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Préambule

J'ai effectué ma thése en co-direction kaboratoire de I'Univers et des ses ThéoriesauDu-
blin Institute for Advanced Studiestre Janvier 2003 et Juin 2006. Mon travail de recherclseimé
dans ce manuscrit, avait pour principal theme de rechetéhelé des flots de matiereffendrement
et outflowg entourant la formation stellaire. Une premiére partiedestc consacrée a cette étude. Le
contexte astrophysique, lesfldirents stades de la formation stellaire, leurs obsenaimsi que les
phénomeénes associés sont détaillés dans un premier ehiapitrductif. Un second volet est consacré
aux modeles existants de flots moléculaires. Les troisiérgaatrieme chapitres traitent respectivement
de la construction et des résultats obtenus avec le modise ulans ce travail. Enfin, dans un dernier
chapitre, des résultats préliminaires de simulations tepjeenant en compte le modéle analytique pré-
cédent sont présentées. Trois annexes accompagnent aeige: mne bréve introduction a la MHD et
a l'autosimilarité, un détail de la technigue d’intégratiet enfin la publication (Combet et al. 2006)
correspondant a une partie des résultats présentés.

Dans une seconde partie, plus succinte, je détaillerai tutke ésur la propagation des rayons cos-
miques Galactiques, un projet paralléle dans le prolongedemon stage de maitrise (et poursuivi avec
mes maitres de stage d’'alors). Je n'essaierai pas de tdessbens artificiels entre les deux sujets pour
tenter des donner une unité a ces deux parties du manukstégit de deux projets distincts et, bien
que le second n’ait pas été ma principale occupation, c&stmoins un travail que j'aifiectué durant
ces trois derniéres années. Je commencerai donc par ude majpoduction visant & donner une vision
trés générale de la problématique, puis me concentreréigtugle menée : I'influence de la bulle locale
sur la propagation des noyaux lourds (en relation avec &éegpce UHCRE menée par le DIAS). Enfin
quelques perspectives pour le travail futur seront donr#esx annexes sont également associées a cette
partie : i) un calcul pour une géométrie simplifiée de la bldkale et ii) la publication (Combet et al.
2005) présentant 'ensemble des résultats.
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La question de la formation stellaire est une question dguerdate. Historiquement, ce fut d’abord
la formation du systéme solaire qui retint I'attention dassstifiques et des philosophes avec notamment
la célebre « hypothése de la nébuleuse primordiale » éndgp@émdamment par Kant (1755) et Laplace
(1796). Dans ce scénario, le Soleil et les planéetes sonéfesra partir d'une méme nébuleuse se contrac-
tant et s’aplatissant sous ffet de la gravité et de la rotation, et finissant par former leiSau centre, et
les planétes sur fiérentes orbites, dans un méme plan. Il y a quelques trois aest I'idée de base de la
formation stellaire était donc déja énoncée, et si la visictuelle est bien plus compléte (et complexe),
I'idée originale de Kant et de Laplace est toujours d’actéal

Ce chapitre introductif tentera de donner une vue générala tbrmation stellaire, telle que com-
prise a ce jour. Ce travail de thése étant essentielleméntitjue, cette introduction sera également
I'opportunité de rapporter quelques résultats obsemmaéts. Nous ne rentrerons pas dans les détails des
nombreux processus acteurs de la formation stellaire :icdlmanderait beaucoup trop de place et ii)



6 CHAPITRE 1. LE CONTEXTE DE LA FORMATION STELLAIRE

Phase nicm3) T(K) M(10°My) Volume (%Vy) Constituants Diagnostics

moléculaire > 300 10 2 1 H, CO,CS CO (31-0)
émission poussiere

neutre froid 50 80 3 4 H,C,0 21cm

neutre tiede 0.5 8000 4 30 H 21 cm

ionisé tiede 0.3 8000 1 15 He™ Ha

ionisé chaud  0.003 §10° - 50 H", e, O°* OVI, X mou

Tas. 1.1 — Les phases du milieu interstellaire Galactique ebtdses de grandeur associés : densité,
température, masse et fraction volumique. Compilationréirpge Stahler & Palla (2005) et Longair
(1994).

a déja été fait de fagon trées compléte dans de nombreux @sirgg particulier, Stahler & Palla (2005)
est une monographie récente sur le sujet.

Les questions « ou ? », « comment ? » et « pourquoi ? » servifit donducteur a cette intro-
duction, « comment ? » allant naturellement nous occupaguement. Nous commencerons par une
premiere section dédiée aux nuages moléculaires (8%l tle la formation stellaire actuelle. Celle-ci
visera a replacer le probléme de la formation stellaire darsontexte plus large que celui qui sera traité
dans ce travail de thése. Nous séparerons ensuite la qudst@mmment en deux parties : i) 'une consa-
crée aux étoiles de faibles et moyennes masses (81.2) ‘il concernant la formation des étoiles
massives (81.3). Enfin, nous donnerons quelques justifica I'étude menée dans ce travail de thése.

1.1 Des nuages moléculaires aux cceurs pre-stellaires

Avant d’entamer la description des nuages moléculairesynoencons par un préambule rapide
concernant les caractéristiques du milieu interstellfiius emploierons par la suite I'acronyme an-
glais, ISM) afin d’avoir une idée du contenu global de la Gielake gaz interstellaire est composé de
90% d’hydrogene, de 9% d’hélium, et d’'une quantité négligeable d'éléments pbusds. Ce gaz est
présent sous cing phases distinctes : atomique neutre fevitede (Poppel et al. 1994), atomique ionisée
tiede et chaude (Ferriere 1998), et moléculaire (celle qusrintéressera par la suite). Nous reportons
dans le tableau 1.1 les principales caractéristiques ddiffésentes composantes telles qu’estimées a
I'heure actuelle, ainsi que les principaux traceurs peianetle les détecter. Notons en particulier que la
phase moléculaire, bien qu’occupant une fraction du voltregeréduite, contribue de facon significative
a la masse totale de I'lSM. Ce faible facteur de remplissaget vle ce que cette phase est regroupée
a I'échelle galactique sous forme de structures complexes ruages moléculaires géants — bien plus
denses par rapport aux autres phases de I'ISM.

1.1.1 Description

La formation stellaire se produit exclusivement & parts daages moléculairesLes propriétés et
la question de la formation de ces nuages ne sont pas intinidi@g a ce travail de thése. Néanmoins,
il nous semble important de donner un bref état des lieux dgucest compris ou non a leur sujet.
Comme nous I'avons dit plus haut, la majorité du gaz moléeulde la Galaxie{ 80%) est située dans
les complexes moléculaires géants. Le reste se trouve,feous de petits globules, appelés nuages
sombres ou globules de Bok. Quand bien méme ces derniersitidbuent que de manieére anecdotique
a la population stellaire de la Galaxie, nous verrons del@daton ils sont amenés a jouer un réle
important pour la compréhension de la formation stelldir@ns cette section, nous allons donc donner
tour a tour une description des nuages moléculaires géghtk.1.1) et des nuages sombres (81.1.1.2.)

INotons que ces nuages sont principalement constitués, deette molécule ne possédant pas de moment dipolaire, ils
sont souvent observésa la molécule de CO, en particulier par la transition a 2.6 minedies niveaux rotationnels= 1 - 0.
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Nebuleuse
d'Orion

Orion A

Fic. 1.1 —A gauche :le complexe moléculaire d’Orion tracé par les contours de(@@nées CO de
Maddalena et al. 1986 et figure tirée de Smith 2004). Le caoxaptemprend les nuages Orion A et B
ainsi que Monoceros R2 droite :la célebre nébuleuse d'Orion, vue par H&%p://hubblesite.org)
dans le visible, est une zone de formation stellaire acfiypaeaenant a Orion A.

1.1.1.1 Les nuages moléculaires géants

La plupart des étoiles sont formées au sein de ces gigaetesqmplexes de gaz moléculaire, appelés
nuages moléculaires géants (GMC dans la suite) lorsquitsune masse supérieure &1d.. Loin
d’'étre des structures lisses et homogénes, ces nuages aspect filamentaire et une granulosité trés
marqués. Il existe en particulier des régions plus denssslumps, trés localisées spatialement, qui
deviendront lieux de formation stellaire. C’est dieea partir de I'évolution et de la fragmentation de
ces surdensités locales que se formeront les étoiles. Nadiens ces processus en §1.1.2, apres avoir
fini notre description de la phase moléculaires de I'lSM (ching, les points les plus importants dans le
cadre de cette thése).

L'exemple classique de GMC est le complexe d'Orion, dansdége trouve la célebre nébuleuse
du méme nom (voir Fig. 1.1). Ce dernier a une taille carasitgrie de 120 pc. Plus généralement, ces
nuages ont une extension typique de quelques dizaines skcparour une densité de 100-300 énb.es
clumps de tailles beaucoup plus modestes)(2 a quelques pc) ont des densités de prés de deux ordres
de grandeur supérieurs, typiqguement £0L.0* cm3.

Les processus par lesquels ces GMC se forment sont encommatis. Pendant longtemps, I'hy-
pothése a été émise que ces structures étaient formées qudliden/coagulation de nuages molécu-
laires plus petits (Scoville & Hersh 1979; Tomisaka 198&@&1991). En paralléle, d’autres auteurs ont
suggéré que les GMC étaient le résultat d’une instabilitd’'on choc a grande échelle dans la phase ato-
mique de I'|SM (Blitz & Shu 1980; Hanawa et al. 1992; Engalgiet al. 2003). Le premier processus est
souvent qualifié deottom-up(de bas en haut) puisque que la coagulation assemble despsdtiictures
en une structure unique plus grande. Par analogie, le sesbidgnommé scénariop-downpuisqu’une
instabilité crée directement une structure spatialememdéie a partir du gaz atomique présent dans le
milieu — structure qui peut ensuite développer des condensanternes plus petites. Si le processus de
coagulation semble avoir eu la préférence au début des a180¢ékes observations et la théorie favorisent
maintenant un processtp-down Le défaut majeur de la coagulation stochastique vient itlujfiee ce
processus est beaucoup trop lent pour atteindre les masserwées. Blitz & Shu (1980) notent en par-
ticulier que la coagulation nécessiteraitl0® yr pour atteindre 10M,, quand le temps de vie typique
d’un complexé est de 10 yr.

2Traduisible en francais par « grumeau ». Nous faisons cepere choix de conserver la terminologie anglaise.
SEmpiriquement, il semblerait que la cause de la destructionuage soit les vents des étoiles massives de type O ou B
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Fic. 1.2 — La position des nuages moléculaires géalts=( 10° — 10° M) de la galaxie M33 est
superposée a l'image obtenue par la raie a 21 cm de I'hnydeogéamique. Les nuages moléculaires
coincident avec les plus fortes densités de HI, suggérantesinuages se soient formés a partir de gaz
atomique. Image tirée de Engargiola et al. (2003).

Dans le cadre des scénaop-down plusieurs types d’instabilités peuvent étre invoquésr is
marrer leur formation, mais tous ne conduisent pas au eésescompté : par exemple, Mouschovias
(1991) a mis en avant le fait que l'instabilité gravitatietia de Jeans est un processus valide mais ne
permettant la formation que de « super-nuages » avec degsidss 10’ M. A contrario, toujours
d’'aprés cet auteur, 'instabilité thermique (Field 196B)peut entrainer quant a elle que la formation de
« nuagelets », condensations ayant des tailles plusiedresode grandeur inférieurs a celles des GMC.
Le mécanisme apparemment le plus prometteur est celunfargarvenir l'instabilité de Parker (appe-
Iée aussi Rayleigh-Taylor magnétique), comme suggéré ganthbreux travaux (Mouschovias 1991;
Hanawa et al. 1992; Kim et al. 2002).

Si ces modeéles donnent naissance a des structures de ¢dilesmasses compatibles a celles des
GMC, ils ne traitent cependant pas du changement de phasssaée pour passer de I'hydrogéne ato-
mique, a partir duquel ces complexes sont formés, a un gazcolalre. Une condition indispensable a
ce changement de phase est une densité plus grande queita ddiéquilibre (Mouschovias 1991) :
dans le cadre de la création de complexes gazeux atomiglimga@bilité de Parker, Blitz & Shu (1980)
affirment que cette condition peut se retrouver remplie localgnpermettant ainsi la création He et
d’'un complexe moléculaire d’extension plus modeste quensaige parent atomique. Ce point semble
confirmé par les observations, telles celles de la figureallont reportées sur une carte de la densité
d’hydrogéne atomique les positions des complexes moliéesl@&Engargiola et al. (2003) notent que ces
derniers coincident systématiquement avec les surdsisiigles de la composante atomique, impliquant
une formation des GMC directement a partir du gaz atomique.

Notons que les développements plus récents sur la questida fdrmation des GMC s’appuient
largement sur les simulations numériques, telle I'étudide et al. (2003) s’intéressant au rdle de la
turbulence sur la formation de ces structures. Pour comcdlit semble que les processop-downsoient
privilégiés, la formation des complexes moléculaires censeux d’Orion n’est pas pour autant complé-
tement élucidée. Cette connaissance est pourtant indiaplena la compréhension « au sens large » du
processus de formation stellaire.

formées dans ce nuage.
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Fic. 1.3 — Le globule de Bok Barnard 68 observé dans le visibléepdLT (http://www.eso.org).

1.1.1.2 Les nuages sombres

Concentrons-nous rapidement sur les plus petites entibdScoiaires siéges de formation stellaire,
les nuages sombres, aussi appelés globules de Bok. Damnisssa40, I'idée que les étoiles pouvaient
étre formées a partir de condensations de I'IlSM était daitéu Bok & Reilly (1947) furent les premiers
a émettre I'hypothése que ces globules pouvaient étrgpbépmécédent cette formation. Observation-
nellement et comme leur nom l'indique, les nuages sombresaséfestent comme des surfaces noires,
obscurcissant la lumiére des étoiles de I'arriere-plamagson d’'une composition riche en poussiéres.
Leurs masses typiques sont situées entre 10 et LQ@bAr des tailles de.® — 10 pc et des densités de
I'ordre de 18 — 10* cm3. Ces valeurs sont du méme ordre de grandeur que cellesuhepsobservés
dans les GMC. Le plus célébre des globules de Bok est sana docte Barnard 68, représenté sur la
figure 1.3.

