisant ce disque à deux couches comme solution initiale. La dernière possibilité, une
instabilité physique du disque évasé, n’est pas à exclure : Dullemond (2000) a établi qu’un
disque peut être instable vis-à-vis de l’effet d’ombre. En effet, une faible augmentation
de l’épaisseur du disque à un rayon donné, augmente le flux d’irradiation sur l’ adret
de la perturbation et le diminue sur l’ ubac . Il en résulte une rétroaction positive qui
a tendance à augmenter encore plus l’épaisseur de l’adret et de la diminuer sur l’ubac
et conduit à la création d’une zone d’ombre comme le schématise la figure III.7. Les
auteurs concluent cependant que d’autres phénomènes peuvent stabiliser le disque et notent
que leur démonstration ne prend pas en compte un transfert radiatif cohérent à deux
dimensions qui, seul, peut établir la réalité d’une telle instabilité.

D’Alessio et coll. (1998) sont parvenus à obtenir la surface du disque, mais au prix
d’une approximation : constatant qu’ils n’arrivaient pas à mettre en œuvre un algorithme
similaire à celui que nous avons essayé, ils ont mené un calcul prenant l’ensemble des
rayons du disque à la fois et lissant d’éventuelles irrégularités (D’Alessio et coll., 1999) :

(i) L’ordonnée H(r) où τ 0
H = 1 étant connue pour tous les rayons, une loi de puissance

arb est ajustée à H(r) pour chaque rayon sur un intervalle en rayon ∆ log r ≈ 0.5.
L’angle est alors estimé en fonction de cette loi de puissance, ce qui pour une étoile
ponctuelle donnerait

ϕ = arctan
(

abrb−1
)

− arctan
(

arb−1
)

. (III.83)

(ii) Le calcul de τ 0
H est effectué pour chaque rayon, puis l’ordonnée z(r) réactualisée.

(iii) L’itération suit son cours normal pour chaque rayon.

Nous n’avons pas encore mis en œuvre une solution similaire fort (∆ log r ≈ 0.2). ; elle
nécessitera une restructuration importante du programme pour permettre un calcul si-
multané sur tous les rayons1. Il se trouve que nous avons investigué la solution d’une

1Au moment de la soutenance, j’avais commencé à mettre en place une solution au problème de
l’éclairement en stabilisant la convergence par lissage du profil de la hauteur de la zone d’irradiation,
à l’instar de la méthode pratiquée par D’Alessio et coll. (1998), à ceci près que j’ai utilisé lissage est moins
important.
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Table III.3 — Paramètres standard servant au calcul de la structure verticale

Ṁ (M�/an) 10−9, 10−7, 10−5

r? (R�) 2
M? (M�) 1
rmin (R�) 2.2
Ta (K) 15
α 10−2

solution initiale avec un modèle à deux couches (chapitre IV), qui plus fécond que prévu,
nous a accaparé.

III.4 Résultats

Nous présentons tout d’abord la structure d’un disque d’accrétion actif en l’absence
d’éjection, pour un jeu de paramètres standard exposés table III.3. La figure III.8 page
suivante résume la structure obtenue par une carte de température, profondeur optique
et densité pour différents taux d’accrétion. Nous constatons que même les disques les
plus massifs (Ṁ ∼ 10−5 M�/an) sont géométriquement minces, comme nous en faisons
l’hypothèse a priori. L’épaisseur maximale trouvée est H/r ≈ 0.35 (figure III.8c). Nous
constatons également, à l’instar de Bell et coll. (1997), que les disques actifs sont évasés,
mais qu’en certains endroits l’épaisseur relative H/r décrôıt avec le rayon, impliquant que
ces zones pourraient subir un effet d’ombre de la part des régions centrales. Cependant, il
faut prendre en compte deux objections :

(i) Nous n’avons pas inclus le chauffage par l’étoile centrale, susceptible de modifier
la structure et l’évasement. Dans le cas d’un disque passif, on trouve une solution
relativement évasée (Chiang & Goldreich, 1997).

(ii) Un calcul plus détaillé du transfert de la radiation incidente est nécessaire pour
déterminer l’éclairement du disque. D’Alessio et coll. (1998) n’obtiennent aucun effet
d’ombre quoique le disque présente un profil de H/r non monotone.

Nous reviendrons sur ce phénomène dans le chapitre suivant, où nous étudions l’irradiation
par l’étoile. Un autre point à noter est que les disques présentant une accrétion intermé-
diaire ou faible, à savoir Ṁ . 10−7 M�/an, voient leur carte de température centrée sur
les premières unités astronomiques (voir le panneau de gauche de la figure III.8). Autre-
ment dit, le rayonnement thermique en infrarouge proche ne peut être détecté qu’avec une
résolution de l’ordre de l’unité astronomique. Nous en discuterons dans le chapitre IV, où
nous prendrons en compte l’éclairement par l’étoile, à la fois comme un terme de chauffage
et comme un terme de diffusion.

La figure III.9 page 74 présente les profils radiaux de température, de densité de co-
lonne et d’épaisseur optique dans un disque actif standard. Comme prévu, la température
de surface (figure III.9b), une fois corrigée du rayonnement ambiant, est proportionnelle à
la température effective Teff dans les régions optiquement épaisses et décrôıt ainsi en r−3/4.
En revanche, dans les zones optiquement fines, elle est proportionnelle à Teff/τ et présente
un profil plus plat. Le changement de régime correspond à τ ≈ 1. La température cen-
trale (figure III.9a) et la densité de colonne (figure III.9d) ont un profil plus mouvementé,
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(b) Accrétion modérée : Ṁ = 10−7 M�/an
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(c) Forte accrétion : Ṁ = 10−5 M�/an

Figure III.8 — Structure d’un disque d’accrétion actif. De haut en bas : accrétion de plus en plus
importante. À gauche : structure à grande échelle (150 u.a.). À droite : structure à moyenne échelle
(1u.a.). Les lignes pointillées correspondent aux égales profondeurs optiques et la ligne continue à τ = 1.
Les traits interrompus correspondent aux lignes d’égale densité. La carte de température est superposée
(noir : 105 K, blanc : 10 K).
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Figure III.9 — Profils radiaux dans un disque d’accrétion actif standard. Traits pointillés : Ṁ =
10−5 M�/an, traits pleins : Ṁ = 10−7 M�/an, traits interrompus : Ṁ = 10−9 M�/an. Les températures
sont corrigées de la contribution du milieu ambiant.



C
H

A
P

IT
R

E
III

Structure des disques d’accrétion autour des étoiles jeunes de faible masse 75

0.1 1.0 10.0 100.0
10+0

10+1

10+2

10+3

10+4

r (u.a.)

(T
c4 -

T a
4 )

1/
4  

(K
)

(a) Température équatoriale
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Figure III.10 — Profils radiaux dans un disque d’accrétion actif présentant de l’éjection. Traits
pleins : r0 = r?, aucune masse éjectée ; traits interrompus : r0 = 4r?, 29% de la masse est éjectée ;
traits pointillés : r0 = 20r?, 53% de la masse est éjectée. La taux d’accrétion est Ṁ = 10−8,M�/an et
l’efficacité de l’éjection est donnée par ξ = 0.1. Les températures sont corrigées de la contribution du
milieu ambiant.

car ces quantités dépendent de la profondeur optique (figure III.9c), au comportement
chaotique... il est vrai que l’opacité du milieu dépend du régime de grains ou de l’espèce
gazeuse dominante. En particulier, les modèles tendant à calquer des lois de puissance
sur les conditions physiques dans le disque n’ont pas de justification, à part s’ils servent
à dériver des observables sensibles uniquement à un domaine spatial restreint. Les coeffi-
cients d’Eddington (figures III.9e & III.9f) ont le comportement attendu : dans les régions
optiquement épaisses fK ≈ 0.33 et fH ≈ 0.60, la solution de l’atmosphère stellaire grise
donnant respectivement 0.33 et 0.58. Dans les régions optiquement fines, ces coefficients
chutent. En effet, en raison de la finesse du disque l’intensité spécifique est plus élevée pour
une direction en biais (I ∝ B(T )τ/µ pour τ � 1), de sorte que K,H � J . On obtient
ainsi fH , fK � 1.

La figure III.10 montre l’influence possible de l’éjection de matière sur la structure du
disque. Il est remarquable qu’une éjection élevée, allant jusqu’à 50% de la matière, n’ait
qu’une une incidence modérée sur la température effective — la température de surface qui
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lui est proportionnelle dans les zones optiquement épaisses est représentée figure III.10b.
En particulier, les disques T Tauri présentent une éjection de l’ordre de 1% à 10% de
la masse accrétée (Hartigan et coll., 1995; Lavalley, 2000), ce qui rend illusoire l’espoir
d’une mesure de l’influence de l’éjection par une signature spectrale ou interférométrique
de la température effective près de l’étoile. Dans les zones où l’éjection a lieu le profil
de température effective présente une décroissance moins marquée que dans le disque
standard, à savoir

T (r) ∝ r(3 − ξ)/4, (III.84)

bien que cela ne devienne notable que pour une valeur de ξ relativement élevée — et
probablement irréaliste.

III.5 Perspective

Nous venons d’établir que le transfert de rayonnement dans un disque présentant
un chauffage visqueux et éclairé par une ou plusieurs sources de radiation externes peut
s’écrire formellement sous forme intégrée. D’un point du vue théorique les enseignements
sont les suivants :

(i) Le flux et la température s’écrivent comme la somme des flux et températures asso-
ciées à chaque source de chauffage.

(ii) La température associée à la viscosité s’écrit de manière différente de celle d’une
atmosphère stellaire en raison de la distribution de la production d’énergie.

(iii) Un disque éclairé par l’étoile centrale a une couche surchauffée en raison de deux
phénomènes : l’incidence rasante des rayons lumineux et la différence d’opacités de
la matière du disque vis-à-vis du rayonnement stellaire et du rayonnement ré-émis.

Cependant lorsqu’il s’agit d’utiliser le formalisme à des fins de calcul nous nous
confrontons à de grandes difficultés. Les opacités définies dans ce chapitre, κH et κJ sont
pondérées suivant la distribution en fréquence du flux Hν et de l’intensité spécifique Jν que
le formalisme, justement, évite de calculer. Pour y remédier nous avons utilisé les opacités
de Planck et Rosseland comme approximation de ces dernières ; nonobstant Dullemond
et coll. (2002) établissent, au moins dans un disque éclairé par l’étoile, que l’utilisation avec
ces opacités empiriques ne peut remplacer l’approche multi-fréquentielle. D’autre part, les
coefficients d’Eddington, importants dans les zones optiquement fines car alors éloignées
de l’unité, ont été calculés avec l’approximation d’opacités grises ce qui, justement, ne
s’avère pas. Un des défis à venir est de trouver une meilleure description pour les opacités
κH et κJ tout en évitant de calculer la distribution en fréquence des intensités radiatives.

Mais l’étape la plus impérieuse consiste à prendre en compte l’éclairement par l’étoile ;
elle constitue l’un de mes premiers objectifs d’après-thèse. Une solution est d’ores et déjà
envisagée et nécessite une restructuration du programme. Afin d’avoir un modèle de ré-
férence qui permette une comparaison et d’avoir une solution initiale plus fiable qu’un
modèle standard, sans surface chauffée, j’ai décidé d’élaborer, pour un temps, une solu-
tion analytique approchée. Celle-ci a été bien plus productive qu’attendu, en termes de
description physique et observationnelle, de sorte que je n’ai pas encore eu le temps de
revenir au modèle décrit ici. Ce modèle analytique approché est présenté dans le chapitre
suivant et exploité dans le chapitre V.
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Chapitre Quatre

Un modèle de disque à deux
couches

Dans le chapitre III nous avons obtenu une détermination analytique exacte du trans-
fert radiatif à une dimension, cependant difficile à exploiter en pratique puisque nombre de
quantités sont implicites. Lors de la mise en œuvre numérique, nous n’avons pas manqué
de buter sur certaines difficultés, en particulier concernant l’éclairement par l’étoile cen-
trale. Impatients de pouvoir inclure cette contribution essentielle à la physique du disque
et conscients de la durée nécessaire à l’élaboration d’un code de structure verticale ro-
buste, nous avons opté pour l’élaboration d’un modèle plus simple qui prenne en compte
les principales sources de chauffage, avec en ligne de mire l’interprétation des prochaines
données interférométriques en infrarouge proche et moyen. De plus, ce modèle pourra ser-
vir dans le futur de condition initiale au code de structure verticale avec moins de risques
de divergences numériques.

Élaborer un modèle suffisamment simple mais pertinent du point de vue physique
n’est pas sans difficulté. Les résultats du chapitre précédent mettent à mal l’espoir d’une
solution autosimilaire fondée sur des lois de puissance et, à ce titre, la densité de colonne
sur la figure III.9d constitue un témoignage éloquent. De plus, la prise en compte du
rayonnement stellaire nous contraint à considérer une zone de surface optiquement fine et
surchauffée ; un modèle standard décrit par une photosphère ne suffit pas, car cette couche
superficielle (à τ � 1) et la photosphère (à τ ≈ 1) ont des comportements différents en
termes de température et, par voie de conséquence, de flux émergent.

Dans le cadre du disque passif, le modèle de Chiang & Goldreich (1997) propose une
solution approchée élégante à l’éclairement par l’étoile. Il considère deux couches, l’une
optiquement fine en surface et directement chauffée par l’étoile, et une couche interne
chauffée par la couche externe. Les auteurs y déterminent un profil analytique des condi-
tions physiques et trouvent notamment que la hauteur de la couche de surface crôıt en
r9/7 dans les parties optiquement épaisses. Nous avons décidé de généraliser ce modèle au
cas où se produisent viscosité, éclairement et thermalisation par le milieu ambiant. Les
principales différences sont les suivantes

(i) Les interdépendances dans les disques actifs conduisent à un jeu de deux équations
couplées : la température dans le plan médian conditionnant l’échelle de hauteur et
la densité de colonne avec une influence probable sur son évasement, nous trouverons
un jeu d’équations donnant cet évasement et la température médiane.

(ii) En raison du comportement versatile des opacités, densité de surface, température
équatoriale et échelle de hauteur ne suivent pas de loi de puissance sur l’ensemble
du disque. Nous trouverons un jeu d’équations définies par morceaux.
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Figure IV.1 — Vue par la tranche d’un disque à deux couches. L’épaisseur optique de la couche
externe est τe, et celle du disque 2τi. La température centrale est Ti et celle de la couche de surface
Te. L’incidence moyenne du rayonnement stellaire est ϕ. L’épaisseur du disque est 2H et son échelle de
hauteur h.

Nous avons décidé de débuter par le cas du disque optiquement épais pour lequel
la formulation, sans altérer la méthode sous-jacente, est fort moins alambiquée que celle
d’un disque quelconque. Nous commençons par décrire le modèle et le transfert radiatif
entre les deux couches dans la section IV.1 : nous y relions les températures des couches
à leurs épaisseurs optiques et aux températures effective des processus dissipatifs, comme
nous le f̂ımes dans le cas de la structure verticale. Dans la section IV.2 nous donnons une
expression de ces profondeurs optiques et températures effectives permettant d’en déduire
la température dans le plan médian en fonction du rayon et de l’évasement. Celui-ci est
étudié dans la section IV.3. Le cas où le disque n’est pas optiquement épais est résumé dans
la section IV.4. La section IV.5 présente les étapes de la mise en œuvre numérique. Enfin,
la section IV.6 analyse la structure obtenue et la compare avec les prédictions d’autres
modèles de disques.

IV.1 Description du modèle

L’objet de notre étude est représenté figure IV.1. Nous considérons une couche de
surface caractérisée par sa température Te et une couche interne à température Ti. Les
températures considérées sont des moyennes pondérées par la masse, en particulier, celle-
ci étant concentrée dans le plan équatorial, Ti est proche de la température dans le plan
médian. La séparation entre les deux couches est donnée par la profondeur optique unité
le long du rayonnement stellaire incident, incliné d’un angle ϕ par rapport à la surface
du disque. En fait, l’étoile étant étendue, cette direction est donnée par une moyenne sur
la photosphère stellaire de l’angle d’incidence. L’épaisseur optique est τe pour la couche
externe et 2τi pour la couche interne. Il est à noter que τe � 1 pour deux raisons : (i) le
rayonnement incident est rasant et (ii) la couche de surface ré-émet à une longueur d’onde
plus grande où l’opacité est plus faible.

Dans le cas où le rayonnement stellaire est la seule source de chauffage, nous sommes
dans le cas strict du modèle de Chiang & Goldreich (1997). La couche externe reçoit un
rayonnement incident rasant, caractérisé par la température Tr, et pour lequel l’opacité du
matériau surpasse l’opacité de Planck d’un facteur important. Il en résulte que l’épaisseur
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optique de cette couche est petit (voir figure IV.1). Elle rayonne la moitié de ce qu’elle
reçoit vers le haut et l’autre vers le bas, en tout σBT

4
r , mais aussi du fait de sa finesse

optique 2σBT
4
e . La couche interne reçoit 1/2σBT

4
r et, du fait de son épaisseur optique, a

une température T 4
i = 1/2T 4

r . Cette température est uniforme à l’intérieur puisqu’aucune
source de chauffage n’y est présente, comme nous l’avons montré dans le chapitre précédent.
(Se reporter à l’équation III.60 page 65, et la discussion attenante.) Ainsi,

T 4
e =

1

2τe
T 4

r , (IV.1a)

T 4
i =

1

2
T 4

r , (IV.1b)

Dans le cas où seule intervient la viscosité, les résultats du précédent chapitre nous invitent
à poser, dans l’approximation d’Eddington,

T 4
e =

1

2
T 4

v , (IV.2a)

T 4
i =

3

4
T 4

v

(

τi − ∆τi +
2

3

)

. (IV.2b)

Tv est la température effective associée à la dissipation visqueuse, et ∆τi un terme de
correction lié à la distribution du chauffage, nul dans le cas d’une dissipation concentrée
dans le plan équatorial. Le cas de la thermalisation avec le milieu ambiant s’écrit

T 4
e = T 4

a , (IV.3a)

T 4
i = T 4

a . (IV.3b)

où Ta est la température de ce milieu.

Nous avons vu précédemment (équation III.25 page 59) que la température en tout
point du disque peut être décomposée comme la somme des températures induites par
chaque processus de chauffage. Dans le cas où les trois sources d’énergie présentées ci-
dessus coexistent, nous avons

T 4
e =

1

2τe
T 4

r +
1

2
T 4

v + T 4
a , (IV.4a)

T 4
i =

1

2
T 4

r +
3

4
T 4

v (τi − ∆τi) + T 4
a . (IV.4b)

Dans la seconde équation, nous avons négligé le terme constant 1/2 devant l’épaisseur
optique τ � 1.

L’étape suivante consiste à déterminer les épaisseurs optiques et les températures Tr

et Tv. La difficulté principale réside dans le calcul de Tr : le flux de la radiation incidente
dépend de la position de la surface du disque, donnée par τ = 1 le long de la radiation
stellaire ; a priori un calcul à deux dimensions le long du rayon lumineux est requis. Nous
proposons, à l’instar de Chiang & Goldreich (1997), une relation de clôture permettant de
déterminer cette couche de surface sans faire intervenir le transfert radial.
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IV.2 Température centrale et de surface

La température associée à la dissipation visqueuse s’écrit (Lynden-Bell & Pringle,
1974) :

T 4
v =

3

8

Ω2Ṁf(r)

σBπ
(IV.5)

et flux incident a une température caractéristique

T 4
r =

T 4
eq

2
sinϕ, (IV.6)

où T 4
eq est la température effective d’équilibre d’un corps à la même distance de l’étoile.

Le facteur 1/2 provient du fait que seule une moitié de l’étoile est visible depuis la surface
d’un disque géométriquement mince, r?/r de la dilution du rayonnement stellaire avec la
distance et sinϕ son incidence sur la surface. Pour un albédo de surface A, nous écrivons

T 4
eq = (1 −A)

(

r?

r

)2

T 4
? . (IV.7)

Le transfert dans la couche centrale fait intervenir les profondeurs optiques définis
dans le chapitre précédent :

τi =
∫ +∞

0
κ(ρ(z), T (z))ρ(z) dz, (IV.8)

∆τi =
∫ +∞

0
κ(ρ(z), T (z))θ(z)ρ(z) dz, (IV.9)

où κ est l’opacité de Rosseland de la couche interne et θ la distribution du chauffage
visqueux (équation III.18). L’équation ci-dessus contient une approximation destinée à
alléger les calculs : la contribution de la couche externe est négligée et remplacée par
une continuation entre H et +∞ de la couche centrale. En raison de la concentration
de la matière dans le plan équatorial, cette substitution a une incidence négligeable sur
l’épaisseur optique (� 1, comparé à τi � 1). Nous décrivons l’opacité comme une loi de
puissances par morceaux

κR(T, ρ) = kρlTm (IV.10)

de sorte à conserver des expressions analytiques. Comme nous menons l’approximation
d’une température moyenne dans la couche, nous utilisons le profil isotherme

T (z) = Ti, (IV.11)

ρ(z) = ρ0 exp

(

− z2

2h2

)

, (IV.12)

où h est l’échelle de hauteur dans la couche centrale. Elle est donnée par

h = cs

(

∂gz

∂z

)−1/2

, (IV.13)
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où le champ de gravité s’écrit

gz =
GM?

r3
z. (IV.14)

Nous introduisons la température gravitationnelle, donnée par l’équilibre entre l’éner-
gie d’une particule et le champ gravitationnel local,

kBTg =
GM?mH

r
, (IV.15)

où mH est la masse de l’atome d’hydrogène, de sorte que h prend une forme plus agréable :

h = r

√

Ti

µTg

. (IV.16)

Notons que l’épaisseur relative du disque h/r est petite quand la température médiane est
inférieure à la température gravitationnelle. En effet, les particules sont alors animées d’un
mouvement thermique très inférieur à la vitesse de libération, de sorte qu’elle ne peuvent
se hisser qu’à h� r. La densité de surface s’obtient à partir de la viscosité :

Σ =
Ṁf

3πν
, (IV.17)

où ν est la viscosité cinématique moyenne. Dans le cadre de la prescription α de Shakura
& Sunyaev (1973), nous trouvons

Σ = Σ0

(

µTg

Ti

)

, Σ0 =
Ṁf

3Ωαπr2
. (IV.18)

La densité de colonne étant liée à la densité de surface (équation IV.12), nous obtenons

ρ = ρ0

(

µTg

Ti

)3/2

, ρ0 =

√

2

π

Ṁf

6Ωαπr3
. (IV.19)

Les équations (IV.8,IV.9) donnent alors

τi =

√

π

2(l + 1)
kρl+1

0 Tm
i h, (IV.20)

∆τi =

√

π

2(l + 2)
kρl+1

0 Tm
i h, (IV.21)

(IV.22)

en faisant l’hypothèse que l’opacité se décrive par une loi de puissance unique sur toute
l’épaisseur du disque. Dans la pratique cela est vérifié sur quelques échelles de hauteur, qui
contiennent la plus grande partie de la masse, de sorte que cette approximation n’influe
pas outre mesure sur le résultat. L’épaisseur optique de la couche extérieure est

τe = ω sinϕ, (IV.23)

où ω est le ratio entre des opacités de la couche extérieure pour le rayonnement stellaire
et pour le rayonnement ré-émis. Remarquons qu’avec les notations du chapitre précédent,
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τe vaut µ0ω0, qui est justement le terme d’atténuation du rayonnement stellaire dans
l’équation (III.60) de la page 65.

Ensuite, l’angle d’incidence est décomposé en deux parties : la première liée à l’éva-
sement du disque, ϕe, et la seconde liée à la dimension de l’étoile, ϕ?, comme indiqué sur
la figure II.10. À grande distance de l’étoile, l’angle ϕ? moyen (intégré sur la surface de
l’étoile) est proportionnel à la taille apparente de l’étoile et, pour un disque géométrique-
ment mince, l’angle d’évasement est relié à l’épaisseur relative du disque par un indice
d’évasement :

ϕ = ϕ? + ϕe, (IV.24)

ϕ? =
4

3π

r?

r
, (IV.25)

ϕe = γ
H
r
. (IV.26)

γ est l’indice d’évasement donné par

γ =
d ln(H/r)

dr
. (IV.27)

Enfin, nous devons déterminer H et utilisons une relation de clôture pour ce faire :

H = Qh. (IV.28)

Q est un facteur de l’ordre de 4, que Chiang & Goldreich (1997) supposent constant dans
un disque passif.

En rassemblant les éléments précédents, nous arrivons à

T 4
v =

3

8

Ω2Ṁf(r)

σBπ
(inchangée), (IV.29)

T 4
r = T 4

eq

(

ϕ? + γQ

√

Tg

µTi

)

, (IV.30)

τi − ∆τi =

√

π

2
ψ(l)ρl+1Tm

√

Tg

µTi

, (IV.31)

τe = ω

(

ϕ? + γQ

√

Tg

µTi

)

. (IV.32)

avec

ψ(l) =
1√
l + 1

− 1√
l + 2

(IV.33)

Après substitution dans l’équation (IV.4b) nous obtenons la température dans le plan
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médian :

T 4
i = t41 + t42 + t43 + t44, (IV.34a)

t41 =
3

8
ψ(l)T 4

vT
1+3/2l
g Σ0ρ

l
0T

−3/2l+m−1
i , (IV.34b)

t42 =
1

2
T 4

eqT
−1/2
g Qγµ−1/2T

1/2
i , (IV.34c)

t43 =
1

2
T 4

eqϕ?, (IV.34d)

t44 = T 4
a , (IV.34e)

Dans la formulation ci-dessus, Ti est donnée par une équation polynomiale dont les coeffi-
cients sont, à rayon fixé, constants. t1 est la température centrale pour un disque dominé
par la viscosité (même dépendances que la solution de Frank et coll., 1992), t2 celle pour
un disque passif dont l’évasement est le terme dominant dans le chauffage par irradiation
(solution de Chiang & Goldreich, 1997, avec γ = 2/7), t3 celle pour un disque plat éclairé
par l’étoile centrale (solution de Malbet & Bertout, 1991, pour r � r?)et t4 pour un disque
thermalisé avec le milieu ambiant. En incluant les dépendances radiales, nous obtenons :

Ti(r, Ti)
4 = t1(r, Ti)

4 + t2(r, Ti)
4 + t3(r, Ti)

4 + t4(r, Ti)
4, (IV.35a)

t1(r, Ti)
4 = K1 r

−3l−9/2f(r)l+2T
−2/3l+m−1
i , (IV.35b)

t2(r, Ti)
4 = K2 γQr

−3/2T
1/2
i , (IV.35c)

t3(r, Ti)
4 = K3 r

−3, (IV.35d)

t4(r, Ti)
4 = K4 , (IV.35e)

avec les constantes

K1 =
3mHkψ(l)

32π2kBσB

(GM?)
3/2Ṁ2

α



G
√

√

√

√

2m3
H

9π3k3
B

M?Ṁ

α





l

, (IV.36a)

K2 =
1

4

√

kB

GmH

T 4
? r

2
?

M
1/2
?

, (IV.36b)

K3 =
3G

16πσB

M?Ṁ, (IV.36c)

K4 = T 4
a . (IV.36d)

La température de surface est plus aisée à déterminer car elle ne dépend pas de la
structure de la couche interne. En effet,

T 4
e =

1

ω
T 4

eq +
1

2
T 4

v + T 4
a , (IV.37)

soit, en incluant les dépendances radiales,

T 4
e = K ′

1r
−2 +K ′

2r
−3 +K3. (IV.38)

où K ′

1, K
′

2 et K ′

3 sont des constantes.
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Figure IV.2 — La position de la surface du disque —zone d’épaisseur optique unité le long du
rayonnement stellaire— crôıt plus vite que r, c’est-à-dire H2/r2 > H1/r1.

IV.3 Évasement

Le calcul de l’évasement nécessite de connâıtre l’épaisseur géométrique du disque
H. Fort malencontreusement, cela requiert la connaissance de Q (Équation IV.28). Nous
proposons ainsi deux prescriptions permettant de le déterminer :

(i) H est proportionnel à l’échelle de hauteur h, à l’instar du disque passif à deux couches
de Chiang & Goldreich (1997). Cette prescription peut induire un effet d’ombre, là
où H crôıt moins rapidement que r. Bien sûr, nous n’avons d’autre raison que la foi
d’espérer la voir vérifiée dans un disque où prime la viscosité. De plus, la position
de la zone d’épaisseur optique unité le long d’un rayon stellaire devrait toujours
crôıtre plus rapidement que r, comme l’explicite la figure IV.2, ce que l’hypothèse
ne garantit pas,

(ii) H suit localement une loi de puissance paramétrée. Cette prescription, quoique tout
aussi peu convaincante, semble être approximativement validée par les modèles de
transfert vertical. Elle nécessite cependant de calculer H de proche en proche ; elle
ne permet pas de calculer les conditions à différents rayons r de manière totalement
indépendante, contrairement (i).

IV.3.1 Épaisseur proportionnelle à l’échelle de hauteur

L’équation (IV.35) décrit le profil radial de température. Comme H est directement
lié à celle-ci par H ∝ h ∝ (Ti/Tg)

1/2, il nous est possible d’en déduire l’évasement du disque.

Plaçons-nous dans le cas générique où

T 4
i =

∑

k

tk(r, Ti)
4. (IV.39)

Après substitution de

H(r) = ζε(r)2r, (IV.40)

où ε(r) est l’épaisseur relative H/r et ζ un facteur de proportionnalité, nous avons

ε(r)8 = (ζr)−4
∑

k

tk
(

r, ζrε(r)2
)

. (IV.41)
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L’indice d’évasement (équation IV.27) s’écrit

γ =
r

ε

dε

dr
. (IV.42)

En différenciant l’équation (IV.41) par rapport à r, cet indice devient :

γ =

∑

k

γktk(r, Ti)
4

∑

k

tk(r, Ti)
4

(IV.43)

où les indices d’évasement γk sont donnés par

γk =
4 + ak − bk

8 − 2bk
, (IV.44)

ak =
∂ ln t4k
∂ ln r

, (IV.45)

bk =
∂ ln t4k
∂ lnTi

. (IV.46)

Nous avions vu que la température était la somme des températures induites par chaque
processus de chauffage. Maintenant, nous venons d’établir que l’indice d’évasement est
une moyenne des indices d’évasement associés à chaque source de chaleur pondérés par
sa contribution en terme de température. En particulier, plus un processus domine, plus
l’indice d’évasement est fixé par ce processus.

Appliquons maintenant les résultats de la section précédente de sorte que

γ1 =
(1 − 3l − 2m) + (l + 2)g(r)

20 + 6l − 4m
, (IV.47)

γ2 =
2

7
, (IV.48)

γ3 =
1

8
, (IV.49)

γ4 =
1

2
, (IV.50)

où

g(r) =
1 − f(r)

f(r)
(IV.51)

est la dérivée logarithmique de f(r). γ1 est l’indice d’évasement pour un disque actif ; il
dépend fortement du comportement de la loi d’opacité κ ∝ ρlTm. Une correction, g(r),
vient s’ajouter à proximité de l’étoile, en raison de la déviation du chauffage visqueux d’avec
la loi de puissance en r−3. γ2 est l’indice d’évasement pour un disque passif où l’éclairement
est lié à l’évasement. Dans un tel disque, H ∝ r9/7, comme Chiang & Goldreich (1997)
le démontre. γ3 est l’indice d’évasement dans un disque passif où l’éclairement est lié à
la taille de l’étoile. Dans ce cas, H ∝ r9/8, relation souvantes fois utilisé dans les modèles
empiriques. Dans l’approximation d’un disque extrêmement fin géométriquement, nous
retrouvons cet évasement. γ4 est l’indice d’évasement pour un disque thermalisé avec le
milieu ambiant ; on a alors H ∝ r3/2.
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IV.3.2 Évasement paramétrique

Dans les zones du disques dominées par l’éclairement de l’étoile, Chiang & Goldreich
(1997) établissent que l’évasement calculé à partir de l’échelle de hauteur est grosso modo
correct. Nous allons ainsi le calculer comme s’il était uniquement lié à cet éclairement

γ =
2/7t42 + 1/8t43

t42 + t43
, (IV.52)

ignorant le chauffage visqueux et la thermalisation.

H est alors calculé de proche en proche en utilisant

H ∼ Qh sur le bord externe du disque, (IV.53)

dH
dr

= γ sur le reste du disque. (IV.54)

Il est cependant peu judicieux de laisser le paramètre Q libre : il y a fort à parier que sa
valeur dépend de la quantité de matière dans le disque : si la densité de colonne est ténue,
nous nous attendons à voir la radiation stellaire pénétrer aisément dans le disque jusqu’à
H . h, tandis qu’une forte concentration de matière l’en empêcherait. Nous proposons une
méthode de détermination approximative de Q sur le bord externe : la densité de colonne
de la surface du disque est notée Σe et son opacité de Planck κe de sorte que nous pouvons
écrire

κeΣe = τe. (IV.55)

En utilisant l’équation (IV.32), l’échelle de hauteur he de la couche externe et la densité à
sa base ρe, nous obtenons, dans le cas du profil isotherme :

κeρehe = ϕω (IV.56)

Comme ρe dépend de l’épaisseur H via l’équation (IV.12), β par le truchement de (IV.24)
et κe plus indirectement, l’équation ci-dessus constitue un moyen de déterminer H ou, si
l’on préfère, Q. Malheureusement, nous constatâmes un peu surpris que cette méthode
sous-estimait fortement Q, et de ce fait, la quantité de lumière stellaire interceptée par le
disque. Une des raisons réside dans le calcul du champ de gravité stellaire (équation IV.14).
Nous avions supposé, pour la détermination de la structure interne, que le champ de gravité
vertical variait linéairement avec z, parce que nous avions négligé des effets d’éloignement
de l’étoile lorsque z augmente —la distance est

√
r2 + z2 ≈ r pour z � r. Si cette ap-

proximation n’a pas une importance primordiale pour la structure, dominée par la masse
d’une à deux échelles de hauteur où l’approximation demeure de bonne qualité, elle se
révèle critique dans le calcul de l’épaisseur géométrique à grande distance de l’étoile : H
avoisine 0.5r pour un taux d’accrétion modéré de 10−8M�/an (D’Alessio et coll., 1999;
Chiang & Goldreich, 1997) ! Nous y apportons un remède au prix de calculs quelque peu
désagréables.

Nous écrivons donc le champ de gravité de manière plus précise, à savoir :

g(z) = − zc2s
2h2

(

1 + (z/r)2
)−3/2

, (IV.57)
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de sorte que l’équilibre hydrostatique de la couche interne isotherme donne

ρ(z) = ρ(0) exp

{

−
(

r

h

)2 [

1 −
(

1 + (z/r)2
)−1/2

]

}

. (IV.58)

L’échelle de hauteur est approximativement donnée par

h(z) ∝
√

T (z) (1 + (Qh/r)2)
3/2. (IV.59)

Ce qui précède permet finalement d’écrire :

ρe = ρ(0) exp

{

−Q
2

2
δρ

}

, (IV.60)

he = h

√

Te

Ti

δh, (IV.61)

avec

δρ(Q) = 2

(

r

hQ

)2 [

1 −
(

1 + (Qh/r)2
)−1/2

]

, (IV.62)

δh(Q) =
(

1 + (Qh/r)2
)3/2

. (IV.63)

Les termes δρ et δh ci-dessus définis correspondent à l’influence sur la densité et l’échelle de
hauteur de la variation non linéaire du champ de gravité avec l’altitude. Ces facteurs valent
l’unité pour H � r et varient quadratiquement avec H ; autrement dit, ils interviennent
dès que l’épaisseur géométrique du disque devient de l’ordre de la distance à l’étoile. In
fine nous aboutissons à

Q =

√

√

√

√

2

δρ(Q)
ln

(

κeρh

ϕω

√

Te

Ti

δh(Q)

)

, (IV.64)

avec une formulation logarithmique assurant une stabilité numérique pour une détermina-
tion itérative.

IV.3.2.1 Évasement auto-cohérent

Dans les deux descriptions de l’évasement que nous venons de mener, des hypothèses
contraignante sur le comportement de l’épaisseur ont été utilisées. Il serait cependant pos-
sible d’obtenir l’évasement de manière auto-cohérente, à la manière de Chiang et coll.
(2001). Cette approche consiste à résoudre une équation différentielle : l’évasement condi-
tionne la hauteur dans le disque, il est lui-même une dérivée de cette hauteur. Par souci
de simplicité — je rappelle au passage que ce modèle se veut une première étape vers une
simulation numérique de la structure verticale —, nous avons préféré ne pas recourir à une
résolution incluant des dépendances radiales complexes.
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Table IV.1 — Cinq régimes d’opacité dans le disque.

régime τR τP τ e
P τ?

P commentaire, référence
1 � 1 � 1 � 1 � 1 Frank et coll. (1992)
2 � 1 � 1 � 1 � 1 Chiang & Goldreich (1997), région interne
3 � 1 � 1 � 1 � 1 Chiang & Goldreich (1997), région intermédiaire
4 � 1 � 1 � 1 � 1 Chiang & Goldreich (1997), région externe
5 � 1 � 1 � 1 � 1 une seule couche, non traité

IV.4 Disque d’épaisseur optique quelconque

Le cas d’une épaisseur optique quelconque est plus délicat. En effet, il existe quatre
épaisseurs optiques critiques concernant la couche interne :

(i) τR, son épaisseur optique de Rosseland, qui détermine si le plan médian est surchauffé
en raison de la profondeur,

(ii) τP, son épaisseur optique de Planck, indiquant si la couche est surchauffée en raison
de sa minceur,

(iii) τ e
P, son épaisseur optique vis-à-vis du rayonnement de la couche externe, qui déter-

mine si l’ensemble du rayonnement de la couche externe est absorbé.

(iv) τ ?
P, son épaisseur optique vis-à-vis du rayonnement stellaire, qui détermine si l’en-

semble du rayonnement stellaire est absorbé.

Cela donne lieu principalement à cinq régimes d’opacités résumés dans la table IV.1. Le
cinquième, où τ ?

P � 1, n’est pas traité pour deux raisons : d’une part, il sonne le glas du
modèle à deux couches puisque l’ensemble est éclairé et, d’autre part, il ne concerne pas
les disques de type T Tauri. Dans le premier régime, le disque est optiquement épais aux
radiations et la matière dans le plan médian est surchauffée en raison de la profondeur.
Ainsi,

Ti ≈
1

2
T 4

r +
3

4
T 4

v (τR − ∆τR) + T 4
a . (IV.65a)

Dans le deuxième régime, le plan médian n’est plus enfoui, de sorte que la température
centrale est juste égale à la température effective de viscosité pour un disque actif :

Ti ≈
1

2
T 4

r + T 4
v + T 4

a . (IV.65b)

Dans le troisième régime, la couche interne est optiquement mince pour sa propre radiation
et est de ce fait surchauffée

Ti ≈
1

2

T 4
r

2τP
+
T 4

v

2τP
+ T 4

a (IV.65c)

Dans le quatrième régime, elle devient optiquement mince pour le rayonnement obtenu de
la couche extérieure de sorte que

Ti ≈
1

2

T 4
r τ

e
P

τP
+
T 4

v

2τP
+ T 4

a (IV.65d)
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Figure IV.3 — Fonctions F (traits pleins) et η (trais interrompus).

Ces formulations approchées ont l’avantage de permettre une expression analytique
simple de Ti en fonction de r comme nous l’avons montré dans les sections précédentes ; elles
obligent malheureusement à calculer quatre régimes possibles, à ajouter au changement
de comportement des opacités. C’est pourquoi nous proposons à la place une formulation
unique

Ti =
1

2

F (τ e
P)

F (τP)
T 4

r +
1

F (τP)F

(

3

4 (τR − ∆τR)

)T 4
v + T 4

a , (IV.66)

avec la correction liée à la finesse optique

F (x) = 1 − exp (−x) (IV.67)

F est représentée sur la figure IV.3. Les termes en F ont une justification physique, à part
celui en 3/4(τR − ∆τR), pris ad hoc afin d’obtenir les comportements asymptotiques désirés.
Revers de la médaille, cette formulation unique complexifie les calculs, sans toutefois altérer
le principe des développements précédents.

L’équation sur Ti s’obtient alors par substitution des équations (IV.29–IV.32), mais
ne gagne en rien à être divulguée ici. L’indice d’évasement, dans la prescription H ∝ h
se calcule avec l’aide de l’équation (IV.43) et nous faisons l’hypothèse simplificatrice que
τe, τP et τ e

P sont proportionnels, ce qui est vérifié pour une opacité chromatique en loi de
puissance κλ ∝ λ−m. Nous trouvons que les différents processus de chauffage induisent des
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évasements dépendants de l’épaisseur optique :

γ1 =

P(l,m)

[

η(2τP) − η

(

3

4 (τR − ∆τR)

)]

+ (2 + g(r))

Q(l,m)

[

η(2τP) − η

(

3

4 (τR − ∆τR)

)]

+ 16

, (IV.68)

γ2 =
P(l,m) [η(2τP) − η(2τ e

P)] + 4

Q(l,m) [η(2τP) − η(2τ e
P)] + 14

, (IV.69)

γ3 =
P(l,m) [η(2τP) − η(2τ e

P)] + 2

Q(l,m) [η(2τP) − η(2τ e
P)] + 16

, (IV.70)

γ4 =
1

2
, (IV.71)

avec

P(l,m) = 2m+ 3l + 1 − (1 + l)g(r), (IV.72)

Q(l,m) = 4m− 6l − 4. (IV.73)

La principale différence est la présence de la fonction η, dérivée logarithmique de F , qui
vaut 1 à faible épaisseur optique et 0 à forte épaisseur :

η(x) =
x exp(−x)

1 − exp(−x) . (IV.74)

L’allure de cette fonction est donnée sur la figure IV.3 page précédente.

La figure IV.4 page ci-contre présente l’influence de l’épaisseur optique du disque
sur l’indice d’évasement. Nous avons choisi arbitrairement une opacité κλ ∝ λ−2, souvent
utilisée dans les régions externes et froides du disque. Dans ce cas τP ≈ 3τR et nous
supposons de plus τ e

P ≈ 5τP. Enfin, le terme g(r) a été négligé car nous nous plaçons à
grande distance de l’étoile. Le profil des indices d’évasement s’explique ainsi :

– Chiang & Goldreich (1999) propose une interprétation intéressante du profil de
l’évasement dans un disque passif que nous allons présenter de manière plus dé-
taillée. γ2, la composante liée à l’incidence sur une surface évasée, est représenté
en traits interrompus sur la figure IV.4. À grande profondeur profondeur optique,
Ti ∼ Tr, de sorte que l’indice d’évasement est lié uniquement à la décroissance du
flux incident ; γ2 = 2/7. Lorsque τP décrôıt et devient de l’ordre de l’unité, la couche
interne est transparente vis-à-vis de son propre rayonnement et présente une tempé-
rature supérieure à sa température effective : Ti ∼ T 4

r / 4
√
τP. Le chauffage est de plus

en plus efficace quand r augmente, car τP diminue, autrement dit Ti décrôıt moins
vite. Par voie de conséquence, l’évasement est plus prononcé. Quand τ e

P devient à
son tour de l’ordre de l’unité, le chauffage redevient moins efficace car la couche
interne devient transparente au rayonnement de la couche externe ; aussi l’indice
d’évasement diminue-t-il. Pour les petites épaisseurs optiques, la transparence de la
couche interne vis-à-vis de la radiation de la couche externe compense celle vis-à-vis
de son propre rayonnement, ainsi Ti ≈ Tr. L’indice d’évasement redevient constant
et égal à 2/7. L’indice γ3, lié à la dimension de l’étoile, subit le même comportement.

– L’évasement lié à la viscosité, γ1 (en traits pleins sur la figure IV.4), est régi par
des principes similaires. À forte épaisseur optique la température chute rapidement
avec le rayon car Ti ≈ Tv

4
√
τR, avec Tv et τR décroissants. Il en résulte que le disque
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Figure IV.4 — Variation de l’indice d’évasement en fonction de l’épaisseur optique : terme visqueux
γ1 (traits pleins), terme d’éclairement sur le disque évasé γ2 (traits interrompus), terme d’éclairement lié
à la dimension de l’étoile γ3 (traits interrompus mixtes), terme de thermalisation avec le milieu ambiant
γ4 (traits pointillés).

n’est pas évasé et l’indice vaut −1/4. Lorsque τR devient de l’ordre de l’unité, la
température centrale n’est plus dépendante de la profondeur optique : elle décrôıt
alors moins vite avec le rayon, de sorte que l’indice d’évasement augment vers 1/8.
Enfin, lorsque τP devient également de l’ordre de l’unité, la température décrôıt
encore moins vite, car Ti ≈ Tv/ 4

√
τP. L’indice d’évasement crôıt à nouveau, vers

9/22.
– L’évasement dans un disque thermalisé, γ4 (en pointillés sur la figure IV.4), est

indépendant de toute épaisseur optique, car Ti = Ta et est de ce fait constant.

IV.5 Mise en œuvre numérique

IV.5.1 Méthode itérative

Le calcul de la structure interne fut mené de manière itérative à partir des équations
précédemment étudiées. Dans le cas où l’épaisseur est proportionnelle à l’échelle de hau-
teur, les rayons sont calculés de proche en proche à partir du centre ; pour les zones non
atteintes par le rayonnement stellaire, la température dans le plan médian est écrite en
posant t2 = t3 = 0. Dans le cas de l’évasement paramétré, nous avons calculé les rayons
à partir de l’extérieur : le bord externe a une épaisseur donnée par l’équation (IV.53)
et l’épaisseur sur le reste du disque est calculée de proche en proche en utilisant l’équa-
tion (IV.54).
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IV.5.2 Opacités

À basse température, nous avons utilisé les opacités monochromatiques de Henning &
Stognienko (1996) calculées pour des agrégats de poussière. Elles sont constitués de sept
domaines de températures en fonction des types de grains. Nous avons cependant évité
les transitions brutales entre ces domaines, données par les températures de sublimation
des différentes espèces (Pollack et coll., 1994) ; aussi les avons-nous lissé. Cela ce justifie
physiquement de deux manières :

(i) La sublimation des agrégats se produit sur un domaine de température de quelques
dizaines de degrés.

(ii) Nous traitons une couche verticale, dont les conditions sont moyennées sur la hauteur,
ce qui produit de facto une transition radiale souple entre les domaines.

À haute température (T & 1800 K), nous n’avons pas eu à disposition d’opacités mono-
chromatiques. Comme le code les requérait, nous avons choisi des opacités vraisemblables
qui vérifient deux critères (i) elles correspondent aux opacités de Rosseland de Bell & Lin
(1994) et (ii) elles vérifient τP � τR à moyenne température (1500–3000 K) et τP ∼ τR à
haute température.

Les opacités moyennes nécessaires au calcul de la structure ont été obtenues à partir
des opacités monochromatiques. Nous avons considéré l’opacité de Rosseland et celle de
Planck généralisée à un flux de corps noir à température Trad dans le milieu à température
T , à savoir :

κP(T, Trad) =
1

B(Trad)

∫ +∞

0
κν(T )Bν(Trad) dν, (IV.75)

À partir de ces opacités, nous écrivons les différentes épaisseurs optiques en jeu (cf. sec-
tion IV.4)

τR = κR(Ti)Σ, (IV.76)

τP = κP(Ti, Ti)Σ, (IV.77)

τ e
P = κP(Ti, Te)Σ, (IV.78)

ω = κP(Te, Te)/κ(Te, T?). (IV.79)

IV.5.3 Poids moléculaire moyen

Nous supposons que le disque est essentiellement composé d’hydrogène et d’hélium
en proportions X = 0.75 et Y = 0.25. Nous avons écrit ce poids moléculaire moyen ainsi :

µ = XµH + Y µHe (IV.80)

µHe = 4 (IV.81)

µH =











2 si T < 1290

1 + exp
{

−
[

(T − 1290)/650
]4
}

si T > 1290
(IV.82)

où la seconde formule tient compte de la dissociation de l’hydrogène moléculaire pour
T & 1500 K.
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Table IV.2 — Paramètres du disque-étalon

paramètre valeur paramètre valeur
r? (R�) 2.0 rmin (R�) 6.0
rmax (u.a.) 100 M? (M�) 1.0

Ṁ (M�/an) 10−8 T? (K) 4000
AV (mag) 0.0 A 0.0
ω 0.1a α 10−2

β 10−5 i (◦) 0

IV.6 Analyse du modèle

Nous avons choisi quatre directions pour analyser le présent modèle : la comparai-
son avec les principaux modèles physiques de disques développés par d’autres auteurs
(section IV.6.1), l’étude de l’influence des hypothèses sous-jacentes comme l’évasement,
la loi d’opacité ou la prescription de viscosité (section IV.6.2), la comparaison entre les
différents processus de chauffage en termes de flux sortant et d’influence relative sur la
structure (section IV.6.3) et la détermination du ratio entre rayonnement thermique et
rayonnement diffusé (section IV.6.4). Enfin, nous avons tenu à regarder a posteriori l’in-
fluence de l’auto-gravité1

IV.6.1 Comparaison entre modèles de disques

Comparons à présent les prédictions de notre étude avec d’autres modèles de disques
présents dans la littérature et utilisant des hypothèses physiques similaires. Par chance,
les différents auteurs utilisent un disque-étalon à des fins de comparaison, même si, en rai-
son des approximations menées par chaque auteur, une correspondance absolue de leurs
paramètres est illusoire. Nous avons ainsi calculé un modèle à deux couches, avec l’approxi-
mation de l’évasement paramétrique, et avons choisi les paramètres qui le rapprochent le
plus de ce disque-étalon ; ces paramètres sont exposés dans la table IV.2. La figure IV.5
présente le profil radial des principales grandeurs physiques du disque-étalon ainsi que la
distribution spectrale d’énergie en vue de face. Les différents modèles présentés sont listés
dans la table IV.3 avec leurs principales caractéristiques.

Nous pouvons tout d’abord noter d’importantes différences entre notre modèle d’une
part et ceux de Chiang & Goldreich (1997) et Bell et coll. (1997) : celui-ci ne prend
pas en compte l’éclairement par l’étoile et celui-là le chauffage par viscosité. Il en résulte
que le modèle Chiang & Goldreich (1997) mésestime les conditions physiques dans les
régions internes où la viscosité a une influence importante et celui de Bell et coll. (1997)
dans les parties externes dominées par l’irradiation stellaire. Plus précisément le premier
sous-estime la température médiane (figure IV.5a) dans les zones internes ; de ce fait il
sous-évalue l’échelle de hauteur (figure IV.5d) et la viscosité, et surévalue la densité de
surface (figure IV.5f) et la masse interne du disque (figure IV.5g). Le second sous-estime

1Au moment de la soutenance, l’influence de la gravité propre du disque avait été abordée dans les
zones externes d’un disque visqueux éclairé grâce au modèle du chapitre III.
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Table IV.3 — Différents modèles de disques avec les principaux principes physiques pris en compte.

modèle A B C D E F G
chauffage par l’étoile oui non oui non oui oui oui
chauffage par viscosité oui oui oui oui non non non
convection non non oui oui non non non
structure verticale détaillée non oui oui oui non non oui
type de viscosité α, β α, β α α –a –a –a

approche multi-fréquentielle non non non non non ouib oui
A : Lachaume et coll. (2003) (présent modèle)
B : Malbet et coll. (2001) (c.f. chapitre précédent)
C : D’Alessio et coll. (1999)
D : Bell et coll. (1997)
E : Chiang & Goldreich (1997)
F : Chiang et coll. (2001)
G : Dullemond et coll. (2002)
a la densité de surface est prise ad hoc
b pour la couche externe uniquement

pareillement Ti, mais dans les zones externes, avec les mêmes conséquences sur les autres
conditions. Une autre différence provient des opacités : Chiang & Goldreich (1997) suppose
que la valeur ω = κ?

e/κe est constante tandis que nous en faisons le calcul auto-cohérent.
Comme la température extérieure (figure IV.5c) vaut T 4

eq/2ω, nous obtenons un compor-
tement différent : dans les zones internes, Te diffère peu de T? de sorte que les opacités
vis-à-vis du rayonnement stellaire et du rayonnement ré-émis par la couche externe sont
peu éloignées et ω ≈ 1. Nous obtenons une température de surface plus faible. A contrario,
dans les zones externes du disque nous obtenons ω ∼ 0.01 car Te � T? ; la température de
surface est alors nettement plus élevée que dans Chiang & Goldreich (1997).

Notre modèle tend à reproduire la structure déterminée par le modèle de D’Alessio
et coll. (1999), qui prend en compte les phénomènes de viscosité et d’irradiation et résout
numériquement le transfert radiatif vertical. En termes de température médiane nous ob-
tenons un profil similaire à quelques caractéristiques près : pour r & 40 u.a., nous obtenons
un large excès parce que l’épaisseur optique devient inférieure à l’unité (figure IV.5i) tan-
dis que le modèle de D’Alessio et coll. (1999) reste optiquement épais sur l’ensemble du
disque. Pour 0.1 u.a. < r < 0.4 u.a., notre profil de température présente un décrochement
attribuable à celui de la profondeur optique de Rosseland (non représentée mais localement
proportionnelle à τP, figure IV.5i) que leur modèle ne présente pas. La température effec-
tive Tr associée au chauffage par l’étoile est sous-estimée dans notre modèle : notre disque
présente une épaisseur géométrique H moins importante et récupère de ce fait moins de
lumière stellaire. En termes d’échelle de hauteur et de densité de colonne les prévisions
de notre modèle restent proches de celles de D’Alessio et coll. (1999), mais une différence
systématique demeure ; cela est conforme aux résultats Huré & Galliano (2001), à savoir
que les modèles à structure verticale moyennée mésestiment davantage l’échelle de hauteur
que la température médiane. La quantité la moins bien décrite est sans conteste l’épaisseur
géométrique H, et par voie de conséquence le rapport Q. Nous le sous-estimons d’environ
25%, probablement en raison du traitement simpliste de la section IV.3.2 et d’une possible
différence d’opacités dans la couche externe. Le profil de la température de surface, légè-
rement différent entre les modèles, tend à corroborer cette dernière hypothèse, T 4

e = T 4
eq/ω

ne dépendant de rien d’autre.
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Figure IV.5 — Comparaison entre les modèles de disques suivants : le nôtre, Chiang & Goldreich
(1997), D’Alessio et coll. (1998) et Bell et coll. (1997). Sont donnés la température médiane (Ti), la
température effective du chauffage par l’étoile (Tr), la température de la couche externe (Te), l’échelle
de hauteur (h/r), la position de la couche externe (H/r), la densité de colonne (Σ), la masse cumulée du
disque (Md), le rapport H/h (Q) et l’épaisseur optique de Planck (τP).
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Table IV.4 — Différentes hypothèses considérées pour le modèles à deux couches. Elles concernent
l’évasement, les opacités et la viscosité.

modèle évasement agrégats prescription
de poussières de viscosité

1 H = 0 inhomogènes α = 10−2

2 H ∝ h inhomogènes α = 10−2

3 H paramétré inhomogènes α = 10−2

4 H paramétré homogènes α = 10−2

5 H paramétré inhomogènes β = 10−5

Pour r . 0.1 u.a., les différents modèles diffèrent, en raison du traitement de l’éva-
poration des grains aux alentours de 1600–1800 K : elle induit une brusque baisse de
l’épaisseur optique aux profils dissemblables, notamment entre notre modèle et D’Alessio
et coll. (1999) (figure IV.5i).

IV.6.2 Influence des hypothèses du modèle

Nous avons calculé cinq modèles (voir table IV.4) différant par leurs hypothèses sous-
jacentes, avec les paramètres du modèle-étalon. Les trois premiers modèles sont une varia-
tion autour du traitement de l’évasement et de l’épaisseur, selon qu’ils sont donnés par un
comportement radial empirique et un calcul auto-cohérent sur le bord externe (modèle 1),
liés à l’échelle de hauteur (modèle 2) ou que le disque est infiniment plat (modèle 3). Le
quatrième modèle utilise des opacités calculées pour des agrégats de poussières homogènes,
au lieu d’inhomogènes. Le cinquième suppose une viscosité β (Huré et coll., 2001) en lieu
et place de la prescription α de Shakura & Sunyaev (1973). Les principales conditions dans
le disque, ainsi que la distribution spectrale d’énergie sont représentées figure IV.6.

Entre les trois prescriptions utilisées pour l’épaisseur les différences en termes de struc-
ture sont notables. Le modèle 2, à évasement lié à l’échelle de hauteur, présente une zone
d’ombre où H/r décrôıt (figure IV.6e), ce qui a pour conséquence d’annuler la température
effective du chauffage par l’étoile (figure IV.6b) et de diminuer et la température médiane
et la température de surface (figures IV.6a,IV.6c). Le disque plat (modèle 3), de son côté,
présente une température effective de chauffage par l’étoile nettement inférieure et, par
voie de conséquence, voit sa température centrale nettement diminuée dans les parties
externes où prime l’irradiation stellaire. La conséquence est que la masse du disque plat
(figure IV.6g) est supérieure, ici d’un facteur 2.

Le type de grains a également une importance cruciale, par le truchement des opacités.
Le modèle 4, remplaçant les agrégats de poussière inhomogènes de Henning & Stognienko
(1996) par des agrégats homogènes, présente une plus grande profondeur optique, avec une
température médiane Ti et une échelle de hauteur h plus élevées dans les zones dominées
par la viscosité (r . 2 u.a.). Une autre conséquence de ce type de grains est un rapport
ω = κe/κ?

e
plus élevé, avec une température de surface Te plus faible.

La prescription de viscosité joue également un rôle important. Le modèle 5, où la
viscosité est supposée proportionnelle au moment angulaire spécifique — dite β, de Huré
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Figure IV.6 — Influence des hypothèses du modèle : épaisseur paramétrée (modèle 1), épaisseur
proportionnelle à l’échelle de hauteur (modèle 2), disque plat (modèle 3), agrégats de poussières homo-
gènes (modèle 4), prescription de viscosité β (modèle 5). Sont données la température médiane (Ti), la
température effective du chauffage par l’étoile (Tr), la température de la couche externe (Te), l’échelle
de hauteur (h/r), la position de la couche externe (H/r), la densité de colonne (Σ), la masse cumulée du
disque (Md), l’épaisseur optique de Rosseland (τR) et celle de Planck (τR).
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Figure IV.7 — Contribution des sources de chauffage à la température médiane, à la température
effective et à la température de surface en fonction de la distance à l’étoile : traits pleins : total ; traits
interrompus : de viscosité ; traits pointillés : chauffage par l’étoile ; traits mixtes : thermalisation.

et coll. (2001) —, a été déterminé de sorte à garantir une densité de colonne similaire
(figure IV.6f) dans le disque interne, pour r . 1 u.a.. Dans un tel modèle, la densité de co-
lonne et la masse du disque sont beaucoup plus importantes dans les parties externes. Pour

comprendre ce phénomène, il faut garder à l’esprit que dans le disque α, ν ∝ csh ∝ r3/2T
1/2
i

de sorte que Σ ∼ r−5/4 dans les régions optiquement épaisses dominées par l’irradiation
stellaire (Ti ∼ r−1/2). Le disque β a une viscosité en Ωr2 ∝ r1/2 impliquant une chute
Σ moins rapide, en r−1/2. En particulier, la masse du disque β est un ordre de grandeur
supérieure à celle du disque α pour un disque interne équivalent. Ainsi, le disque β reste
optiquement épais (figure IV.6i) même à grande distance de l’étoile. Il en résulte que que
la température médiane est inférieure au modèle α pour r & 30 u.a..

IV.6.3 Influence comparée des processus de chauffage

La figure IV.7 présente les contributions du chauffage visqueux, de l’éclairement par
l’étoile et de la thermalisation en fonction de la distance à l’étoile pour un disque T Tauri
typique (voir table IV.2 pour les paramètres du modèle).

En termes d’incidence sur la structure du disque, e.g. l’échelle de hauteur, l’évasement
et la température centrale (figure IV.7a), la viscosité domine dans les parties centrales et
le chauffage par l’étoile dans les parties externes. En termes de flux émergeant du disque
(température effective, figure IV.7b), la tendance est moins nette : dans les parties internes,
les deux sources de chauffage ont le même comportement et sont de même ordre. Dans
les parties externes, en revanche, l’irradiation par l’étoile prime. Enfin, la température de
surface (figure IV.7c) est presque partout dominée par le terme d’irradiation stellaire. Il
est donc impossible de parler d’une région où la viscosité domine, car cela n’a pas la même
signification selon que l’on s’intéresse à la température de surface, au flux émergent ou à
la structure.

Afin de mieux comprendre ces différences, considérons le comportement asymptotique
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Figure IV.8 — Profil radial des flux thermique et diffusé en bandes J, K et N.

des températures effectives associées aux deux sources principales d’énergie :

T 4
v ∼ r−3 (IV.83)

T 4
r ∼







T 4
eqϕ? ∼ r−3 dans les régions centrales

T 4
eqϕe ∼ r−12/7 dans les régions externes

(IV.84)

Dans les régions internes Tr et Tv décroissent en r−3/4 et gardent un rapport identique.
Dans les régions externes Tr décrôıt plus lentement que Tv et finit par primer. Le cas
de la température médiane est légèrement plus complexe, car il fait intervenir l’épaisseur
optique :

t41 ∼















T 4
v τR dans les régions centrales

T 4
v dans les régions intermédiaires

T 4
v/τP dans les régions externes

(IV.85)

t42 + t43 ∼ T 4
r (IV.86)

Loin de l’étoile, la température médiane est de l’ordre de la somme des températures
effectives, de sorte que c’est l’éclairement par l’étoile qui prime. Près de l’étoile, le terme
de viscosité t1 est nettement supérieur à Tv car τR est de l’ordre de quelques dizaines à
quelques milliers : aussi t1 est-il dominant par rapport au terme de chauffage par l’étoile
(t42 + t43)

1/4.

IV.6.4 Importance relative des rayonnements thermique et diffusé

Le flux diffusé est prédominant dans les zones externes du disque. En effet, celui-
ci diminue en r−2β ≈ r−3, tandis que le flux thermique diminue exponentiellement en
Bλ(T (r)). Dans les zones centrales, jusqu’à environ 10 u.a. en bande K, le flux thermique
est prédominant. Notons que, sans la présence d’une couche surchauffée, le flux diffusé
serait prépondérant dès 1 u.a. Les chiffres varient finalement peu avec la quantité de matière
dans le disque ou le taux d’accrétion tant que ce dernier reste modéré (Ṁ . 10−7M�/an)
parce que les flux en question sont déterminés par la couche externe.
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Figure IV.9 — Influence de l’auto-gravité du disque : profil radial du paramètre de Ω4/4πGρ. Le

disque devient auto-gravitant lorsque ce paramètre devient inférieur à l’unité. À gauche : influence du
taux d’accrétion. À droite : influence du paramètre de viscosité α.

Nous pouvons ainsi retenir que dans les disques évasés à taux d’accrétion faible ou
intermédiaire le flux diffusé peut être ignoré jusqu’à 1.5 u.a. en bande J, 7 u.a. en bande
K et sur tout le disque en bande N. Pour un disque standard, c’est-à-dire sans couche
surchauffée, la condition aurait été par trop drastique : 0.15 u.a. en J, 0.7 u.a. en K et
20 u.a. en N. Notons toutefois que ces chiffres sont des ordres de grandeur, susceptibles
d’être modifiés si l’albédo ou les opacités sont altérées.