L'histoire de formation de ces globules n’est pas encoméenent établie. Trois possibilités existent
a priori (Khanzadyan et al. 2002) : le nuage peut i) se forrmpenwanément a partir de la croissance de
petites perturbations de I'ISM, ii) étre initié par une omdechoc ou iii) étre simplement issu d’un nuage
moléculaire plus grand. Les observations montrent cepgnglae ces globules isolés ne sont jamais
situés « trés loin » de complexes moléculaires, ce qui sefabteiser la troisieme hypothése (Smith
2004). En particulier, il est souvent avancé que ces glsbsibat la partie survivante d'un nuage plus
grand ayant été dispersé par les vents violents et la predsicadiation des étoiles massives auxquelles
il aurait donné naissance.

Pour la question spécifique de la formation stellaire, unisgion ponctuelle dans I'infrarouge est la
signature observationnelle que des étoiles sont en tratreformées au sein de ces nuages. Notons que
B68 ne présente aucun signe d’'une quelconque évolutionunergéormation stellaire. Historiquement,
bien que quelques observations individuelles aient ptédansignature recherchée (e.g. B335, Keene
et al. 1983), il a fallu attendre Yun & Clemens (1990) pourunné€ recherche systématique de sources
IR effectuée sur 'ensemble des 248 nuages du catalogue de Clé&nimwvainis (1988), confirme la
conjecture de Bok et Reilly. De nombreuses études ont étéesquar la suite (e.g. Bourke et al. 1995),
et il est maintenant estimé que plus de la moitié des nuagebres sont lieux de formation stellaire,
simple ou multiplé (e.g. CB 34, Khanzadyan et al. 2002).

Face aux complexes moléculaires géants précédemmenisdé@antesques usines de production
d’étoiles, nous pouvons nous interroger sur la nature deérét porté a ces petits nuages sombres, de
taille beaucoup plus modeste et dont la contribution auxbremd’étoiles de la Galaxie est nécessaire-
ment moindre. En fait, un globule de Bok de quelques masdaigesoest I'endroit idéal pour observer

4En ce qui concerne la multiplicité, la masse du nuage estripgtre déterminant.



10 CHAPITRE 1. LE CONTEXTE DE LA FORMATION STELLAIRE

la formation stellaire (des étoiles de faibles masses @nigunt) isolée et non parasitée par des régions
voisines. Cela n’est pas le cas pour les GMC ou les ventsgniiss’'étoiles O ou B récemment formées
(nous avons deja mentionné plusieurs fois I'impact de cassy@euvent fortementiacter les régions
avoisinantes et brouiller les pistes quant aux mécanismésse de la formation stellaire.

1.1.2 Evolution et fragmentation : vers les cceurs pré-steires et I'MF

Les nuages moléculaires — GMC ou nuages sombres — constiem@nronnement a partir duquel
les étoiles peuvent se former. Dans cette partie, nous nbére$serons aux processus par lesquels ces
nuages, spatialement étendus et peu denses peuvent engdesliobjets essentiellement ponctuels, et
ayant une densité quelques vingts ordres de grandeur supga celle du nuage qui leur a donné nais-
sance.

Avant de regarder les aspects théoriques liés a I'évoluiomuage, nous commencerons par une
sous-partie (81.1.2.1) dédiée au spectre de masse des glmifonction de masse initiale (IMF), dont la
compréhension est I'un des buts principaux, voire le bug,lgthéorie de la formation stellaire cherche a
atteindre. En fet, I'évolution d’une étoile et la fin de sa vie sont entiérairéterminées par sa masse, et
ces deux premieres sont relativement bien connues. Codngrearigine de la distribution en masse des
étoiles, signifie étre ensuite capable de prédire I'« avenhimique et radiatif de la Galaxie. Il est donc
important de passer un peu de temps a décrire la fonction deentelle qu’elle est observée afin d’avoir
en téte les éléments que les théories de fragmentation dgesimnoléculaires tentent de reproduire.

Parmi tous les agents potentiellement importants pourdsegae d'un nuage moléculaire a une po-
pulation d'étoiles suivant I'IMF, la gravité est bien enden’acteur principal : cela sera étudié dans un
second temps (81.1.2.2). Enfin, nous regarderons quelgeimamts apportent la turbulence, les champs
magnétiques et ledfets thermiques dans ce cadre (81.1.2.3). De nombreux grecesnt étre évoqués
au cours des pages suivantes, aussi, afin de clarifier la déepda figure 1.4 présente schématiquement
les principaux points qui seront mentionnés dans la suitgrapagnés des relations existantes entre eux
ainsi que des numéros des sections y faisant référence.

Clumps/ coeurs pré-stellaires

) Ao
Fragmentation ) 0 0 0 s
o gravo-turbulente K 0° D 0 9N
Nuage moléculaire ;O v
K ) 0 /
M =M ¢oud MJeans o 0 O ° o K
Turbulence ? ! 0 o 0 © M
stique ? © / cloud
S L6 Champ magnétique 7 o O o . Nyag -
Sec.1.1.2.2et1.1.2.3 T AN Jeans
Arrét de la fragmentation ?
...... | Origine du pic de 'MF ?
| sec.1.1.2.2et1.1.2.3
4 |
N N
' IMF stellaire déterminée .
IME stellaire dés le stade pré-stellaire fonction de
i masse des coeurs
| _
Sec.1.1.2.1 Sec.1.1.2.1
M M

Fic. 1.4 — Présentation schématique des points discutés daeseetion.

1.1.2.1 La fonction de masse initiale

Dans le but d’étudier I'évolution stellaire le long du diagrme HR, Salpeter (1955) fut le premier
a établir ce qui est maintenant connu sous le nom de la fondigomasse de Salpeter, a savoir que le
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Fic. 1.5 — La fonction de masse de I'amas des Pléiades. Les nsatlitMd= de Kroupa (2001) et Chabrier
(2003) sont également représentés. Voir Chabrier (2008) ladfigure originale et les références pour
les données observationnelles.

nombre d’étoiles de masseévolue avec la masse comme

dN r
&(logm) = m ocm avecl' = 1.35.
Observationnellement, les astronomes n’'ont accés quanténbsité d’'un objet, aussi la fonction de
masse est-elle déterminée a partir de la fonction de lunténais une relation masse-luminosité

Les progrés techniques ont permis I'observation d'objetsndins en moins lumineux et I'explora-
tion d’un plus grand régime de masses, notamment avec les@es observations de naines brifnes
en 1995 (voir Basri 2000 pour une revue). |l apparait que tagpde Salpeter n’est valable que pour les
étoiles de massM®l > 0.5 M. En deca, la pente a tendance a s’aplatir et les modéleseatilgénérale-
ment une loi de puissance segmentée, c’est-a-diférentsl” selon I'intervalle de masse (Kroupa 2001;
Bonnel et al. 2006), ou une loi log-normale (Chabrier 2003).

La figure 1.5 représente la fonction de masse de I'amas muslegt Pléiades. Notons que celle-ci
passe par un maximum poit ~ 0.4 My (logM ~ —0.4). Cette caractéristique semble universelle et
est retrouvée dans de nombreuses études. Ce « pic » a queixjeéeses de masses solaires est souvent
considéré comme étant I'élément le plus important qu’ugerile de formation stellaire doit étre capable
d’expliquer (Larson 2005; Bonnel et al. 2006).

Jusqu’a encore récemment, la fonction de masse était éalcmiquement sur des populations stel-
laires. Cependant, durant la derniére dizaine d’annéedéveloppement des outils observationnels a
permis d’énormes avancées dans la détermination de ladora¢ masse des caeurs pré-stellaires pré-
sents dans leslumpsdes complexes moléculaires (en particuli€dph, Serpens et Orion), et rayonnants
essentiellement dans le millimétrique. A titre d’exempespectre de masse des coeurs @gph Orion B
est représenté sur la figure 1.6. Les nombreuses études sriergie Motte et al. 1998; Motte & André
2001; Johnstone et al. 2000, 2006) indiquent que la foncleomasse des coeurs et la fonction de masse
stellaire sont trés similaires (Ward-Thompson et al. 2006)

5La relation masse-luminosité change avec I'dge de I'étoileque celle-ci quitte la séquence principale. La fonctie
masse telle qu’observée aujourd’hui ne représente dontagasction de masse initiale, c’est-a-dire le nombre dlégopar
intervalle de masse a avoir jamais été formé. L'équivaleriegiste en fait que pour les étoiles dont le temps de vie aur |
séquence principale est plus grand que I'age de la GalaXies tes naines brunes. Pour les autres, le taux de crébéimiles
est important pour la détermination de I'lMF a partir de la Etfuelle. Nous renvoyons le lecteur a Miller & Scalo (1979 e
Chabrier (2003) pour plus d’explications sur ce point.

6’existence des naines brunes a été prédit dans les annédsB@it d’'objets de massdl < 0.07 M, trop froids pour
initier la fusion de I'hydrogene.
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Fic. 1.6 — Les fonctions de masses des coeugs@ph et Orion B. La valeur de la pente est donnée pour
chaque régime. Rappelons que la pente de Salpeter-est1.35. Notons également que cette figure est
tracée avec la définition de I'lME(m) = dN/dmet non&(log m) = dN/d(log m), ce qui explique que le
pic ne soit pas visible. D’apres les auteurs, celui-ci égésentre typiquement 0.2-1 MFigure tirée de
Ward-Thompson et al. (2006).

— la pente de Salpeter est retrouvée pour les coeurdvve€.5 -1 Mg ;

— la pente s’aplatit pour les plus faibles masses;

— le pic de la fonction de masse de coeurs pré-stellagsistrouvé dans l'intervall®l € [0.2, 1] Mo,

en accord avec la fonction de masse stellaire.

En conséquence, il semble que les processus déterminamtslpt- stellaire aient lieu pendant la
préhistoire de I'étoile, dés le stade pré-protostelldies,cceurs allant ultérieurement évoluer pdfedi
rentes phases protostellaires (voir 1.2.1) avant de doraissance a une étoile. Nous voyons ici poindre
'importance d’une bonne compréhension de la fragmemtates nuages en coeurs pré-stellaires. Notons
cependant que ce raisonnement ne tient que si I'on suppase cpeur va donner naissance a une étoile
et une seule (ce qui est correct pour les cceurs de MdsselM) mais n’est plus valide si les cceurs
engendrent des systemes multiples ; multiplicité qui esficoée observationnellement, la majorité des
étoiles ayant des compagnons. De fait, I'|MF stellaire itéste sera diérente de la distribution mas-
sique des cceurs (Lada 2006). Toutefois, la similitude detréonctions de masses stellaire et des coeurs
indique que cette derniére joue quand méme un role prépamodans la détermination de la premiére.

L'universalité de I'lMF stellaire, passant a chaque fois i@ maximum autour de quelques dixiemes
de masses solaires, ainsi que sa ressemblance avec lamodetnasse des coeurs pré-stellaires indiquent
gu'il existe une raison commune, et sans doute profonder, jposégrégation des masses lors de la
fragmentation des nuages elumpspuis en cceurs pré-stellaires. C’est ce que nous regardosdata
deux sous-parties suivantes.

1.1.2.2 Lafragmentation gravitationnelle « a I'ordre zéro» : la masse de Jeans

Cette courte section est consacrée a la notion de fragnmengravitationnelle et en particulier a
I'approche standard du début du siécle de Sir James Jeamter@ier s’est intéressé a la stabilité d’'un
volume de gaz isotherme, non-magnétisé, lorsque soumigpatities variations de densité et de vitesse,
et dont le seul support contre la gravité est la pressiomtigere du gaz :

p=po+op et v=vg+ov.

“Le pic n’est visible que lorsque la MF est tracée dans le « Honmat, a savoidN/(dlogm).



1.1. DES NUAGES MOLECULAIRES AUX CEEURS PRE-STELLAIRES 13

Dans le cadre de cette introduction, il semble superflu dieeedans le détail du calcul, aussi référons-
nous le lecteur a, e.g., Spitzer (1978) pour une démormtratmpléte. L'idée du calcul est simplement
de linéariser les équations de conservation de la massdatidantité de mouvement pour les quantités
perturbées et de chercher une solution sous forme d’onde fla « expi(kx—wt)). On trouve aisément
la relation de dispersion suivante pour ces ondes :

w? = K22 — 4nGpy ,

ou I'on a suppos#, = 0 et utilisé la loi de Poisson pour exprimer le potentiel gedionnel. Dans cette
équationw est la fréquence de I'ondk,= 27/1 est le nombre d’onde et la vitesse du son. Le systéeme
est instable siv?> < 0, puisque dans ce cas, les perturbations s’amplifient dmfagponentielle. En
égalant le terme de droite a zéro, nous obtenons la longeeleahs,

A= ,/”—C%.
Gpo

Le systeme sera donc gravitationnellement instable paute tperturbation de longueur d’onde plus
grande que la longueur de Jeans. Associée a la densité @wmjipermet d’'obtenir la célébre masse
de Jeans, contenue dans le cube de £pté

3/2 3
_ (7 _ c3
_ 7TkBT 3/2 -1/2
WG ) oo

Notons en particulier que la masse de Jeans diminue lorsqderisité augmente. L'idée derriére la
fragmentation est alors la suivante : lors dgtbedrement d'un nuage, des fragments se forment par
instabilité gravitationnelle, avec une masse typiquetétaifle de Jeans. Alors que la contraction se
poursuit, la densité augmente et la masse de Jeans dimi@éonéragt des fragments de plus en plus
petits. A un certain point cependant, autour de'¥@ cn13, la densité est telle que le milieu devient
complétement opaque au rayonnement, la température atgyragppant ainsi la diminution de la masse
de Jeans avec la densité au vu de 'Eq. (1.1). Low & LynderB8I76) ont montré que cette « limite de
I'opacité » correspond & une masse de Jeans minimumxdk07® M.

Ce raisonnement permet de comprendre comment former ptasibjets de « petites tailles » et trés
denses a partir d'un milieu peu dense et étendu (infini dateslelu calcul). Il a été par la suite rapidement
remarqué qu’il manquait a ce calcul certains éléments,aminga validité discutable. En particulier,
comme le note Larson (2003), flendrement global du nuage « parent », non pris en compte dans |
calcuP, pourrait « engloutir » lesflfondrements individuels des fluctuations de densité. Legesusont
des entités dynamiques de taille finie, en opposition atemiitatique\y = 0) et infini supposé par
Jeans.