IV.6.5 Influence de l’auto-gravité

L’auto-gravité d’un disque commence à se faire sentir en premier lieu sur la structure
verticale. Nous suivons Hure (1998) et supposons que le champ de gravité vertical peut être
écrit en fonction de la densité de surface comme dans milieu plan-parallèle infini homogène.
L’échelle de hauteur de la couche interne s’écrit alors :

h2 =
c2s
Ω2

1

1 + 1/qT
, (IV.87)

avec

qT =
Ω2

4πGρ. (IV.88)

qT est le paramètre de Toomre (1964) qui est d’autant plus petit que la gravité du disque
prime sur celle de l’étoile.

L’influence de l’auto-gravité dans le disque devient importante pour des disques mas-
sifs ; pour un paramètre de viscosité typique α = 0.01, les disques présentant un taux
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d’accrétion inférieur à 10−7M�/an restent préservés (figure IV.9a page ci-contre). En re-
vanche, pour des accrétions moins efficaces, c’est-à-dire α plus petit, les disques sont plus
massifs ; il en résulte que même des disques d’accrétion T Tauri typiques avec des taux
d’accrétion modérés — 10−8M�/an— peuvent alors être marginalement auto-gravitants,
comme le montre la figure IV.9b.

IV.7 Perspective

Nous avons établi un modèle de disque d’accrétion stationnaire relativement simple,
permettant à la fois d’exprimer les conditions physiques de manière analytique et de re-
produire avec une certaine fiabilité les prédictions de modèles numériques plus détaillés.
S’il n’apporte rien de nouveau dans la physique de ces disques, il permet malgré tout
une bonne compréhension des processus physiques et de leurs implications, ainsi qu’une
détermination numérique rapide et efficace. Ce modèle sera d’une grande utilité pour la
réduction des masses de données provenant des interféromètres optiques tels que le VLTI
ou le KI.

Nous avons toutefois rencontré des difficultés et pris conscience de quelques limitations
qu’il conviendra d’aborder dans un proche avenir :

(i) La détermination de l’évasement du disque, que nous avons menée de deux manières
ad hoc, sans parvenir à une description très fidèle. La difficulté principale d’une
détermination plus rigoureuse de la position de la surface du disque réside dans le
couplage entre transfert radial et vertical induit par une prise en compte plus détaillée
du transfert du rayonnement incident. Nous avons proposé deux prescriptions :

(a) l’évasement est lié à l’échelle de hauteur

(b) l’évasement suit localement une loi de puissance prédéterminée

D’après les résultats obtenus pour le disque-étalon il appert que la vérité réside entre
ces deux conceptions. Nous avons apporté une manière de déterminer la position de
cette surface en calculant H de manière auto-cohérente sur l’extérieur du disque, à
indice d’évasement γ donné. Il est théoriquement possible d’utiliser la même méthode
pour H et γ sur l’ensemble du disque, ce que nous projetons de voir prochainement.

(ii) Les opacités posent également un problème : l’utilisation de l’opacité de Planck ne
nous qu’une piètre conservation du flux car

(1 − τP)B(T ) 6=
∫ +∞

0
τνBν(T ) dν

dans le cas général, bien que cela constitue une bonne approximation pour τP � 1 et
τP � 1. Nous avons vérifié a posteriori que l’erreur induite sur le flux est inférieure
à 5 % pour les modèles que nous avons calculé. De plus, nous n’avons pas d’opacités
correctes à haute température, ce qui rend nos prédictions moins fiables en termes
de structure pour les disques massifs. Enfin, nous avons une hypothèse très forte de
mélange sur toute la hauteur, or, il se pourrait très bien que les grains de la surface
fussent différents de ceux à l’intérieur dans le cas d’une sédimentation partielle. (Voir
par exemple Chiang et coll., 2001)
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(iii) La couche supérieure, considérée isotherme n’est pas une excellente approximation
pour un calcul spectroscopique car son profil vertical de température (figure III.4)
est loin d’être plat. D’Alessio et coll. (1998) indiquent que cela conduit à une suresti-
mation du flux en infrarouge moyen — et, soit dit au passage, à une sous-estimation
dans l’infrarouge lointain. De plus, il serait illusoire de décrire la chimie du disque
avec un tel modèle et les conséquences en termes de spectroscopie millimétrique
(Aikawa et coll., 2002), en raison de la grande sensibilité des réactions à la tempé-
rature ; en occultant toutes les températures autres que Ti et Te nous pouvons faire
disparâıtre certaines espèces qui proliféreraient à une température intermédiaire, ou
faire croire à l’abondance d’autres espèces, présentes uniquement à la température
Te, quand celle-ci n’est rencontrée que sur une faible portion de la couche externe.
Nous projetons de faire intervenir le profil analytique simplifié du chapitre III pour
décrire la couche externe.

(iv) Le modèle ne saurait décrire les étoiles plus massives, car l’effet du chauffage direct
du bord interne du disque, alors non négligeable, a été passé sous silence. Il est
envisageable, sans trop de difficultés, d’inclure ce phénomène (Dullemond et coll.,
2001).

(v) Le modèle peine à décrire les disques autour de naines brunes, essentiellement en
raison de la très faible masse de ces disques. Dans un tel scénario, la faible densité
de colonne permet à la lumière issue de l’astre de pénétrer profondément dans le
disque de sorte que H . h. Il en résulte que l’approximation d’une couche interne de
plusieurs échelles de hauteurs et représentant la quasi-totalité de la densité de colonne
est erronée. Nous pensons y apporter remède au prix de quelques développements
supplémentaires.

(vi) Enfin, la prise en compte de la gravité du disque semble inéluctable pour les disques
massifs du type FU Orionis. Heureusement, ces disques présentent un chauffage par
l’étoile négligeable, de sorte que nous commettons sur l’épaisseur du disque influe
peu sur les observables pour des disques vus par le pôle.
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Chapitre Cinq

Observables et contraintes
observationnelles

La beauté, la simplicité ou la complexité d’un modèle peuvent être d’un intérêt pure-
ment esthétique. Il n’en faut pas moins garder à l’esprit que sa finalité première est d’ex-
pliquer les objets qu’en premier lieu nous observons... ou comptons observer. Les étoiles
jeunes ont déjà un demi-siècle d’étude à leur actif et nombre de techniques leur ont été
appliquées ; nous avons décidé de nous focaliser sur les observations interférométriques, en
pleine expansion, parce qu’elles permettront d’ici peu de temps de lever nombre d’ambi-
güıtés dans les disques et d’obtenir une information spatiale sur leur structure à l’échelle
de l’unité astronomique, là où justement, des planètes sont censées nâıtre. À elles seules,
malheureusement, ce observations ne sont pas suffisantes, car encore rares et disponibles
à quelques longueurs d’onde uniquement. Aussi avons-nous avons également considéré les
observations spectrales : disponibles en quantité importante et relativement éprouvées,
elles permettent de déduire le flux émergeant du disque et de contraindre ainsi certaines
de ses propriétés, tels le taux d’accrétion ou la quantité de lumière stellaire interceptée.

Dans la section V.1, nous nous plaçons dans un cadre plus général que celui des disques
et nous penchons sur l’interprétation des données issues des interféromètres optiques à
longue ligne de base, dans un cas particulier où l’objet n’est que marginalement résolu
— pour l’instant cela reste la norme. Dans la section V.2, nous expliquons brièvement la
manière dont nous avons obtenu les observables, à savoir la distribution spectrale d’énergie
et les visibilités optiques, à partir du modèle à deux couches, bien que le méthode soit
similaire pour le modèle de transfert vertical de la section III. Dans la section V.3, nous
menons une étude prospective de l’influence des paramètres du modèle sur les observables.
Enfin, dans la section V.4, nous présentons un ajustement des paramètres du modèle à
deux couches pour trois étoiles observées à la fois spectralement et par interférométrie.

V.1 Objets marginalement résolus en interférométrie

Nous avons présenté l’interférométrie optique dans la section I.3.2 en indiquant qu’elle
permettrait, à terme, la reconstruction d’image. En revanche, cela nécessite de résoudre
l’objet, c’est-à-dire d’obtenir des lignes de bases B suffisamment grandes, à savoir B/λ
supérieur à la taille angulaire de la source.

Dans le cas où l’objet est marginalement résolu, c’est-à-dire son extension angulaire
inférieure à B/λ, nous nous attendons à ce que la visibilité ait un comportement assez gé-
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nérique, donné par un développement limité au voisinage de l’origine. En particulier, la plu-
part des objets peu résolus doivent présenter les même caractéristiques observationnelles,
rendant ainsi périlleuse toute discrimination entre différentes hypothèses. En V.1.1, nous
proposons un formalisme reliant la visibilité d’un objet marginalement résolu à ses carac-
téristiques géométriques, notamment son extension angulaire et son asymétrie. En V.1.2,
nous tirons les conséquences observationnelles du formalisme, à savoir que la phase de clô-
ture est plus difficile à obtenir. En V.1.3, nous étudions l’impact de la faible résolution sur
l’ajustement de modèles. En V.1.5, nous abordons le cas des disques circumstellaires, sous
deux angles particuliers : d’une part, la diffusion, à grande échelle et de ce fait résolue,
doit être traitée séparément pour que le formalisme s’applique. D’autre part, l’observa-
tion à plusieurs longueurs d’onde permet de contraindre la loi de température dans les
disques. Nous terminons dans la section V.1.4 par une caractérisation empirique du critère

marginalement résolu .

V.1.1 Visibilités et géométrie de l’objet

Nous étudions un objet dont la distribution de brillance est I(α), où α est la position
angulaire. Nous supposons que les télescopes ont une pupille nettement plus petite que la
ligne de base, pupille que nous traiterons comme un point dans le plan des lignes de base.
La ligne de base est donnée par le vecteur adimensionnel

u =
B

λ
. (V.1)

Le théorème de Zernicke-van Cittert s’écrit alors

V =
∫∫

p(α) exp (−2πi(u·α)) d2α, (V.2)

où p(α) est l’intensité normalisée. Les quantités observées sont le contraste des franges et
leur phase, à savoir

|V |2 = (ReV )2 + (ImV )2, (V.3)

ϕ = arctan
(

ImV

ReV

)

. (V.4)

Dans le cas d’un objet marginalement résolu, la majorité du flux p(α) est contenue dans
une zone telle que u·α � 1. Nous menons un développement limité de |V |2 et ϕ à l’ordre
trois, ce qui est valable si p(α) décrôıt suffisamment rapidement à l’infini.

ReV =
∫∫

p(α)
(

1 − 2π2(u·α)2
)

d2α, (V.5)

ImV = −
∫∫

p(α)

(

2π(u·α) − 4π3

3
(u·α)3

)

d2α. (V.6)

Ces équations font intervenir des moments de la distribution de flux, c’est-à-dire une
sommation du flux pondéré par la distance à un axe. Dans le cas présent, l’axe passe par
rapport au centre des coordonnées, mais pas nécessairement par rapport au photocentre
de l’objet. Nous introduisons le tenseur moment Mn d’ordre n contenant l’information sur
les moments d’ordre n de la distribution de flux. Il est défini de manière univoque par

Mn ·u1 · · · un =
∫∫

p(α)(u1 ·α) · · · (un ·α) d2α, (V.7)
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− M HM 2J’ J=

∆
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O

Figure V.1 — Moments d’inertie et théorème de König. Pour un solide de masse M et de centre de
masse O, le moment d’inertie J par rapport à un axe (M,∆) et le moment d’inertie J ′ par rapport à
l’axe parallèle (O,∆) sont reliés par J = J ′ + M(OM·∆)2.

où u1, · · · , un sont des vecteurs. Ce formalisme permet d’écrire la visibilité de façon
relativement concise — autrement dit sans écrire explicitement les intégrales :

|V |2 = 1 − 4π2
(

M2 ·u·u − (M1 ·u)2
)

, (V.8)

ϕ = −2πM1 ·u +
4π3

3

(

M3 ·u·u·u − 3(M1 ·u)(M2 ·u·u) + 2(M1 ·u)3
)

. (V.9)

Ces expressions sont quelque peu ennuyeuses, car un peu compliquées et dépendantes,
semble-t-il, du choix du système de coordonnées. Cela impliquerait en particulier que |V |2
serait affecté par l’exactitude du pointage. Pour entrevoir l’étape suivante, il est possible de
mener une analogie avec les moments d’inertie chers à la physique du solide : par exemple,
le théorème de König (voir figure V.1) relie un moment d’ordre deux au même moment
pris dans le repère du centre de masse. Nous introduisons ainsi les moments réduits M ′

n,
pris dans un repère centré sur le photocentre de la source, de coordonnée α0 dans l’ancien
repère. Ils sont définis par

M ′

n ·u1 · · · un =
∫∫

p(α) (u1 ·(α − α0)) · · · (un ·(α − α0)) d2α. (V.10)

Après un changement de repère par translation de vecteur −α0, les équations (V.8,V.9)
s’écrivent

|V |2 = 1 − 4π2M ′

2 ·u·u, (V.11)

ϕ = −2πM ′

1 ·u +
4π3

3
(M ′

3 ·u·u·u) . (V.12)

Dans le cas où l’on recombine à trois télescopes, donnés par les lignes de base u,
u′ et u′′ = −u − u′, on mesure les visibilités V , V ′ et V ′′ ainsi que la phase de clôture
ϕ̄ = ϕ+ ϕ′ + ϕ′′. Ces quantités sont reliées à la géométrie de l’objet par

|V |2 = 1 − 4π2M ′

2 ·u·u, (V.13)

|V ′|2 = 1 − 4π2M ′

2 ·u′ ·u′, (V.14)

|V ′′|2 = 1 − 4π2M ′

2 ·u′′ ·u′′, (V.15)

ϕ̄ = (4π3/3)M ′

3 ·u·u′ ·u′′. (V.16)
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d (M) < 0
M

u

u’
u’’

Figure V.2 — Distribution de flux

V.1.2 Interprétation physique et conséquences observationnelles

Nous nous plaçons dans le cas de trois télescopes alignés, avec des lignes de bases
projetées u, u′ et u′′. La dimension angulaire de l’objet ainsi que son facteur d’asymétrie
(skewness) dans cette direction sont respectivement par

D =
(∫∫

p(M)d(M)2 d2M
)1/2

(V.17)

S =
(∫∫

p(M)d(M)3 d2M
)

D−3 (V.18)

où d(M) est la distance du point M dans le ciel par rapport à un axe passant par le
photocentre et normal à l’alignement des télescopes. (Voir figure V.2) Nous appelons um

la ligne de base moyenne donnée par

um =
3
√
uu′u′′. (V.19)

Avec de telles notations

|V |2 = 1 − (2πDu)2, (V.20)

|V ′|2 = 1 − (2πDu′)2, (V.21)

|V ′′|2 = 1 − (2πDu′′)2, (V.22)

ϕ̄ = −(4S/3)(πDum)3. (V.23)

On remarque que la visibilité chute quadratiquement avec la ligne de base et avec
la taille angulaire de l’objet tandis que la clôture de phase augmente comme le cube
de ces même quantités. De plus, la clôture de phase est proportionnelle à un coefficient
d’asymétrie : il vaut zéro pour un objet centro-symétrique ou présentant un axe de symétrie
perpendiculaire à l’orientation des télescopes et vérifie S . 1 dans la plupart des situations.
Il en résulte que, pour un objet marginalement résolu, la phase de clôture est nettement
plus difficile à mesurer, car un facteur SDum � 1 la sépare de la chute de visibilité. Cela
est présenté sur la figure V.3 page suivante : nous considérons un interféromètre actuel
typique à trois télescopes avec des lignes de base projetées de l’ordre de 100 m et un objet
très asymétrique (S = 0.5). Les deux premiers graphiques donnent le profil de l’amplitude
de visibilité et celui de la clôture de phase en fonction de la taille angulaire de l’objet,
et place les limites de détection à 5% et 0.5% d’incertitude sur les mesures. Le dernier
graphique indique la taille angulaire minimale de détection d’une extension spatiale (|V |2)
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Figure V.3 — Mesure de la visibilité et de la phase de clôture de phase d’un objet marginalement
résolu. Gauche : visibilité vs. taille angulaire ; Milieu : phase de clôture vs. taille angulaire ; Droite : taille
angulaire minimum pour détecter une extension spatiale et une asymétrie. La ligne de base projetée
vaut 100 m et le facteur d’asymétrie est élevé : S = 0.5.

et de celle d’une asymétrique (ϕ̄) en fonction de la précision des mesures. Même pour
un objet très asymétrique, on ne peut détecter l’asymétrie que pour des tailles angulaires
quatre à six fois supérieures à celles suffisantes pour détecter l’extension spatiale.

V.1.3 Conséquences en termes d’ajustement de modèles

La visibilité est prédite par le moment réduit d’ordre deux M ′

2, une forme quadratique
donnée par trois paramètres. En décomposant la ligne de base u = ui + vj dans une base
orthonormée (i, j), nous obtenons

|V 2| = 1 − 4π2
(

M0
2u

2 +M1
2uv +M 2

2 v
2
)

, (V.24)

où les moments M i
2 sont donnés par

M0
2 = M ′

2 ·i·i, (V.25)

M1
2 = M ′

2 ·i·j, (V.26)

M2
2 = M ′

2 ·j ·j. (V.27)

Dans la plupart des cas, un modèle à trois paramètres suffira à décrire entièrement cette
visibilité. De façon assez surprenante et bienvenue, un système de deux sources ponctuelles
ne suffit pas à la décrire, bien qu’il possède trois degrés de liberté : dans le cas présent, où
M ′

1 = 0 et M ′

0 = 1, un système double est entièrement décrit par la luminosité relative et
la position de la première source. Voici quelques exemples de systèmes à trois paramètres
ou plus qui permettent de reproduire la visibilité :

(i) Une gaussienne centrée sur l’origine. Elle peut être donnée par ses paramètres usuels :
orientation, petit-axe et grand-axe. On peut la décrire de manière assez simple à
partir des moments :

p(x, y) =
2

p

(

M0
2M

2
2 − (M 1

2 )2
)3/2

exp
(

−M2
2x

2 + 2M1
2xy −M2

2 y
2
)

(V.28)
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(ii) Un disque uniforme plus une source ponctuelle, avec quatre paramètres libres : posi-
tion, luminosité relative et diamètre du disque. Les paramètres de la source ponctuelle
s’en déduisent à partir de M ′

0 = 1 et M ′

1 = 0.

(iii) Trois sources ponctuelles, avec six paramètres libres : position et luminosité relative
des deux premières. La troisième source voit ses paramètres contraints par M ′

0 = 1
et M ′

1 = 0.

Ce phénomène est bien connu des interférométristes : il est impossible de faire la différence
entre un disque stellaire uniforme et un disque avec assombrissement centre-bord sans avoir
totalement résolu l’étoile ; de même les premières observations de FU Ori (Malbet et coll.,
1998) ne pouvaient exclure le scénario d’une binaire.

Dans le cas où la phase de clôture est également accessible, nous avons

ϕ̄ = −(4π3)/3
[

M0
3uu

′u′′ +M1
3 (uu′v′′ + uv′u′′ + vu′u′′)

+M2
3 (uv′v′′ + vu′v′′ + vv′u′′) +M 3

3 vv
′v′′
]

,
(V.29)

avec

M0
3 = M ′

3 ·i·i·i (V.30)

M1
3 = M ′

3 ·i·i·j (V.31)

M2
3 = M ′

3 ·i·j ·j (V.32)

M3
3 = M ′

3 ·j ·j ·j (V.33)

En combinant phase de clôture et visibilité, le système est décrit par sept paramètres (M ′

2

et M ′

3). Sans différence notable de comportement, il peut être remplacé par

(i) un système de quatre sources ponctuelles convenablement choisies ou

(ii) un disque uniforme et deux sources ponctuelles.

Aussi, quelle que soit la couverture angulaire dans le plan des visibilités, un objet
marginalement résolu peut-il être décrit fidèlement par un système simple, par exemple
quelques sources ponctuelles. Il en résulte que les disques d’accrétion circumstellaires, en
particulier T Tauri ou FU Orionis, ne peuvent être imagés ou suffisamment contraints
actuellement par la seule technique de l’interférométrie. Il est probable qu’à moyen terme,
les interféromètres optiques permettront de résoudre les objets jeunes et de supprimer
ce problème, au moins pour les étoiles proches. En attendant, nous ne pouvons utiliser
l’interférométrie que comme une contrainte complémentaire à d’autres observables comme,
par exemple, la distribution spectrale d’énergie.

Il est possible toutefois de contraindre davantage les modèles en observant à plusieurs
longueurs d’onde simultanément. Si nous mesurons les Nm premiers moments réduits d’une
distribution de flux avec Nλ longueurs d’onde, nous obtenons un système à Nλ(2Nm −
1) paramètres libres. Dans le cas d’un objet marginalement résolu, nous observons 3Nλ

moments réduits distincts avec les amplitudes de visibilité seules et 7Nλ avec les amplitudes
et les phases de clôture. Si nous tentons d’ajuster un modèle composé de Np sources
ponctuelles, nous avons un modèle comprenant (Np−1) positions, la Npième étant donnée
par M ′

1 = 0, et Nλ(Np − 1) flux, les flux du dernier point étant déduits de M ′

0 = 1. Le
système a donc (2 + Nλ)(Np − 1) paramètres libres. Afin d’avoir une chance de pouvoir
ajuster toute visibilité mesurée il est nécessaire d’avoir suffisamment de points, à savoir

Np ≥
⌈

1 +
Nλ

2 +Nλ

(2Nm − 1)
⌉

. (V.34)



C
H

A
P

IT
R

E
V

Structure des disques d’accrétion autour des étoiles jeunes de faible masse 109

amplitudes

amplitudes & phases

 0  5  10  15
 0

 2

 4

 6

Nλ

N
p

(a) flux quelconque

amplitudes

amplitudes & phases

 0  5  10  15
 0

 10

 20

 30

Nλ

N
p

(b) flux de corps noir

Figure V.4 — Nombre Np de sources ponctuelles pouvant modéliser un objet marginalement résolu, en
fonction du nombre Nλ de longueurs d’onde d’observation. Traits pleins : seule l’amplitude de visibilité
est disponible ; traits interrompus : l’amplitude et la phase de clôture sont mesurées. À gauche : les
flux aux différentes longueurs d’onde sont indépendants. À droite : les points sont donnés par une
température de corps noir et leur flux bolométrique.

La figure V.4a indique le nombre de points nécessaires à ajuster à coup sûr tout ensemble
de visibilités mesurées en fonction du nombre de longueurs d’onde utilisées. Il en résulte
que l’observation à plusieurs longueurs d’onde permet d’accrôıtre des contraintes de la
géométrie de l’objet : il faut deux fois plus de points pour ajuster un modèle d’objet
observé avec Nλ & 10 longueurs d’onde que pour une observation à longueur d’onde
unique. Notons que nous avons traité le cas le plus pessimiste, où les flux aux différentes
longueurs d’onde sont indépendants les uns des autres. Dans le cas optimiste où les flux
sont donnés par une température de corps noir et un flux bolométrique, le nombre de
paramètres du système de points est 3(Np − 1) pour Nλ ≥ 2 de sorte qu’il faut

Np ≥
⌈

1 +
Nλ

3
(2Nm − 1)

⌉

(V.35)

pour ajuster le système aux moments observés. La figure V.4b présente ce nombre de points
en fonction du nombre de longueurs d’onde. Dans ce cas nous pouvons théoriquement
obtenir autant de contraintes que voulu pourvu que l’on observe avec suffisamment de
longueurs d’onde.

Il est ainsi impossible de reconstruire une image sans hypothèse a priori à partir
des visibilités d’un objet marginalement résolu, quelle que soit la couverture du plan des
visibilités. En revanche, avec des hypothèses supplémentaires, comme celle du rayonnement
de corps noir, cela devient théoriquement possible.

V.1.4 Domaine de résolution marginale

Nous n’avons pas évoqué jusqu’ici ce que signifiait précisément marginalement ré-
solu . En théorie, la donnée de la visibilité sur un compact suffit, par analycité supposée
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Figure V.5 — Visibilité : domaine de validité de l’approximation. À gauche : développement limité
de la visibilité (traits pleins) et sa valeur exacte pour une binaire (traits pointillés), un disque gaussien

(traits pointillés) et un anneau (traits interrompus mixtes) en fonction de la ligne de base. À droite :
visibilité minimale de l’objet pour laquelle développement limité et valeur exacte de la visibilité sont
indiscernables en fonction de la précision des mesures.

de la fonction, de reconstruire l’image avec une résolution infinie. C’est sans compter sur
l’incertitude sur les mesures.

Nous appelons marginalement résolu une source dont les visibilités s’écartent suffi-
samment peu du développement limité V 2 = 1− (2πDu)2 pour que cela soit indiscernable.
Ce critère dépend de la précision obtenue sur les visibilités ; une caractérisation explicite
est cependant très difficile car cela revient à calculer les autres termes du développement
en série. À titre d’exemple, la figure V.5 présente l’écart entre visibilités et développement
quadratique pour quelques distributions de brillance : deux sources ponctuelles de même
flux, un anneau et un disque gaussien. Si |V |2 est mesuré avec 5% d’incertitude, alors ces
distributions sont marginalement résolues pour 0.65 . |V |2 . 0.95 ; si l’incertitude de
mesure tombe à 1%, le critère de résolution marginale est 0.8 . |V |2 . 0.99.

Le domaine est plus large pour la phase de clôture (figure V.6), l’approximation est
valable pour |V |2 & 0.35 avec une précision instrumentale de 5% et |V |2 & 0.55 pour une
précision de 1%.

V.1.5 Cas d’un disque d’accrétion

V.1.5.1 Rayonnement thermique et diffusé

Dans le formalisme précédent, nous avons supposé a priori que le développement en
série était valable, à savoir que les moments existent et que la somme converge. Malheu-
reusement ce n’est pas toujours le cas : un disque d’accrétion n’est pas un objet compact et
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Figure V.6 — Phase de clôture : domaine de validité de l’approximation. À gauche : développement
limité de la phase de clôture (traits pleins) et sa valeur exacte pour une binaire (traits pointillés). À
droite : visibilité minimale de l’objet pour laquelle développement limité et valeur exacte de la phase de
clôture sont indiscernables en fonction de la précision des mesures.

ses parties externes sont très largement résolues par un interféromètre, à ceci près qu’elles
émettent peu de flux. Il en résulte que la possibilité d’utiliser un développement limité est
le résultat d’une lutte entre deux phénomènes : une grande extension spatiale d’une part
et la faiblesse du flux dans les parties éloignées d’autre part. Afin de préciser davantage,
nous allons étudier deux types de flux aux comportements assez différents, les flux ther-
mique Fth et diffusé Fs. Le premier est donné par la fonction de corps noir tandis que le
second résulte d’une dilution en r−2 du flux stellaire et d’un affaiblissement lié à l’incidence
rasante sur le disque :

Fth(r) ∝ [exp(Krq) − 1]−1 , avec 0.5 ≤ q ≤ 0.75 (V.36)

Fs(r) ∝ r−s, avec 1 < s ≤ 3. (V.37)

Le profil radial ci-dessus est le résultat d’une description autosimilaire du disque à grande
échelle, avec notamment une température de surface en T (r) ∝ r−q. Si Fth a un com-
portement exponentiel assurant l’existence des moments et la convergence de la série, Fs

n’autorise pas la définition des moments d’ordre supérieur ou égal à 2. Il en résulte que le
formalisme présenté auparavant s’effondre en présence de diffusion. Bien sûr, si l’on prend
en compte l’extension spatiale finie du disque et le champ limité de l’interféromètre, les
moments de la distribution du flux Fs sont bien définis, mais le développement limité aux
premiers ordres n’est une bonne approximation que pour des lignes de base ne résolvant
pas la structure à grande échelle, à savoir quelques mètres.

Pour s’extirper de cette difficulté, il est possible de considérer le flux sortant du disque
comme une somme F = Fth+Fs+F? et d’étudier séparément la visibilité associée à chaque
terme. En effet, la visibilité totale V est la somme des visibilités Vth du flux thermique
Fth, Vs du rayonnement diffusé Fs et V? du flux de l’étoile F?, dans l’hypothèse où les trois
distributions de flux ont même photocentre. La diffusion présente une visibilité qui chute
à zéro dès que la ligne de base est non négligeable, car la structure est très étendue ; le flux
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Figure V.7 — Profil de visibilité d’un objet marginalement résolu : Traits pleins : en présence de flux
thermique, de diffusion à grande échelle et d’une source centrale ponctuelle. Traits interrompus : flux
thermique seul.

stellaire induit une visibilité modélisable par un disque uniforme, que nous supposerons
égale à un dans le cas d’une étoile jeune ; celle le rayonnement thermique est donnée par
les résultats précédents. En résumé

V = (VsFs + VthFth + V?F?)/F, (V.38)

Vs(u) = δ0
u
, (V.39)

Vth(u) ∝ 1 − 2π2M ′

2 ·u·u, (V.40)

V?(u) = 1 si l’étoile est non résolue, (V.41)

où M ′

2 est le moment de la distribution du flux thermique. Dans un cas général la visibilité
chute avec la ligne de base comme indiqué figure V.7.

V.1.5.2 Profil radial de température

Nous avons vu précédemment que la mesure de visibilités pour un disque marginale-
ment résolu ne donne que les dimensions caractéristiques et l’angle de position du disque,
modélisable, par exemple, par une gaussienne. Si nous utilisons plusieurs longueurs d’onde
à la fois, nous obtenons des tailles caractéristiques différentes, permettant d’obtenir in fine
la distribution radiale de brillance et celle de la température.

Pour ce faire, Malbet & Berger (2002) supposent un disque à symétrie cylindrique,
vu de face, avec une distribution radiale de température T (r) ∝ r−q et pour lequel l’étoile
centrale a un flux négligeable. Ils considèrent également que la taille angulaire mesurée,
θ, correspond au rayon où la fonction de Planck Bλ(T (r)) est maximale, à savoir λT (r)
constant. En utilisant une mesure à deux longueurs d’onde proches, λ1 et λ2, ils obtiennent

q =
log(θ2/θ1)

log(λ2/λ1)
. (V.42)

Nous proposons ici une démonstration plus générale, utilisant le formalisme précédent.
Nous considérons un disque avec une distribution de température T (r) = Kr−q, incliné
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Figure V.8 — Disque vu de face et de biais : conséquence sur les moments.

d’un angle i comme sur la figure V.8. L’image a une distribution de température et de
brillance

T (x, y) ∝
{

x2 +
(

y

cos i

)2
}−q/2

, (V.43)

F (x, y) = Bλ(T (x, y)). (V.44)

Prise telle quelle, l’expression de F ne permet pas de déterminer simplement les moments
de la distribution de flux. En revanche, le fait que les axes soient axes de symétrie de
l’image nous assure que le moment croisé d’ordre deux est nul M 1

2 = 0. De plus, si l’objet
était vu de face, nous pourrions nous ramener à un calcul sur la coordonnée radiale

M0
2 = M2

2 (V.45)

M2
2 =

1

2

∫ +∞

0
F (r)2πr3 dr. (V.46)

Pour passer d’un objet vue de face au disque incliné, il convient d’effectuer une dilatation
de facteur cos i, qui multiplie le moment M 0

2 par cos2 i. Ainsi,

M0
2 = M2

2 cos2 i, (V.47)

M2
2 =

1

2

∫ +∞

0
F (r)2πr3 dr. (V.48)

Pour terminer le calcul, il nous faut écrire

F (r) =
c1
λ5

1

exp
[

c2/(λKr−q)
]

− 1
, (V.49)

où c1 et c2. Ce qui nous mène au moment

M2
2 =

c1π

λ5

∫ +∞

0

r3 dr

exp
[

c2/(λKr−q)
]

− 1
. (V.50)

Après changement de variable u = c2/(λKr−q) dans l’intégrande ci-dessus et regroupement
des constantes dans un terme C(q,K), ce moment devient

M0
2 = C(q,K)λ1/q. (V.51)
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En utilisant ce qui précède, l’amplitude de visibilité obtenue avec une ligne de base projetée
(Bx, By) = λ(u, v) s’écrit

1 − |V |2 = 4π2C(q,K)λ2/q[u2 + (v cos i)2],

= 4π2C(q,K)λ2/q−2[B2
x + (By cos i)2].

(V.52)

En différentiant logarithmiquement, il résulte que

q =
1

1 +
1

2

∂ log(1 − |V |2)
∂ log λ

, (V.53)

ce qui pour deux visibilités V1 et V2, obtenues dans les mêmes conditions aux longueurs
d’onde λ1 et λ2, fournit une estimation

q =
1

1 +
1

2

log
[

(1 − |V1|2)/(1 − |V2|2)
]

log [λ1/λ2]

. (V.54)

Si l’on dispose de Nλ de longueurs d’onde, il est alors possible, par une méthode simi-
laire, de déduire Nλ − 1 paramètres du profil de température, par exemple des exposants
locaux, sachant que les différentes longueurs d’onde sont sensibles à des parties différentes
du disque. On appelle cela imagerie paramétrique : moyennant l’hypothèse d’un rayonne-
ment de corps noir et une symétrie cylindrique, on reconstitue le profil T (r). Il s’agit d’une
illustration de la section V.1.3, où nous avons montré que l’approche multi-fréquentielle
peut permettre de reconstituer une image.

Dans le cas de FU Ori, étudié par Malbet & Berger (2002), les longueurs d’onde sont
λH = 1.65 � m et λK = 2.19 � m et les visibilités correspondantes VH = 0.81 ± 0.05 et
VK = 0.74 ± 0.05, de sorte que

qFU Ori = 0.64 ± 0.19 (V.55)

Le résultat est imprécis en raison des incertitudes importantes sur les visibilités. En par-
ticulier, il est compatible avec le scénario du disque actif où q = 0.75 et celui du disque
passif où q ≈ 0.5. Or, ces incertitudes sont liées à une oscillation rapide de la visibilité
avec la ligne de base, que Malbet & Berger (2002) modélisent par la présence d’une source
ponctuelle dans le disque. Un traitement plus précis prenant cette source additionnelle
permettrait très probablement d’avoir une meilleure estimation de q.

Il faut aussi tempérer l’apparente simplicité du résultat ci-dessus. Valable si l’on veut
modéliser l’objet par un disque autosimilaire infini, il risque d’être modifié si nous ajoutons
une troncation du disque. Le bord externe du disque, à quelques centaines d’unités astro-
nomiques n’est pas en cause, car le disque y présente un flux négligeable dans l’optique,
mais le trou en son centre n’est pas a priori sans conséquence : bien que généralement
non résolu, il contribue de manière non négligeable au flux du disque autosimilaire. La
figure V.9a page ci-contre présente, pour un disque actif de type FU Ori et un disque
passif présentant un flux similaire, la valeur apparente qapp de l’exposant du profil radial
de température, déduite de la formule (V.54), en fonction du rayon interne du disque. Pour
une troncation typique à quelques rayons solaires, l’influence sur q est de l’ordre de 0.05
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Figure V.9 — Pente apparente qapp de la loi de température en fonction de la troncation interne

du disque et du rayon de l’étoile centrale. À gauche : disque tronqué à une distance rmin du centre À
droite : disque autour d’une étoile de rayon r?. Traits pleins : disque actif standard de type FU Ori
(q = 0.75) avec Ṁ = 310−5 M�/an, M? = 1M�. Traits pointillés : disque passif présentant q = 0.50
avec la même température à 1u.a. que le disque standard.

à 0.2. Il convient donc de prendre avec prudence les estimations de profil de température
lorsqu’elles sont fondées sur des modèles empiriques. Dans le cas de FU Ori, une troncation
du disque à 4–6 rayons solaires semble raisonnable, de sorte qu’après correction

qFU Ori ≈ 0.48 ± 0.20 (V.56)

Après plus mûr examen, FU Ori semble échapper à la loi de température des disques
actifs, parmi lesquels son taux d’accrétion et son spectre en infrarouge proche semblaient
le classer.

La présence de l’étoile centrale pourrait également fausser la valeur de q, mais dans
le cas de FU Ori, où le disque domine largement le flux stellaire, cela importe peu (fi-
gure V.9b). A contrario, ce phénomène peut être primordial pour un disque T Tauri
typique.

V.2 Méthode d’obtention des observables à partir de la
structure du disque

Tant pour l’image que le spectre, le disque, déjà divisé en cylindres, concentriques
s’est vu découpé en secteurs angulaires. En effet, sous l’action combinée de l’inclinaison
et de l’évasement, ces secteurs sont vus sous des angles différents, voire pas du tout. Un
calcul de flux émergeant est donc nécessaire pour chacun.

La première étape consiste à déterminer ledit flux émergent en une position (r, θ).
Dans le code de structure à deux couches, le flux diffusé F s

λ, le rayonnement F e
λ provenant
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Figure V.10 — Obtention des observables du disque. À gauche : géométrie du calcul du flux émergent
en fonction de l’incidence de la ligne de visée sur le disque. À droite : projection de la grille de calcul
(traits pleins) sur l’image échantillonnée linéairement (traits interrompus).

de la couche externe et celui F i
λ de la couche interne sont donnés par

F i
λ =

(

1 − e−2τ i

λ/cos i
)

e−τe

λ/cos iBλ(Tphot(i)), (V.57)

F e
λ =

[(

1 − e−τe

λ/cos i
)

+
(

1 − e−τe

λ/cos i′
)

e−2τ i

λ/cos i
]

Bλ(Te), (V.58)

F s
λ =

A sin(ϕ)

2

(

r∗
r

)2

Bλ(T∗), (V.59)

où, toutes notations égales par ailleurs, i représente l’incidence de la ligne de visée sur la
surface visible du disque, i′ celle sur la surface opposée, comme indiqué figure V.10a, et
Tphot(i) la température de la zone de profondeur optique cos i.

L’obtention du spectre est alors immédiate par sommation des différents secteurs
angulaires. L’image est plus difficile à calculer : la grille de calcul, logarithmique en rayon,
doit être projetée sur une grille linéaire (voir figure V.10b), en prenant garde à ne pas
perdre ou déplacer de flux. Nous avons décidé d’approcher les secteurs angulaires par des
quadrilatères et d’établir un calcul de projection exact de ces polygones. Nous avons vérifié
a posteriori que le flux de l’image était bien conservé.

Pour déduire les visibilités, nous aurions pu calculer l’image et en déterminer directe-
ment la transformée de Fourier. Mais la prise en compte des premiers rayons du disques,
résolus avec des lignes de base de l’ordre de 500 m et du flux diffusé à grande échelle nous
eussent obligé à considérer un échantillonnage allant d’un rayon stellaire à quelques cen-
taines d’unités astronomiques, à calculer une image de taille typique 10 000×10 000. Au
lieu de cela, nous avons scindé le disque en deux parties :

(i) les parties centrales stockés dans une image I de taille caractéristique 500×500 et
de dimension angulaire θ. Cette dimension est choisie de sorte qu’un objet de taille
θ soit résolu aux lignes de base minimales considérées, à savoir 10 m.

(ii) les zones éloignées représentées par leur flux intégré Fext. En raison de (i), ce flux est
résolu pour une ligne de base supérieure à 10 m.

La visibilité a été calculée en supposant que les zones externes sont totalement résolu pour
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Figure V.11 — Influence du taux d’accrétion sur la structure et les observables : (a) profil de
température médiane, (b) distribution spectrale d’énergie, (c) visibilité en fonction de la ligne de base
en bande K et (d) visibilité en fonction de la longueur d’onde avec une ligne de base de 200 m.

u 6= 0 et contribuant à abaisser la visibilité :

V (u) =







1 si u = 0,

Ĩ(u)/
[

Ĩ(0) + Fext

]

sinon.
(V.60)

Notons que le flux du disque interne est Ĩ(0), ce qui rapproche l’expression ci-dessus de
l’équation (V.38) pour une base u non nulle.

V.3 Influence des paramètres du disque

Les figures V.11–V.14 présentent l’influence du taux d’accrétion Ṁ , du paramètre de
viscosité α, de l’albédo A et du rayon interne du disque rmin sur la structure, le spectre
et les visibilités d’un disque d’accrétion. Les autres paramètres du disque sont ceux du
disque-étalon présentés dans le tableau IV.2. Pour le calcul des observables, nous avons
considéré un disque vu de face placé à la distance des régions de formation stellaire les
plus proches (150 pc).
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V.3.1 Taux d’accrétion

Lorsque le taux d’accrétion crôıt (figure V.11), la température médiane augmente,
mais ce n’est pas cette quantité physique qui intervient principalement pour le calcul des
observables. Nous pouvons noter que le flux en proche infrarouge crôıt rapidement avec Ṁ
pour des taux d’accrétion élevés (Ṁ & 10−7M�/an), parce que la température de surface,
alors dominée par le flux visqueux, augmente proportionnellement à celle-ci. En revanche,
pour les taux d’accrétion faibles (Ṁ . 10−8M�/an), la différence est peu notable en proche
infrarouge, car le flux est dominé par le reprocessing. La différence résiduelle est liée à la plus
faible épaisseur géométrique du disque aux bas taux d’accrétion : la quantité de lumière
interceptée par le disque est alors moindre. Dans le domaine submillimétrique, toutefois,
l’influence de Ṁ est patente à toutes les valeurs du taux d’accrétion : les zones contribuant
à ces longueurs d’onde sont optiquement fines et le flux est grosso modo proportionnel à
la quantité de matière, Σ ∝ Ṁ . Une autre caractéristique est la diminution de la raie des
silicates à 10 � m lorsque le taux d’accrétion devient élevé : liée au chauffage de la couche
externe par l’étoile, elle s’amenuise au fur et à mesure de la diminution de l’importance
du flux stellaire.

Aux grandes lignes de base (u ≥ 50 m en K) la visibilité chute avec le taux d’accrétion
car le disque, plus chaud, a une taille apparente supérieure. Aux petites lignes de base, le
contraire se produit de manière surprenante à première vue. Le flux thermique du disque
est alors peu résolu, de sorte que la baisse de visibilité est essentiellement imputable au
flux diffusé : celui-ci est peu dépendant de Ṁ , car il ne dépend que de l’albédo et de
l’épaisseur du disque, alors que le flux thermique augmente très vite avec l’accrétion pour
Ṁ & 10−7M�/an. Il en résulte que la contribution du flux diffusé chute et que, par voie de
conséquence, la visibilité se rapproche de l’unité. Pour Ṁ . 10−8M�/an, le flux thermique
du disque est essentiellement dû à l’éclairement par l’étoile ; il est proportionnel au flux
diffusé. Par voie de conséquence, la visibilité ne varie presque pas avec le taux d’accrétion.

Le comportement de la visibilité avec la ligne de base est également révélateur. Le
disque présente une chute abrupte aux abords de la raie des silicates à 10 � m : on peut voir
la visibilité du flux thermique comme une moyenne de celles de la couche externe V e

λ et
de celle de la couche interne V i

λ, car les deux distributions de flux ont même photocentre
et présentent des visibilités à valeur réelle, en raison de la symétrie du disque vue de face.
Autrement dit :

Vλ = (F i
λ/Fλ)V

i
λ + (F e

λ/Fλ)V
e
λ . (V.61)

V i
λ et V e

λ ont un comportement relativement lisse ; aux abords de 10 � m, c’est la variation
brusque de F e

λ qui explique une large part de celle de Vλ. En effet, à l’approche de la
feature des silicates, F e

λ augmente de manière importante, de sorte que Vλ → V e
λ . Comme

la couche externe, plus chaude, a une taille apparente plus grande, a V e
λ < V i

λ, de sorte
que nous obtenons une chute de V vers V e

λ .

V.3.2 Paramètre de viscosité

La figure V.12 résume l’influence du paramètre de viscosité α sur la structure et les
observables du disque.
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Figure V.12 — Influence du paramètre de viscosité α sur la structure et les observables : (a) profil de
température médiane, (b) distribution spectrale d’énergie, (c) visibilité en fonction de la ligne de base
en bande K et (d) visibilité en fonction de la longueur d’onde avec une ligne de base de 200 m.

Lorsque le paramètre de viscosité α augmente, moins de matière est nécessaire pour as-
surer une dissipation visqueuse identique — nous nous plaçons à taux d’accrétion constant.
De ce fait, l’épaisseur optique du disque diminue, et la température médiane chute dans
les régions internes où τR � 1. A contrario, elle peut être légèrement plus grande pour α
élevé dans les régions externes, car cette augmentation du paramètre de viscosité induit
une déplétion de matière et une plus grande finesse optique. En termes de distribution spec-
trale d’énergie l’influence sur l’infrarouge proche est nulle et seules les longueurs d’onde
supérieures à 15 � m peuvent être significativement altérées : un paramètre de viscosité
plus élevé donnant un disque avec moins de matière, l’épaisseur géométrique H diminue et
donne un disque légèrement moins éclairées. Le flux submillimétrique, émis principalement
par les zones optiquement fines, est directement affecté par la densité de surface, et suit
Σ ∝ α−1.

La différence en termes de visibilités s’explique par la différence d’épaisseur géomé-
trique du disque : le disque s’amincit avec l’augmentation de α, recevant de ce fait moins
de lumière stellaire. Il en résulte, d’une part, que le disque est moins chaud et présente
une visibilité plus élevée et, d’autre part, que le flux diffusé est moins important, ce qui
diminue la chute de visibilité à l’origine. Aux faibles lignes de base (B < 50 m en K), le
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Figure V.13 — Influence de l’albédo sur la structure et les observables : (a) profil de température
médiane, (b) distribution spectrale d’énergie, (c) visibilité en fonction de la ligne de base en bande K et
(d) visibilité en fonction de la longueur d’onde avec une ligne de base de 200 m.

paramètre α influe tellement peu sur les visibilités qu’une mise en évidence observation-
nelle relève de la science-fiction. Pour des lignes de bases hectométriques, cette différence
devient mesurable.

V.3.3 Albédo moyen de la surface du disque

L’influence de l’albédo moyen de la surface du disque est représentée figure V.13.

Lorsque l’albédo augmente, le flux absorbé par le disque diminue. En conséquence,
la température médiane — et la température de surface — baisse. Cela est visible dans
les régions externes du disque où l’irradiation par l’étoile est le processus de chauffage
dominant. En termes spectraux, on peut noter une légère différence dans le visible, en
raison de l’augmentation avec A du flux diffusé, bien que deux phénomènes contraires aient
lieu : d’une part l’efficacité de diffusion augmente, mais d’autre part, le disque externe,
moins chaud, est géométriquement plus mince et récupère moins de lumière stellaire. Le
spectre en infrarouge proche est inchangé, car dominé par le flux visqueux, indépendant
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du phénomène de diffusion. Les flux infrarouges moyen et lointain diminuent avec l’albédo
parce que le disque devient plus froid. En millimétrique, partie du spectre essentiellement
dominée par les parties externes et quasiment thermalisées avec le milieu ambiant, il n’y
a pas de différence notable.

La signature interférométrique de l’albédo est particulièrement intéressante. En pré-
sence de diffusion, la visibilité chute très rapidement aux petites lignes de base, car le flux
diffusé, représentant à peu près 5% du flux total, est facilement résolu. Cette chute est
d’autant plus élevée que l’albédo l’est ; elle constitue une contrainte très efficace sur la
quantité de lumière stellaire diffusée par le disque, car elle ne dépend que de cette quantité
et du flux total. En reprenant l’équation (V.38) de la section V.1.5, nous obtenons :

Vλ(u) ∼ 1 − F s
λ/Fλ, pour u→ 0+. (V.62)

Aux lignes de base hectométriques, la différence tend à s’amenuiser. En effet, la forte chute
à l’origine liée à l’albédo élevé est compensé par un disque plus froid, c’est-à-dire un flux
thermique moins résolu.

La dépendance de la visibilité avec la longueur d’onde a un profil très sensible à
l’albédo. L’influence de l’albédo sur les visibilités est liée à l’importance relative de deux
phénomènes, le flux diffusé et la température du disque, importance qui varie continûment
avec λ. Dans l’infrarouge proche (1–4 � m), la visibilité chute quand A augmente en raison
du flux de diffusion plus important. En revanche, la visibilité en infrarouge moyen (5–8 � m)
augmente avec A parce que le disque est alors plus froid et de taille apparente moins élevée,
le flux de diffusion devenant négligeable à ces longueurs d’onde. Il en résulte que la pente
de Vλ augmente (en valeur algébrique) avec l’albédo.

V.3.4 Rayon interne du disque

La position du bord interne du disque a également une influence notable sur les
observables (figure V.14).

D’un point de vue spectral, une troncation plus importante induit un déficit de flux
provenant des régions chaudes ; il en résulte une déficience dans l’infrarouge proche. Les
autres parties du spectre demeurent inchangées.

L’influence sur les visibilités est plus délicate à comprendre. Aux faibles lignes de base,
le disque interne n’est pas résolu, de sorte que la troncation consiste à retrancher du flux
non résolu, et à augmenter la contribution du flux résolu provenant des parties externes,
essentiellement à cause de la diffusion. La visibilité diminue ainsi avec le rayon interne.
Aux grandes lignes de base (u ≥ 200 m en K), la troncation retranche au flux stellaire
non résolu le flux marginalement résolu du disque interne ; il en résulte que la visibilité
augmente avec rmin.

Les faibles longueurs d’onde résolvent bien le disque interne, de sorte que la troncation
retranche du flux résolu. Il en résulte que la visibilité augmente avec rmin. A contrario,
les grandes longueurs d’onde résolvent mal le disque interne et la troncation consiste à
retrancher du flux non résolu, et V diminue avec rmin. Aussi le profil de Vλ devient-il plus
pentu pour un rayon interne plus élevé.
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Figure V.14 — Influence du rayon interne du disque sur la structure et les observables : (a) profil de
température médiane, (b) distribution spectrale d’énergie, (c) visibilité en fonction de la ligne de base
en bande K et (d) visibilité en fonction de la longueur d’onde avec une ligne de base de 200 m.

V.3.5 Contraintes observationnelles sur les modèles

Nous venons de voir que les visibilités apportent des contraintes assez fortes sur l’al-
bédo et le taux d’accrétion. Une des clefs garantissant de bonnes prédictions est d’obtenir
des visibilités à différentes longueurs d’onde, ce qui confirme l’étude de la section V.1.3.

En revanche, il reste difficile de donner des règles empiriques donnant la valeur de ces
paramètres en fonction de la forme générale des spectres ou des courbes de visibilités :
par exemple, la pente de Vλ dépend à la fois du taux d’accrétion, de l’albédo et du rayon
interne.

Il faut également souligner que l’analyse a été menée avec l’hypothèse d’un interféro-
mètre à grand champ (1”), englobant l’ensemble du disque. C’est le cas, par exemple, avec
PTI ou IOTA, mais ceux à venir, comme le VLTI ou le KI, ont un champ réduit à quelques
centièmes de seconde d’arc. Il en résulte qu’une grande partie du flux diffusé peut passer
à la trappe. Les conséquences en termes d’observables sont une diminution de la chute de
visibilité à l’origine et de la variation de la pente de Vλ avec les paramètres. Il est donc
nécessaire de bien modéliser la réponse de l’interféromètre, d’une part, et, d’autre part, de
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Table V.1 — Paramètres du modèle à deux couches ajustant les observations. Pour T Tau N, les
ajustement séparés pour la distribution spectrale d’énergie (spectre) et les visibilités (V ) sont donnés
séparément.

SU Aur FU Ori T Tau N T Tau N
(spectre) (V )

r∗ (R�) 3.1 4.0 a 3.5 3.8 d

rmin (R�) 8.2 4.4 3.6 18.0 d

rmax (AU) 200 a 150 b 80 a 80 a

M∗ (M�) 2.2 1.0 2.0 2.0 d

Ṁ (M�/an) 2.0×10−7 4.0×10−5 1.4×10−7 c 8.0×10−7 d

T∗ (K) 5600 5000 a 4600 4700 d

i (o) 40 40 0 0 d

AV (mag) 0.85 1.4 0.8 0.8 a

A 0.3 0.2 a 0.3 c 0.2 d

α 2×10−4 b 1×10−1 b 1×10−3 a 1×10−2 b d

a : paramètre non contraint
b : paramètre faiblement contraint

c : (1 −A)Ṁ contraint
d : paramètres contraints ensemble, mais pas séparément

garder à l’esprit que plus le champ est réduit, moins les signatures observationnelles liées à
la diffusion — directement ou indirectement — seront visibles et de ce fait contraignantes.

V.4 Interprétation des observations

Depuis le modèle de disque de Shakura & Sunyaev (1973), la plupart des auteurs ont
tenté de confronter les théories aux distributions spectrales d’énergie. L’avènement de l’in-
terférométrie a permis pour la première fois de mesurer l’extension spatiale du rayonnement
thermique infrarouge autour des étoiles jeunes. Cependant, seuls des modèles empiriques,
décrivant un profil radial de température en loi de puissance, ont été ajustés aux visibilités
pour des étoiles de faible masse. Malbet & Berger (2002) ajustent avec succès un disque
présentant une distribution de température T (r) ∝ r−0.4 aux observations interféromé-
triques de PTI et IOTA obtenues en H et K sur FU Ori, mais constatent une incohérence
avec le spectre en proche infrarouge ; Akeson et coll. (2000, 2002) dérivent également de tels
ajustements pour quelques objets stellaires jeunes et concluent aussi à une incompatibilité
entre observables interférométriques et spectres dans le cadre du modèle standard.

Dans cette section, nous proposons des ajustements du modèle à deux couches pour
trois étoiles de faible masses pour lesquelles données interférométriques et spectres sont
disponibles : FU Orionis, SU Aurigae et T Tauri. Les paramètres de ces ajustements sont
présentés dans la table V.1.
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Figure V.15 — Ajustement du modèle à deux couches aux observations de FU Ori. En haut à gauche :
distribution spectrale d’énergie. En haut à droite : visibilités. En bas à gauche : température centrale.
En bas à droite : température effective. Les courbes représentent le modèle ajusté. Pour la température,
les contributions de la dissipation visqueuse et de l’irradiation stellaire sont données.

V.4.1 FU Orionis

FU Ori fit une entrée en scène remarquée avec un sursaut de luminosité de 5 ma-
gnitudes observé par Wachmann à la fin des années 1930. L’explication de Herbig d’une
étoile jeune connaissant une transition rapide fut corroborée lorsque V 1057 Cyg, étoile
T Tauri identifiée par Herbig (1958), connut un sursaut similaire au tournant des années
soixante-dix (Welin, 1971). Aujourd’hui, il est communément accepté que les étoiles de
type FU Orionis sont entourés d’un disque d’accrétion massif non stationnaire (e.g. Bell &
Lin, 1994) et présentent une accrétion très importante. Nous faisons cependant l’hypothèse
de stationnarité.

Le modèle à deux couches est compatible avec les observations de FU Ori en ce qui
concerne le spectre visible et proche infrarouge, ainsi qu’avec les visibilités. La figure V.15
présente l’ajustement effectué et les prédictions en terme de températures caractéristiques
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dans le disque. Le fait saillant est le taux d’accrétion élevé de 3 10−5M�/an qui en fait un
disque dominé par la dissipation visqueuse en termes de structure (température centrale),
de flux bolométrique (température effective) et de spectre (la couche interne domine le
flux stellaire de plus de 3 magnitudes ainsi que celui de la couche externe).

Il reste toutefois quelques points d’achoppement entre modèle et observations :

(i) FU Ori présente une raie en émission à 10 � m typique des silicates que le modèle ne
reproduit pas.

(ii) Le spectre en infrarouge lointain présente un excès important par rapport au modèle.

(iii) Les flux radio mesurés sont près d’un ordre de grandeur inférieurs à ce que nous
prévoyons.

(iv) Le modèle prévoit un écart faible entre les visibilités en H et K comparé aux obser-
vations.

Le point (iv) n’est pas une incompatibilité en raison des incertitudes importantes sur les
visibilités. (Malbet & Berger, 2002) interprètent ces grandes incertitudes par une oscillation
rapide de la visibilité avec la ligne de base, ce qui serait lié à une source ponctuelle situé
dans le disque. Davantage de données et un modèle incluant cette source sont nécessaires
si nous voulons creuser plus avant. Avec (iii) nous ne faisons que découvrir la difficulté
de prédire les flux radio très dépendants des lois d’opacité. En revanche les points (i,ii)
posent un problème majeur : la raie des silicates et la bosse en infrarouge lointain sont
typiques des disques dominés par le flux stellaire (voir section V.3.1). Combiné au fait que
les visibilités en H et en K semblent privilégier une loi de température proche de celle d’un
disque passif, T ∝ r−0.5, nous sommes tentés d’introduire un éclairement central. Puisque
l’étoile ne peut être mise en cause, un phénomène probable est un rétro-chauffage1 des
zones externes par les parties internes du disque. D’autres hypothèses ont été invoquées
pour justifier l’excès infrarouge lointain :

– Une enveloppe chauffée par l’étoile (Simon & Dyck, 1977; Adams et coll., 1987) qui
aurait également le bon goût d’avoir fourni la matière pour le sursaut d’accrétion.
Cette enveloppe permet également de reproduire la raie des silicates (Kenyon &
Hartmann, 1991).

– Un chauffage des parties externes par instabilité gravitationnelle (Lodato & Bertin,
2001). Cette hypothèse, malheureusement, n’explique pas la raie des silicates, car ce
chauffage concentré dans les zones denses du plan médian n’a aucune raison de pro-
duire une inversion de température à la surface du disque nécessaire à l’observation
d’une raie en émission.

V.4.2 SU Aurigae

SU Aur est une étoile de type T Tauri, que le modèle à deux couches reproduit de
manière correcte (voir figure V.16 page suivante). Le modèle prédit un disque avec une
accrétion intermédiaire (Ṁ ≈ 2 × 10−7M�/an), dont la structure est dominée par la
dissipation visqueuse sur les premières unités astronomiques. Un ajustement du spectre

1Ce scénario est écarté par Kenyon & Hartmann (1991) mais sur un argument insuffisant : les auteurs
trouvent une température effective de rétro-chauffage trop faible pour justifier le spectre, mais la prise en
compte d’une couche de surface surchauffée n’est pas abordée.
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Figure V.16 — Ajustement du modèle à deux couches aux observations de SU Aur. En haut à gauche :
distribution spectrale d’énergie. En haut à droite : visibilités. En bas à gauche : température centrale.
En bas à droite : température effective. Les courbes représentent le modèle ajusté. Pour la température,
les contributions de la dissipation visqueuse et de l’irradiation stellaire sont données.

similaire avec un disque interne allant jusqu’à l’étoile et un taux d’accrétion plus faible est
également possible, mais il témoigne moins fidèlement des visibilités. En termes de flux
émergent, chauffage visqueux et irradiation sont du même ordre de grandeur sur l’inté-
rieur du disque, et cette dernière l’emporte dans les régions internes. (Voir la température
effective sur la figure V.16.) Aussi le disque ne peut-il être considéré ni comme actif, ni
comme passif, quelle que soit la partie étudiée.

Bien que l’ajustement soit globalement satisfaisant, le disque est résolu de manière
similaire à 75 m et 105 m, ce que le modèle a du mal à reproduire fidèlement, bien que les
incertitudes ne permettent pas de conclure de manière définitive. Nous pourrions penser
à une forte inclinaison du disque, responsable d’une taille apparente dépendante de la
direction de la ligne de base, mais les mesures sont effectuées avec la même orientation,
excluant de fait cette possibilité. Nous n’avons pas d’idée précise sur le phénomène pouvant
expliquer ce comportement.
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(a) ajustement sur le spectre

total
exterieur
interieur
etoile

10-6 10-5 10-4 10-3
10-16

10-14

10-12

10-10

λ (m)

λF
λ 

(W
.m

-2
)

bande K

 0  50  100  150  200
0.0

0.5

1.0

B (m)

|V
|2

(b) ajustement sur les visibilités

Figure V.17 — Ajustement du modèle à deux couches aux observations de T Tau N. En haut :
ajustement sur le spectre. En bas : ajustement sur les visibilités. À gauche : distribution spectrale
d’énergie. À droite : visibilités. Les courbes représentent le modèle ajusté.

V.4.3 T Tauri

T Tau, le paradigme des étoiles jeunes de faible masse, n’est pas un objet d’étude
aisé ! Il s’agit d’un système triple, dont le compagnon Nord est séparé d’environ 0.5” de
la binaire sud (Ghez et coll., 1991). Classiquement, sa distribution spectrale d’énergie
inclut les trois étoiles, l’excès infrarouge moyen étant très probablement dominé par le
compagnon méridional. Nous avons utilisé la photométrie en infrarouge proche de Duchêne
et coll. (2002) pour isoler le compagnon nord, mais n’avons aucune information au-delà de
5 � m. Les données interférométriques en K de Akeson et coll. (2000, 2002) sont celles de
ce compagnon uniquement.

Nous n’avons pas été capables de trouver un ajustement satisfaisant du modèle à deux
couches pour T Tau N malgré le faible nombre de données observationnelles utilisées. La
figure V.17 présente un ajustement effectué sur le spectre, prédisant un rayon interne du
disque faible et une accrétion modérée, et un ajustement sur les visibilités, prédisant un
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Figure V.18 — Sensitivité des interféromètres présents et à venir : (a) nombre d’objets du catalogue
de Herbig & Bell (1988) en fonction de leur magnitude (b) sensibilité des interféromètres présents et à
venir et celle nécessaire pour les étoiles T Tauri proches (TTS) et FU Orionis (FUOrs)

rayon interne élevé et une accrétion plus forte. Malgré tout, ce résultat négatif n’est pas
particulièrement étonnant, sachant que le disque est probablement fortement perturbé par
le compagnon proche. De plus, les observations furent menées avec PTI, au champ de vue
d’une seconde, puis corrigées du flux du compagnon sud ; des problèmes dans la réduction
de données ne sont pas à exclure.

V.5 Perspective

Dans cette partie nous nous sommes attachés aux signatures observationnelles des
paramètres d’un disque d’accrétion stationnaire. Les faits marquants de l’étude sont :

– L’observation des objets marginalement résolus par interférométrie ne peut per-
mettre, quelque soit le nombre de bases utilisées, de reconstruire une image ou un
modèle avec un grand nombre de paramètres, à moins, éventuellement, d’obser-
ver à un grand nombre de longueurs d’onde. La solution passe par la construction
d’interféromètres avec des lignes de base encore plus grandes, comme le Optical
Hawaiian Array for Nanoradian Astronomy (OHANA), afin de résoudre l’objet et,
en attendant, la combinaison des visibilités avec d’autres observables.

– L’interférométrie apporte une contrainte importante, même avec un ou deux points
de visibilités seulement, comme le prouve l’exemple de T Tau N, assez bien décrit par
le modèle si nous considérons le spectre seul. Également, nous pouvons contraindre
le profil radial de température d’un disque actif de type FU Orionis grâce à un point
de visibilité à deux longueurs d’ondes distinctes.

– Pour la première fois, un modèle physique de disque explique (en partie) le spectre
et les visibilités pour deux étoiles jeunes, SU Aur et FU Ori.