Sur le méme principe, des études de stabilité ont été memédssdd nombreuses configurations :
plan-paralléle (Spitzer 1978), filaments et cylindres ¢&thiewicz 1963; Larson 1985). Ces deux der-
niers cas sont particulierement importants étant donnéeuature filamentaire observée dans les com-
plexes moléculaires. Notons enfin la configuration tresiétude la sphére (en équilibre isotherme avec
P = pc2) qui devient instable pour une masse

Cs cs
Ge/2pl72 * Gz

Mge = 1.18 (1.2)

appelée masse de Bonnor-Ebert (Bonnor 1956; Ebert 19550 PaVa pression externe. La masse Jeans
et celle de Bonnor-Ebert s’écrivent donc sous la méme formeeaconstante multiplicative prés. La
masse de Bonnor-Ebert est numériquement plus petite quadaende Jeans, ce qui reflete le fait que

8Ceci est souvent référé commeans swindlgl'« escroquerie » de Jeans.
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dans cette premiere, seul le gaz contenu dans la sphérensigedaupérieure a la densité ambiante, est
pris en compte ; une longueur de Jeans peut, elle, contergadisous-dense qui ne f@ndrera pas
nécessairement. Cette analyse est particulierement iamerpour les globules de Bok et les cceurs pré-
stellaires, qui présentent les caractéristiques de spliErd8onnor-Ebert, critiques ou non (Kirk et al.
2005; Kandori et al. 2005).

Dans tous les cas, les résultats de ces analyses pertaghdtmnent des résultats du méme ordre
de grandeur que la masse de Jeans (Larson 2003). Bien qacindx critere de Jeans reste au final un
bon indicateur de la criticalité d’un systéme. Ceci esté&gaint confirmé par les simulations numériques
d’évolution d’'un nuage : le nombre de fragments se formaastnjamais trés éloigné du nombre de
masses de Jeans initialement présentes dans le nuagen(R&@®). La masse de Jeans est une masse
caractéristique pour la fragmentation d’'un nyalienpet par ce biais est nécessairement reliée a I'lMF.

Naivement, nous pourrions penser que le pic de I'lMF coordpa la masse de Jeans obtenue a
la limite posée par I'opacité, soit ¥ 103 My ; il n’en est cependant rien, I'IlMF étant maximale &
guelgues dixiemes de masses solaires. Cet échec apparentguétermination du pic de I'lMF) doit
étre modérénodulé par le résultat de récentes observations indiquamties fonctions de masse des
nuages plus denses, donc ayant une masse de Jeans plyopetéaar pic pour des masses plus petites
que celles des nuages moins denses (Bricefio et al. 2002pitDaussi inexact soit-il, le critére de la
masse de Jeans semble rester, par de nombreux aspectsnantétt® de la formation stellaire.

1.1.2.3 Turbulence, champ magnétique et thermodynamique

Dans l'analyse de Jeans, le seul support contre la gravitéesrgie thermiqugdu gaz. Cependant,
les dispersions de vitesse®btenues a partir des largeurs de raies des nuages malésdant corrélées
a la taille L des régions considérées. La loi de puissance obtenue [%38) est compatible avec la
loi de Kolmogorov pour la turbulence incompressible (smigee, i.e.o- o« L%33), indiquant que ces
mouvements sont d'origine turbulente (Larson 1981) : lat@guus raide suggére cependant que le
régime pourrait étre supersonique. Bien qu'il s'agissend’signature indirecte, il est admis de longue
date que les nuages sont le siege de turbulence supersobigsichamps magnétiques ont également
été observés dans ces nuages. Il est donc naturel de peeseesjdeux agents peuvent jouer un role
important dans la détermination de I'IMF.

Turbulence : Elle posséde deux visages : i) la pression turbulente peeit aul support du nuage contre
I'effondrement mais ii) la turbulence peut également contribuarfragmentation par les structures de
densité qu’elle génére. Ici, nous sommes plus particutierg intéressés par le second aspect, nommé
fragmentation turbulente par opposition a la fragmentagjravitationnelle. Nous ne donnerons ici que
les grandes lignes de ce processus et renvoyons le lect&artiéld de revue de Mac Low & Klessen
(2004) pour une explication trés compléte de la « visionuigrite » de la formation stellaire.

Malgré I'existence d’études analytiques, comme dans Regi®®5) ou Padoan & Nordlund (2002),
la fragmentation turbulente est principalement traitémériquement (e.g., Klessen et al. 2000; Klein
et al. 2003; Ballesteros-Paredes 2004; Goodwin et al. 2@Q@) ce soit avec des codes de type grilles
(Eulérien, AMR) ou particules (Lagrangien, SPH). La figur&, tirée de Ballesteros-Paredes et al.
(2006), donne un exemple de simulations numériques SPHadenéntation turbulente. La turbulence
supersoniqué peut étre considérée comme un ensemble de mouvementsligrégiu gaz, dont les
chocs entrainent I'apparition de structures de la deneiié forme de couches et de filaments. Certains
auteurs considérent que ces structures sont le point det gigpmettant ensuite la fragmentation gravi-
tationnelle. D’autres en revanche voient dans le speatbelent la raison directe de I'lMF, en parvenant
a relier la pente du spectre de puissance de la turbulenckeaded’IMF (Padoan & Nordlund 2002).
Dans les deux cas, la turbulence est fondamentale pourteafmm stellaire. Force est de constater que
les simulations SPH de fragmentation turbulente rendéstliren compte de I'IMF pour les faibles et
moyennes masses (Klessen 2001; Ballesteros-Parede2@0@), mais pas pour les fortes masses. Ce

%1l est d’ailleurs possible de retrouver simplement la masiigue de Jeans en égalisant énergie potentielle gtaviteelle
et énergie thermique du gaz.
1%par opposition & la turbulence incompressible n'aidantesna I'apparition de structures dans le gaz.
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Fic. 1.7 — Un exemple de simulations SPH de fragmentation teneltiré de Ballesteros-Paredes et al.
(2006). Les couleurs tracent la densité, bleu et rouge étmpectivement le moins et le plus dense.
Notons en particulier I'aspect irrégulier et filamentaiteegrend le gaz.

régime est enféet plus problématique puisqu’alors les simulations s@glent de la pente de Salpeter,
prédisant moins d’objets massifs que ce qui est observée@alos-Paredes et al. 2086)

Ainsi dans la vision d’une formation stellaire contrélée laaturbulence (Mac Low & Klessen 2004),
la pression de cette derniére contre tant qu’elle le peutdat@. En paralléle, les chocs qu’elle engendre
créent des surdensités locales. La turbulence décroihdaperapidement au cours du temps, et s’ensuit
alors un &ondrement gravitationnel sur les « graines » formées : feagation gravo-turbulente est le
nom générique donné a ce processus.

Champ magnétique : Les observations de champs magnétiques (typiqguement thpugseadizaines de
1G) dans les nuages moléculaires, posent la question denartance pour la formation stellaire. Le
point le plus important est sans doute celui de la pressiamgtaue qui est souvent présentée comme
pouvant participer au support du nuage contre la gravitén@me titre que la pression turbulente ou la
pression thermique du gaz.

Une vision particulierement prisée pour sa simplicité abrsit que la dfusion ambipolaire du
champ magnétique réduisait petit a petit ce support, de spit le nuage finissait par fendrer (e.qg.
Shu et al. 1987; Ciolek & Mouschovias 1993; Basu & Mouschevi94). Le champ magnétique, ou
plutdt sa diminution, était dans ce scénario directemesimesable de Iondrement du nuage. Ce point
de vue s’est cependant lentement érodé avec la réalisatmraglifusion ambipolaire est un processus
trop lent pour pouvoir jouer un réle significatif : le tempsatéristique d’&ondrement d’'un nuage est
plus court que celui de la décroissance du support mageetifjuautre mauvais point tient au fait que ce
processus empéche la fragmentation et, en conséquenoeniation de systémes multiples (la plupart
des étoiles se trouvent cependant dans de tels systemésHaimp magnétique est important pour la
formation stellaire, il faut donc chercher ailleurs.

La encore, les simulations numériques ont tenté d’éctaliecsituation, en incluant turbulence et
champ magnétique, mais aucufiie¢ concluant n’en est sorti : il semble que la présence d'amgh
magnétique puisse réduire fieacité de la formation d’'étoiles, mais les simulations nentremt pas
d’effet flagrant sur la distribution de masses (Li et al. 2004).

A ce jour, rien n'est réellement connu de l'influence du chamagnétique sur I'lMF, si influence

HAu coeur de la bataille AMR vs SPH, Klein et al. (2004) mentamnque les simulations SPH peuvent engendrer une
fragmentation artificielle. En conséquence, il est possijle les simulations SPH produisent plus d'objets de filasses,
au détriment des plus massifs.
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il y a. Dans leur papier de revue, Ward-Thompson et al. (2806perent qu’une direction encore mal
explorée concerne le calcul d’'une « masse de Je@@stige » pour la fragmentation, masse prenant en
compte la pression magnétique. Cependant, ces auteursnmanit que la nature anisotrope du champ
magnétique complique la situation et invalide I'analogiela pression magnétigue comme pression de
support contre la gravité, rendant ce type d'analyse pllisaité Comme pour de nombreux aspects
concernant le champ magnétique, nous savons qu'il estrgrépeil doit sans doute avoir un réle a
jouer, mais plus d'études vont devoir étre menées pour digarsion influence plus avant.

Aspect thermique — retour au critére de Jeans : Nous finirons cette partie concernant la fragmenta-
tion et I'MF par les résultats obtenus par Larson (2005)n$ee papier, Larson souhaite expliquer la
forme de I'IMF et en particulier son maximum a quelques dinés de masse solaire. Aprés que la tur-
bulence et les champs magnétiques aient été invoqués pand&eux auteurs, Larson préne un retour
au simple critére de Jeans, en arguant que les simulatites @biservations indiquent toutes deux que la
pression thermique est, au final, le principal agent coatgravité : d’'une part la turbulence décroit ra-
pidement et d’autre part, les simulations de cceurs magsé&tiaccordent le mieux avec les observations
lorsque la pression magnétique est de I'ordre de la presB@mique, sans lui étre supérieure (Ciolek
& Basu 2000).

L'aspect thermique semble donc étre fondamental et d@tagticulé avec précision afin de détermi-
ner jusqu’a quel point la fragmentation gravitationnelfeneasses de Jeans de plus en plus petites peut
se poursuivre. Larson explique qu'il existe deux régimesrttiques pour les nuages moléculaires :

— Pour les faibles densités (L01° g cnm3), le taux de refroidissement est dominé par I'émission
des raies atomiques et augmente donc avec la densité. belteréne diminution de la tempéra-
ture avec la densité, ainsi qu’une forte diminution de laseake Jeans — Eq. (1.1). Les simulations
numériques montrent également que la fragmentation estisée dans ce régime de faibles den-
sités.

— Pour les densités plus grandes, le gaz devient optiqueépeis. En particulier, poyr > 1078 g
cm 3, la poussiére contrdle le refroidissement par son émissfaarouge. Le chafiage est, quant
a lui, produit par la compression due affendrement et augmente avec la densité. La tempéra-
ture cesse de diminuer pour raugmenter lentement avec $&itélelba masse de Jeans, continue a
diminuer avec 'augmentation de la densité, mais de facandmup plus lente.

La valeur de la masse de Jeans a la transition entre les dginxe® au passage par le minimum de la
température, semble alors étre une valeur privilégiée [goorasse des fragments. Larson trouve cette
masse de l'ordre de 0.3 Men accord avec la position du « pic » de I'lMF.

En conclusion, Larson (2005) a montré comment la prise erptgrdans le détail, de I'émission et
du refroidissement d’'un nuage se contractant, permettaitdoncilier le critére de la masse de Jeans
avec la position du pic de I'IMF. Il est indéniable que la wldnce et le champ magnétique aient un
réle a jouer, mais le raisonnement ne prenant en compte aquiédget thermodynamique retrouve ici un
nouvel attrait. Dans ce contexte, la turbulence et le chamgnétique auraient un réle modulateur sur la
formation stellaire, plutét qu’un réel contrdle sur I'iesde la fragmentation.

1.1.2.4 Amas, accrétion compétitive et IMF des fortes masse

Lessurveysde régions de formation stellaire montrent que la majosi® étoiles pré-séquence prin-
cipale (de 50 a 90%) se trouvent dans des amas (Lada 199ke@tal. 2000) pouvant contenir une
dizaine a un millier d’étoiles. En particulier, les étoilds fortes massed > 10M,) semblent exclu-
sivement localisées dans des amas, entourées d’'étoilesisiéajbles masses (Zinnecker et al. 1993).
Si la fragmentation gravitationnelle est, comme nous Feveu, un mécanisme permettant d’expliquer
la position du pic de I'lMF, la distribution dans le régimesdertes masses est elle vraisemblablement
complétée par I'accrétion compétitive : cette derniereasdctéristique de la formation stellaire en amas
(Bonnel et al. 2006).

Lorsque la fragmentation dcdump donne naissance a un groupe de cceurs pré-stellaires, tié exis
un certain réservoir de gaz commun disponible a I'enseméleed derniers. Le gaz se dirigera alors
préférentiellement dans le puits de potentiel du plus rfiaasgmentant ainsi sa masse, au détriment
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Type de « nuage » M (M) L (pc) n(cm=) T (K) B (uG)
GMC 10 - 10° 20-100 16 15-40 1-10
clumpou globule 18 02-4 10 - 10 7-15 3-30
cceur dense 110 Q1-04 100 - 10° 10 10-50

Tas. 1.2 — Grandeurs caractéristiques observées pour IEérafits produits de I'évolution pré-
protostellaire. Valeurs tirées de Smith (2004).

des autres objets. Une implication de cette « accrétion éttive » entre les diérents objets est de ne

privilégier en masse que certains d’entre eux, soit pariks gont au départ plus massifs, soit parce que
proches de plus de gaz. L'accrétion compétitive expliquereiement le petit nombre d’étoiles massives
par rapport aux étoiles de faibles masses, en accord ad#e. Hlle permet également de rendre compte
de la ségrégation de masses observée a sein de amas, lesaphigas se trouvant préférentiellement
au centre de ce dernier. Nous reviendrons sur ce point pdorrfaation des étoiles massives, en §1.3.1,

p. 25.

accrétion compétitive

potentiel individuel

potentiel
global de I'amas

ségrégation
des masses

Fic. 1.8 — Schéma adapté de Bonnel et al. (2006) illustrantréion compétitive et la ségrégation des
masses lors de la formation stellaire en amas.

1.1.3 Hfondrement du cceur pré-stellaire

Nous avons présenté un survol des principales théoriesraafion des cceurs pré-stellaires a partir
de nuages étendus. Le tableau 1.2 résume les grandeurgdatigities associée a chaque « étape ». En
partiuclier, la derniére ligne de ce tableau correspondoaurs pré-stellaire qui nous interesse mainte-
nant. Puisque les processus conduisant a la formation des c@nt encore mal connus (voir section
précédente), les conditions initiales pourfiedrement le sont tout autant. Du point de vue théorique,
deux modéles de base, n’incluant que la gravitation, ontégément étudiés :

1. Effondrement dynamique

— Dans ce premier cas, I'état initial du coeur est celui d'pl@se gazeuse proche de la criticalité,
comme par exemple une sphére de Bonnor-Ebert. Cette demsérd’ailleurs souvent prise
comme condition initiale pour les simulations numériques.(Hunter 1977, Banerjee et al.
2004).

— Dans ce cas, une infime perturbation peut faire basculerlgér dans le régime instable et, la
gravité I'emportant alors sur le support thermique, le ceffondre. Larson (1969) et Penston
(1969) ont trouvé de facon indépendante la méme évolutipmpistique de la densité en?,
ce profil de densité étant créé pafiandrement de I'enveloppe a pres de deux fois la vitesse du
son.
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2. Sphére isotherme singuliere

— Laseconde approche est celle de Shu (1977) et de sa spimrkése isotherme. Dans son mo-
déle, Shu considére que ldfdision ambipolaire du champ magnétique enléve progressivem
du support contre la gravité. Le résultat est une évolutiomsistatique du coet¥r qui atteint
avant I'éfondrement un profil radial o r =2,

— Aprés I'établissement de cet état initial par contrackge, la région la plus centrale fendre
en chute libre sur la singularité, alors que I'enveloppeaastepos (en opposition au modéle pré-
cédent). Une onde de raréfaction se propage alors veréiiext (nside-out collapsg alors que
des coquilles de gaz de rayon de plus en plus grand se mettem@ement de chute libre en
direction du centre. Il est cependant souvent objecté a gidion le fait que I'éfondrement de
I'enveloppe commencera avant I'établissement de la siggealiere par dtusion ambipolaire
(e.g. Basu 1997).

Dans ces premiéres études, la rotation et le champ magetigétaient pas pris en compte lors de
'effondrement. Il est souvent fait référence a ce typdforglrement sous le terme d'&endrement
sphérique ». Dans un papier de revue, Larson (2003) fait lan bies résultats obtenus par les études
incluant rotation et champ magnétique : la rotation n’erhpéen rien la formation d’une forte densité
centrale, puisqu’'a cet endroit la gravité et la pressior wiles que la force centrifuge n'a pas de véri-
table impact. En revanche, comme on peut s’y attendre iveaient, la rotation modifie la structure de
I'enveloppe pour en faire un disque. Le champ magnétiqummpéehe pas non plus la formation d’'une
singularité, mais peut ralentir fEBondrement par sa pression magnétique.

Dans les deux cas, et quels que soient les ingrédientsidrmtahamp magnétique), seule une tres
petite fraction de la masse du cceur atteint, lors des prer@erps de I'fondrement, des densités suf-
fisantes pour la formation d’'une étoile. La plus grande patt la masse reste a I'extérieur, dans I'en-
veloppe. Nous verrons dans la section suivante que ce stadessmilé a celui des proto-étoiles de
Classe 0, étoiles qui doivent encore accréter la majoritiegiemasse a partir de I'enveloppe. Enfin,
mentionnons le fait qu’a I’heure actuelle, une grande paftis études de F@ndrement pré-stellaire se
fait a partir de simulations numériques. Grace a celled-est possible de prendre en compte rotation,
champ magnétique flets multi-dimensionnels et autredfmements qui restent hors de portée des ap-
proches analytiques (voir par exemple les travaux de Heatleegt al. (2003), Hennebelle et al. (2004)
ou encore Tomisaka et al. (2004) pour n’en citer que quelgosk

1.2 Formation des étoiles de faibles et moyennes masses

Aprés cette mise en place de la situation, nous arrivons il @o les coeurs pré-stellaires sont for-
més (fragments issus du nuage parent, voir Fig. 1.9 en retut)) la formation stellaire a proprement
parler peut commencer. Nous aurions pu débuter ce chapitaeluctif a ce stade uniqguement, les élé-
ments précédents n'allant plus étre mentionnés dans lmdeite manuscrit. Nous commencerons avec
les diférents stades par lesquels une proto-étoile de faible npassera avant d’atteindre la séquence
principale (81.2.1). Nous consacrerons également unendecmus-partie aux éjections de matiére ob-
servées lors de la formation d’'une étoile (81.2.2).

1.2.1 Proto-étoiles : une classification empirique

A partir de I'observation d'objets stellaires jeunes@d®ph et de leur densités spectrales d’énergie
(SED dans la suite), Lada & Wilking (1984) ont déterminé empement que leur échantillon contenait
trois types d'objets. Plus tard, Adams et al. (1987) int&tgnent ces dliérents types de SED en terme
de séquence évolutive des proto-étoiles, les objets de€lal et Ill. Nous verrons dans la suite & quoi
correspond cette terminologie. Avec I'observation de VL823 également localisé dapsOph, André

2par opposition a I'ondrement rapide du cas précédent.
13Si le la difusion ambipolaire est un ingrédient pour atteindre I'éeasgphére isotherme singuliére de Shuftadrement
qui s’ensuit n'est lui pas magnétisé.
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et al. (1993) rajoutérent a cette classification un groupplémentaire, la Classe 0 représentant les plus
jeunes des étoiles en formation. Nous détaillerons toun@adiesacune de ces classes, en suivant I'ordre
chronologique qu’elles suggérent pour I'évolution preteHaire. La figure 1.9, adaptée de André (1994),

en regroupe les points essentiels.

Les objets de Classe 0 : |l s'agit des plus jeunes des proto-étoiles, ce stade étimmizquelques 10yr
apreés le début de lffondrement du coeur pré-stellaire. L'émission de ces obgtsgire comparée a celle
d’un corps noir froid, typiqguemerit ~ 15— 30 K. L'effondrement du cceur ne faisant que commencer, la
plus grande partie de la masse est encore contenue darsldepe,M, < Men,. Le rapportM, /Meny

est d’ailleurs un bon indicateur du degré d’évolution dertag-étoile. C’est durant la phase de Classe 0
que l'étoile va acquérir la plus grande partie de sa masseaq@étion sphérique de I'enveloppe sur
I'objet central. En plus de 'accrétion, ces objets sonté&meant responsables de formidables éjections
bipolaires et trés collimatées de gaz moléculaire, avecwntyipique Fco ~ 1074 Mg km st yrt:
nous nous intéresserons en détail a ces éjections en §1.2.2.

André et al. (2000) ont résumé quelles étaient les prinefpaignatures observationnelles a recher-

cher pour l'identification de ces objets :

— Une source d’émission radio centimétrique, une sourcénddfage, ou encore des flots molécu-
laires collimatés. Chacun de ces critéres permet de canalla présence d’un objet central.

— Une émission dans le sub-millimétrique piquée au centiie étandue spatialement, indiquant la
présence d’'une enveloppe de poussiére de forme plus ou spiésique.

— Une luminosité sub-mm (caractéristique de I'’émissioradeolussiére de I'enveloppe) plus grande
que la luminosité bolométrique (reliée a I'objet centralygérant que I'enveloppe est plus massive
que la proto-étoile.

Un objet présentant ces caractéristiques fait un trés badidat d’'objet de Classe 0. VLA 1623 (André
etal. 1993) fut le premier de ces objets a étre identifié. Uirenme d’années plus tard, prés d’'une centaine
de candidats a été identifiée (Froebrich 2005).

Les objets de Classe | : Alors que I'objet central gagne de la masse par accrétiogrigple, la rota-
tion du systeme fait progressivement son ceuvre, aplatiseaju’il reste de I'enveloppe sphéroide sous
forme d’'un disque circumstellaire. De cette enveloppe sterplus qu'un résidu ffus Meny < My),
et l'accrétion se fait maintenant a partir du disque. Il edineé que la Classe | est atteinte autour de
~ 1-2x10° yr aprés le début de lffondrement. L'accrétion est toujours responsable de larlasitié
centrale, la proto-étoile n'ayant pas encore allumé sesiofs de fusion nucléaire.

Les objets de Classe 1 sont caractérisés par une pente@atgtia SED (I'indice spectral)

dlog(1F,)
R=——"7F7 -5 ~Y,
dlogAa

entre 2.2 et 10-2lum. Les SED des objets de Classe 1 présentent également wexéé dans I'in-
frarouge, caractéristigue de I'émission des poussiéeredistiue d’accrétion : une forte absorption des
silicates autour de 10n leur est souvent associée.

Des éjections bipolaires de gaz sont également présentés,celles-ci sont généralement moins
puissantesRco ~ 10% Mg km st yr=1) et moins collimatées que celles des objets de Classe Ogoir
particulier le récent papier de Arce & Sargent 2006). Il eatntenant largement accepté que ce déclin
est directement lié a une diminution de I'accrétion (Borjerat al. 1996).

Les objets de Classe Il et lll :  L'enveloppe dffuse disparait petit a petit durant le million d’années
suivant, I'émission de I'objet central se décalant lenteivers les longueurs d'ondes plus courtes. En
conséquencey g devient négatif. Lorsque I'enveloppe est complétemerttigiie, I'émission de I'objet
central pique dans le visible et la proto-étoile devientsalan objet de Classe IHL5 < ar < 0),
aussi appelé étoile PMS (pofre-Main Sequengeou étoile TTauri « classique »C(assical T-Tauri
star, CTT$. L'accrétion, bien que se poursuivant a un taux beaucoupfpible, est responsable de cette
émission dans le visible, alors que le disque, optiquenmaisgcontribue a I'émission dans I'infrarouge.
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Fic. 1.9 — Schéma desftiérentes classes de I'évolution protostellaire des étdiefaibles et moyennes

masses telle que suggérée par leurs SED. Adapté de And)(199
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C’est dans cet état que la proto-étoile va passer le pluswesten’évoluant que trés peu pendant typique-
ment les 10 années suivantes. Les objets de Classe Il possédent égalgesgets et flots moléculaires
mais ceux-ci sont beaucoup moins massifs que les éjectemslasses antérieures.

Enfin, le quatriéme stade (Classe Il ou TTauri faibM& TS est atteint quand g < —1.5, I'émis-
sion étant proche de celle d’'un corps noir stellaire. Unukstgnu et optiguement mince de débris est
sans doute présent, point de départ possible pour la famdé planétes.

Pour résumer, malgré beaucoup de détours et de détailsyaibusrrivés a la méme conclusion que
Kant et Laplace, raisonnant a partir de leur « hypothése deélaleuse primordiale » : une étoile au
centre et possiblement des planétes orbitant dans un mémeyiour de ce nouveau soleil ! Rappelons
gue nous sommes en train de regarder le scénario de la fomds étoiles de faibles et moyennes
masses. La donne change radicalement pour la formationtoiéssénassivesNl > 10 M) que nous
étudierons en 81.3. En attendant, caractérisons un peaydans les éjectas dont nous avons parlés.

1.2.2 Les jets et flots moléculaires : aspects observatiorige

Alors que le gaz spirale en direction de I'objet central, sayon diminue et en conséquence sa
vitesse tangentielle, ainsi que la force centrifuge quikti appliquée, augmentent par conservation du
moment cinétique. Sans évacuer I'excés de moment cingtiqerétion sur I'objet central ne peut se
faire.

— Un premier mécanisme contribuant a résoudre le probléemespmnd au transport radial du mo-
ment cinétique : la viscosité entrefdirents « anneaux » du disque permet de transporter le moment
cinétique vers I'extérieur. L'anneau interne rapide rtterlors que I'anneau plus lent gagne de la
vitesse. Nous ne faisons que mentionner ce processus maisliseuterons pas plus avant.

— Une solution complémentaire que la Nature applique aulémod du moment cinétique consiste a
éjecter une partie du gaz présent dans le systéme. Il estemairt largement accepté que l'accré-
tion et I'éjection de gaz sont deux phénoménes étroitenmiilés, et I'on parle de « phénoméne
d’accrétion-éjection », impliquant que ces deux aspegtsiadissociable’¥.

Dans cette section nous nous intéresserons aux produite decond processus, a savoir les jets et
flots moléculaires qui seront étudiés successivement. Nous structurerons cette section autour des
caractéristiques observationnelles, conservant lesgyolins théoriques pour les chapitres 2, 3, et 5. Nous
en profiterons également pour clarifier un peu la terminelggiuvant préter quelque peu a confusion
entre flots bipolaires, jets moléculaires, jets atomiqgtlets moléculaires ou encore objets Herbig-Haro.

1.2.2.1 Les jets atomiques

lls sont compris comme étant le résultat direct du mécandaeerétion-éjection. Les modeles du
disk wind (e.g., Blandford & Payne 1982) et d(trwind (e.g., Shu et al. 1994) sont les deux théories
actuelles traitant du lancement de ces jets : dans les dsylaceombinaison de la rotation d’un disque
d’accrétion et du champ magnétique sont responsablesjéetiah de gaz dans les directions bipolaires,
ce vent étant ensuite collimaté sous forme de jet. Ces dewelem seront développés plus largement
dans le chapitre 5. Le point important ici est que la préseihae jet n’est comprise que par la présence
d’'un disque d’'accrétion.