De progrès notables sont à espérer maintenant que l’interférométrie optique est en plein
essor, essentiellement pour deux raisons (Lachaume, 2002) :
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(i) Le gain prévu en sensibilité des interféromètres dans les prochaines années, de l’ordre
de 5 à 10 magnitudes, permettra d’observer plusieurs centaines d’étoiles jeunes. Nous
pourrons mener, non plus une étude sur quelques cas, mais un travail statistique,
permettant de voir quelles hypothèses des modèles de disque sont à modifier et d’iso-
ler les problèmes issus des situations particulières de ceux généralement rencontrés.
La figure V.18 page ci-contre présente le nombre d’étoiles jeunes du catalogue de
Herbig & Bell (1988) en fonction de leur magnitude. À présent seuls quelques objets
de magnitude inférieure à 5 ou 6 en K sont à la portée des instruments, tandis que
le VLTI ou le KI devraient être en mesure d’aller au moins jusqu’à 13. Sur la même
figure, la sensibilité théorique des interféromètres présents et à venir est comparée à
celle nécessaire pour observer les étoiles T Tauri et FU Orionis les plus proches.

(ii) Le gain en couverture du plan des visibilités, c’est-àdire le nombre de lignes de bases,
devrait également permettre une étude plus approfondie d’objets particuliers comme
T Tau ou FU Ori.

Afin de pouvoir utiliser pleinement ces observations, il sera nécessaire de recouper avec
d’autres observations, en photométrie optique et infrarouge, mais aussi en termes de flux et
d’imagerie millimétrique, d’images optiques à grande échelle, données par l’optique adap-
tative, et de spectroscopie. Afin d’y parvenir nous comptons améliorer la détermination
des observables à partir du modèle à deux couches en nous focalisant sur

(i) les constantes optiques utilisées dans le calcul du flux. Dans le millimétrique, nous
devrons nous préoccuper de l’émissivité de la matière et de son opacité de manière
plus approfondie. Pour les images à grande échelle, une prise en compte plus réaliste
de la diffusion sur la surface du disque est requise. Si l’hypothèse d’albédo moyen n’a
pas une influence cruciale dans le calcul de la structure, elle change drastiquement
les résultats en termes d’image : la directionnalité de la diffusion peut provoquer des
asymétries importantes.

(ii) le cas des disques vus par la tranche. Le calcul du flux émergent n’est pas prévu pour
les traiter, car il suppose que toute la surface du disque est visible. Si ces disques
semblent importants, c’est qu’ils permettent de contraindre l’échelle de hauteur, la
densité de poussières et la diffusion par les grains Stapelfeldt et coll. (1998)

Un autre tâche à venir est une étude plus détaillée de FU Ori. Les données existantes
nous proposent plusieurs pistes, comme nous venons de le voir. En particulier, nous comp-
tons, d’une part, modéliser le rétro-chauffage dans son disque afin d’en tester la pertinence
et, d’autre part, faire davantage parler les observations interférométriques.



C
H

A
P

ITR
E

V

130 Structure des disques d’accrétion autour des étoiles jeunes de faible masse



Structure des disques d’accrétion autour des étoiles jeunes de faible masse 131

Conclusion

Ce travail de thèse avait pour but la détermination des conditions physiques dans le
disque d’accrétion entourant les étoiles jeunes de faible masse. Je me suis concentré sur la
détermination de la structure verticale et la confrontation des prédictions aux observations
interférométriques optiques.

Faits marquants

J’ai exploré deux voies conduisant à la détermination de la structure des disques
d’accrétion circum-stellaires géométriquement minces :

(i) D’une part, j’ai déterminé formellement le profil vertical de température en fonction
de la profondeur optique dans un cadre général où de multiples sources de chauffage
sont présentes. J’ai notamment explicité le cas de la dissipation visqueuse, de l’éclai-
rement par l’étoile et de la prise en compte de manière perturbative du transfert
radiatif horizontal, généralement négligé dans les disques fins. J’ai ensuite appliqué
ce formalisme au cas des disques d’accrétion actifs avec l’hypothèse d’opacités grises
et en avons numériquement déterminé la structure.

(ii) D’autre part, j’ai développé un modèle de disque à deux couches, plus facile à mettre
en œuvre, où la couche externe est directement éclairée par l’étoile et chauffée par
la couche interne, et où cette dernière est chauffée par viscosité et par la couche
externe. Ce modèle permet une formulation analytique des conditions dans le disque
et, malgré sa simplicité, donne une structure fort comparable à celles de modèles
numériques plus poussés.

Je me suis ensuite intéressé aux signatures observationnelles de tels disques en termes de
distribution spectrale d’énergie et de visibilités optiques, dans le but de contraindre les
conditions physiques. J’ai dégagé essentiellement deux points :

(i) L’interférométrie optique à longue base, qui ne permet pas encore de résoudre to-
talement le rayonnement thermique des disques, donne une information parcellaire.
En particulier, les visibilités d’un objet marginalement résolu ne permettent pas de
contraindre suffisamment les modèles si elles sont obtenues à une seule longueur
d’onde : tout objet peu résolu reste assimilable, dans le meilleur des cas, à un sys-
tème de quatre sources ponctuelles. En revanche, l’obtention de mesures à plusieurs
longueurs d’onde et l’utilisation de quelques contraintes supplémentaires, comme
l’hypothèse d’un rayonnement de corps noir, permettent d’aller plus loin : j’ai mon-
tré, l’exemple de FU Orionis à l’appui, que l’on peut alors déduire un profil radial
de température avec une seule ligne de base et deux longueurs d’onde.
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(ii) La conjonction de données spectrales et interférométriques permet de contraindre
les modèles de disque, quand la distribution spectrale d’énergie et les visibilités n’y
parviennent pas isolément : j’ai notamment buté sur l’interprétation des données
de T Tauri, alors que le spectre ou les visibilités pris séparément laissent toute
latitude pour trouver un ajustement correct du modèle. Je suis parvenu, a contrario,
à appliquer le modèle de disque à deux couches à SU Aurigae et FU Orionis.

Projets

L’approche que j’ai menée s’étant avérée fructueuse, je compte bien continuer à com-
biner modélisation et confrontation à l’interférométrie.

Les deux modèles que j’ai développés sont intéressants, le premier parce qu’il apportera
une solution auto-cohérente et le second parce qu’il fournit une formulation analytique
simple et tout de même réaliste. Je projette d’améliorer ces deux modèles à partir des
pistes suivantes :

(i) Le modèle de transfert radiatif du chapitre III est prometteur en termes de diagnostic
précis ; aussi projetons-nous d’y rajouter des ingrédients la physiques

(a) Dans un premier temps, nous comptons mettre en œuvre le calcul de l’irradiation
stellaire en suivant une méthode similaire à celle de D’Alessio et coll. (1999).

(b) Nous comptons dans un deuxième temps prendre en compte la gravité du disque
de manière approchée, en considérant que le champ de gravité est induit par la
densité de surface, à l’instar de Huré (2000). Une telle approche n’a pas encore
été menée pour des disques éclairés par l’étoile, et l’influence sur l’évasement, et
donc les conditions dans le disque, n’est pas connue.

(c) Enfin, peut-être devons-nous également nous pencher sur la prise en compte des
phénomènes de transport non radiatifs, à savoir turbulent et convectif. Malheu-
reusement, le formalisme relie les conditions au chauffage local, or ces phéno-
mènes ne sont pas des chauffages locaux. Aussi devrai-je trouver une solution
pour adapter le formalisme et inclure ces phénomènes.

(ii) Le modèle à deux couches, bien qu’approché, a encore de beaux jours devant lui.
Simple et efficace, il permet un diagnostic rapide et puissant. Nous comptons

(a) Déduire de manière entièrement cohérente, et si possible analytique, l’évasement
du disque.

(b) Investiguer le cas d’un disque à structure verticale entièrement dominée par
l’auto-gravité. La solution, en termes d’évasement, sera probablement une étape
dans la voie de la prise en compte de la gravité du disque dans le modèle de
transfert (cf.. i.b).

(c) Nous allons éventuellement introduire un profil vertical de température ana-
lytique, plus précis qu’un profil à deux couches, afin de mieux reproduire les
conditions dans les parties éloignées de l’étoile et de permettre au modèle de
servir dans un diagnostic en millimétrique (Aikawa et coll., 2002).

(iii) Nous devons également avoir un meilleur outil pour déduire les observables à partir
de la structure. Pour l’instant le calcul reste approché et impose au disque d’être vu
par le pôle ou sous une inclinaison faible.
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(iv) Enfin nous souhaitons couvrir un éventail plus large de conditions physiques et d’ob-
jets

(a) Nous avons vu que le rétro-chauffage est peut-être à l’origine de l’excès en in-
frarouge moyen pour FU Ori. Nous comptons inclure le rétro-chauffage dans le
calcul de l’éclairement du disque ; pour ce faire nous pensons utiliser un calcul
approché, consistant à postuler que le centre du disque ressemble à un anneau
infiniment plat dont le flux correspond au flux total de dissipation visqueuse,
fixé par le taux d’accrétion. À partir de cette hypothèse, nous espérons pouvoir
traiter l’éclairement de la même façon que l’irradiation par l’étoile centrale.

(b) Par ailleurs, les étoiles T Tauri n’ont pas le monopole des disques. En particu-
lier, les naines brunes sont également affublées d’excès infrarouges et il serait
dommage que notre outil ne serve pas à explorer ces objets substellaires. Le mo-
dèle à deux couches nécessite d’être adapté car le ratio entre surface du disque
et échelle de hauteur n’est plus très grand par rapport à l’unité, en raison du
peu de matière contenue dans ces disques. En revanche le modèle de transfert
vertical sera approprié une fois qu’y sera inclus l’éclairement par l’étoile.

(c) Enfin, nous pourrions inclure un diagnostic pour les étoiles de Herbig à un
coût de développement modéré, une fois que nous aurons inclus un calcul auto-
cohérent de l’effet d’ombre dans le modèle à deux couches (cf. Dullemond et coll.,
2001).

En ce qui concerne la confrontations aux observations, la méthode combinant diffé-
rents types d’observables (distribution spectrale et visibilités optiques) est à étendre. Les
possibilités suivantes sont à envisager :

(i) L’interférométrie optique à longue base. J’attends beaucoup de résultats des interfé-
romètres à venir qui, par leur sensibilité, permettront d’observer plusieurs centaines
de disques autour d’étoiles jeunes. Mes projets sont les suivants :

(a) Automatiser le diagnostic combinant spectres et visibilités optiques en utilisant
un grand nombre d’objets. Je participe à un projet du groupe scientifique AM-
BER destiné à observer un grand échantillon d’étoiles T Tauri. Cette étude
permettra d’obtenir

(b) Adjoindre le diagnostic interférométrique en infrarouge moyen, avec MIDI no-
tamment, pour ajouter une contrainte spatiale à l’échelle de quelques u.a.

(c) Observer quelques objets de manière détaillée pour avoir plus d’idées sur les li-
mites des modèles de disque. En particulier, je me suis investi dans deux projets
du groupe scientifique AMBER destinés à la cartographie de FU Orionis : le
premier consiste à observer la source avec un grand nombre de lignes de bases
pour en reconstituer une image de manière paramétrique. Le second utilise la
haute résolution spectrale et vise à mesurer la cinématique à l’échelle de l’unité
astronomique (le projet est reproduit en section E) : le profil des phase et visi-
bilité différentielles dans une raie peut permettre, comme en radioastronomie,
de contraindre le profil de rotation autour de l’étoile. Le faible nombre de lignes
de bases utilisées ne permettra cependant pas d’imagerie.

(d) Dans un avenir moins immédiat, OHANA et l’InfraRed Space Interferometer
(IRSI, ou DARWIN) devraient apporter davantage de résolution angulaire et
amorcer les débuts de la reconstruction d’image.
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(ii) L’interférométrie radio. Si l’interférométrie optique a de beaux jours devant elle, il
n’en reste pas moins que la reconstruction d’image ne devrait pas voir le jour dans
un proche avenir ; aussi devons-nous combiner les visibilités optiques avec d’autres
observables. Nous avons étudié jusqu’à présent le spectre infrarouge, mais comptons
adapter le modèle au millimétrique : les progrès de l’interférométrie radio permettent
enfin d’imager certains disques à l’échelle de 100 u.a. et l’Atacama Large Millimetre
Array (ALMA) devrait sonder, d’ici une décennie, sonder la matière jusqu’à quelques
u.a. de l’étoile. La finesse optique de la plupart des disques aux grandes longueurs
d’onde nous permet d’espérer enfin mesurer la densité de colonne dans les parties
centrales et, de ce fait, d’obtenir une information quantitative sur la viscosité.
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ou de l’ordre de citation, car, plus j’y songeais, plus la liste de noms s’allongeait, plus
les ramifications du discours commençaient à rendre le propos sibyllin, plus j’y perdais
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de guider ma recherche furent profitables. De nombreux chercheurs de l’équipe Étoile
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Huré, J.-M., Richard, D., & Zahn, J.-P. 2001,
Accretion discs models with the β-viscosity prescription derived from laboratory experi-
ments,
Astronomy & Astrophysics, 367, 1087,
http://cdsads.u-strasbg.fr/cgi-bin/nph-bib_query?bibcode=%2001A%26A...367.1087H&db_key=AST

Jankovics, I., Appenzeller, I., & Krautter, J. 1983,
Blueshifted forbidden lines in T Tauri stars,
PASP, 95, 883,
http://cdsads.u-strasbg.fr/cgi-bin/nph-bib_query?bibcode=%1983PASP...95..883J&db_key=AST

Jeffreys, H. 1918,
On the early history of the solar system,
Monthly Notices of the Royal Astronomy Society, 78, 424,
http://cdsads.u-strasbg.fr/cgi-bin/nph-bib_query?bibcode=%1918MNRAS..78..424J&db_key=AST

Joy, A. H. 1942,
Spectral Criteria in the Classification of Variable Stars,
PASP, 54, 15,
http://cdsads.u-strasbg.fr/cgi-bin/nph-bib_query?bibcode=%1942PASP...54...15J&db_key=AST

—. 1945,
T Tauri Variable Stars,
Astrophysical Journal, 102, 168,
http://cdsads.u-strasbg.fr/cgi-bin/nph-bib_query?bibcode=%1945ApJ...102..168J&db_key=AST

—. 1949,
Bright-Line Stars among the Taurus Dark Clouds,
Astrophysical Journal, 110, 424,
http://cdsads.u-strasbg.fr/cgi-bin/nph-bib_query?bibcode=%1949ApJ...110..424J&db_key=AST

Kant, E. 1755, General History of Nature and Theory of the Heavens

Karmann, C., Beust, H., & Klinger, J. 2001,
The physico-chemical history of Falling Evaporating Bodies around beta Pictoris : in-
vestigating the presence of volatiles,



Structure des disques d’accrétion autour des étoiles jeunes de faible masse 145

Astronomy & Astrophysics, 372, 616,
http://cdsads.u-strasbg.fr/cgi-bin/nph-bib_query?bibcode=%2001A%26A...372..616K&db_key=AST

Kenyon, S. J. & Hartmann, L. 1987,
Spectral energy distributions of T Tauri stars – Disk flaring and limits on accretion,
Astrophysical Journal, 323, 714,
http://cdsads.u-strasbg.fr/cgi-bin/nph-bib_query?bibcode=%1987ApJ...323..714K&db_key=AST

—. 1989,
High-resolution infrared spectra of FU Orionis variables – Keplerian rotation and mass
loss,
Astrophysical Journal, 342, 1134,
http://cdsads.u-strasbg.fr/cgi-bin/nph-bib_query?bibcode=%1989ApJ...342.1134K&db_key=AST

Kenyon, S. J. & Hartmann, L. W. 1991,
The dusty envelopes of FU Orionis variables,
Astrophysical Journal, 383, 664,
http://cdsads.u-strasbg.fr/cgi-bin/nph-bib_query?bibcode=%1991ApJ...383..664K&db_key=AST

Labeyrie, A. 1975,
Interference fringes obtained on VEGA with two optical telescopes,
Astrophysical Journal, 196, 71,
http://cdsads.u-strasbg.fr/cgi-bin/nph-bib_query?bibcode=%1975ApJ...196L..71L&db_key=AST

Lachaume, R. 2002, in Hunting for planets - GENIE-VLTI instrument : a DARWIN tech-
nology demonstrator

Lachaume, R. 2003,
Astronomy & Astrophysics, 400, 795

Lachaume, R., Malbet, F., & Monin, J.-L. 2003,
The vertical structure of T Tauri accretion discs. III. Consistent interpretation of spectra
and visibilities with a two-layer model,
Astronomy & Astrophysics, 400, 185

Lada, C. J. & Wilking, B. A. 1984,
The nature of the embedded population in the Rho Ophiuchi dark cloud – Mid-infrared
observations,
Astrophysical Journal, 287, 610,
http://cdsads.u-strasbg.fr/cgi-bin/nph-bib_query?bibcode=%1984ApJ...287..610L&db_key=AST

Laplace, P. S. 1796, Exposition du système du monde (Gallica, bibliothèque numérique de
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Annexe A

Structure verticale des disques
d’accrétion T Tauri II. Conditions

physiques dans le disque

Cet article correspond au modèle présenté dans le chapitre III (Malbet et coll., 2001).
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Abstract. We present a self-consistent analytical model for the computation of the physical conditions in a steady
quasi-Keplerian accretion disk. The method, based on the thin disk approximation, considers the disk as concentric
cylinders in which we treat the vertical transfer as in a plane-parallel medium. The formalism generalizes a work
by Hubeny (1990), linking the disk temperature distribution to the local energy dissipation and leads to analytical
formulae for the temperature distribution which help to understand the behaviour of the radiation propagated
inside the disks. One of the main features of our new model is that it can take into account many heating sources.
We apply the method first to two sources: viscous dissipation and stellar irradiation. We show that other heating
sources like horizontal transfer or irradiation from the ambiant medium can also be taken into account. Using the
analytical formulation in the case of a modified Shakura & Sunyaev radial distribution that allow the accretion
rate to be partly self-similar in the inner region, and, for an α and β prescription of the viscosity, we obtain
two-dimensional maps of the temperature, pressure and density in the close environment of low mass young
stars. We use these maps to derive the observational properties of the disks such as spectral energy distributions,
high resolution spatial images or visibilities in order to underline their different behaviours under different input
models.

Key words. accretion, accretion disk – radiative transfer – stars: circumstellar matter – stars: pre-main sequence

1. Introduction

Since the initial models of viscous accretion disks of
Shakura & Sunyaev (1973) and Lynden-Bell & Pringle
(1974), many efforts have focused on the description of
the close environment of T Tauri stars (hereafter TTS).
In order to reproduce high angular resolution images that
became available soon after 1990, various authors have
published models of scattered light in large circumstel-
lar structures (Lazareff et al. 1990; Whitney & Hartmann
1992). In the last five years, more precise images of edge-
on disks have been obtained by the Hubble Space Telescope

(HST) and infrared adaptive optics (Burrows et al. 1996;
Stapelfeldt et al. 1998; Monin & Bouvier 2000), allowing
us to refine the models and the physical parameters used
to describe the disks. Most of the time, when interpreting
these images, the authors use ad-hoc power laws to extract
the physical conditions in the disks, like surface density or
the disk scale height. Indeed, these images show that the

Send offprint requests to: F. Malbet,
e-mail: Fabien.Malbet@obs.ujf-grenoble.fr

large-scale flaring disks have a complex vertical structure
that must be taken into account in the interpretation of
their flat SED.

Up to now, we have access to only a very few con-
straints on the very central parts of circumstellar disks,
since current instruments do not allow us to directly ob-
serve within 10 AU of the central object. However, the
physics of the inner part of the disks is not expected to be
completely different from that in their outer parts, but
our knowledge of these central regions of circumstellar
disks is restricted to scarce interferometric data and indi-
rect measurements of the inner phenomena via the spec-
tral energy distribution (hereafter SED), the high energy
UV and X-ray emission of disks or the measurement of
magnetic fields.

The first models used quasi-Keplerian steady accre-
tion disks, expected to be geometrically thin for rea-
sonable values of the accretion rate. They describe the
disk as infinitely flat, predicting that the emergent flux
has a spectral energy distribution proportional to the
power −4/3 of the wavelength in the infrared. However,
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Rydgren & Zak (1987) showed that most TTS present
flatter spectral energy distributions, i.e. decreasing less
steeply or even remaining constant over a large domain in
the infrared. This discrepancy led Adams et al. (1988) to
assume that the radial temperature distribution in T Tauri
disks is also flatter than in standard accretion disks: if one
assumes that the disk thickness flares then the disk inter-
cepts more light from the star at large distances and leads
to a variety of SED slopes.

Modeling of the vertical structure of the disks and
the associated radiative transfer has been developed by
Bell & Lin (1994) focusing their attention on the vertical
structure of disks in FU Orionis systems where they ex-
plained a possible origin of outbursts. Chiang & Goldreich
(1997, 1999) used a semi-analytical model of the circum-
stellar structure to explain the SEDs of different types of
young stars. Recently, D’Alessio et al. (1998, 1999) nu-
merically resolved a complete set of equations to compute
the spatial distribution of the temperature and the den-
sity that can be constrained by the observed SEDs and
two-dimensional images.

Up to now, the models have included various approxi-
mations : (i) the magnetic field is ignored; (ii) the viscosity
is assumed to depend only on local conditions and (iii) the
viscosity is expressed using a simple ad-hoc law. On the
other hand, when authors take into account the magnetic
field (Shu et al. 1994; Ferreira & Pelletier 1995; Casse
& Ferreira 2000a; Casse & Ferreira 2000b), they assume
that these magnetic fields do not affect the overall disk
structure. As another example, Terquem et al. (1998) and
Terquem (1998) showed that gravitational instabilities in
the disks may produce waves dissipating viscous energy far
from where they are created. Integrating all these effects
in a unique model appears to be a difficult task.

Our goal is to develop a radiative model simple enough
that it could later on include as many detailed physical
processes of the energy transport in the disks as possible,
and/or the interaction between the circumstellar matter
and the magnetic field. In this paper, we present a new
method to process the radiative transfer in circumstellar
disks, following the pioneering work by Hubeny (1990)
and an initial application in the case of TTS disks by
Malbet (1991, 1992). Our results are not fundamentally
different from previous models but thanks to the analyti-
cal expression of the vertical temperature distribution that
we develop, we are able to identify the actual origin of
the temperature rise in the upper part of the disk pho-
tosphere (1991). We propose that this formalism can be
the starting point for more elaborate models, including
magnetic field or viscous transport. As a first step, our
new self-consistent analytical model can be used to con-
strain the physical environment of young stars using im-
ages from HST or ground-based large telescopes, as well
as millimeter radio-interferometer maps and forthcoming
data from large optical interferometers, and especially the
ESO VLTI project (Malbet et al. 2000).

Section 2 presents the analytical model derived from
hydrostatic and radiative equilibrium, as first described

by Hubeny (1990), and extended here to the illumination
by an external source. Section 3 describes the application
of this model to the specific case of the circumstellar en-
vironment of young stellar objects, especially in the case
where the accretion rate is not constant at all radii. To
illustrate the model and its application, we present and
discuss in Sect. 4 some results in the case where the heat-
ing by the central source can be neglected and we focus
our attention on the production of observable quantities
like SEDs, images, and interferometric data including vis-
ibility amplitudes and closure phases.

2. Analytical model

In this section, we detail the analytical model for the
calculation of the spatial distribution of quantities like
the temperature or the density. We use the notations of
Hubeny (1990) as much as possible, even if we present
the formalism in a slightly different way. The first 3 sec-
tions (2.1, 2.2 and 2.3) are short reminders of the main
equations of the problem. The last one (2.4) is the gener-
alization of this formalism to external sources of radiation.

The principle for computing the vertical structure
of T Tauri disks is to consider the disk as a set of con-
centric cylinders of infinitesimal width. Each cylinder is
itself regarded as a plane-parallel atmosphere of mixed
dust and gas layers. The basic assumption is that the ra-
dial radiative transfer of energy is smaller than the vertical
transfer, which is true only in the thin disk approximation
(Pringle 1981). However, we can still take into account the
horizontal transfer as a perturbation for disks of moderate
flaring (see in Sect. 2.4.4). We solve the coupled equations
of hydrostatic equilibrium and the radiative transfer in
each cylinder in order to compute the temperature and
density distributions along the z-axis at a given radius r.
In the following sections, when we focus our attention
on the vertical structure of the cylinder of radius r, we
drop the r coordinate unless otherwise specified. We also
use the mass column coordinate m in place of the height
coordinate z:

m(z) =

∫ ∞

z

ρ(z) dz, (1)

where M = m(0) = Σ/2 is half the surface density of the
disk at radius r.

2.1. Initialization stage from the radial structure

For the initial step, we assume a standard geometrically
thin disk with a uniform vertical structure at each radius.
To fully solve the radial structure, we need:

– the mass per area unit Σ(r)
– the energy dissipation per area unit F (r)
– the opacity law χ(T, ρ) of the disk material
– the equation of state of the material, ρ = S(P, T )
– the local vertical acceleration field Gz(r, z), generally

inferred from the gravity
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where the temperature, density, scale height, pressure and
optical thickness laws, respectively TD, PD, ρD, hD and τD,
are given by the coupled equations:

T 4
D(r) =

F (r)/2

1 − e−τD(r)

PD(r) = −Gz

(

r, hD(r)
)

Σ(r)

ρD(r) = S
(

PD(r), TD(r)
)

(2)

hD(r) = Σ(r)/ρD(r)

τD(r) = Σ(r) χ
(

TD(r), ρD(r)
)

·
In the optically thin case, an iterative computation is re-
quired. One should notice that the mass, energy dissipa-
tion and acceleration field distributions do not need to be
independent of the temperature or density laws; in this
case Σ(r), F (r) and Gz(r, z) are refined at each iteration.

A first refinement is to replace the uniform distribution
ρD(r) by the isothermal density distribution. The resulting
radial structure is then the structure given by the so-called
standard model (Shakura & Sunyaev 1973; Lynden-Bell &
Pringle 1974).

Another improvement consists of replacing the effec-
tive temperature by the temperature of the equatorial
layer located at τD/2. As in a stellar atmosphere, we sub-
stitute for the first equation of the set of Eqs. (2) the
following equation:

T 4
D(r) =

3/4 F (r) (τD(r) + 2/3)

1 − e−τD(r)
· (3)

2.2. Hydrostatic equilibrium – Density distribution

For a given vertical temperature law, we compute the den-
sity distribution from the pressure given by the hydro-
static equilibrium. As the disk is dominated by gravitation
of the central star, the partial derivative of Gz is a constant
in the approximation z � r, and we use a differentiated
hydrostatic equilibrium equation for convenience:

d2 P

dm2
= − 1

S(P, T )

∂ Gz

∂z
· (4)

The second order equation Eq. (4) is solved with two fol-
lowing boundary conditions:

1. in the disk mid-plane: the first derivative of P is zero
by symmetry;

2. in the outer boundary: P tends to a constant low
value, the pressure in the interstellar medium (here-
after ISM). The choice of this limit has almost no in-
fluence on the disk structure.

2.3. Radiative equilibrium – Temperature distribution

To complete the calculations of the distributions of the
physical quantities, we have to connect the local tempera-
ture with the heating sources, remote or local. This is the
goal of the radiative transfer described in this section.

Theoretically speaking, the radiative transfer equa-
tions can be applied to any kind of radiation. However,

common and well-known approximations make them eas-
ier to solve provided the radiation is thermalized or
isotropic. For instance we can approximate the flux-
weighted mean opacity by the Rosseland opacity if the
radiation is thermalized with the medium. The Eddington
closure relations apply well for isotropic radiation.

We therefore treat separately radiation emitted (from
internal heating sources or from external light absorbed by
the disk) which is mainly isotropic and thermalized, and
the radiation coming from external sources. The latter can
also be split into two terms, the attenuated radiation com-
ing from its external source in a certain known direction,
and the radiation that has been scattered one or several
times which should be mainly isotropic. In the first part
of this section, following Hubeny we neglect the radiation
by external sources. Later in Sect. 2.4, we will take into
account correctly the influence of external radiations.

2.3.1. Energy dissipation in each layer

We first express the temperature as a function of the local
production of energy u, such as viscous heating, stellar
irradiation, disk backwarming, heating by a UV or X ra-
diation field, or the contribution of the energy horizontal
transfer. Following the usual notations (Mihalas 1978), we
link u to the source function S and the diffuse radiation
intensity I :

4π

∫ ∞

0

χν(m) [Sν(m) − Jν(m)] dν = ρ(m)u(m) (5)

with Jν(m) =

∫ 1

−1

Iν(m, µ) dµ. (6)

The conservation of the radiative energy means that in an
atmosphere layer, the radiated energy, i.e. the emission of
the layer, minus the radiation coming from the neighbour-
ing layers Jν(z), is exactly equal to the dissipated energy
in the layer:

Sν =
κν

χν
Bν +

(

1 − κν

χν

)

Jν . (7)

Integrating over frequencies, one derives from Eq. (5):

κBB = κJJ +
u

4π
(8)

where κB and κJ are respectively the Planck absorption
mean and the usual absorption mean, defined by:

κB =

∫ ∞

0

(κν/ρ)Bν dν/B (9)

κJ =

∫ ∞

0

(κν/ρ)Jν dν/J. (10)

Since πB = σBT 4, the vertical temperature distribution
is, by using Eq. (8):

T 4 =
π

σB

κJ

κB

[

J +
u

4πκJ

]

· (11)
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In other words, the temperature in a layer is the sum of
two contributions: (i) a term proportional to the radiative
intensity J transferred by adjacent layers and (ii) a local
dissipation term proportional to u.

2.3.2. Radiative transfer of the diffuse intensity

We solve the transfer of the diffuse intensity I to deter-
mine J . The equation of transfer and its two first moments
are:

µ
∂ Iν

∂z
(z, µ) = χν(z) [Sν(z) − Iν(z, µ)] , (12)

d Hν

dz
(z) = χν(z) [Sν(z) − Jν(z)] , (13)

d Kν

dz
(z) = −χν(z)Hν(z) (14)

where Jν , Hν and Kν are respectively the zeroth, first and
second moments of Iν .

By integrating over frequencies one gets:

d H

dm
=− u

4π
, (15)

d K

dm
=χHH. (16)

In this equation, the flux-averaged opacity χH is de-
fined by:

χH =

∫ ∞

0

(χν/ρ)Hν dν/H. (17)

When integrating the first moment equation Eq. (15)
over m, one gets:

H(m) = H(0) − UMθ(m)/4π (18)

with UM =

∫ M

0

u(ζ) dζ (19)

and θ(m) =
1

UM

∫ m

0

u(ζ) dζ , (20)

where U is the total energy dissipation in the upper atmo-
sphere of the disk per surface unit, and θ the distribution
function of the energy dissipation in this atmosphere.

The symmetry conditions in the equatorial plane for
the flux H(m) implies that H(M) = 0, that is θ(M) = 1.
We therefore get a relation between H(0) and the energy
flux dissipated in all atmospheric layers U :

H(0) = UM/4π. (21)

Unlike in a stellar atmosphere, energy is locally produced
so that the flux is not constant.

Integrating the second moment equation Eq. (16) over
m, one derives:

K = K(0) + H(0) (τH − ∆τH) (22)

with τH(m) =

∫ m

0

χH(ζ) dζ (23)

and ∆τH (m) =

∫ m

0

χH(ζ)θ(ζ) dζ (24)

where τH and ∆τH are respectively the flux weighted and
the “energy dissipation weighted” mean optical depths. In
a stellar atmosphere, one has K = K(0) + H(0)τH . Here,
∆τH represents a correction to the flux-weighted mean
optical depth due to the decrease of the flux toward the
mid-plane of the disk. In the large depth approximation,
we have: d T 4/dτH ∝ H . Since in a stellar atmosphere, the
flux H is constant, T 4 ∝ HτH , whereas in a disk H de-
creases with τH until T 4 ≤ H(0)τH , hence the corrective
term ∆τH .

We then introduce the Eddington factors,

fK =
K

J
and fH =

H(0)

J(0)
· (25)

In the large depth approximation, met in thick parts of
the disk, they are respectively equal to 1/3 and 1/2.

2.3.3. Formal solution

Combining Eqs. (11), (22) and (25), we get the tempera-
ture distribution:

T 4 =
κJT 4

eff

4κBfK

[

(

τH − ∆τH +
fK(0)

fH

)

+
fK

MκJ

u

U

]

(26)

with σBT 4
eff = UM .

In the case of strict thermal equilibrium, the intensity-
weighted and flux-weighted mean opacities κJ and κH can
be substituted by the Planck and Rosseland mean opaci-
ties κB and κR.

Equation (26) means that the vertical distribution of
the temperature in a disk is similar to its distribution in
a stellar atmosphere:

T 4(τ) =
κJ(τ)

4κB(τ)fK(τ)
T 4

eff

[

τ +
fK(0)

fH

]

, (27)

with two main differences:

(i) A local term, proportional to the energy dissipation
u is added. In a stellar atmosphere no energy dissi-
pation occurs in the intermediate layers. The factor
proportional to the density of energy per unit mass u,
in Eq. (26) is also inversely proportional to the opti-
cal depth of the disk, κJM . This factor is therefore
dominant in zones where the disk is thin;

(ii) the optical depth τ becomes τH −∆τH . The term ∆τH

is positive but cannot exceed τH depending where the
energy dissipation occurs in the vertical structure. The
two extreme situations are when the dissipation func-
tion is a Dirac function located either in the central
plane of the disk, or at the top of the photosphere.
In the first situation, ∆τH = 0 everywhere, whereas
in the second one ∆τH = τH . Above the layers where
most dissipation occurs, the correction ∆τH can be ig-
nored and the disk behaves like a stellar atmosphere:
there is no local energy source and all radiation comes
from deeper layers. In the central layers, θ(m) ≈ 1
and τH(m) − ∆τH(m) is constant: most energy dis-
sipation occurs in upper layers, and, in other terms
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there is almost no radiation coming from deeper lay-
ers. Therefore the temperature is more or less constant.
In the particular case where the energy is dissipated
only in the central plane τH −∆τH = τH and the disk
photosphere behaves like a stellar atmosphere.

2.3.4. Several sources of energy dissipation

In the case where there are several sources of energy dis-
sipation releasing the energy uk(m) in the layer m, the
formal solution given in Eq. (26) can be split as the sum
of the temperature distributions (see Appendix A):

T 4(m) =
∑

k

T 4
k (m), (28)

with the temperature distribution of source k,

T 4
k (m) =

κJ(Teff)4k
4κBfK

×
[

(

τH − (∆τH)k +
fK(0)

fH

)

+
fK

MκJ

uk

Uk

]

, (29)

where the effective temperature of the kth source is de-
fined by:

σB(Teff)4k =

∫ M

0

uk(ζ) dζ = UkM. (30)

The quantity (∆τH )k is defined by Eq. (24) where the
vertical distribution function θ(m) is replaced by the cor-
responding kth energy source,

θk(m) =
1

UkM

∫ m

0

uk(ζ) dζ . (31)

We see that when dealing with several sources of energy
dissipation, one can treat them separately from the ana-
lytical point of view (see Sect. 2.4). However in the full
modelization, the field of radiation which defines J(m),
H(m), fK(m) and fH must be computed globaly.

2.4. Influence of external radiative sources

Hubeny (1990) already took into account the effect of the
irradiation by the central star (see also Hubeny 1991).
However, when addressing the influence of the radiation
from external sources, we can use Eqs. (28) and (29) taking
into account as an additional source of energy dissipation
the reprocessing of the incoming radiation. To compute
the reprocessed energy uA and its influence on (∆τH )A,
we need to solve the radiative transfer of the direct and
scattered incoming radiation.

The flux coming from a central source is highly direc-
tional and cannot be processed as isotropic radiation. For
convenience, one may split the radiation field into several
components, and consider separate partial transfer equa-
tions for the individual components. Some of the radiation
components may be considred as a source of additional

heating. Only the component containing the thermal emis-
sion term, κνBν can be treated with the formalism devel-
oped in the previous section. The mean opacities κJ , κB ,
χH , and the mean Eddington factors fK and fH are then
defined as appropriate averages over the moments of this
particular component of the radiation field.

Here, we process separately (i) the radiation from in-
ternal heating sources or from external light absorbed
and reprocessed in the disk, a radiation which is mainly
isotropic and thermalized, and (ii) the radiation coming
from external sources which is not absorbed. In this latter
case, we again split the incoming radiation into two terms,
one attenuated coming directly from its external source in
a given known direction, and one that has been scattered
once or several times and that should be mainly isotropic.

We use the following notations:

1. Iν : radiation emitted by the disk itself. (All ther-
mal flux related quantities are written without super-
script);

2. Is
ν : radiation coming from external sources and scat-

tered in the disk;
3. I0

ν : attenuated radiation coming from external sources
4. uV: the energy dissipated locally (e.g. viscosity pro-

cess);
5. uA: the energy coming from the incident photons ab-

sorbed in the disk and reprocessed.

This approach is quite similar to Chandrasekhar’s one
(Chandrasekhar 1960) and was used by (1991). It con-
sists of writing the equations of transfer for the total in-
tensity Iν and then deriving equations involving non-local
terms I0

ν and Is
ν . Since the radiative transfer of Iν and

non-local terms are treated separately, the coupling be-
tween them can be seen either as a loss of energy for the
non-local radiation, or as a gain of energy for Iν . The stel-
lar flux can now be seen as energy dissipation similar to
that due to viscosity.

2.4.1. Energy reprocessed by the disk

In the presence of an external source of radiation, the en-
ergy dissipation term uA linked to the reprocessing of the
radiation coming from external sources and absorbed in
the disk is directly linked to the specific intensity of the
incoming radiation by:

ρ(m)uA(m) = 4π

∫ +1

−1

∫ +∞

0

κν(I0
ν (m, µ) + Is

ν(m, µ)) dν dµ.

(32)

With J0 and J s the frequency-integrated zeroth order mo-
ments of I0

ν and Is
ν ,

J0 =

∫ +∞

0

J0
ν dν with J0

ν =

∫ +1

−1

I0
ν (µ) dµ, (33)

J s =

∫ +∞

0

J s
ν dν with J s

ν =

∫ +1

−1

Is
ν(µ) dµ, (34)
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and, the intensity weighted opacities,

κ0
J =

∫ +∞

0

(κν/ρ)J0
ν dν/J0, (35)

κs
J =

∫ +∞

0

(κν/ρ)J s
ν dν/J s. (36)

uA can be expressed as:

uA = 4π(κ0
JJ0 + κs

JJ s)· (37)

The energy absorbed uA is therefore proportional to the
mean incident flux and to the absorption coefficient of the
medium.

2.4.2. Radiative transfer of the incoming radiation

We study the transfer of the radiative intensities I0

and Is upon which our knowledge of uA and (∆τH)A de-
pends. The equations of transfer for the incoming radia-
tion within the frame of coherent isotropic scattering are:

µ
∂ I0

ν

∂z
(z, µ) =−χνI0

ν (z, µ), (38)

µ
∂ Is

ν

∂z
(z, µ) =−χνIs

ν(z, µ) + σνJ s
ν(z, µ) + σνJ0

ν (z, µ), (39)

where σνJ0
ν (z, µ) accounts for the scattering of the incom-

ing radiation and σνJ s
ν(z, µ) for multiple scattering.

We define the direction and frequency averaged
opacities,

χ0
J =

∫ +∞

0

(χν/ρ)J0
ν dν/J0; (40)

χ0
H =

∫ +∞

0

(χν/ρ)H0
ν dν/H0; (41)

σ0
J =

∫ +∞

0

(σν/ρ)J0
ν dν/J0; (42)

χs
H =

∫ +∞

0

(χν/ρ)Hs
ν dν/Hs; (43)

where J0
ν , J s

ν , and, H0
ν , Hs

ν are respectively the zeroth
and first moments of I0

ν and Is
ν . Therefore the frequency-

integrated zeroth, first and second moments of I0
ν and Is

ν ,
namely J0, H0, K0 for direct incoming radiation and J s,
Hs, Ks for scattered incoming radiation, are linked by the
following equations:

d H0

dm
= −χ0

JJ0 and
d K0

dm
= −χ0

HH0 (44)

d Hs

dm
= −κs

JJ s + σ0
JJ0 and

d Ks

dm
= −χs

HHs. (45)

Therefore, the reprocessed energy,

uA(m) = −4π
(d H0

dm
+

d Hs

dm

)

, (46)

leads to

UAM = 4π
(

H0(0) + Hs(0)
)

(47)

θA(m) = 1 − H0(m) + Hs(m)

H0(0) + Hs(0)
(48)

assuming Hs(M) = 0 and H0(M) = 0, i.e. assuming that
the equatorial plane is a plane of symmetry for the source
of external radiation. This is truly the case for a central
star or a uniform ambiant medium.

Using the second moment of the incoming and repro-
cessed radiative equations, we derive (∆τH)A,

(∆τH)A = τH +
ω0

[

K0 − K0(0)
]

+ ωs
[

Ks − Ks(0)
]

H0(0) + Hs(0)
(49)

where we define respectively ω0 and ωs, the mean ratios
of χH to χ0

H and χs
H :

∫ m

0

χH(ζ)H0(ζ) dζ = ω0(m)

∫ m

0

χ0
H(ζ)H0(ζ) dζ (50)

∫ m

0

χH(ζ)Hs(ζ) dζ = ωs(m)

∫ m

0

χs
H(ζ)Hs(ζ) dζ . (51)

If the radiation is absorbed in a geometrically thin layer,
where the temperature and density are more or less con-
stant, then ω0 ≈ χH/χ0

H . It is the ratio of the absorption
of reprocessed radiation (generally in the thermal infrared)
to the absorption of incoming radiation (often in the vis-
ible, or UV, or X-ray domain). In the case of a hot source
like stellar irradiation or a UV field, this ratio is expected
to be less than unity.

Finally the contribution of the incoming radiation
source to the temperature distribution is:

TA
4(m) =

κJ

4κBfK
(Teff)4A

×
[

ω0
[

K0(0) − K0
]

+ ωs
[

Ks(0) − Ks
]

H0(0) + Hs(0)
(52)

+
fK(0)

fH
+

fK

MκJ

κ0
JJ0 + κs

JJ s

H0(0) + Hs(0)

]

·

We show in Appendix B how to compute J0(m), J s(m),
H0(m), and Hs(m) in the case of an external point-like
source where the irradiation from the central source is
highly collimated. As demonstrated in Sect. 2.3.4, the tem-
perature vertical structure of a sum of point-like sources
is the sum of the temperatures computed for each source
to the fourth power.

2.4.3. Interpretation

In this section, we discuss in detail the physical interpre-
tation of the complex Eq. (52). Since we know how to
add the contributions of various energy sources by using
Eqs. (28) and (29), we can restrict ourselves to a point-
like source located at infinity without losing generality.
An extended source will then be processed as the sum of
point-like sources.

The dependence of the central temperature to the in-
coming stellar radiation is relatively simple. Since the top-
most layer emits half upward to the outside and half down-
ward toward the inner layers, the latter ones receive half of
the emission. Their effective temperature is then TA/21/4.
Since there is no flux inside (for τ � 1), the temperature
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is constant and equal to this temperature. This intuitive
result is compatible with Eq. (52). As a matter of fact, if
µ0 is the cosine angle of the incoming radiation and since
K = µ0H , the first term in the square brackets is of the
order of ω0µ0. For a slanted incident stellar radiation, we
have µ0 � 1 and therefore ω0µ0 � 1. Deep inside the
disk, the third term, evanescent since the incoming radi-
ation is absorbed, is also negligible. The brackets reduce
to fK(0)/fH ≈ 2/3. The central temperature is there-
fore smaller than the effective temperature TA by a factor
≈2−1/4. In conclusion, half of the absorbed energy is irra-
diated by the hot topmost layer and another half by the
cooler inner layers.

At the surface, the third term in the square brackets
reduces to 1/(µ0ω0) by using J0 = H/µ0 and is domi-
nant. The temperature is therefore much higher than the
effective temperature. This fact is explained in Malbet &
Bertout (1991): the topmost layer, vertically optically thin
but radially optically thick, absorbs almost all stellar light.
This layer is superheated by a factor of (1/µ0)1/4. Chiang
& Goldreich (1997) refined this view by multiplying the
term 1/µ0 by 1/ω0. The first factor is a pure geometri-
cal effect of the slanted incidence whereas the second one
comes from the difference between the opacities for the
visible incoming radiation and the infrared reprocessed
radiation.

2.4.4. Overview of other heating sources

The flux radiation from the ISM can be processed on the
same basis as the stellar irradiation. The main difference
is that the ISM does not irradiate in a particular direction.
If we assume that it consists of an isotropic black body ra-
diation of characteristic temperature TISM, we can apply
Eq. (61) within the two-stream approximation (i.e. with
µ∗ = 1/

√
3 using the definition given in Sect. 3.2.2) and

we can demonstrate that the contribution of the ISM radi-
ation is a constant. In fact, if the ISM is the unique source
of irradiation, the disk would be isothermal.

All other radiative sources can be treated exactly as
the central star. If they are extended, the previous results
derived for point-like sources are integrated over angles.

The radial extent of the disk is much larger than the
vertical one. We can therefore apply the approximations
of large depth to the horizontal transfer. This hypothesis,
combined with the LTE approximation, allows us to write
the horizontal flux Hr as:

Hr = − 4

3π(ρκR)
T 3 ∂ T

∂r
· (53)

The local energy gain for the material between r and r+dr
is 4π(Hr(r+dr)−Hr(r)). One then derives the heating per
unit of mass of material that allow us to self-consistently
compute the correction to the vertical transfer, in the case
Hr � H :

uH =
4π

ρ

∂ Hr

∂r
· (54)

3. Application to T Tauri disks

The two main heating sources in the case of T Tauri disks
are the viscous dissipation and the stellar light absorption.
We apply our general equations in this frame.

3.1. Approximations

All the terms τH , κH , etc., are dependent on the structure.
Moreover fK and fH , are not known a priori. Therefore
we will seek a self-consistent iterative method able to de-
termine these quantities.

We now make two approximations concerning the
opacities: the diffuse intensity is a Planck distribution at
the local temperature and the radiation coming from a
external source is also a Planck distribution at the tem-
perature of the source T ∗. We then derive:

– κJ = κB , the Planck mean opacity.
– κ0

J = κs
J = κ∗

B , the mean opacity for a black body
radiation at T ∗ through a medium at temperature T .

– κH = κR, the Rosseland mean opacity.

Since the scope of this paper is to present analytical solu-
tions and simple numerical applications, we use the gray
Rosseland opacities given by Bell & Lin (1994). We also
use the gray approximation κB = κ∗

B = κR and ignore
diffusion. Therefore ωs = ω0 that we now call ω

The fH and fK values will be close to 1/2 and 1/3.
These approximations are only valid at large depths, but
we refine these values in optically thin zones at each iter-
ation, as well as for ω.

3.2. Vertical temperature distribution

3.2.1. Viscous heating at each layer in the disk

We consider here an energy density per mass unit which
depends on local conditions. The energy dissipation per
mass unit due to viscosity is given by Franck et al. (1985):

uV(m) = νvisc(m)

(

r
d Ω

dr

)2

· (55)

In the case of a thin Keplerian disk we get:

uV(m) =
9

4
Ω2νvisc(m)· (56)

Since uV(m) depends vertically only on νvisc(m), the
θV function depends only on the vertical structure of the
viscosity νvisc and of its mass-average ν̄visc.

Up to now there has been no exact description of the
viscosity induced by the turbulence. In this paper, we have
considered two different types of viscosity:

1. The Shakura-Sunyaev prescription stating that the vis-
cosity is proportional to the local sound speed and local
height scale:

νvisc = αcsh ∝ T. (57)
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The θV function is therefore the distribution function
of the temperature. The term τH − (∆τH )V, by def-
inition smaller than τH , can be much smaller if the
temperature peaks at the surface of the photosphere;

2. The β-prescription, derived from laboratory experi-
ments, and applied to accretion disks by Huré et al.
(2001), states that

νvisc = βΩr2 (58)

where β is a constant ranging from 10−5 to 10−3. Here
the viscosity is uniform along the vertical axis and does
not depend on the temperature distribution of the disk.

3.2.2. Heating by the central stellar source

With the approximations of Sect. 3.1, there is no reason
to distinguish the two specific intensities I0 and Is. If we
call I∗ = I0 + Is, then we find an analytical solution very
similar to Eq. (28) of from Malbet & Bertout (1991):

T 4
A =

πκJH∗(0)

fKκBσB

[

ω∗
K∗(0) − K∗

H∗(0)
+

fK(0)

fH
+

fKκ∗
JJ∗

κJH∗(0)

]

(59)

where the quantities linked to the star incoming radiation
are superscripted with ∗. The only difference is the pres-
ence of ω∗ which is not a priori equal to 1 as noted by
D’Alessio et al. (1998).

We derive J∗(0) and H∗(0) from the geometrical prop-
erties of the system using the approximation described by
Ruden & Pollack (1991). The star is seen by the disk as
a point-like source. It is valid beyond a few stellar radii;
in the inner parts this is not the case, nevertheless re-
processing is seldom dominant in this region (see Fig. 3
of D’Alessio et al. 1998). A point-like source equivalent to
the star must present the same values for J∗(0) and H∗(0).
The incidence angle is given by:

µ∗ = H∗(0)/J∗(0)· (60)

One finally obtains, using the gray optical depth τ , the
same expression (33) of Malbet & Bertout (1991) except
for the factor ω∗ already discussed in the previous section,

T 4
A =

(Teff)4A
4fK

[

µ∗ω∗

(

1 − e−τ/µ∗

)

+
fK(0)

fH
+ fK

e−τ/µ∗

µ∗

]

(61)

where the effective temperature of the stellar reprocess-
ing is:

(Teff)4A = 4πH∗(0)/σB . (62)

3.3. Equation of state – Hydrostatic equilibrium

The equation of state in the disk is:

P = fgasc
2
sρ (63)

with cs =

√

kBT

MmH
· (64)

First of all, radiation pressure is ignored in Eq. (63) as
suggested by Shakura & Sunyaev (1973). If the disk is
assumed to be homogeneous and mixed by the turbulence,
the mass fraction of gas, fgas, is a known function of T
and ρ, and might even be a constant if evaporation is
ignored. The dust is only a few percent of the mass of the
disk, so we use fgas = 1 in the present work.

We also assume that the disk dynamics is dominated
by the central star, so that it is Keplerian. Then, in the
thin approximation, Gz is a linear function of z. Combined
with Eq. (63), the hydrostatic equilibrium and the local
height scale become:

d2 P

dm2
= −c2

sΩ
2

P
, (65)

h =
cs

Ω
, (66)

with Ω =

√

GM∗
r3

· (67)

3.4. Self-similar accretion model

The radial distribution of energy dissipation for the ac-
cretion UV(r) and the surface density Σ(r) are essential
parameters for the initialisation step of our code. In or-
der to be as general as possible, we use a prescription
with a self-similar accretion rate, instead of the model by
Shakura & Sunyaev (1973) which assumes a uniform ac-
cretion rate over the disk. We assume that some ejection
process removes material away from the close environment
of the star within a radius r0. A more detailed description
of this mechanism can be found in Ferreira & Pelletier
(1995). The accretion rate is parametrized as:

Ṁ(r) =







Ṁ∞

(

r

r0

)ξ

if r < r0

Ṁ∞ if r ≥ r0

(68)

where 0 ≤ ξ ≤ 1 is the ejection index (see Ferreira &
Pelletier 1995) and r0 the cut-off radius. When ξ = 0,
this model corresponds exactly to the standard accretion
model by Shakura & Sunyaev (1973).

The dissipation per area unit UV(r) and the mass col-
umn Σ(r) can then be expressed as:

UV(r) =
3GM∗Ṁ(r)

8πr3
f(r) (69)

Σ(r) =
Ṁ(r)

3πνvisc
f(r) (70)

where f(r) is a factor close to unity at large r. Using the
same method as Shakura & Sunyaev (1973) we obtain:

f(r) =



















1

1 + 2ξ

[

1 −
(r∗

r

)ξ+ 1

2

]

if r < r0

1 − 2ξ

1 + 2ξ

√

r0

r
− 1

1 + 2ξ

(

r∗
r0

)ξ√
r∗
r

if r ≥ r0.

(71)
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Table 1. Parameters used in the model.

r∗ = 2 R� M∗ = 0.5 M�

T∗ = 4000 K TISM = 15 K
r0 = 100 r∗ α = 0.01

rmin = 2.2 R� AV = 1
d = 450 pc

3.5. The numerical code

Our set of equations are coupled and non-linear. They
need to be solved numerically, within the framefork pre-
sented below.

The grid: we use a logarithmic radial grid. For each
radius we chose a non-uniform vertical grid so that the
mass column coordinate m(z) is logarithmically sampled.

Initial conditions: from the radial structure described
in Sect. 2.1, we compute an isothermal vertical structure.

Iterative method: Knowing the temperature and mass
column, the hydrostatic equilibrium is solved for. We de-
duce the density and pressure distributions. Then the tem-
perature and optical depth are computed again using the
development of Sect. 2.3.2. Subsequent quantities are de-
rived, like the kinematic viscosity. The value of M(r) is
refined so that it matches Eq. (70) using the average kine-
matic viscosity. The mass column grid is computed again
with the new value of M(r). The latter step is performed
as many times as necessary to reach convergence (typically
in ten iterations).

The parameters used for the computations are re-
ported in Table 1.

4. Results and discussion

In this paper, we chose to treat mainly the radiative trans-
fer in the disk. Even if we have developed the formalism
of the central source heating, we will ignore its contribu-
tion in a first step and concentrate only on the viscous
dissipation. In a future paper, we will present the case of
heating by the central star. Moreover the heating by the
central star becomes dominant at radii larger than a few
astronomical units as shown in Fig. 3 of D’Alessio et al.
(1998) so the results presented here will be correct only
for the inner part of the disk and therefore for the visible
and infrared thermal domain.

First, we compute the physical conditions in the disk:
temperature, density, optical depth. Then we use these
physical conditions to compute astronomical observables
like SEDs, millimetric images and interferometric complex
visibilities and direct images.

4.1. Physical conditions in the disk

4.1.1. Temperature and density

A map of density and temperature for a standard disk
(ξ = 0) with an accretion rate of 10−5 M�/yr is displayed
in Fig. 1. The shape of the temperature iso-contours il-
lustrates that the disk temperature is almost constant in
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Fig. 1. Iso-contour maps of a T Tauri disk with Ṁ =
10−5 M�/yr. Dashed lines: lines of equal temperature; Dotted

lines: lines of equal density; Solid line: limits of the optically
thick region (τ = 1); Gray zone: zone of instability with respect
to the convection.
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Fig. 2. Radial distribution of the temperature in the central
layer and of the effective temperature (located at τ = 1).

the optically thick part, whereas the temperature changes
quickly with the altitude in the upper layer. As previously
guessed, the disk appears roughly isothermal over the ver-
tical dimension in its inner part.

Figure 2 displays the variation of the temperature with
the radius. We verify that the effective temperature, i.e.
at τ = 1, is proportional to the dissipated flux: it follows
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Fig. 3. Column density in an α-disk for two different accretion
rates. Solid lines: ξ = 0; Dashed lines: ξ = 0.5.

an r−3/4 law. We stress that the central temperature is
much higher than the effective temperature.

We check that the disk is optically thick even at large
radii while the geometrical thickness of the disk remains
much smaller than unity: if we define the disk surface as
the region of optical depth unity, we find z/r ≈ 0.1–0.2.

The geometry of the density contours displayed in
Fig. 1 have a different shape depending whether they are
located in the central optically thick part or in the up-
per optically thin layers. Figure 1 also displays the disk
parts which are unstable to convection by computing the
Schwarzschild criterion. For the time being, the conse-
quences of this convection are not taken into account in
our model.

4.1.2. Column density

Figure 3 shows the mass column density as a function of
the radius in the case of a standard α-disk with two val-
ues of the ejection parameter ξ. We take the cut-off r0

at 100 stellar radii, i.e. about 1 AU. Two values of the ac-
cretion rate have been considered: 10−6 and 10−4 M�/yr.
As expected, the radial structure of Σ(r) changes in the
close environment of the star when ξ 6= 0.

Power-laws are often used by observers in the descrip-
tion of the radial structure of disks, though one can see
in Fig. 4 that the column density of an α-disk cannot be
described with such a law. However, on restricted domains
of radius, the mass column in an α-disk can be described
by the equation

Σ(r) ≈ Σi (r/1 AU)−qi kg m−2 for ri ≤ r ≤ ri+1 (72)
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Fig. 4. Column density in a disk with different viscosity pre-
scriptions. Solid lines: α = 10−3, 10−2; Dotted lines: β =
10−4, 10−3.

Table 2. Parameters computed from the model to approxi-
mate the surface density by a power law by pieces, sorted by
decreasing order of radius domain.

Ṁ = 10−6 M�/yr Ṁ = 10−4 M�/yr

Σi qi ri Σi qi ri

1 × 106 1.5 40 — — —

4 × 103 0.0 9 2 × 104 0.0 67

1.5 × 104 0.6 1 2.5 × 105 0.6 5

1.5 × 104 1.2 0.11 9 × 105 1.4 0.75

4 × 105 −0.3 0.06 1.5 × 106 −0.5 0.45

where the coefficient qi ranges from −0.4 to 1.5 and Σi is
a constant. These coefficients are given in Table 2 for two
values of the accretion rate.

We show in Fig. 4 the influence of α on the struc-
ture of the disk. These results are compared with the ones
obtained with the β viscosity prescription. The general
behaviour is somewhat different except for the 1–10 AU
region. Therefore observing inside 1 AU or outside 10 AU
could be decisive in determining the viscosity law.

4.2. Astronomical observables

One of the aims of this work is to compute physical con-
ditions around a young star so that we can calculate the
electromagnetic field emerging from this region. This emis-
sion can then be analysed by several types of instruments:
photometers, spectrographs, imaging cameras, interferom-
eters, etc. The next sections give examples of astronomical
observables that can be used to constrain our knowledge
of the circumstellar environment.
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Fig. 5. Spectral energy distribution (λFλ vs. λ) for different
disk models Solid lines: standard disk; Dashed lines: disk with
ξ = 0.5; Dashed & doted lines: standard disk with an inner
hole of 8r∗.
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Fig. 6. Spectral energy distribution (λFλ vs. λ) of the disk
model as a function of inclination. Solid lines: pole-on disk.
Dashed lines: inclination of i = 45o. Dotted liness: same incli-
nation without the flaring effect (see text for details).

4.2.1. Spectral energy distribution

The spectrophotometry technique gives access to the spec-
tral energy distribution. We integrate along the line of
sight the contribution of each disk layer to the emergent
flux. In the examples taken for Fig. 5, the SED is signif-
icantly altered in the range 1–5µm with the self-similar
accretion model. The inner hot regions being depleted, the
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Fig. 7. Emergent millimetric flux from a pole-on disk for sev-
eral accretion rates and viscosity prescriptions. Upper curves:
Ṁ = 10−4 M�/yr; Lower curves: Ṁ = 10−6 M�/yr; Solid

lines: α = 10−2; Dashed lines: β = 10−4.

short wavelengths are less present. We assumed an overall
extinction of AV = 1 in the visible and an inner radius
of the disk of rmin = 1.1 stellar radius. However, Fig. 5
shows that the SED is significatively different from the
one expected from a standard model with a large inner
gap.

Figure 6 shows the influence of disk flaring on the
intermediate wavelength range of the SED. The differ-
ence between the two curves representing the SED of a
45o-inclined disk lies in the location of the photosphere,
i.e. the location of the disk layer that emits most of the
emergent flux. In the flaring case, the flux comes from the
layer where τ = 1, whereas in the so-called no flaring case,
the flux comes from the disk equatorial plane but with the
same temperature as the effective temperature. This latter
case corresponds to the standard radial model where the
vertical structure is not taken into account. Even without
the reprocessing of the stellar photons, the effect of the
vertical extension of the disk atmosphere is therefore not
negligible at intermediate wavelengths.

4.2.2. Millimetric images

Radio observations can help us discriminate between the
two viscosity prescriptions, and especially radio observa-
tions in the outer disk, since they are sensitive to the mass
column. The disk being optically thin in the millimetric
continuum, the flux is given by:

Fν ∝
∫ +∞

−∞

T (z)ρ(z) dz ≈ ΣT̄ . (73)
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Fig. 8. Visibilities from a disk model as a function of the base-
line. Gray : Ṁ = 10−4 M�/yr; Black : Ṁ = 10−6 M�/yr. For a
given baseline the visibility varies with the position angle; the
domain between the minimum and maximum values is filled.

Figure 7 compares the millimetric emissivity for an α-
disk and a β-disk with the same characteristics. At in-
termediate radii, the two emissivities are more or less
equivalent, however at larger radii the emissivities can fol-
low somewhat different power laws. Fν is proportionnal to
r−3/2 for an α-disk over the full range, whereas a β-disk
presents a variable power-law exponent. In the domain
where the disk is thermalized with the ISM, i.e. at large
radii, Fν ∝ r−1/2.

4.2.3. Interferometric observables

Probing the inner parts of disks requires high angu-
lar resolution techniques that can be achieved with
present or soon-to-be operated interferometric instru-
ments (Malbet & Bertout 1995). The more massive disks
(Ṁ > 10−6 M�/yr) should be resolved by the VLTI and
its 100m-baseline, but we should also detect non-zero
closure phase.

Figure 8 shows the visibility of a disk as a func-
tion of the projected baseline. Since the image is not
centro-symmetric, the visibility depends on the position
angle. Figure 9 displays the closure phase as a function
of the position angle for different telescope combinations
in the VLTI for a disk with an important accretion rate
(Ṁ = 10−4 M�/yr). As a comparison, the closure phase
is displayed for a disk with moderate accretion rate with
the widest combination of the VLTI auxiliary telescopes.
Because of the natural flaring, a disk that is not seen pole-
on does not appear centro-symmetric (as can be noticed
in Fig. 10), therefore leading to a non-zero closure phase.
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Fig. 9. Closure phases as a function of the position angle for
a triplet combination of the VLTI auxiliary telescopes. Solid

lines: Ṁ = 10−4 M�/yr. Dotted line: Ṁ = 10−6 M�/yr with
the largest baseline.

4.2.4. Direct images

Synthetic infrared images of the disk thermal emission
are displayed in Fig. 10 with a field of 50 mas for a dis-
tance of d = 450 pc. As explained above, they are not
centro-symmetric because of the flaring. So far, we have
only access to interferometric observations at this scale, so
they are only relevant as a step to produce interferometric
observables.

5. Conclusion

We have presented a new method to model the vertical
structure of accretion disks. This method leads to ana-
lytical formulae for the temperature distribution which
help to understand the behaviour of the radiation propa-
gated inside the disk. Our model includes two sources of
energy dissipation: viscous heating and reprocessing of ex-
ternal radiation like that emitted by the central star. We
have applied these analytical results to the case of T Tauri
disks in a variety of conditions showing that the method is
versatile:

– with a modified Shakura-Sunyaev prescription for a
disk with a non-constant accretion rate (Ferreira &
Pelletier 1995);

– with a viscosity prescription following either the stan-
dard α or the β one proposed by Huré et al. (2001).

We are able to simulate the conditions of temperature and
density in any part of the circumstellar environment and
to compute astronomical observables like SED, optical
and millimeter images or interferometric visibilities. This
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Fig. 10. Synthetic images of the thermal emission at 2.2 µm for different inclinations of the disk (from 0o to 60o by steps of 10o).
Ṁ = 10−6 M�/yr. The field is 50 mas.

code could be used also as starting conditions in a Monte-
Carlo multiple scattering code in order to derive polariza-
tion maps.