Le terme « jet » seul sous-entend généralement « jet atomjdeks ceux tracés dans le visible par la
raie Hx de I'hydrogéne ou du soufre ionisé S[ll], et dont quelquesngxes spectaculaires sont donnés
sur la figure 1.10 (adaptée de Stahler & Palla 2005). La salea®s jets — I'objet central, repéré par la
croix blanche — n’est lui pas visible dans I'optique car alisie a la fois par I'enveloppe résiduelle et le
disque d’accrétion. Notons que ne sont représentés suula figie les jets « décalés vers le bleu » mais
que ces derniers possedent tous une contrepartie de el@té » de la source : la bipolarité de ces jets
atomiques semble universelle. Ces jets sont caractérstides proto-étoiles de Classe | et Il

14Les jets ont d'ailleurs été observés dans d’autres objetgtmts, tels les Noyaux Actifs de Galaxies (oU I'objettcan
est un trou-noir supermassif) ou les micro-quasars (lEeafravec trou noir stellaire ou étoile a neutron).
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Fic. 1.10 — Exemples de jets atomiques observés en [SlI] (reatge) Hy (vert). La position de la source
est repérée par une croix blanche. Voir texte pour le détmlre adaptée de Stahler & Palla (2005).

L'émission de ces jets provient essentiellement de I'atton de ce dernier avec le milieu ambiant,
au niveau du choc d’étrave créé en téte du jet (et bien vigible les trois objets de la figure). Bien
avant que I'existence des jets ne soit soupconnée, ces fthreos détectés indépendamment par Herbig
(1951) et Haro (1952) et devinrent les objets Herbig-Harb-{iHuméro). Il est rapidement devenu clair
gue I'’émission de ces nébulosités n’était pas d'originkeste (Haro & Minkowski 1960), mais provenait
plus vraisemblablement de gaz choqué. Sur la figure 1.10voyams que le corps des jets de HH 111 et
de HH 34 présentent également des sous-strucutures, appekuds : il a été proposé que ces derniers
puissent étre le résultat de variations de la vitesse diéjeau niveau de la source (e.g., Raga & Kofman
1992) ou encore produits par l'instabilité de Kelvin-Heltmde.g., Buehrke et al. 1988). Du point de vue
de la nomenclature, il est courant de désigner I'ensembléamulement par le(s) nom(s) de(s) I'objet(s)
Herbig Haro qui lui egsont associé(s). Notons que certains objets HH « hist@igue correspondent
pas a du gaz choqué : c’est le cas de HH 46 (Fig. 1.10, au mibiette nébulosité étant le résultat de la
diffusion de la lumiére de I'objet central par la poussiére anibia

Finissons cette description par quelques grandeurs éasditfues. Il a longtemps été pensé que les
jets atomiques possédaient des extensions caractéesiiguguelques dixiemes de parsecs. Cependant, il
est apparu que ces écoulements pouvaient parfois s'étemdpiusieurs parsecs. HH 111 est un exemple
de ce genre de flot (Reipurth & Bally 2001), non visible surdaffe 1.10. Une limite physique de la taille
d’un jet est la distance séparant la source et le bord du rauageel elle appartient : lorsque le jet « sort »
du nuage, la faible densité du milieu qu’il rencontre al@mpéche de rester visible. L'extension latérale
des jets est trés inférieure aux distances qu'il parcampliquant une tres forte collimation de I'écoule-

15De telles nébuleuses de réflexion sont souvent observéms alats proto-étoiles évoluées, et permettent parfois demo
ombre chinoise la silhouette des disques d’'accrétion (Cédel. 1993; Smith et al. 2005), apportant ainsi une predivecte
de leur existence, suggérée par ailleurs par la SED de cetsob)j



1.2. FORMATION DES ETOILES DE FAIBLES ET MOYENNES MASSES 23

ment : les angles d’ouverture des jets sont typiquersebit. Les études spectroscopiques (e.g., Morse
et al. 1993) et celles des mouvements propres (e.g.,fEBsBMundt 1994) de ces jets ont montré qu'ils
se propageaient dans le milieu ambiant avec des vitessiemi@égode 106- 200 km st : mentionnons
cependant que des vitesses~dB00 km st ont déja été mesurées. Les densités caractéristiquesesont d
I'ordre de 16 — 10 cm3, avec des faibles fractions d’ionisation d’environ 2% (fitgan et al. 1994).

Les taux de perte de masse sont quant a eux estimés auteur@é M, yr1.

1.2.2.2 Les flots moléculaires

Les flots moléculaires peuvent étre, tout comme les jetspuggs sous le terme « flots bipolaires ».
Comme leur nom l'indique, ils sont détectés par des tracewigculaires : les transitions entre les ni-
veaux rotationnelsd = 1 - 0 etJ = 2 - 1 de la molécule de CO sont notamment les plus utilisées. H
est, quant a lui, un traceur plus spécifique au gaz moléeuthioqué, puisque I'excitation collisionnelle
de cette molécule se produit dans des milieux denses etlffud10® K). Observationnellement, une
distinction est faite entre les « flots moléculaires clagségp» et les « jets moléculaires », dont nous résu-
mons ici tour a tour les caractéristiques. Le chapitre 2 senaacré a I'ensemble des théories existantes
tentant de modéliser cette composante des flots bipol&isns que de nombreux papiers de revue ont
été écrits sur le sujet, parmi lesquels Padman et al. (18@ichiller & Tafalla (1999) ou encore Richer
et al. (2000).

Les flots « classiques » : Snell et al. (1980) furent les premiers a mettre en évidemeesiructure
bipolaire moléculaire centrée sur la proto-étoile de @dss1551-IRS5. La figure 1.11 (a gauche) est
tirée du papier d’origine. Il s’agit d’un exemple typique fttet moléculaire « classiques.

Observationnellement, ces flots moléculaires se manifegte deux lobes peu collimatés s'étendant

de part et d’autre d’un objet central, sur des distancesaldreé du parsec. Cette faible collimation se
traduit par des angles d'ouverture a la base du flot de I'oddr@0-90. Les vitesses sont également
beaucoup plus petites que celles mesurées dans les-jel;km s? est leur vitesse caractéristique.
La densité de ces flots est typiquement un ordre de grandpérisur a celle de jets, avec~ 10* —
10° cm™3. En raison de cette plus grande densité numérique et de gzosiimn moléculaire, la masse
charriée dans les flots est bien supérieure a celle d'un jet.

Il existe, en plus de ces grandeurs typiques, quelquesigtéprobservationnelles spécifiques aux

flots moléculaires :

— La distribution de masse avec la vitesse suit une loi despnie de la formen(v) « v™” avec
y~13-2.

— La collimation du flot augmente avec la vitesse : ditteest notamment bien visible dans le cas
de HH 211 (Fig. 1.11, a droite).

— Les diagrammes position-vitesse montrent que la vitasfietthugmente de fagcon monotone avec
la distance a la source. Cette accélération apparentelastraappelée « loi de Hubble » pour les
flots moléculaires, par analogie au phénoméne cosmolagique

— Les émissions, décalées vers le rouge et vers le bleu,esgitid souvent bien séparées en deux
lobes distincts, indiquant de faibles vitesses transgezsan mouvement essentiellement radial.

Nous verrons dans le chapitre 2 comment Ié&dénts modeéles existants essaient de rendre compte de
ces caractéristiques observationnelles, que nous nousesgontentés d’énumérer dans cette introduc-
tion.

Les jets moléculaires : Dans les années 90 a été mise en évidence I'existence d'om@osante rapide
et tres collimatée des flots moléculaires, non sans rapjgestructure des jets atomiques. Le terme « jet
moléculaire » fait référence a ces objets. La composantdeaju flot de HH 211 (Fig. 1.11, en bas a
droite) est un exemple typique de jet moléculaire. La coraptesplus lente est, quant a elle, classifiée

18" adjectif « classique » a été rajouté pour leféliencier d’'une autre composante moléculaire, les « jetéeuldires » que
nous mentionnerons dans la suite.
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Fic. 1.11 —A gauche :le flot moléculaire classique de L1551-IRS5 (Classe |) tpa@€éles contours
de CO 1-0 et superposé a une image optique de la région. baroaique I'emplacement de 'objet de
Classe | associé a ce flot. Figure tirée de Snell et al. (128@pite :le flot moléculaire associé a HH 211
tracé par CO 1-0 pour deux intervalles de vitesse : lente del) let rapide (en bas). Les contours sont
superposés al'émission #e tracant le gaz choqué (échelle de gris). L'émission du nontin (1.3 mm),

en gras, trace I'enveloppe de poussiére entourant un abjelesse 0. Tiré de Gueth & Guilloteau (1999).

Flot bipolaire Classe 0 Classe|l Classell L (pch(cm™) vitesse (km3sh)

jet atomique non oui oui 0.1-1 %10 10° 100-200
flot moléculaire oui oui oui 1-10 10-10° 10
jet moléculaire oui non non 0.1-1 4010 >10-30

Tas. 1.3 — Tableau récapitulatif des propriété des flots bipedailes étoiles de faibles masses.

avec les flots moléculaires classiques. Les flots de L144&CHiBer et al. 1990) ou encore de VLA1623
(André et al. 1990) sont deux autres exemples de jets maliéesi

Si les flots moléculaires classiques sont observés assiciés objets de Classe 0, |, et Il, les jets
moléculaires semblent étre une spécificité des objets les jplnes (Classe ¥) Ces jets sont plus
rapides que les flots classiques, avec des vitesses de gsaqaines de km$. Leur absence dans
I'environnement des proto-étoiles évoluées indique utide I'énergétique des flots lors de I'évolution
protostellaire. Dans le paradigme de I'« accrétion-épecsi, il est largement accepté que ce déclin soit
le résultat de la diminution de I'accrétion sur I'objet aah{Bontemps et al. 1996).

Les jets atomiques et les flots moléculaires sont au centce thavail de these et seront étudiés d’'un
point de vu plus théorique dans les chapitres suivants. Bmuduons cette section purement descriptive
par le tableau 1.3 condensant les éléments mentionnésettmpartie, qui nous le rappelons ne concerne
gue les étoiles de faibles masses.

1.3 Formation des étoiles massives

La formation des étoiles massives — définies l[dar- 10M, — est beaucoup bien moins comprise
gue celle des faibles et moyennes masses. Une des raisohsletedfficultés liées a leur observation,
ces objets étant beaucoup plus rares (rappelons que I'lMfii€nm=13° dans le régime des grandes

7En particulier, I'objet central de HH 211 a un age dynamiges petit, estimé a 7000 ans seulement (Richer et al. 2000).
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masses), plus éloignés et trés enfouis lors des tout premsiades de leur formation. Observationnel-
lement, la formation d’étoiles massives est associée aétgsns d’hydrogene ionisé (UC HIUltra-
Compact HIl regiony produites par le fort rayonnement émanant de I'objetregrites fortes densités
et températures mises en jeu lors de cette formation aeidria création de masers (gBIH a 6.7 et
12.2 GHz, HO a 22.2 GHz; Minier et al. 2002, Codella et al. 2004), qui soaintenant considérés
comme traceurs de la formation d’étoiles massives.

Au jour d’aujourd’hui, deux théories « concurrentes >fstntent : i) le scénario de forte accrétion et
ii) le scénario de coalescence qui tentent tous deux dgxelila formation de ces objets massifs. Avant
de nous intéresser aux deux théories existantes (81.3R238§ nous replacons la formation d’objets
massifs dans contexte de I'accrétion compétitive.

Nous avons déja discuté en §1.1.2.4 du fait que I'accrétinpeétitive est un scénario pour la dis-
tribution des masses dans un amas. Observationnellerhest, non seulement trouvé que les étoiles
massives sont exclusivement présentes dans les amas,ussiig@il existe une ségrégation des masses
faisant du centre de I'amas un endroit privilégié pour farces étoiles massives (e.g., Hillenbrand &
Hartmann 1998). Mentionnons que le mécanisme de relaxatideux corps avait initialement été in-
voqué pour expliquer ce phénoméne, mais avait rapidemérgcéirté, car incompatible avec les temps
caractéristiques du probléme (la thermalisation se fa@arun temps plus grand que I'age de I'amas ob-
servé — Clarke et al. 2000). L'accrétion compétitive perdeetésoudre ce probleme puisque le potentiel
gravitationnel global de 'amas peut diriger le gaz en diogcdu centre, impliqguant de plus grands taux
d’accrétion, donc des étoiles plus massives a cet endmitHig. 1.8). Ce point a été mis en évidence par
les travaux numériques de Bonnell et al. (2001) établidsasdgrégation des masses comme un résultat
naturel de I'accrétion compétitive.

1.3.1 La problématique de la formation d’étoiles massives

A partir de la description trés qualitative donnée ici, ¢aftion compétitive apparait comme un mé-
canisme prometteur puisque permettant de rendre compfteia Iadu faible nombre d’étoiles massives
(discuté en 81.1.2.4) et i) de leur position centrale dassamas. Un facteur limitant est cependant rapi-
dement rencontré : si les taux d’accrétion sont du méme dlggandeur que ceux des étoiles de faibles
masses (1% — 104 M, yr~1), alors I'étoile atteindra la séquence principale et comeeea la fusion
de I'hydrogéne alors qu’elle est encore en train d’accréterfort rayonnement émanant a cet instant
de I'objet central peut alors arréter I'accrétion, en amissur les grains du matériel en chute. Il a été
estimé par de nombreux auteurs que cette limite, dans leeclaatrétion sphérique, était de I'ordre
de~20 M, (e.g. Kahn 1974, Beech & Mitalas 1994). Observationnellgimié apparait que les étoiles
les plus massives ol ~ 150 M, (Figer 2005), soit prés d’'un ordre de grandeur supériewauidés
modeles, spécifiques a la formation des étoiles massivesdson nécessaires, en plus de I'accrétion
compétitive qui s’applique, elle, a la formation stellaéreamas de fagon générale.

1.3.2 Acquisition de la masse : scénario de coalescence

Une des deux théories proposées actuellement pour la fomds étoiles massives considere que
ces derniéres se forment par la collision et la coalesceteilds de faibles et moyennes masses. Cette
théorie est entierement basée sur une accrétion compépitéalable, entrainant une ségrégation de
masses. Ainsi, le « fond » du puits de potentiel, déja occigrdgs objets les plus massifs (issus de
I'accrétion compétitive), est un endroit privilégié poasicollisions entre les étoiles. L'outil numérique
est largement utilisé dans ce contexte, en particulier agesimulations SPH de Bonnell et al. (1998) ou
encore Bonnell et al. (2001), traitant respectivement dedédescence et de I'accrétion compétitive.