When completed, this code will offer to observers a tool
based on physical parameters to interpret their observa-
tions better than ad-hoc models based on power laws often
used today.
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Appendix A: Vertical structure

of the temperature with several energy sources

Each source of energy locally contributes to the heating uk

(see Sect. 2.3.4). The total local heating is then u =
∑

k uk

and the energy dissipated per unit of disk surface is then
U =

∑

k Uk with

UkM =

∫ M

0

uk(ζ) dζ . (A.1)

We now write the vertical distribution of energy dissipa-
tion, θ as a function of the different vertical distributions
of the energy source, θk:

θ(m) =

∫ m

0

u(ζ) dζ/(UM)

=
∑

k

Uk

U
θk(m) (A.2)

with θk(m) =
∫ m

0 uk(ζ) dζ/(UkM)·
Similarly for ∆τH :

∆τH (m) =

∫ m

0

θ(ζ)τH (ζ) dζ

=
∑

k

Uk

U
(∆τH )k (A.3)

with (∆τH )k(m) =
∫ m

0 θk(ζ)τH (ζ) dζ .

Since,

u(m)

U
=

∑

k

Uk

U

uk(m)

Uk
(A.4)

and
∑

k(Uk/U) = 1, we can rewrite Eq. (26) by replacing
each term in the brackets by a sum over the k sources:

T 4 =
κJT 4

eff

4κBfK

∑

k

Uk

U

[

(

τH − (∆τH )k +
fK(0)

fH

)

+
fK

MκJ

uk

Uk

]

· (A.5)

If we define the effective temperature of the the kth energy
source,

σB(Teff)4k = UkM, (A.6)

then Eq. (26) can be written as the following sum:

T 4=
∑

k

κJ(Teff)4k
4κBfK

[

(

τH − (∆τH )k+
fK(0)

fH

)

+
fK

MκJ

uk

Uk

]

·

(A.7)

Therefore the vertical distribution of the temperature for
a disk with multiple energy dissipation sources is the same
as the sum of the individual temperature distributions us-
ing the global radiation in the disk, i.e. with J , H , K,
τH computed from the global temperature distribution.

Appendix B: Incoming radiation field

We show in this appendix how to compute J0(m), J s(m),
H0(m), and Hs(m) in the case of an external point-like
source. The intensity of the source is J0, giving us a
boundary condition to solve the equations of transfer (44)
and (45). If we define the optical depths,

τ0 =

∫ m

0

χ0
J(ζ) dζ (B.1)

τ s =

∫ m

0

κs
J(ζ) dζ (B.2)

we obtain:

J0(m) = J(0)e−τ0(m)/µ0

(B.3)

J s(m) = Λτ s(m)

(

σ0

J

κs

J

J0
)

(B.4)

where Λ is a commonly used operator (cf. Mihalas 1978)
defined by:

Λτ (f) =
1

2

∫ +∞

0

E1 |t − τ | f(t) dt (B.5)

and En(t) =

∫ +∞

1

u−ne−ut du. (B.6)
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The terms H0(m) and Hs(m) can be computed in the
same way as J0(m) and J s(m):

H0(m) =µ0 J(0)e−τ0(m)/µ0

(B.7)

Hs(m) =Φτ s(m)

(

σ0
J

κs
J

J0

)

(B.8)

with

Φτ (f) =2

∫ +∞

0

E2|t − τ |f(t) sgn(t − τ) dt (B.9)

where sgn(x) is the sign function.
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Annexe B

La structure verticale des disques
d’accrétion T Tauri III. Un modèle

de disque à deux couches afin
d’interpéter spectres et visibilités

L’article exposé ci-après correspond au modèle à deux couches du chapitre IV et à
l’étude des observables du chapitre suivant (Lachaume et coll., 2003).
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172 Structure des disques d’accrétion autour des étoiles jeunes de faible masse
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P ¾pÌ{ÂkÑ7- Á�Ï�È�ï;È�Å£Ì{Á�Ï+Î�ðãÅ�Æ{Â�Ò�Â�¿#¾�Ò�Â_Á Å£ÎCÈ�Å�Î&Æ{Â�Ï£Ç�Ô{Î&Æ Ñ�Â�Ï+ÏÑ Á�ÉEÆEÅ�¿2Ò�¾1ÇÄÅ�Æ{ÂJÎ�ÂkËEÅ+Ò&È�ÑpÏiÅ&È�ÒQ/�Å�Æ{Âu¾EÔpÅ�Â�Ò Ó È�Ò+Å�Ï�È�Ò+ÂJÇ�Ô{Î&Æ£Î�¾p¾EÑ�Â(ÒÚ#õ�Á�É1ÔaÒ�ÂR-pð�S�T�ðpÑ�Âk¿÷Å Ó È�Ë{ÂkÑ2ß&à î ¿:Å+Æ{Â
ÏiÔaÒ�¿�È�ÎkÂ�Æ;È�ÏuÅ�Æ{Â�Ï�È�Ç�Â0Å�ÂkÇ£ØÓ Â�Ò�È�Å�ÔaÒ+Â
Ú�Î�¿�à,S�UCð�Ç�Á�Ì{Ì{Ñ�Â Ó È�Ë{ÂkÑ2ß&ð�Á Å Ó Ò�¾pÌ{Ô{Î�ÂkÏãÈ0Ç�Ô{Î&ÆÕÏiÇ�È1Ñ�Ñ Â�Òï{ÔaôÕÖfÂkÎkÈ1Ô{ÏiÂJÅ�Æ{Â�¾1ÔaÅ�Â(Ò�Ñ÷È�ÙEÂ�Ò}Æ;È Ó{Ó ÂkËaÏ�Å�¾
ÖfÂ�Â(ôpÅ+Ò�ÂkÇ£ÂkÑ Ù�Å�Æ{Á�Ëfà
V |}hEm�~1y ��y rEy q y s ® y ��s�hOm��Ey ��g&��m+siy ��m��XWOwCjO��y m&��s��iekxE����wC��l wC�JsihEmy l�ekºCm�ekxE�Vs�hEm
��l�ekq q m���s�xEwCx&Y[Z�m&��w£rOek��m&q y xOm���wCrEsieky xOm��ek��m
ºCy ~�m�xr ®5\^]`_ba+c nBd�hEm&��m c y �Qs�hEm¤�Om&q �0wC�1s�hEm�y l�ekºCmC� ¨ �:e}g&wCxE��mHe1jEm�xOg�mf ep� �2µEª�� y ��w�xEq ® ~Cekq y �£�÷wC�}rOek��m�q y xOm��hg \ �

i Ô{Î&Æ�ÈÍÌ{Á�Ï+ÎVÆ;È�ÏÕÈ�Ñ�Â�Ï+Ï+Â(ÒÕÏ+ÎCÈ�Ñ�ÂVÆ{Â�Á�ÉEÆEÅ�ÖfÂkÎkÈ1ÔaÏ+ÂVÁ ÅÕÁ�Ï�Îk¾p¾1Ñ�Â(ÒÚ�Î�¿�à�6�8,9Oð{Ò�Á�É1ÆOÅ Ó È�Ë{ÂkÑ2ß&à
2�ÏãÃuÂJÏ+Æ;È�Ñ�ÑaÏ+ÂkÂJÁ�Ë i Â�Î�Å�à1ÿaà -pð1ËOÔ{Ç�Â(Ò�Á�ÎCÈ�ÑaÏ+Á�ÇÕÔ{Ñ�È�Å�Á�¾1Ë{ÏãÅ�Â�Ë{ÌÅ�¾ Ó Ò�¾CÀEÂ�Å�Æ;È�Å.Å�Æ{Â�Ò�Â�Á�Ï0Ë{¾VÏ+Â�Ñ�¿2Ø�Ï+Æ;È�Ì{¾CÃ0Á�ËaÉ_Â�ò:Â�Î�Å0Á�Ë øÄø�È�ÔaÒ�ÁÌ{Á�Ï+Î�Ï�à�jÕñ 2�Ñ�ÂkÏiÏ+Á�¾�Â�Å�È1Ñ�à�ÚiÜQk#k&kEß�Â�ÏiÅ&È�Ö;Ñ�Á�Ï+Æ{Â�Ï0Å+Æ;È�Å0Â�ÀEÂ�ËÍÃ0Á Å+Æ ÈÏ+ÎkÈ1Ñ�Â�Æ{Â�Á�É1ÆOÅ.ïQÈ�Ò�Á�Ë{É�Á�ËEÃ�È�Ò�Ì{Ï�ð{Å�Æ{Â�Ò�Â
Á�Ï.ÏiÅ�Á�Ñ�Ñ¡Â�Ë{¾1Ô{ÉEÆÍÇ�È�Å�Â(Ò�Á÷È�ÑÈ�Å�Ñ÷È�Ò�É1Â.l Å�¾×ÎkÈ�Å�Î�Æ=ÏiÅ�Â�Ñ�Ñ÷È�Ò�Ñ�Á�É1ÆEÅkð}Ïi¾×Å�Æ;È�Å�È�Ñ�Ñ Ó È�ÒiÅ�Ï�¾1¿.Å�Æ{ÂÌ{Á�Ï+Î£È�Ò�ÂÕÁ�Ñ�Ñ�Ô{Ç�Á�Ë;È�Å�ÂkÌ:à P ¾�Ò�Â�¾CÀEÂ�ÒkðQÃJÂ£Ë{¾�Å�Á�Î�ÂkÌ�Å�Æ;È�Å
Ç�¾pÌ{Â�Ñ}þOðÃ.Á Å�ÆVÅ�Æ{Â�G#m�n�A ?.ïQÈ�Ò�Á�Ë{ÉÕÁ�Ë{Ì{Â�ôfðpÎk¾1Ç Ó È�Ò�ÂkÏJÇ�Ô{Î&ÆVÖfÂ�Å+Å�Â(ÒuÃ0Á Å+Æ¾�Å�Æ{Â�ÒJÏ+Á�ÇÕÔ{Ñ÷È�Å�Á�¾1Ë{ÏJÅ�Æ;È�Ë_Ç�¾pÌ{Â�Ñ�Ü�à i ¾aðpÃJÂ
Ï+Æ;È�Ñ�Ñ:Î�¾EËEÅ�Á�ËOÔ{Â
¾EÔpÒÏiÅ�Ô{ÌaÙ_Ã.Á Å�ÆÇ�¾pÌ{ÂkÑ�þOà

��� op�rqs� �,�,�t� �u� )v
��*�Q� ���$� 
s�*� �b�
w Â Î�¾EÇ Ó È�Ò�Â�Å�Æ{Â�ÏiÅ&È�Ë{Ì;È�Ò�ÌyxÝÀaÁ�Ï+Îk¾1Ï+Á Å�Ù Ó Ò�ÂkÏ+Î(Ò�Á Ó Å�Á�¾1ËvÃ0Á Å+ÆÅ�Æ{Â{z Ó Ò�ÂkÏiÎ�Ò�Á Ó Å�Á�¾1Ë Ì{Â�Ò�Á ÀEÂkÌv¿2Ò�¾1Ç Ñ÷È�Ö:¾�Ò&È�Å�¾�Ò+Ù Â�ô Ó Â�Ò�Á�Ç�Â�ËOÅ+ÏÖOÙ"|�ÔaÒb}Â�Â�Å0È1Ñ�à¤Ú�þ�ÞEÞaÜCß&àbz)Á�Ï.Ì{Â(Ð;Ë{ÂkÌ�È�Ï
~ T��^z��r��9&� Ú�ÿOþ1ßÈ�Ë{ÌÁ�Ï.ÈÕÏ+Ñ�¾kÃ0Ñ ÙVÀ1È�Ò+ÙaÁ�Ë{É£¿#È1Î(Å�¾�ÒJÒ&È�Ë{ÉEÁ�ËaÉ�¿÷Ò�¾EÇ�ÜkÞ����0Å�¾ÜkÞ�� � àw Â
öEÂkÂ Ó Á Å0Î�¾EË{Ï�Å&È1ËEÅ.¾CÀEÂ�Ò.Å�Æ{Â�Ì{Á�Ï+Î�à

w Â�Î&Æa¾EÏ+Â"z�� ÜCÞ ��� Ï+¾×Å�Æ;È�Å�Å�Æ{ÂÀpÁ�Ï+Îk¾1Ï+Á Å�Ù ~ T�Æ;È�Ï�Å�Æ{ÂÏ�È�Ç�Â�¾�Ò�Ì{Â(Ò0¾1¿�Ç�È�ÉEË{Á Å+Ô{Ì{Â�È�Ï�Ã0Á Å�Æ_Å�Æ{Â�x¤Ø�Ç�¾OÌ{ÂkÑ¡Á�ËÅ+Æ{Â�Î�ÂkËaØÅ+Ò&È�Ñ Ó È�Ò+Å�ÏJ¾1¿:Å�Æ{Â
Ì{Á�ÏiÎ1à{ø�Æ{Á Ï Ó Ò�Â�Ï+Î�Ò�Á Ó Å+Á�¾EË_É1Á ÀEÂkÏJÇ�Ô{Î&Æ_Æ{Á�É1Æ{Â�ÒÎ�¾EÑ�Ô{Ç�Ë ÌaÂkË{Ï+Á Å�Ù=È�Ë{Ì Ì{Á�ÏiÎÍÇ�È1Ï+Ï�Á�Ë=Å�Æ{Â¾EÔpÅ�Â�Ò Ó È�Ò+Å�Ï�¾1¿0Å�Æ{ÂÌ{Á�Ï+Î�ð¡È�Ï
Ì{Á�Ï Ó Ñ÷È�ÙEÂkÌ ¾1Ë õãÁ�Éaàfÿ{à���¾�Å�Â�Å�Æ;È�Å
Å+Æ{ÂÕÁ�Ç Ó È1Î(Å
¾E¿ãÀaÁ�ÏiØÎ�¾EÏ+Á Å�Ùý¾1ËýÅ�ÆaÂ�¾1Ö;ÏiÂ�Ò+À1È�Ö;Ñ�ÂkÏ�Á Ï�Ï+Ç�È�Ñ�Ñ�ðãÏiÁ�Ë{ÎkÂ�Öf¾1Å�Æ×ÀaÁ�Ï+Îk¾1Ô{Ï�Â�¿2Ø¿2ÂkÎ�Å+Á ÀOÂ�Å�ÂkÇ Ó Â�Ò&È�Å�ÔaÒ�Â�È1Ë{Ì�Ò�Â Ó Ò�¾pÎ�ÂkÏ+Ï+Á�Ë{É�ï;Ôpô�Ì{¾_Ëa¾1Å�Ì{Á Ò�Â�Î�Å�Ñ ÙÌ{Â Ó ÂkËaÌ ¾1Ë Á Å�à î Ë�Å�Æ{ÂÕÇ�Á�ÌaØ î�� ðfÅ�Æ{Â i�� j Á�Ï
¾1Ë{Ñ Ù�Ï+Ñ�Á�É1ÆEÅ�Ñ Ù È�¿2Ø¿2ÂkÎ�Å+ÂkÌ:ðfÀaÁ÷ÈÈ_Ï+ÔpÖ{Å�Ñ�Â£Ç�¾pÌ{Á Ð;ÎkÈ�Å�Á�¾EË ¾E¿�Å�Æ{Â�Ì{Á�ÏiÎ£Å�Æ{Á�Î+öaË{ÂkÏ+Ï�: ðÃ.Á Å�Æ È�Ë Á�Ç Ó È�Î�Å�¾E¿�Å�Æ{Â_Ò�Â Ó Ò�¾pÎkÂ�Ï+Ï+Á�Ë{É Å�Â�Ç Ó Â(Ò&È�Å�ÔaÒ�Â�à��ãÈ�Ò�É1Â(ÒÃ�È�ÀOÂ�Ñ�ÂkË{É�Å�Æ�¾�Ö;Ï+Â(Ò+À1È�Å�Á�¾1Ë{Ï0Ú$�ùÜkÞEÞ��:ÇVß Ó Ò+¾1ÖfÂ�Å�Æ{Â.¾1ÔaÅ�Â(Ò Ó È�Ò+Å�Ï¾1¿QÅ�Æ{Â�Ì{Á�Ï+Î�ðpÈ1Ë{Ì£Ï+Æ{¾1Ô{Ñ�Ì�Ö:Â�Îk¾1Ç�Â.Ç�¾�Ò�Â.Ï+Â�Ë{Ï+Á Å�Á ÀEÂ�Å�¾
Å�Æ{Â�Á�Ëaï;ÔaØÂ�Ë{ÎkÂ�¾1¿�Å�Æ{Â�ÀaÁ�Ï+Îk¾1Ï+Á Å�ÙÍÑ÷ÈkÃ�ðQÖfÂkÎkÈ1Ô{ÏiÂ�Å�Æ{Â�ï;ÔaôÍÂkÇ�Â(Ò�É1Á�Ë{ÉV¿÷Ò�¾1ÇÅ�Æ{Â�Ï+Â�¾ Ó Å�Á�ÎkÈ1Ñ�Ñ ÙVÅ�Æ{Á�Ë Ó È�Ò+Å+Ï.Á�Ï Ó Ò�¾ Ó ¾�Ò+Å�Á�¾1Ë;È�Ñ:Å�¾����hS�T�à
��� �����s����
��t�*� � �b���r�u�$'����*'��&�5��������� �
w ÂJÎ�¾1Ç Ó ÔaÅ�ÂkÌ�Å�Æ{ÂuÅ�Ãu¾1Ø�Ñ÷ÈkÙEÂ�Ò�ÏiÅ+Ò�Ô{Î(Å�ÔaÒ�ÂJ¾1¿aÅ�Æ{ÂuÐ;Ì{ÔaÎkÁ÷È�ÑaÇ�¾pÌ{Â�ÑÚ�ø�È�Ö;Ñ�Â ÜCß È�Ë{ÌóÎk¾1Ç Ó È�Ò�Â=Á Å)Ç�¾OÌ{ÂkÑ£Ã.Á Å�Æó¾�Å�Æ{Â�Ò�Ï×Ñ�Á�ÏiÅ�Â�ÌóÁ�Ëø�È�Ö;Ñ�Â�þ�Å�¾1ÉEÂ(Å�Æ{Â�ÒuÃ0Á Å+ÆVÅ�Æ{ÂkÁ Ò�Ç�È�Á�ËÎ&Æ;È�Ò&È�Î�Å�Â(Ò�Á�ÏiÅ�Á�Î�Ï�à{õãÁ�É1ÔaÒ�Â��Ì{Á�Ï Ó Ñ÷È�ÙaÏ×Ï+¾1Ç�Â Ó ÆOÙpÏ+Á�ÎCÈ�ÑÕÎk¾1Ë{Ì{Á Å�Á�¾1Ë{Ï Ì{Â�Ï+Î�Ò+Á Ö;Á�Ë{É Å�Æ{Â)Ò�È1Ì{Á÷È�ÑÏiÅ+Ò�ÔaÎ�Å�ÔaÒ�Â
¾E¿¡Å�Æ{Â�Ð;Ì{Ô{ÎkÁ÷È�Ñ:Ì{Á�Ï+Î�ðQÈ�Ï�¿#¾�Ò�Â�ÎCÈ�ÏiÅ�ÖOÙVÅ�Æ{Â�Ï+Â�Ç�¾pÌaÂkÑ�Ï�à
2�Ï£È É1Â�Ë{Â�Ò&È�Ñ�Ò�ÂkÏ+Ô{Ñ Å�ð�Ì{Â�Ï Ó Á Å�Â_¾1¿�Å�Æ{Â_È Ó{Ó Ò�¾CôaÁ�Ç�È�Å�Á�¾1Ë�Ç�È�Ì{Â1ð¾1ÔaÒ0Ç�¾pÌ{Â�Ñ¡Á�Ï.Á�ËÍÉ1¾p¾pÌ�È�É�Ò�ÂkÂ�Ç�ÂkËEÅ�Ã0Á Å�Æ Ó Ò�Â(ÀaÁ�¾1Ô{Ï.¾EËaÂkÏ�ài ¾1Ç�Â�Ì{Á�Ï+Î(Ò�Â Ó È�Ë{ÎkÁ�Â�Ï Ã0Á Å�Æ Å�Æ{Â��JÂkÑ�Ñ�Â(Å×È�Ñ�à�ÚiÜQk#k#�1ß�È�Ë{Ì� Æ{Á÷È1Ë{É����
¾1Ñ�ÌaÒ�ÂkÁ�Î�ÆóÚ�Ü k&k#�1ß�Ç�¾pÌ{Â�Ñ�Ï_Îk¾1Ç�Â ¿÷Ò�¾1Ç Ì{Á òfÂ�Ò�Â�ËEÅÆ{ÂkÈ�Å�Á Ë{É ÆEÙ Ó ¾�Å�Æ{Â�Ï+ÂkÏ�à � Æ{Á÷È1Ë{É �¡��¾EÑ�ÌaÒ+ÂkÁ�Î&Æ6Ú�Ü k&k#�1ßÍ¾�Ö{Å&È�Á�ËÑ�¾CÃuÂ�ÒÀ1È�Ñ�Ô{Â�Ï_¿#¾�Ò_Å�ÂkÇ Ó Â�Ò&È�Å�ÔaÒ+ÂkÏ_Á�ËvÅ�Æ{Â Á�Ë{ËaÂ�Ò Ó È�Ò+Å�Ï_¾1¿�Å�Æ{ÂÌ{Á�Ï+Î�ð�È�Ë{Ì)Æ{Á�É1Æ{Â(Ò£Ç�È1Ï+Ï�Î�¾EÑ�Ô{Ç�ËaÏÕÏ+Á�Ë{Î�Â"� ~ Á�ÏÕÎ�¾1Ë{ÏiÅ&È�ËOÅÚ#Ï+ÂkÂõãÁ�Éaà��1Èpà#�3��Éaà ß&àOøJÆ{ÂJÒ�ÂCÈ�Ï+¾1Ë�Á�Ï�Å+Æ;È�ÅãÅ�Æ{Â�ÙÕÌa¾�Ë{¾�Å}Á�Ë{ÎkÑ�Ô{ÌaÂJÀaÁ�ÏiØÎ�¾EÔ{Ï¤Æ{ÂCÈ�Å�Á�Ë{Éað Ó Ò�ÂkÌ{¾1Ç�Á�Ë;È�ËEÅãÁ�Ë�Å�Æ{Â�Ð{Ò�ÏiÅs254�Ï¤¾1¿{ø)ø�È�ÔaÒ�ÁOÌ{Á�ÏiÎkÏÚ�Ï+Â�Â£õãÁ�Éaà0¢_¿2¾1ÒR9�£ Ü�2r4�ß&à î Ë Å�Æ{Â�¾EÔaÅ�Â(Ò Ó È�Ò+Å�Ï
¾1¿�Å�Æ{Â£ÌaÁ�Ï+Î1ðÌ{¾1Ç�Á�Ë;È�Å�ÂkÌ)ÖpÙýÒ�Â Ó Ò+¾pÎkÂ�Ï+Ï+Á�Ë{ÉaðãÅ�Æ{Â���ÂkÑ ÑJÂ(Å�È1Ñ�à�ÚiÜQk&kt�1ß�Ç�¾pÌ{Â�ÑÌ{Á òfÂ�Ò�Ï�Ï+Á�É1Ë{Á Ð;ÎCÈ�ËEÅ�Ñ Ù×ÖfÂkÎkÈ1Ô{ÏiÂ�Á Å�Ì{¾pÂ�Ï�Ë{¾�Å�Å�È�öEÂ£Å�Æ{Á�Ï Ó Ò�¾pÎkÂ�Ï+ÏÁ�ËEÅ�¾VÈ�Î�Îk¾1Ô{ËEÅkà¤ ÔaÒ0Ç�¾pÌ{ÂkÑ¤È�Ë{ÌÅ�Æ;È�Å0¾1¿�jÕñ 2�Ñ�Â�Ï+Ï+Á�¾�Â�Å0È�Ñ�à�ÚiÜ k&k&kEß Ó Ò�Â�Ï+ÂkËEÅÀEÂ�Ò+Ù�ÎkÑ�¾1Ï+Â Ó Ò�Â�Ì{Á�Î�Å�Á ¾EË{Ï�Á�Ë�Å+Â�Ò�Ç�Ï�¾1¿{Î�ÂkËEÅ+Ò&È�ÑEÅ�Â�Ç Ó Â(Ò&È�Å�ÔaÒ�Â1ð�ÏiÔaÒ+Ø
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¹*¦Q¼#µ ©#ºBåt¹�µ Ï ¨�±�Ñt¦Q´t«H¯�¶ Ü#Ý0Þ ½
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178 Structure des disques d’accrétion autour des étoiles jeunes de faible masse
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180 Structure des disques d’accrétion autour des étoiles jeunes de faible masse

±j² ³2´9µ=¶�´D·�¸�¹DºH»J´D¼ ½�¹q¾F¿,»ÁÀ9ÂOÃ Â�Ä�Å&¶O¹hÆ�¹ÈÇ0¾=Ã µU´9¼�É/¾�Ç/·�µq¾�·�Ç/¹hÀ9Ê�ÅËÅ�´D·OÇ�Ã$ÌOÃ É�µUÉÈÍ�Î/Î/Î
Ï)ÐhÑ�ÒÔÓ=Ñ$Õ	Ö2ÒÔ×OØ&Ù�Ò9Õ�ÚqÛ0Ü/Ý)Õ_Ù�Þàßâá¥Þ�ÛGÜ�ÝäãHåMæ�á¥ÓçÓqÒDÙ�Ó=á èÈá é�ÒêèÈ×

èÈÑ�Òëá¥Ù�Ù�Ò�ÚpÞ�á¥ÓqìíèqÚÈî�Ù�ì9Õ�èÈá¥×_ÙäïBÓqÒjÒëðñá¥ò�ó@ô�õQó öëïBî�ÓqÒjÞ�èÈ×�÷�è
ø9ùñú û öUó

Ï)ÐhÑ�Ò4Ó=Ñ$Õ	Ö2Ò4×_Ø&èÈÑ�Ò4×	Ö�èÈá¥ìDÕ_ü&ãHåMæ�á¥Ó�ÓqÒDÙ�Óqá èqá é�ÒÔèÈ×JèÈÑ�Ò4Ó�èÈÒDü Û
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T ) Ú�V3ÞKÎ Ð ë�m¨�©�ª$« \ Í ª « \¬ � ª� � � ÍPÎÑ Í� d ª « \Ï � Ú�WÊä ç ë3ÞT ) Ú�V3Þ Î¯® � Ú�V3Þ ª � \°V d \ ª d0± « \ÀÍ� d ª « \Ï � Ú�WÊä ç �Þg ) Ð çPé ë�� é Û,�ç � ß Û,� é ��� ß

Û ß �ç � ß Û�� é �S� � Ú�V3Þ�ê Ú�WÊä ç �Þ
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Annexe C

Visibilités des objets
marginalement résolus

Cet article correspond à la section V.1 (Lachaume, 2003).