Un point positif de ce scénario tient a ce que les étoiles plassives que la masse limite due a
la pression de radiation~(10 My) ne peuvent se former de maniére isolée. Elles sont népessait
localisées dans des amas, préférentiellement au centneJéataux de collision est le plus grand (Krum-
holz 2005). Cette approche permet de renforcer fistsede I'accrétion compétitive et d’expliquer que
les étoiles O ou B ne sont observées presqu’exclusivemers dizss amas. Un autre point positif est
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gue I'approche accrétion compétitipdus coalescence traite I'IMF comme un tout, sans se focaliser en
particulier sur un régime de masse.

La principale dificulté mise en évidence par ce scénario vient de la forte édatigtoiles requise pour
gu’une collision entre deux d’entre elles ne soit pas cotepiént improbable. Krumholz (2005), dans
un calcul ne prenant en compte que les collisions dir&testime une densité nécessaire d@d®?3,
soit prés de trois ordres de grandeur supérieur aux obgergdhites dans la plan Galactique. Pour le
moment, les travauxfiectués sur ce modéle n'incluent que hydrodynamique ettéradva facon dont
les dfets thermiques Aiu du champ magnétique pourraieffieater ces résultats n'est pas clair.

1.3.3 Acquisition de la masse : scénario d’accrétion

En opposition au mécanisme de coalescence, le scénaricrétian est une alternative privilégiée
par de nombreux auteurs (e.g. Wolfire & Cassinelli 1987; Mayl& Maeder 2000; Yorke & Sonnhalter
2002; Keto 2003; Krumholz et al. 2005). L'idée ici est quenascanismes de formation restent globa-
lement inchangés pour les étoiles de faibles masses, mdigxjste en sus un mécanisme permettant
a l'accrétion de se poursuivre en dépit de la pression datradiémanant de I'objet central. Le terme
« scénario d’'accrétion » est trés large, englobant en fasiglirs approches distinctes, surmontant toutes
le probléme de la pression de radiation.

Norberg & Maeder (2000), Nakano et al. (2000) ou encore Beh&eMaeder (2001) ont utilisé des
forts taux d’accrétion, typiquement 10— 102 M, yr1, de sorte que la quantité de mouvement du gaz
en accrétion soit gtisante pour franchir la barriere imposée par la pressiondiatian de I'étoile. Il est
alors nécessaire de discuter I'origine de tels taux d’agicecréMcKee & Tan (2003) ont récemment obtenu
des taux d’accrétion de 1073 Mg, yr! si le cceur de départ, lié gravitationnellement, est égaieme
turbulent. Ce point diére des étoiles de faibles masses dont les coeurs sont dopainés pression
thermique du gaz.

D’un autre coté, les simulations numériques 2D de Yorke &rBaiter (2002) ont mis en évidence
ce qui est appelé Iiet flashlight: lorsque le rayonnement devient trop fort, il commence paverser
I'écoulement au niveau des péles. L'accrétion peut ceparstapoursuivre a partir d'un disque d’accré-
tion, et ce dernier contribue notamment a collimater le nagonent dans la direction polaire (la lampe
torche en question). Un tel processus leurs permet d’dteilypiquement 40 M. Krumholz et al. (2005)
indiquent que le passage en 3D pouffbedrement d’'un coeur pré-stellaire de 109,Mssocié a un trai-
tement multi-fréquence du rayonnement, permettrait graidablement d’atteindre des masses encore
plus grandes, bien que non spécifiées dans le papier enajuesti

Aucun de ces scénari ne peut étre exclu a I'heure actuebist tH'ailleurs possible que tous aient une
part a jouer dans la formation des étoiles massives : I'tiooréompétitive établissant la distribution de
masses, suivi de I'accrétion du disque facilitée pafdie« lampe-torche » f&u de la collision d’objets
de masses intermédiaires. Molinari et al. (2002) ont notantrsuggéré, a partir d'observations radio
a haute résolution, que les coeurs massifs pouvaient serfpanaccrétion compétitive et coalescence,
mais gu’ensuite, I'étoile elle-méme devrait acquérir sasaapar de forts taux d’'accrétion. Ce scéna-
rio d’accrétion est par ailleurs indirectement favorisé lga observations de flots bipolaires émanant
d’étoiles massives en formation : comme nous I'avons vu phug, il est maintenant largement admis
gue l'accrétion est généralement synonyme d’'éjection denieh Nous passons a I'étude de ces flots
dans la section qui suit.

1.3.4 Les flots d’étoiles massives

Des flots moléculaires sont également trouvés dans lesngd® formation d’'étoiles massives. Les
observations récentes suggérent qu'ils sont présentsafifasdes cas (Churchwell 2000). Etant beau-

8 a collision directe est ici & opposer a la formation d’untéyee binaire trés serré dont les composantes peuvent po-
tentiellement se rapprocher I'une de l'autre, pour ne forme final qu’'un seul objet. Ce dernier mode de coalescence est
significativement plus présent dans les simulations quediisions « directes ».
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Fic. 1.12 — Contours CO 1-0 du flot moléculaire de I'objet jeunessifa5192.16-3.82. Figure tirée de
Beuther (2004). Voir aussi Shepherd et al. (1998) pour ladiglorigine.

Source Type Spectral My (Mo) Mot Mo yr™)  Mior (M) 7q (10° yr)
Gb5.89 06.5 28 Bx 107 77 0.3
G75.78NE-C BO 16 B5x103 58 3.7
G98.04+1.45 06.5 28 Bx 104 40 9.1
G111.25-0.77 B0.5 13 Ax10% 16 3.7
G192.16-3.82 B2.5 7 2x10% 58 27
MonR2(IRS 1) BO 16 nx10°3 170 15

Tas. 1.4 — Propriétés de quelques flots bipolaires massifs.d&t€hurchwell (1997).

coup plus diiciles & observé?, ces manifestations de la formation stellaire sont moies bbntraintes
que dans le cas des étoiles de faibles masses. Le manqueldtioést le fait que les étoiles massives
se forment majoritairement au sein d’amas, rendent I'aeabtus délicate que dans le cas des étoiles de
faibles masses : on trouve souvent dans une méme régiorynlsigiots moléculaires et plusieurs sources
potentielles, de sorte qu’il est pludiikile de les associer de fagon bi-univoque.

Le flot moléculaire de G192.16-3.82 (figure 1.12, Shepheatl 4998) est un cas particulier car émis
d'une source (IRS 05553631, type spectral B) relativement isolée : ceci en fait bjetode premier
choix pour déterminer les quantités associées aux flotsifgtmassives. La premiére chose est de noter
la belle bipolarité de ce flot ainsi que sa morphologie, nams sappeler celle des flots moléculaires
de faibles masses (e.g., L1551, Fig. 1.11 a gauche). Chabeeslétend sur une distance di& pc a
une vitesse ~ 10 km s. Ce flot n'est pas trés collimaté, ayant un angle d’ouvertige 60°. La
ressemblance s’arréte cependant Ia, I'énergétique dutélot,élle, bien dférente de celle des étoiles
de faibles masses. La masse totale (dans les 2 lobes) dams &tdint~ 80 M, pour un taux de
perte de masse 5x 1074 My, yr1. Il s’agit d’une valeur caractéristique rencontrée danslupart des
flots massifs et qui est typiquement deux ordres de grandmérigure a celles des étoiles de faibles
masses. Le tableau 1.4 regroupe les grandeurs typiqueslipigs flots massifs, tels que compilées par
Churchwell (1997).

Jusqu’a encore récemment, et comme on peut toujours lectralans de nombreux papiers de revue

1Nous rappelons que les régions de formation d’étoiles wessiont plus rares, situées plus loin de nous et plus esfouie
que pour les étoiles des faibles masses.
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sur le sujet, les flots massifs sont souvent décrits comnré &tains collimatés que ceux de faibles
masses. Ceci reste vrai pour de nombreux objets. Cepenigaréfudes plus récentes indiguent que cela
n'est pas toujours le cas : par exemple Davis et al. (20043iécduvert un « jet moléculaire » émis par
un objet massif jeune, et Kim & Kurtz (2006) n'ont pas trouséditérence significative entre les flots
de leur échantillon d’'étoiles massives et ceux d'objetsailelds masses. Ces résultats convergent en
direction d’'un mécanisme unique, similaire a celui invogoér les étoiles « légeres ».

Néanmoins, les nombres du tableau 1.4 suggérent que |&titprg de ces flots est plusieurs dizaines
de fois supérieure a celle des objets jeunes de faibles mdssguestion de I'entrainement de dizaines,
voire centaines, de masses solaires est encore débatitiedd des mécanismes susceptibles de produire
un tel résultat est au cceur de ce travail (voir en particgle8 et 84.3.1.4).

1.4 Motivations et organisation de I'étude entreprise

La compréhension de la formation stellaire s’est conshiéraent améliorée au cours des vingts
derniéres années grace aux progres observationnels lvjena§ également par la découverte des flots
bipolaires. Avant les années 80 et les premiéres obsengaties derniers n’entraient pas en jeu dans la
construction d'une théorie pour la formation stellairej g se souciait, jusque la, que de l'accrétion.
La présence des flots bipolaires est comprise dans le sers périmettent I'évacuation d’'une partie
du moment cinétique du systéme, évacuation sans laquéttElé ne pourrait se former. Il est donc
absolument essentiel d’avoir une bonne compréhension géédsomeéne. Un des points sur lesquels
cette thés se concentre concerne la composante moléatdsiiots bipolaires, que nous avons décrits
en 81.2.2.2 et §1.3.4.

Comme nous le verrons dans le chapitre 2, il existe plusimadgles tentant de rendre compte des
observations de flots moléculaires. Nous les décrironséaour, en prenant soin de mettre en évidence
les points forts et faibles de chacun. En particulier, narsons qu’aucun de ces modeles « standards »,
par ailleurs relativement robustes pour les étoiles ddefgimasses, ne permettent de rendre aisément
compte de I'’énorme masse observée dans les flots massiéss€ral une des motivations pour I'étude
d’'un modele pouvant potentiellement surmonter cetfiécdité : le modele de circulation ou de transit,
initialement développé par Fiege & Henriksen (1996).

La construction mathématique de ce modele sera dévelogpadaelchapitre 3. Les trois ingrédients
principaux du modéle sont la thermodynamique, la magnéi@aynamique et 'auto-similarité. L'an-
nexe A regroupera notamment quelques éléments spécifiqoes @deux derniers outils. Bien que ce
modéle soit, entre autres, un modéle séduisant pour lesnfiloisculaires, mentionnons d’ores et déja
gu’il se positionne dans un cadre plus large, et n'exclutiem lfexistence des autres modeéles du cha-
pitre 2 : par sa construction méme, ce modeéle permet dertfaitwironnement d’'une proto-étoile, sans
se focaliser exclusivement sur les éjections de matiére.

Si la question de la masse contenue dans les flots moléauledtetraitée dans ce travail, plu-
sieurs autres points y seront également adressés. Unéquagbortante, que nous avons déja énonceée,
concerne lI'importance du champ magnétique dans le progessiormation stellaire. Si son réle dans le
lancement et la collimation des jets semble bien fondé, smoitance sur la dynamique a plus grande
échelle n’est pas claire. Un autre point lié aux étoiles imassst de connaitre leur mode de formation :
coalescence ou accrétion. En particulier, est-ce que dasdtaccrétion sflisamment importants pour
franchir la barriere de la pression de radiation peuvenaBlié ? Ces deux points seront discutés dans le
chapitre 4 consacré aux résultats obtenus par le modéle.

Nous avons mentionné plusieurs fois dans cette introdudéiqorésence de la poussiére dans les
zones de formation stellaire. Du point de vue du rayonnensentimportance est trés grande puisque la
poussiere est le pludficace des agents de refroidissement (lorsque le régime getatare I'autorise
a étre présente). En revanche, la situation était biférdnte lors de la formation des premiéres étoiles,
lorsqu’aucuns métaux n'étaient présents dans I'Univeemshe chapitre 4, nous ne ferons dtiurer
la question des étoiles primordiales, en regardant notarhomnment se comportent les solutions du
modéle lorsque la poussiére est absente du milieu.

Nous quitterons ensuite le domaine des flots moléculaires paus concentrer dans le chapitre 5
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sur la question de la propagation des jets. De nombreusdesthwmeériques ont été entreprises sur le
sujet, tentant principalement de rendre compte de la méogleodes jets et de I'émission associée. Un
point trés important du modéle de transit est qu'il struewn densité et en vitesse le milieu ambiant.
Nous nous attendons donc a ce que la propagation d’'un jeafBeitée par rapport a la situation ou le
milieu ambiant est considéré comme uniforme et au reposjicestile cas de la plupart des simulations.
Cette étude en est encore au stade préliminaire et serasioccde donner quelques perspectives pour
le travail futur, avant de conclure cette partie dans le itteaf.
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Lors des premiers stades de la formation stellaire, de gnifiss éjections de matiére se produisent
sous forme de flots bipolaires. La premiére composante déatessont les jets, essentiellement ato-
migues, tres rapides et collimatés. Une seconde compgslaistenassive et plus lente est identifiée sous
le terme de flot moléculaire. Nous renvoyons le lecteur ayitteaintroductif 1, ou nous avons déja
discuté de I'existence des flots moléculaires ainsi que uls lgropriétés observationnelles (voir respec-
tivement §1.2.2 pour les étoiles de faibles masses et §pdidles étoiles massives). Il s’agit pour la
plupart de lobes bipolaires de gaz moléculaire — souverctis par les transitions entre deux niveaux
rotationnels de la molécule de monoxyde de carbone CO -igrélot de I'objet central a des vitesses de

35
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I'ordre de 10-30 kmS' et présentant des densités caractéristiques tdell® cm3. Certaines propriétés
observationnelles sont communes a la plupart des flots olalées et posent des contraintes fortes sur
les modeles (Cabrit et al. 1997; Richer et al. 2000). Poururi#&rer que les plus contraignantes d’entre
elles :

1. I'’émission décalée vers le rouge et vers le bleu est tedenient localisée dans deux lobes dis-
tincts (i.e. on ne voit pas de bleu dans le rouge et vice versa)

2. les profils de raies indiquent I'existence d’une loi despance entre la distribution de masse et
la vitessem(v) « v ouy ~ 1.3 - 21 (e.g., VLA 1623, Stahler 1994 ; NGC 2071, L1551 et
HH 46-47, Chernin & Masson 1991, 1992) ;

3. contrairement aux jets qui sont toujours trés collimagsangles d’'ouverture a la base des flots
moléculaires varient beaucoup d’'un objet a I'autre (typigent entre 20et 90) ;

4. la collimation du flot augmente de fagcon monotone avectésse radiale ;

5. l'apparente accélération linéaire du flot avec la distafiada & Fich 1996), dénotée « loi de
Hubble » par analogie avec le phénoméne cosmologique, sditrigl observationnellement bien
établie.