A
N

N
E

X
E

C

190 Structure des disques d’accrétion autour des étoiles jeunes de faible masse



A
N

N
E

X
E

C

Structure des disques d’accrétion autour des étoiles jeunes de faible masse 191

ý�þ�ÿ����������	��
 ý�þ�ÿ����������þ����Yþ������������� �! "�#$��%'&�"(�)"�*� +,���-���� �.0/�1�2�3�4,4�5
6�798$:<;�= !?> >�@�*	!?����*A �#<*�BC@�.EDF����BC>G�)#<*� AH

IKJMLONQP�RTS�J�NVUWU�XYP�ZC[�\TU�]^ZQ_`\Ta$bcZQdfeg[hSWJi\kjlemSAdnNVUoSWJlepZ�P�q(Z0P�\TLOZ^erP�X

sutv�w'x�y{z}|�~W��|'���lv
�����-����������� ���p��� ���������)�,�)����� ���,�p�,�$�g���<�����,� �
�}��<�� �)��^���$ ��A�)�<¡$�'�<��¢W£�£)¢	¤m����<�<�,���<�E�A¥r¦g��<�<¡r�-�<�g¢W£�£)¢
§}¨�©�ª<«�¬�AªA®A¯ � ���p�����°�����<���<�����W�,����������±����W±��-�²�,���A�W³)���,�����,´��m��µ�������� ��W�)� �)���<��µG�<����¡	�����¶��·A�<�)�,�)��� �<���(����¸¶������(���-�W� �)�-�°¹}� ����� �
����W���Q��µ}� �)���<��µG�<���)¡	�����<���º��)���A·�¡9���¶�r��µc���,�<¡»�W���¼�<½��-�������Q���¾���¡9�W� �C����� �C¡9����´�� �-�W� � �E���<����� �)�<�C¹}� ���Q�,�������¡9������� �
�-�W���<� � �,��<¿
ÀÁ�^����� �����W�-��<·F¹Â�$������³�� �$���,�r�������,� �<¡Ã��µÄ�,�<��� ��� �,´¼���,�	�,�����-�<����� �����µÄ�f¡9�W��´�� ���W� � �����<����� �)��^����¸��<���mµ?����¡Å� ���p�)����� �A�W�
�,� ��� ��� � � ��� ��¿ ¯ �r�����A¹Æ�������p���,�<�¾�,�<�'�<�,�C���¾���,�	¡	��¡	��)���g��µ°Ç��,½¾�,� ������� �,����� ���¾�)µ°���,�	����¸¶����ÈF�<��)������·F¡	�A�W�E�W�,´���� �W�
��� É<��·��W����¡9¡	�����¶��·��W�,���<�,��������� �¿ ¯ �f�W� ���¾�'��� �)�9�����r�������r�����{��� ��� �,� � � �Á�Q�W¡	��� � ���,�,�¼� �9�����<����,��±��������<�	�,�,��,��¡	��,����·
¹}���<���A�W�²���,���,�-�W���}� �Â�p���¡$�,� �-����� ���	��µF�pÊ����¶��±������,�<�²�����¡f·�´�� ��� �,´����,��� �������� ���9��µ'���,���,�,�W�����<��)������·,�W�,�{�p���,� ����±��������<�
���<��¡n·W¡9�����Â�,� Ë9��,� �����g�,�<������°�����W�r���,�Ä�,� ��� �,� � � �Á�$�W¡	��� � ���,�,��·W´�� ��� ��´p�W�9�W�¶�,¡	¡	�����¶�m�<���<Ë	�� ��)�°�)µ����,�c����¸¶����¿ ¯ �Â���,��
���<¡	�)�,���������������-����������� ��W�(��� ��� �,� � � ��� �<���W���m�,�W�p�	´������n¡9���,��(����,�������W� �)�}¹}�,� � �p���,�m����¸��<���g���������¡9�W��´�� ���W� � �¼�������� �)���·
���,� ����}���,���<�¶������� ���,�}�����p��W����� ��f���,�����}�,� Ì'�����)�c¹Â��)�� ��,´W�����<¿�Í�� �-�W� � ��·,¹Â�p���,�A¹T�W���W�,��� � �A����� ���f��µ(���,� �cµG����¡9�W� � ��¡Î���
�� ���<�,¡	�����<� �?�W�Â�,� ���<�¿
ÏÄÐWÑ9Ò²Ó�«�Ô�©A®�Õ �����,���,�È��������r�����W� �,��� �º����<�����,� ���,�<�È-� �)���<��µG�<���)¡	������� �

Ö�×cØÁÙ(Ú)Û�ÜÄÝ²Þ�ß�Ú�à Ü°Ù
8 "�#<!?�W��>(��.'��#<*��n�p�) <*má�����BF���n*���#��>?> .�>?!?�n! #<*�B^!?�^����â���>G�) � <*W��ã
%�>?�'#<!?%��n@�.f#<D�*�!  ���"(��#�!G��>F*�ä-#�*W�,#c@�*���������*�%,á�B�! å( ����#<!?%���&,æ}*A �.
��%-%���2°#<D�*�!?B�*��C%�ág��%,�9@F!?��!?��âQ>?!?â,D,#¼��%��n!?��âláç �%,�è# = %ké�B�!?��ã
#<���,#<êr#�*W>?*����W%�"�*�� = ���c!?�,ë�*���#<!?â,�)#<*WBn!?�n%� <B�*� Â#<%	%�ë,*� ��W%��n*p#�D�*
> !?�n! #�)#<!?%,�^!?�E��!?ìW*r%�á²��!?��â,>?*$"F�'"F!?> ��&Fíl!?�D�*W>?��%,� 6 /Wî�ï'/�2�/Wï�3�4,Hð
íl!?�D�*�>?��%��VñóòÄ*W����* 6 /Wï,3-/)HmB�*A <! ë,*WBl#<D�*n����â���>G�) 9B�!G���n*A#<*� <�
%�áp��%��n*^��%�>G�) �ã¶��.-��#<*W�ô@�%�B�!?*W�f����Bõ��#�) <�{@�.u�n*������' �!?��â�#�D�*
��%���#� <����#l%�áf#<D�*uáç �!?��â,*�� 6 �W��>?>?*WBoë'!?��! @F!?>?! #�.ö���f"F>?! #<��B�*�HQ%�@�ã
#<��!?��*�B = D'*W�÷!?�,#<*� <áç*� <!?�'â0>?!?â�D,#n�W%��n*��fáç <%��ø# = %0�)"�*� �#<�' <*W� ;
#�D�!?�r�W%���#� ����#9!?�r���)ä'!?�¼�'� = D�*W�l#<D�*W��*n�)"�*� �#<�' �*W�	�) <*f�W>?%���ã
*���#Q����BÎB�*W�A <*�����*W� = ! #�Dù#<D�*0B�!?��#���'�W*�@�*A# = *�*W�ú#<*W>?*����W%�"�*��
6 ����>?>?*WBk#<D�*l@(����*�>?!?��*)H&pûgD�*l@(����*W>?!?�'*V�)# = D�!?�DÆ#<D�*láç <!?��â�*W�
B'!?�<��"'"�*��) $D�%,>?B��$!?��áç%� <���)#<!?%��l%��Q#<D�*¼����â���>G�) r*�ä-#<*��,#$%�áÂ#�D�*
��%,�' ��W*�&�ü$áç#<*A ���%��n*r#<!?�n*�2'#<D�*	�n!?B'ãÁ��*�ë,*W�,#<!?*����<� = #<D�*	��%��n*�ã
@F���<ý¾%�á°%�"�#<!?����>�!?��#<*A <á�*A <%��n*�#� �. = ! #<D^þr���,@F�' �.^ÿ� <% = �E*A#���>�&
6 /�ï�����Hð��²�)@�*A.- <!?* 6 /Wï���1,H2�@F�'#C! #C>?%���â÷��#�W.,*�BÎ��%����F��*WBú#<%
@' <!?â,D,#^����BÆ��!?�f"F>?*l%�@���*W�A#<��2��n%���#<> .T��#<*�>?>G�� ¾B�!G���n*�#�*� <�¾����B
�{��> #<! "�>?*r��.'��#<*��n��& : #g!?�p��>?>(#<D�*r�n%� <*$áç �����#� �)#<!?��âf���}#<D�*m#<D�*�ã
%� �.l%�ác!?��#<*A <á�*A <%��n*�#� �.0��>?>?% = �	!?�n��â�*¼ <*��W%�����#� <���A#<!?%��0����B0���
 <��B�!?%{�) � ��.'�����D�!?*Aë�*�Bn#<D�!?�}â�%,��> = ! #<D�!?�¾�	áç* = B�*�����B�*W�}%�á�*Aä-ã
! ��#<*W����* ; #<D�*���#��n%,��"FD�*� <!?�c#<�' �@F��>?*����W*�����B9#<D�*}�F�)#<�' <*}%�á'>?!?â�D�#
@�%�#<DE>?*W��B^#<%f��%,�¼"F>?*�ä¾%�"�#�!?����>�B�*���!?â����m����BEDF�Wë,*r��>?% = *WBE#�D�*
B'*�ë,*W>?%�"F�n*���#�%�á�%�"�#<!?����>�!?��#�*� <áç*� <%��n*A#� �.,&,íl%� <*�%�ë,*� �2,#<D�*���D�!?áç#
%�áÂ#�D�*¼áç <!?��â�*�� 6 ����>?>?*WBQ"FDF����*�Hm!?�r��%��f"F>?*�#<*�> .C@F>?�' � <*WBl@�.Q#�D�*
�)#<�n%���"FD�*A <*�2Â��%�#�*W�D���!
	���*��f#�%� <*�#� <!?*�ë,*¾"FDF����*C!?��áç%� <���)#<!?%,�
����������������
������������� ��! "�#� È-�%$�<´�� �c���W�������,¡	�
��±�¡9�W� ��È'&)(+*�,+-/.10)2'3�4�26587�(�9�:<;�-/.!5'=�>)?8*+@'(6A�:<;�B8(�.#>+@

C ��*W��*W���<�) �.{á�%� Ä!?����â,! ��âr���)"(���W! #�!?*W� C ��*W*�B�*WBf��B�B�! #<! %,�F��>-!?�'ã
ë,*W��#�!?â��)#<!?%���&D *W��*W�,#<> .,2�#<D�*lòÂ��>?%����� Cû°*W��#�@�*WB : �,#<*A <á�*A <%��n*�#<*A 6 ò�û : 2E %,>G��ë'! #�C*A#¼��>�&�/Wï�ï�ï,H9����B0#<D�* : ��áç �) <*�B 8 "�#<!?����>}û²*�>?*W���W%�"�*
üm � ��. 6�:�8 û°ü{2 E �) <>?*A#<%,�u*�#f��>�&g/Wï�ï'��H9��>?>?% = *WBu���¼#<%C"� <%�@�*
��!  <�W���n��#�*W>?>G�) c���)#�#<*A Â!?�¼��#�) �ã¶á�%� <�n!?�'âr �*Wâ�!?%���� 6 í���> @�*�#Ä*�#c��>�&
/Wï�ï,î-ð-ümý,*W��%��¾*�#g��>�&�3�4�4�4'ð-í���> @�*A#pñoÿg*� <â�*� p3�4�4�3�@�ð-ü$ý,*���%��
*A#f��>�&Â3�4�4,3�H2²â�! ë'!?��âQ��%��n*¾��%�����#� ��!?��#��¼%��V#<D�*�â�*W%��n*�#� �.V%�á
#<D�*���*c%�@���*���#<��&6Fù! #<Dr#<D�*}��B'ë,*W�,#²%�á�#<D�*Âæc*� �.G�²�) <â�*}û²*�>?*W���W%�"�*
: ��#�*� <áç*� <%��n*A#� <* 6 æG��û : 2IHr>?!?��B�*��������k*�#¾��>�&g3�4�4,4,Hf����B÷#<D�*
6#J	: 2 E %�>G�Wë'! #�l3�4�4'/�H = *^�) <*¾*�ä-"�*W�A#<!?��âl�Q�{���DõD�!?â,D�*A n����ã
���' ���A. = ! #�Dú#<D�*�!  E>G�� �â,*Q"F�'"F!?>?� 6 î+K�/W4Â�¾H<2�����Búâ,%�%-Bú�W%��'ã
��#� ��!?�,#<�u%�� %�@���*���#<�0#<DF���'ý'�0#<%ù#<D�*k�����{@�*� õ%�á�@(����*W>?!?��*��
�Wë���!?>G�)@F>?*{���'BC"(�) �#<!?��>�"FDF����*9!?��á�%� <���)#<!?%���ð�.,*�#�#<D�*A. = !?>?>���%�#
��>?>?% = B�!  <*W�A#�!?����â�*C <*W��%�����#� <���A#<!?%��Të,*� �.õ��%-%��T@�*W�W������*E <*�ã
��%,�9@F!?�F�)#<!?%�� = !?>?>{@�*L�� <��#0"�*A <á�%� <�n*�B = ! #<Dö# = %ù%� 0#�D' <*W*
#<*�>?*W����%�"�*W�A&rûpD�*NMr�Wë-.Îòc <%�#<%�#�.-"�* 8 "�#�!?����> : ��#�*� <áç*� <%��n*�#� <*
6 M$ò 8$: 2Âüm <�n��#� <%���â�*�#n��>�&p/Wï�ï�î�H<2Ä#<D�* E þ$ü D ü»�) � �W. 6 #�*W�
ÿ� <���n�n*W>G���) T*�#÷��>�&�3�4�4�4�H<2n����BÃ#�D�* E ���9@� <!?B�â�* 8 "�#<!?�W��>
üm"�*A �#<�' <*�O�.'��#�D�*W��!?� : �,#<*A <á�*A <%��n*�#<*A 6 E 8 üPO'ûr2Fþr����! åV*A#$��>�&
3�4�4,4,H¼"� <%�ë'!?B�*Q!?����â,!?�'âu���)"(���W! #<!?*�� = ! #<Dú�0�¼��> #�! ãÁ#<*W>?*�����%�"�*
 <*��W%��9@F!?�F��#�!?%,��2²@F�'# = ! #<D÷�Q>?% = *A f��*�����! #<! ë'! #�.V#<DF�)#{ <*W��B�*A <�
á���!?�,#m%�@���*���#����W!?*����W*	B�! Q�����> #W&FV*Q�) <*E�W>?*W�� �> .÷*���#<*A <!?��âV�l"FDF����*C!?� = D�!?�Dk�n%� <*^#<DF���
���l�)"�"(�) <*W�,#mB�!G���n*A#<*� m!?�m�n*W�����' <*WBC@F�'#m��%n!?����â�!?��â�!?��"�*� �ã
áç%� <�n*�B�ð,!?�n#<D�!?�c�W%��,#<*�ä�#W2,%�@F��*� �ë,*A <������B��n%-B'*W>?>?*� ��}����*�!?�,#<*A �ã
áç*� <%��n*�#� <!?�p%�@F��*A �ë���#<!?%����}���c�r��%,����#� ��!?��#c%��n�f%-B�*W>?� 6 í0��> @�*�#
ñ ÿg*� �â,*A õ3�4�4�3�@�ð	ümý�*���%�� *A#u��>�&¼3�4�4,3-ðP�²���DF���'�n*T*�#u��>�&
3�4�4�/�2c*�& â'& H2c@��'#�#<D�*�!  ¾>?!?�-ý = ! #<D÷#<D�*Câ�*W%��n*�#� �.÷%�á$#�D�*C%�@�ã



A
N

N
E

X
E

C
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194 Structure des disques d’accrétion autour des étoiles jeunes de faible masse
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198 Structure des disques d’accrétion autour des étoiles jeunes de faible masse
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200 Structure des disques d’accrétion autour des étoiles jeunes de faible masse

��� ����������� "!�#�$&% '�(*)� +��,
-�. )/��0 0 12,3!5436�0 78!59�6�:�;<!=��>4?. )�6�@A>3. ����0�. )B>3!=,
CD!=,
6� "!5>3,<1

amplitudes

amplitudes & phases

 0  5  10  15
 0

 2

 4

 6

Nλ

N
p

amplitudes

amplitudes & phases

 0  5  10  15
 0

 10

 20

 30

Nλ

N
p

EGFIHKJMLNJ�O 6�. )B>3PQ0 . R�!&4
6���,
�5!S "689�!50NTA>3>3. )�-A'/)8�A U:�!5,*6�CV436���,
�5!=4*�56�)A4
>3,��. )�!59W:81�. )8>3!5,3CD!5,36� "!�>,
. �&6B:A43!5,<7��M>3. 6�)A4X6BCY�" 2��,
-B. )���0 0 1�,
!5436�0 7B!596�:�;<!=��>V7�4=%�)��A U:/!=,V6�CAZ?�=7B!=0 !5)�-�>3�A4Y�A43!59�%��K!5C >[@���)A!50Q'M>3�A!]\��A^�!54[�M>Y9�. _�!5,3!5)B>VZ?�=7B!=0 !5)�-�>3�A4[��,
!G)A6�>Y�=6�,
,
!=0 �M>3!=9�%�$X. -��B>Y@���)A!50Q'M>3�A!G436��A,3�5!=4��,
!&��4343�A "!=9+>36"!5 ". >X�`:A0D���RBPa:/689A1�43@/!=��>3,
�� �%

FU Ori

active disc

passive disc

0.1 1.0 10.0
0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

inner cut-off radius (Rsun)

ap
pa

re
nt

 q

active disc

passive disc

0.1 1.0 10.0
0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

stellar radius (Rsun)

ap
pa

re
nt

 q

EGFIHKJMbNJKc @�@���,
!=)B>*>3!= "@/!=,3�M>3��,
!S0 �=Z&#�-�. 7B!=)d:B1�>3�A!S!5^�@/6B)A!5)B>&e5f3g5g2��4h�"CI�A)A�5>3. 6�)d6�CY>3�A!S9A. 43�S. )A)�!5,*>3,
�A)��=�M>. 6�)jiQ0 !=C >�kX��)A9d>3�A!S4
>3!=0 0 ��,,3��9A. �A4hil,
. -��B>�k%�m�6�0 . 9+0 . )A!�'A���5>3. 7B!*9A. 43�XZX. >��ehno��p q�rS��)A9���)����=�5,
!5>3. 6B)+,3�M>3!s6BCKt&uW�M��v�wyxz|{ 1�,5}A9���43�A!=9+0 . )A!�'�\/��,
!=9�@���4343. 7B!s9A. 43�*Z?. >3�e`n|��p r2��)A9d>3�A!`43�� "!S!�_�!=��>3. 7B!&>!5 "@�!5,3�M>�A,
!`��>S� c?~ %��?��!S4
>��,s. 4h�2:A0D���RBPa:/689A1��M>*>3!= "@/!=,3�M>�A,
!"r����B�V�`%��?�A!U>�Z]627�. 43. :A. 0 . >3. !=4s��,
!>��R�!5)�. )�����)A9��`%



A
N

N
E

X
E

D

Structure des disques d’accrétion autour des étoiles jeunes de faible masse 201

Annexe D

Objets stellaires jeunes par
interférométrie infrarouge

Ce compte-rendu de conférence expose quelques possibilités offertes par l’interféromé-
trie infrarouge concernant les étoiles jeunes (Lachaume, 2002).
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ABSTRACT

Young Stellar Objects are fascinating because they conceal the answers to the question of the origins of our solar
system and of the existence of other planetary systems similar to ours in other skies.

So far, these objects have been extensively observed in spectrometry, indireclty revealing their guts, however many
questions still remain because spectral information cannot disentangle different geometrical phenomena. Young stellar
objects have been recently imaged with a resolution of 100 AU, but this only probes them at a few Pluto’s orbits from their
center. The advent of long-baseline infrared interferometers will allow us to look for the first time at Young Stellar Objects
within a few Earth’s orbits from the central star, and reveal the geometry and the phenomena that may have occured during
the genesis of our solar system.

In this paper, we present the basic concepts of star formation (Sect. 1), the results in terms of model constraints already
obtained with current interferometers (Sect. 2) and the breakthrough in terms of sensitivity, imaging capacities and model
analysis that future instruments will produce (Sect. 3).

1 YOUNG STELLAR OBJECTS (YSOS)

One of the major drivers in astrophysical research is the “Origins Question”, part of which concerns star and planet
formation: how did our sun and other stars form? Which are the processes that lead to the formation of our solar system
and Earth? Is the formation of a planetary system around a star a widespread feature in the Universe?

Though it has long been believed that stars form by collapse of an interstallar gas cloud, star and planet formation is
a quite new reasearch topic; for observational evidence dates from the seventies. The reasons for so late a take off are
twofold. On one hand, observations in the visible wavelengths are not suitable. In the early phases of star formation, the
gas has condensed, so that protostars are deeply embedded and cannot be observed at visible wavelengths. In the late
phases, the visible radiation of forming stars resembles much to that of an main sequence star, and the difference arises
at ultraviolet (UV) and infrared (IR) wavelengths. On the other hand, the spatial extent of forming stars is small: at the
distance of the closest star forming regions, a resolution below 1” is needed in the IR to observe the structure of the late
phases. Fig. 1 summarises the now accepted scenario of star formation with the scales and wavelengths involved. The
stages of formation are usually divided in four classes� class 0: a protostellar core, i.e. a deeply embedded source emitting at radio wavelengths.� class I: a protostar presenting a massive accretion disc and a jet driving material away into a direction perpendicular

to the plane of the disc. It is surrounded by a massive enveloppe, therefore the object is only visible in the far-IR,
at radio wavelengths and in X-rays. (see Fig. 1, panel c)� class II: a star surrounded by less massive disc, also presenting a jet, with a possible optically thin enveloppe. At
this stage, the object emits at all wavelengths. (same figure, panel d)� class III: a completely formed star surrounded by a thin debris disc in which planets are supposed to be forming.
(same figure panel e)

In this paper we focus our attention on class II objects that are future targets of interest for IR interferometers; in these
objects the first AUs of the disc and jet —where the most energetic phenomena occur and planets should form— are still
indirecty and poorly known.

mailto:Regis.Lachaume@obs.ujf-grenoble.fr
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Figure 1: The scenario of star formation: from the gas cloud to the main sequence star with a planetary system. Scales involved are a
few arcseconds in the late phases, where the thermal radiation can be observed in the near- and mid-IR.
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Figure 2: Accretion discs around YSOs. Up: a disc scheme with the parts probed by each observational technique and whether it is
resolved (solid) or not (dashes); middle: spectral energy distribution, with a brief explanation and the prediction of a flat disc model vs.
observations; down: large-scale images in the IR and at radio wavelengths.
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Table 1: Comparison between the different observational techniques: sensitivity to the disc conditions and imaging capacities.

sensitivity Imaging capacity
mid-plane temperature first AUs kinematics

V/IR spectroscopy no yes yes yes none
present radio interferometry yes yes no yes � 100 AU
IR adaptive optics no no no no � 100 AU
soon-to-be IR interferometry no yes yes yes 0.1–10 AU

1.1 Accretion discs

The history of accretion discs began with the observation of large IR and UV excesses and peculiar spectral features among
a population of stars, that would be called YSOs later on. The IR excess was explained by the presence of cool to warm
material (10–1000 K) orbiting around the star, heated by viscous dissipation and illumination by the central star. The UV
excess was linked to the fall of material onto the star, liberating all its kinetic energy into radiation (see Frank et al. 1992,
for a clear explanation of these phenomena.) Fig. 2b shows the influence of this material on the spectral energy distribution
(SED) of these objects. Nevertheless, the standard disc model by Shakura & Sunyaev (1973) and Lynden-Bell & Pringle
(1974) does not fully explain the SED: using this model Bertout et al. (1988) cannot explain the “flat” IR SEDs observed
in an important number of YSOs like RY Tau, as shown on the right panel of Fig. 2b. More elaborate models were then
used to better explain SEDs (Malbet & Bertout 1991; Chiang & Goldreich 1997; D’Alessio et al. 1998, etc.). For instance
a flared disc, as shown Fig. 2a, catches more stellar light and reemits more IR radiation than a flat disc; thus it presents a
flatter spectrum. However, spectral information is not sufficient to discriminate between all possible explanations.

Direct imaging of disc has been carried out more recently, probing larger scales. Radio interferometers resolve discs
with a resolution of 100 AU (Guilloteau & Dutrey 1998, see right panel of Fig. 2c) and are sensitive to regions down to
a few tens of AU. Since the disc is usually optically thin in the continuum, these observations probe the mid-plane of the
disc; they also allow to study the kinematics —rotation mostly— thanks to their high spectral resolution. IR observations
of the scattered light is also possible with the same spatial resolution, using adaptive optics (see an edge-on disc observed
by Stapelfeldt et al. 1998, on the left panel of Fig. 2c). They only probe the disc surface and do not reveal the kinematics;
moreover they are not sensitive to the temperature of the material.

Table 1 compares the different observational techniques discussed above in terms of sensitivity to the disc conditions
and of imaging capacities. As a comparison, soon-to-be IR interferometry will have all the capacities of these methods
except for probing the mid-plane of the disc.

1.2 Ejection structures

Ejection structures often accompany star formation and are believed to be linked to the magnetic field in the disc: models
(e.g. Blandford & Payne 1982; Ferreira & Pelletier 1995) predict that the magnetic field can drive some of the disc’s
material away into a collimated jet perpendicular to the equatorial plane of the disc, as shown Fig. 3. These models
predict that the engine of such a jet is located within a few AUs from the star, where the disc material is partially ionised

Figure 3: HH 30: Edge-on disc with a jet



A
N

N
E

X
E

D

206 Structure des disques d’accrétion autour des étoiles jeunes de faible masse

Table 2: Class II YSOs observed in IR interferometry.

YSOs type instrument band reference
FU Ori FU Ori IOTA/PTI H,K Malbet et al. (1998)
15 YSOs HAe/Be IOTA K Millan-Gabet et al. (1998, 2001)
T Tau, SU Aur, MWC 147 T Tau PTI K Akeson et al. (2000, 2002)

and the magnetic field —either stellar or formed in the disc— is strong enough. High angular resolution is therefore
needed to probe the region where the jet forms.

2 RECENT RESULTS BY INFRARED INTERFEROMETRY

So far, only a few objects have been observed in IR interferometry; they are listed in Table 2. Current interferometers,
e.g. the Palomar Testbed Interferometer (PTI) and the Infrared-Optical Telescope Array (IOTA) are limited in sensitivity,
so that only the brightest objects have been observed:� some intermediate-mass objects (bright), called Herbig Ae/Be’s� few low-mass objects

– with high accretion (bright and scarce): FU Ori type
– with low accretion (less bright and widespread): T Tau type

These scarce measurements already allowed to put new constraints on accretion discs. For FU Ori, HAe/Be and T Tau
objects, these observations allow to discard some hypotheses, find new theoretical problems, or back previous hypotheses
that needed confirmation.

2.1 FU Ori

FU Ori’s SED is dominated by the thermal emission of its disc and follows the standard model by Shakura & Sunyaev
(1973) with a radial temperature distribution ���<�/�������V�M�5� until 20 microns (Malbet et al. 1998, see Fig. 4a). The
visibility fit (same figure) is consistent with a different low �W���/�"�����Y��� �M�]��� � . This discrepancy might be explained by
the fact that the SED and visibilities do not probe the same region of the disc, but some investigation is still to be carried
out. Malbet & Berger (2002) established that the large scatter in visibility can be modelled by an additional point-like
source located at 15 AU from the star. Fig. 4b shows the oscillation of the visibility with the hour angle, matched by the
disc plus point-like source model. In the ���G�=�N� plane (same figure), the visibility is a disc modulated by the response to a
binary, explaining the oscillation: the �<�G�5�N� tracks of the measurements cross a few maxima and minima of the visibility
function.

2.2 T Tau Objects

Fitting simultaneously a flat disc model to the SED and visibility of low-mass YSOs does not seem possible (Akeson et al.
2002). However, it is possible to carry out this task for SU Aur using a two-layer flared disc model, made of an outer layer
heated by the central star and an inner layer heated by visous dissipation, as shown Fig. 5 (Lachaume et al. 2002).

2.3 Intermediate-mass YSOs

Millan-Gabet et al. (1998, 2001) established that the visibility observations of Herbig Ae/Be stars cannot be modelled by
a standard disc but are consistent with a circum-stellar ring. However, the SED presents mid- and far-IR excesses typical
of an extended disc.

Dullemond et al. (2001) present a disc model fully consistent with the SED and explaining the unexpected interfero-
metric observations. In this model, presented Fig. 6, the inner rim of the disc, directly heated by the bright central star, is
puffed and shadows most of the disc. The shadowed regions are therefore cold and emit in the mid- and far-IR, while the
ring-like inner rim dominates the near-IR emission.
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Figure 6: An intermediate-mass YSO model backed by spectroscopic and near-IR interferometric observations.
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3 A PROMISING FUTURE

The breakthrough in IR interferometry capacities, summarised in Sect. 3.1, will open the path for a large variety of studies.
In Sect. 3.2, we describe a few typical star formation problems and our expectations from future instruments.

3.1 More Objects and More Science

Future interferometers will feature a higher sensitivity and will be able to observe most nearby YSOs. Present instruments
are limited to ����� while the new generation will provide at least ��� �8¡ in the next few years. This allows us to go
from a few dozens of objects to a few hundreds, as explained Fig. 7b. In other terms, present interferometers are at the
limit of detection of nearby T Tau or FU Ori stars, whereas the Very Large Telescope Interferometer (VLTI) with AMBER
(near-IR instrument) or MIDI (mid-IR instrument) will have a much lower detection limit (Fig. 7a). Surveys and statistical
studies of YSOs will be rendered possible.

Another interesting forthcoming feature is the ¢<£G¤5¥N¦ coverage, as a consequence of the large number of baselines
(Fig. 8a) and of the wavelength coverage (Fig. 7a). Observed at different wavelengths extended objects are probed at
different scales depending on the temperature distribution. With such a ¢�£G¤=¥N¦ coverage one can constrain disc and jet
models, and carry out parametric imaging.

3.2 Possible and Likely Studies

3.2.1 The Radial Temperature Distribution in Discs

The radial temperature distribution in a disc is important because it is strongly linked to the physical phenomena. For
instance, a disc heated by viscous dissipation theoretically presents a surface temperature §W¢<¨�¦"©�¨YªY«�¬5 whereas a disc
heated by the central star fulfils §�¢<¨/¦*©®¨KªY¯ with °�±²¡K³ ´ – ¡K³ µ�´ depending on its flaring.

Malbet & Berger (2002) expose the means to derive the temperature exponent law ( §¶©®¨VªV¯ ) of a disc using the visi-
bility amplitude at two different wavelengths for the same baseline. With · wavelenths, this exponent can be determined
at ·¹¸º� different locations in the disc: a wavelength » probes a region at a distance ¨ from the star where the Planck
function ¼�½V¢�§W¢�¨/¦=¦ is maximum; in other words larger wavelengths probe cooler, further zones.

As a consequence, it is possible to access the slope of the temperature distribution and, therefore, §W¢�¨/¦ itself.

3.2.2 The Thickness of Discs

Two conditions, the mid-plane temperature and the column density, are critical for planet formation: the column density
ensures the possibility to gather enough mass to form them. The temperature conditions the chemistry and the influence
of the magnetic field (via the ionisation). With IR observations, only the surface of the disc is observed, and the means to
measure temperature and column density are necessarily indirect.

The geometrical thickness of discs is linked to these quantities (e.g. Chiang & Goldreich 1997; D’Alessio et al. 1999)
and cannot be measured with enough confidence from the SED, while radio interferometry and scattered light IR images
may only give them in the outer parts.

Using closure phases, we will be able to get information on the disc asymmetry, directly linked to the thickness of the
disc and its inclination (Malbet et al. 2000), as explained Fig. 9.

3.2.3 The Jet Engine

One constraint on disc-jet interaction models is the opening angle of the jets in their first AUs (Fig. 10a). Fortunately, this
angle is directly obtained from the location of the local maxima of the visibility function in the ¢�£G¤=¥N¦ plane (Fig. 10b), as
shown by Dougados et al. (in press). Since the direction of the jet is known, this angle can be retrieved from the visibility
variations in one night (Fig. 10c) with a proper choice of telescopes. This simulation tends to prove that an accuracy better
than 1% on the visibility is required.
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High spectral resolution in a forbidden line is needed so that the emission be not dominated by star’s continuum.
Fig. 10 ignores this continuum, yet preciser simulations (Dougados et al. in press) still support the feasability of this
study.

3.2.4 The Kinematics of Discs

The study of disc kinematics has been performed at a large scale with radio maps (for instance Guilloteau & Dutrey
1998, see red and blue contours of the velocity field on Fig. 2c) and at the AU scale using high resolution spectroscopy
(Hartmann & Kenyon 1985, 1987). However, the latter technique has no spatial resolution and mostly relies on models.

It will be soon possible to combine high resolution both in wavelength and spatially, using for instance AMBER on the
VLTI. The differential phase holds information on the velocity as explained Fig. 12 and, with a sufficient Ã<ÄGÅ5ÆNÇ coverage,
we hope to derive a ÆYÃ<È�Ç law with a method similar to Sect. 3.2.1.

3.2.5 Disc-Planet Interactions

The possibility to detect gaps in discs due to a forming planet is far from being a new idea (Fig. 11a). However, soon-
to-be interferometers do not have the Ã<ÄGÅ=ÆNÇ coverage and sensitivity to carry out this task: the discrepancy in visibility
observed in disc-planet interaction models is not more than 5% in visibility amplitude at 10 microns (Wolf et al. 2002,
Fig. 11b), which is close to MIDI’s expected accuracy. Moreover, this discrepancy could be obtained with countless other
phenomena: self-shadowing in the disc, asymmetries, etc.

With good imaging capacities and high accuracy in the mid-IR, DARWIN should suit such a purpose.

4 CONCLUSION

Future interferometers, with their sensitivity and Ã�ÄGÅ=ÆNÇ coverage, will allow us to probe disc conditions and jet formation
at an Earth’s distance from the star. The star formation community must be prepared to use these instruments, develop
and improve models, and tackle new, surprising issues.
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Figure 10: First AUs of a jet using the high spectral resolution mode of AMBER in a forbidden line.
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Annexe E

Projet du groupe scientifique
d’AMBER : cinématique de FU Ori

Ceci est un projet de temps garanti soumis au consortium AMBER, destiné à étudier
la cinématique de FU Orionis à l’échelle de l’unité astronomique.
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220 Structure des disques d’accrétion autour des étoiles jeunes de faible masse
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Résumé: la formation des étoiles passe par une phase où une partie de la matière cir-
cumstellaire orbite autour de l’objet central sous forme de disque. L’étude de ce disque est
importante pour la compréhension de la formation des systèmes planétaires. Mon objectif
est l’étude de ces disques sur la base d’une comparaison entre les prédictions des modèles
de transfert de rayonnement et les observables. J’ai fondé la modélisation sur une descrip-
tion analytique aussi poussée que possible du transfert pour pointer du doigt les processus
dominants. Malgré les approximations pour permettre la description formelle, je montre
que le modèle reproduit bien les prédictions des simulations numériques correspondantes.
Le diagnostic observationnel novateur s’appuie sur la combinaison des distributions spec-
trales d’énergie et des données interférométriques optiques. J’établis que cette combinai-
son apporte de bien meilleures contraintes que les ajustements de données photométriques
en l’appliquant aux quelques étoiles jeunes de faible masses pour lesquelles les visibilités
optiques commencent à arriver : FU Ori, T Tau et SU Aur. Le modèle et le diagnostic
développés seront un outil puissant pour l’interprétation des données pléthoriques que
nous attendons des instruments de nouvelles génération, notamment des interféromètres
du Very Large Telescope et du Keck.

Abstract: forming stars undergo a phase characterised by circumstellar, disc-shaped
orbiting matterial. It is important that we should study this disc to understant the forma-
tion of planetary systems. My main objective is a comparison between radiative transfer
model predictions and observables and I base my modelling on a detailed analytical de-
scription of this transfer, so that one can point out dominant phenomena. Despite of the
approximations made to obtain an analytical formalism, I show that this model compares
satisfactorily with corresponding full numerical simulations. The observational diagno-
sis is quite new and combines spectral energy distributions and optical interferometric
data. Such combination appears to bring much better constraints than model fits based
on spectral energy distributions only, as I show with the few low-mass young stars already
observed by optical interferometers: FU Ori, T Tau, and SU Aur. The model and diagno-
sis will be a powerfull tool to interpret the massive optical visibility data expected from
the new generation of instruments, among those the Very Large Telescope Interferometer
and the Keck Interferometrer.
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