Un modele idéal de flots moléculaires devrait confronteicahales points précédents avec succes.
Cependant, et malgré les considérables progffestaés depuis les années 80 dans la compréhension
du phénomene, il n'existe pas encore de modele satisfamatas les contraintes observationnelles. En
réalité, des la premiere observation de flot moléculaireSueall et al. (1980) dans L1551, l'idée a été
émise que le gaz du nuage devait avoir été balayé (« sweptpgy »in vent provenant de I'étoile. Deux
arguments observationnels existent pour étayer cette thés

— Les masses présentes dans ces flots sont bien plus graedeslge de I'objet stellaire en forma-
tion, de sorte qu'il est exclu que ce soit de la matiére pramédirectement de la source.

— Il existe d’autre part une forte corrélation entre le floleehuage qui I'entoure : une absence
d’'un des lobes du flot bipolaire est expliquée par I'absercgat dans le « milieu ambiant ». Par
exemple, dans le cas de HH 46-47 (Chernin & Masson 1991§ siilbordure d’un nuage sombre,
un jet optique bipolaire est observé. Cependant, le flot cotdére associé existe seulement en
direction de l'intérieur du nuage et est trés faible dandrection opposée, la ou le jet s’échappe
du nuage et ne rencontre donc plus de gaz moléculaire quss@entrainer.

A partir de ce scénario de « balayage », deux types de modekesns développés en paralléle : le
premier considere que le vent sous-jacent au flot moléeutairn grand angle d’ouvertureifle-angle
wind-driven modélalors que pour la seconde catégorie de modéles, c’est fgqui-stellaire qui se
charge d’entrainer le flot moléculaire.

Le modeéle d’entrainement par vent a principalement étéé&fpar Shu et collaborateurs, et c’est
par ce modéle que nous commencerons (82.1). Les modéldsaif®ment par jet (§2.2) peuvent étre
séparés en deux sous-catégories : i) dans un cas I'entihemfait de fagon turbulente tout au long du
jet (82.2.1) alors que dans le second cas, ii) le milieu antl@at mis en mouvement au niveau du choc
d'étrave a I'avant du jet (82.2.2). La figure 2.1 présenteidamanchie des trois modéles susmentionnés
accompagnés des principaux articles qui leur sont assddass terminerons enfin ce chapitre (82.3)
en faisant le point sur ce que ces modéles peuvent et ne geqaagaccomplir dans le cadre des étoiles
massives (ce qui motivera l'introduction du modéle de itadens le chapitre suivant).

2.1 Entrainement par un vent large

La premiére hypothése émise lors de la découverte des fldécutaires de L1551 par Snell et al.
(1980) fut celle d’'un vent (initialement) isotrope se déplat dans le milieu ambiant et créant a son
encontre deux coquilles de gaz moléculaire. Ces coquitedéplacent de deux maniéresfélientes
selon que le gaz choqué du vent ait le moyen de refroidir esppaht ou non (Dyson 1984) :

— S'il n'existe pas de processus rapide pour rayonner Iexténergie, la coquille balayée est en-

trainée a cause de la pression du gaz choqué dans |gvessfre-drivefenergy-conserving flow
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Modeéles de flots moléculaire

Entrainement par Entrainement par

vent large K jet
> Un vent ra(liial e_ntraine ! < Entrainement turbulent Choc d'étrave
é le gaz moléculaire D

Le choc d'étrave

ambiant par effet . i Al ;
i par él o P Le gaz a:ntrant 231 accélére et entraing
9 P corps du et _ 9 le gaz ambiant et
[B¥BBBBBBBEG | jet dans une couche

turbulente

Shu (1991) || Cant6 & Raga (1991) Masson & Chernin (1993)

Masson & Chernin (1993) § | Ragaetal. (1993) Raga & Cabrit (1993)
Li & Shu (1996) |+ Stahler (1994) Suttner et al. (1997)

Fic. 2.1 — Schéma représentant leSédtients modéles de flots moléculaires étudiés dans ce ahdpitn
coté nous trouvons le modele d’entrainement par vent larde Bautre ceux utilisant un jet. Quelques
articles fondateurs relatifs a chaque modeéle sont égakememtionnés.

— En revanche, si I'énergie du choc est rayonnieacement, le gaz balayé se concentre dans une
coquille fine et c’est la quantité de mouvement du vent sacert qui est responsable de I'entrai-
nement. La quantité de mouvement est conservée et I'on tlitstpgit d’'un momentum-driven
flow.

Dans le cas des flots moléculaires de YSO, I'hypothése esralément faite que le mélange avec le
milieu moléculaire ambiant augmente considérablemerstue tle refroidissement du gaz choqué et que
nous sommes dans le second régime (Cabrit et al. 1997). Be gilles bulles étaient entrainées par
la pression du gaz (énergie conservée), elles « gonflesaidaia méme maniére dans toutes les direc-
tions, aussi bien radialement (le long de I'axe de symétnisybsteme) que transversalement (Masson
& Chernin 1993). Or, les observations montrent que les séggransverses des flots moléculaires sont
beaucoup plus petites que leurs vitesses radigkeg., Mon R2, Meyers-Rice & Lada 1991), ce qui,
sans exclure totalement le premier processus, favorisadegles conservant la quantité de mouvement
plutdt que I'énergie. Un de ces modéles est celui développ&hu et al. (1991) au début de son travall
sur le X-winc?. De nos jours, ce modéle est quasiment indissociable deesearide-angle wind-driven
mode) et il convient donc de s’y attarder quelque peu

2.1.1 Lathéorie de I'entrainement par vent

Shu considere une géometrie spheériqué, ¢) avec une symétrie autour de I'axe du flg,= 0. Le
probléme est résumé par la figure 2.2. En avant de la coqgeiiles, le gaz du nuage est au repos par
rapport a la proto-étoile, et un choc fortement radiatif kt Bn mouvement a la vitessg6) alors que le
vent radial incident est lui-méme ralenti a la vitegs@) au niveau de la surface intérieure de la coquille.
Le tout se déplace dans un nuage dont la densité est suppséel@ de la sphére isotherme singuliere
(Shu 1977),

p(1.0) = Q) 2.1)

1Si cela n'était pas le cas, les observations ne montrerpéEntles lobes rouges et bleus aussi bien séparés.

2Nous ne nous attarderons pas ici sur I'origine du vent dansoééle du X-wind mais I'étudierons plus tard quand nous
nous intéresserons aux mécanismes d’éjection.

3La dérivation du modele utilise la notation de Masson & Che(fh992), plutdt que celle de Shu et al. (1991) car cette
premiére permet d'obtenir les résultats importants derfggtos compacte. L'équivalence entre les deux notationgditra
poserC = c2/(2xG) et fy = M,v,/(4n).
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Fic. 2.2 — Schéma du modéle d’entrainement par vent tiré de Sklu(@091). Un vent de vitessg ()
balaie une coquille de gaz moléculaire localisée £#) et de vitesses(d). Un observateur voit la scene
sous un angle d’'inclinaisoin

ol C est une constantg, = | cosd |, et Q(u) est la distribution angulaire du gazCette distribution est
normalisée a 1 et permet de rendre compte de 'aplatisseéugrtorial du cceur pré-stellaire di a la
rotation ou au champ magnétique. Ainsi I'on doit avQjfax €Ny = 1 Qmin €enu = 0.

D’autre part, il est possible d’écrire la force du vent paitéid’angle solidef sous la forme

f = foP(u) (2.2)

ou fp est une constante B{u) représente la distribution angulaire (normalisée) dentiigede mouvement
gue I'on peut interpréter comme I'écart a un vent radialrue. Contrairement @, P est maximal en
u =1 ce qui correspond a un vent dirigé selon I'axe des pbles seuece.

La coquille avance a la vitesse = drs/dt et accumule du gaz lors de sa progression (ffat ee
chasse-neige). Le modeéle considére un vent «léger » egeégliconséquence sa contribution a la masse
de la coquille. Pour I'angle soliddQ dirigé selon le rayoms(u), la masse contenue dans un élément de
volume est

d?M = p(rs, p)rvsdtdQ . (2.3)

En utilisant 'Eq. (2.1) et la notatiom = dM/dQ, le taux de changement masse correspondant s’écrit

simplement

am
wTa CusQ(u) - (2.4)

D’autre part, puisque dans ce modeéle d’entrainement latiggiale mouvement est conservée, la quantité
de mouvement gagnée par la coquille est directement égalfoeck du vent sous-jacent :

d
i Mous) = ToP() . (2.5)

Il existe une solution aux équations (2.4) et (2.5) ou lasgigede la coquille est constante (pour un angle
0 donné). Cette solution est donnée par

(%) (Pw)? _,
o= (&) () =m0 9

41l s’agit en fait d’une sphére isotherme singuliére modifi@eQ(u) qui imprime une dépendance angulaire a la densité en
plus de la dépendance classique &h
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Cette propriété est caractéristique des vents radiauecand la quantité de mouvement et se pro-
pageant dans des profils de densité&n lorsque le flot s’éloigne de la source, la densité varie deso
a annuler exactement la dilution de la pression du vent diaigrhentation de la surface de la coquille.
En conséquence, le gaz balayé continue a s’éloigner aeitesstante le long de la direction radiale, ce
qui assure un développement autosimilaire du flot.

2.1.2 Les prédictions du modele de Shu

A un instantt et & I'angled, le flot est a la positioms(#) = vs(0)t de sorte qu’un observateur prenant
une photo a cet instant verra le gaz le plus rapide commelétphts éloigné de la source. Par construc-
tion, ce modéle rend donc naturellement compte de la « loiutzblé » reportée par les observations.

Les fonctionsP(u) et Q(u) correspondent respectivement a la collimation intrinsedu vent et a la
distribution angulaire de matiére du milieu ambiant. Cet stmux paramétres indépendants du modeéle
qui déterminent la morphologie des lobes et dont un choixagpiE permet de rendre compte des formes
allongées observées. A ce stade, le modele de Shu et al.) (#8kit, sous couvert du choix &u)
et Q(u) qui autorisent priori n'importe quelle morphologie pour les flots, a rendre conagérois des
contraintes observationnelles mentionnées au début dapém®e. Un élément majeur et non discuté dans
le modéle initial est de savoir si, a partir de cette confitjomail est possible d’obtenir une distribution de
massan(v) compatible a celle observée, c’est-a-ding) « v~ avecy € [1.3 — 2.1]. Dans cette optique,
et puisque c’est une loi de puissance qui est recherchéesad&Chernin (1992) font I'hypothése que
P(u) et Q(u) doivent également suivre des lois de puissaRce u® etQ « u*. A partir de 13, il est aisé
de trouver que la distribution de masse pour cette formécpéére deP et Q s'écrit

m(y) = oc v, 2.7

vo

4raCt [y | P/ lBr2)
a+p+2 ( )

ol = uvs est la vitesse le long de la ligne de visée d'un observatéug sians I'axe du flot, en= 0
(voir figure). Une loi de puissance apparait naturellemenet s sont des paramétres a ajuster, sachant
gueyops ~ 1.8. Ces auteurs ont étudié I'espace des parametr@$ ¢t concluent que :

— Le modéle parvient a reproduire les morphologies et bigions de masses observées a condition
de prendre des valeurs irréalistes pawat 3, i.e., des valeurs irréalistes pour le vent et la densité
du milieu ambiant.

— Pour des valeurs plus réalistgschoisi a partir d’observations de cceurs pré-stellairasilidtri-
bution de masse est pratiquement plate, le modéle prodiisprde gaz se déplacant rapidement.

Li & Shu (1996) critiquent cette conclusion en arguant qualgré la validité de I'approche de
Masson & Chernin (1992), ces résultats ne tiennent qu’aixcpriori raisonnable pour les valeurs de
P et Q. En étudiant I'évolution de cceurs denses magnétisés etlestés pour le modéle du X-wind, Li
& Shu trouvent qué® et Q ont des formes beaucoup plus exotiques que de simples IpgisEance. En
prenant notammerR(6) o« 1/sirf6 et Q(6) o« sirfg, ils obtiennent des morphologies (pour les lobes) et
des distributions de masses en accord avec les observatiopsrticulier, aux plus grandes vitesses, on
retrouve une loi de puissance dont la pente est en accordesvealeurs de.

Matzner & McKee (1999) généralisent le modéle en ne se igetiet pas uniquement aux profils de
densitéo o r~2 de Shu et al. lls montrent analytiquement que des résultatmes @M/dv « v™2) sont
obtenus a partir de n'importe quelle loi de puissance poaiilieu ambiant, a condition que la quantité
de mouvement soit conservée pendant l'interaction vevit@mement.

2.1.2.1 Unexemple de succes dans Lee et al. (2001)

Le modéle d’entrainement par vent surmonte donc la plugarbtistacles posés par les observations.
Pour aller plus loin, un joli exemple est donné dans Lee ¢2@01) qui utilisent le code hydrodynamique
ZEUS-2D pour simuler I'entrainement d’un vent radial. Auegdu du modele, ces auteurs ne négligent
pas (contrairement a Shu) la masse que le vent ajoute a ldleagquplus de I'éfet chasse-neige. Leurs
résultats sont présentés sur la figure 2.3. Les figures dengaatcdu milieu permettent de comparer
les diagrammes position-vitesse (PV) des calculs analg$idtrait plein) et de flots simulés a partir du
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Fic. 2.3 —A gauche: les diagrammes position-vitesse (PV) obtenus a partirsdeslations duwind-
driven modelet en trait plein les prédictions analytiques. Les cas somti€s pour trois anglesde
projection dans le plan du ciehu milieu: sur la partie gauche, le flot de VLA 05487 est tracé par les
contours de I'’émission en CO. A droite se trouve le diagra®vieorrespondant a une coupe le long de
I'axe du flot. Le résultat analytique est également tracganhglein. A droite : distribution de masse en
fonction de la vitesse observée le long de la ligne de visée gieférents angles d’inclinaison. Une loi
de puissance est retrouvée, en accord avec les observdiiagnde Lee et al. (2001).

modéle et a celui du flot moléculaire de VLA 05487. Les diagras présentent des allures similaires
rendant compte d’'un bon accord entre le modéle et les oliEmrsala figure de droite représente la
distribution de masse en fonction de la viteg¥e), et les auteurs retrouvent bien une loi de puissance
avec des exposangsdans l'intervalle observé.

2.1.2.2 Problémes non résolus

En conclusion, le modéle d’entrainement permet de repreduialytiquement les comportements
observés dans certains objets, indiquant que les flots mlalgzs de ceux-ci peuvent étre générés par
un vent large. Cependant, Lee et al. (2000, 2001) noteneégait que certains flots observés présentent
des signatures fiérentes, plus proches de ce que les modéles d’entrainearget produisent : ainsi il
existe parfois une composante trés collimatée des flotsomalées qu’un vent large ne saurait produire.
De plus, la présence d'un vent large n’est soutenue par awahservation directe. Dans I'état actuel des
choses, ceci est le principal obstacle (mais non des mahdex modeéles d’entrainement par vent, qui
par ailleurs surmontentieccacement les icultés du probleme des flots moléculaires.

Notons que I'approche dwind-driven modehe prend pas en compéepriori I'existence des jets
atomiques, rapides et trés collimatés, qui sont pratiquénogjours associés aux objets en formation.
Bien que dans le modeéle du X-wind de Shu, le vent large (cénsidans le modéle précédent) subisse
une collimation asymptotique sous forme de jet (voir pangXe l'article de revue de Shu et al. 2000),
les modéles d’entrainement par vent considérent, dansolapjets et flots moléculaires comme étant
des phénomeénes indépendants.

2.2 Entrainement par jet

Les modeéles d’entrainement par jet font eux partie de lall@hes « modéles unifiés » puisque dans
ce cas, le flot moléculaire est constitué de gaz ayant étémmsevement par le jet. Leur élégance vient
du fait que le jet seul est nécessaire pour rendre comptebdesvations présentant a la fois jets et flots.
Pendant une bonne dizaine d’années suivant les premiésesvabons, I'entrainement par vent large
a eu la préférence : les observations indiquaient que lesdfiuguantité de mouvementie: = Ml)jet,
contenus dans les jets étaient trop faibles pour pouvoiakmr les flots moléculaires observés (Mundt
etal. 1987). Cependant, I'estimation du flux de madsgasse par la conversion de la densité électronique
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(observée) en densité totale de matiere, et cette conuessifaitvia la fraction d’ionisation du jet. Il a
par la suite été montré que les jets sont en fait beaucoupsnmiisés qu'initialement pensé (Hartigan
etal. (1994) estime la fraction d’ionisation de I'ordre dé)2t qu'’ils contiennent en conséquence plus de
matiere (sous forme atomique) que celle qui est détectéesée). Il y eut alors un regain d’intérét pour
les modéles d’entrainement par jet qui devinrent de bordidats pour expliquer les flots moléculaires.
De Young (1986) s’est intéressé a I'évolution de jets ismusayaux actifs de galaxies et a simulé
I'interaction entre un jet et un milieu ambiant. Il montreibgexiste deux processus de base permettant
au jet de transférer de la quantité de mouvement a son eneinoent (voir figure 2.1) :
— Le premier processus est dénomprmémpt entrainmenet le transfert se fait a 'avant du jet au
niveau du choc d’'étravébdw shock
— Dans un second mécanisme, le gaz est entrainé sur toutgglzelar du jet grace a la turbulence
générée par des instabilités de type Kelvin-Helmoltz quiléeeloppent a l'interface jahilieu
ambiant. Il est souvent dénommé « entrainement statiannau « entrainement turbulent ».
Ces deux processus doivent également étre en action dgessleles objets stellaires jeunes et les
deux types de modéles ont été étudiés. Nous donnons unedassigption de chacun d’eux ci-apres.

2.2.1 Entrainement stationnaire (ou turbulent)

Du point de vue théorique, I'étude de I'entrainement pantdimédiaire d’'une zone de mélange
turbulente {urbulent mixing layey se développant a l'interface entre un jet et le milieu amibést un
probléme ardu puisque qu'il nécessite la description desutement turbulent. Si la littérature abonde
sur le sujet de I'entrainement par choc d’étrave (qui secaitd#ans la section suivante), ce n'est pas le
cas pour ce modele. Les principales études analytiquesceties de Canto & Raga (1991), suivie de
Raga et al. (1993) et Taylor & Raga (1995), Stahler (1994)zno & Giovanardi (1995) :

— Stahler (1994) considére un écoulement turbulent etap@du résultat empiriquen(v) < v,
infére une distribution de vitesse du fldt) o =2/~ Cette derniére permet de rendre compte
de 'apparente accélération du flot avec la distance (« I¢ialeble »). Cependant, cette approche
ne comporte pas de justification physique quant a la distoibwle vitesse utilisée.

— Lizano & Giovanardi (1995) décrivent leur modéle commeng&taun paramétrage du processus
d’entrainement de masse dans un nuage moléculaire isalatimhomogéne, par opposition aux
modéles auto-cohérents de zones de mélange, tel Canto &(Re@h) ». En &et, comme nous
allons le voir, Canto & Raga (1991) calculent la structurergétrique de la couche de mélange de
facon cohérante avec les quantités de I'écoulement alerkigano & Giovanardi (1995) imposent
une structure par des parameétres géométriques prédéfinis.

Chaque auteur utilise son propre paramétrage. Seule taebprde Raga et al. sera considérée dans cette
section.

2.2.1.1 Le formalisme de Cant@& Raga

L'approche est décrite par la figure 2.4. Un jet de densjtée propage dans un milieu au repos
de densitéo. Les vitesses du son dans le jet et dans le milieu ambiantrespectivement; et co.
Une telle interface est sujette a l'instabilité de Kelvielholtz et une couche turbulente se développe
entre le jet et son environnement. La frontiere entre la lceust le jet est décrite par = hy(X) et
I'interface avec le milieu ambiant non perturbé suit hy(x). L'épaisseur totale de la couche turbulente
esth(x) = hy(X) + hz(X). On suppose également que chaque zone de I'écoulementéria pressiorP

d’ou la relation : 1 1 1
Po = =poch = =pi¢; = =pic} (2.8)
Y Y Y
ou y est le rapport des chaleurs spécifiqu€g/C,) et est supposé identique dans les trois zones du
modéle. Une autre hypothése est qu’'a une distard® la source, I'écoulement peut étre décrit par des

variables moyennées sur I'épaisseur de la couche turleulent

h1(X)
pi(¥) = f p(x.5)dy . (2.9)

ha(x)
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Fic. 2.4 — Schéma du modele d’entrainement turbulent de CantagaR1991). Un jet de densitg,
caractérisé par une vitesse du spse propage a la vitesggdans un milieu ambianpg, co) initialement

au repos. A l'interface entre les deux, une zone de mélangé\sgoppe a la fois dans le jet et dans le
milieu ambiant et entraine le gaz du milieu ambiant avec fiieaeitée. Cette couche, identifiée comme
étant le flot moléculaire, a pour grandeurs physiquesi(v)) et est paramétrée par les fonctidngx)

et hy(X).

et
h1(X)
0= [ txd. (2.10)
—ha(%)
A ce stade, une simplification est apportée au modele : ersgeighant a de petits angles d’ouverture,
I'écoulement peut-étre comparé a un écoulement de Coustie @eux plans paralléles infinis. Dans ce
cas, la vitesse varie linéairement aveet le profil de vitesse est exprimé comme

hy(x) —
v(X,y) = v (%) . (2.11)
En utilisant I'EQ. (2.10), on trouve simplement
_ 9
n= (2.12)

Nous passons maintenant a I'étape « standard » de toutetgtdidalynamique, a savoir I'expression
de la conservation de la masse, de la quantité de mouveméat’énergie. La massém (par unité de
longueur dans la directianperpendiculaire au plax(y)), contenue dans une zone d'épaissie v dt
a la positionx de la couche turbulente, est simplemdni(x) = p;(X)h(X)v;(X)dt. On obtient le flux de
masse correspondant :

m(x) = pi()h(X)ui(X) = ;Ol(X)U—Zj (ha(x) + h2(x)) . (2.13)

D’autre part, le flux de masse se récrit comme étant égal antailsotion en masse du jet plus la contribu-
tion en masse du milieu ambiant, switx) = m;(x) + My(X). L'apport du jet au flux de masse dans la zone
turbulente est simplement;(x) = pjv;h2(x). La contribution du milieu ambiant dépend deffieacité de
I'entrainement, qu'il est nécessaire a ce stade de par@am8tite(X) < 1 I'efficacité a la positiorx; le
taux d’entrainement du milieu ambiant par unité de surface glors s’écrire(X)poCo puisque la vitesse
du soncy de I'environnement est la vitesse maximale a laquelle saen@sut étre entrainée. En posant

X
s= f e(xX)dx , (2.14)
0
le flux de massen(x) prenant en compte les deux contributions s’écrit

m(X) = pjujha(X) + poCos, (2.15)
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quantité a égaler a I'Eq. (2.13).
De facon similaire, on obtient pour la quantité de mouvement

2
00 = ()20 = pjfha(y) (2.16)

La derniére égalité traduit le fait que seul le jet contriduéa quantité de mouvement de la couche
turbulente puisque le milieu ambiant est au repos. Fort&geations (2.8), (2.13), (2.15) et (2.16), il est
possible de déduire les fonctions caractérisant la couche :

_ 2 Cj 3C|2
ho(x) = (Mij)(%) s (2.18)

ou M;j est le nombre de Mach dans le jet. La forme de la zone de meleiegea dire du flot moléculaire,
est maintenant déterminée. A partir de ces équations, enqueth; /h, ne dépend que du rapport entre
les vitesses du son dans le jet et dans la zone de mélange.

Le dernier ingrédient manquant est le bilan énergétiquatdC& Raga (1991) montrent gu'il est
possible de négliger I'énergie associée aux mouvemertislénts dans la couche. Le flux d’énergie
s’écrit alors :

: 1 1
E(X) = é,o.u? + SpiE (2.19)

ou E; est I'énergie interne de la couche. D’autre part, le bilaargétique comprend I'énergie apportée
par le jet (cinétique et internig;) plus celle apportée par le milieu ambiant (cinétique avisse d’'en-
trainemente = €Cy, et interneEg) moins celle rayonnée entre 0x(L est I'énergie rayonnée par unité
de volume et de temps) :

E(X) = pjvjha(x) (%01-2 + E,-) +poco[EoS+ % fox 63(x')d>(] - fox h(x)LdX . (2.20)

En combinant les équations (2.17), (2.18), (2.19) et (2 @®}rouve une équation pour I'énergie interne
dans la couche d . Lh

sd—'f'( - g[ZuZ(E,- —E|)+E0—E|]—%. 2.21)
Les équations (2.17), (2.18) et (2.21) déterminent entiere la couche a condition de connaitrefiea-
cité de I'entrainemer(x). Les auteurs calibrent leur modéle sur les résultats éespces en laboratoire
(Mjef1- 20])° et le formalisme du modéle est maintenant complet.

Il m’a semblé intéressant de passer un peu de temps sur laetit du modéle de Canto & Raga
(1991) car a partir de considérations physiques simplgseriinet de décrire de facon auto-cohérente
I'entrainement turbulent : les grandeurs de la couche dangélturbulent sont déterminées a partir des
guantités dans le jet et le milieu ambiant. Bien entendwidautence méme n’est pas traitée explicite-

ment, mais sesfiets sont cachés dans le choix defleacité d'entrainemerst

2.2.1.2 Résultats des modéles analytiques d’entrainemestationnaire

Les résultats obtenus a partir du modeéle précédent « tebqaglt assez mitigés et peu de prédictions
en sont issues. Dans le papier original, il est simplementtréa@ue I'émission d’'une zone de mélange
turbulente peut étre assez importante pour contribuer glenfaon négligeable au spectre d’émission
de certains objets HH. De plus, la distance pour laquelletiel¢vient complétement turbulent et est
finalement détruit, i.ex tel quehy(x) = r;(0), est de I'ordre de la taille des jets observes.

SlIs font un diagnostic sur les angles d’ouverture des cosiclemélange et trouvent qu'un paramétrage dédacité
commee ~ 0.09cy/3c reproduit les résultats expérimentaux.
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En réalité, le principal probléme de ce type de modélisatient du fait que la couche turbulente, de
largeur comparable au rayon du jet (Raga 1995), est tropdloes que les flots moléculaires observés
ont des angles d’'ouverture qui peuvent étre tres largesa Bagl. (1995) ont généralisé le modéle au
cas ou le milieu ambiant n’est pas au repos. Malheureusetemymentation de la vitesse de I'envi-
ronnement a pour conséquence de réduire encore I'épasdéaicouche turbulente. Par ailleurs, Taylor
& Raga (1995) ont fait une étude chimique détaillée a padimtbdéele de 1991 et montrent que les
colonnes de densité prédites par le modéle sont trés faibleda plupart des especes moléculaires et ne
devraient donc étre détectable quldp. L'émission observée dans les raies d’autres moléculeguie p
en conséguence pas étre expliquée par ce modeéle.

Le modéle analytique simple ne fonctionne pas. Dans une éfitérieure, Raga et al. (1993) gardent
un formalisme analogue, mais en considerant que le couplage le milieu ambiant et I'enveloppe
turbulente qui se développe résultent de chocs internest &iujs a une possible variabilité de la source).
Cela a pour fiet d’'éjecter du gaz latéralement, ce qui élargit 'envetopyrbulente. Le probleme de
la collimation du modéle original semble en partie résolajsme reste compatible qu’avec les plus
collimatés des flots observés. Finalement, ce modeéle restalternative séduisante pour expliquer les
composantes moléculaires trés collimatées et rapidesipaédtectées tels HH211 (Cabrit et al. 1997).

2.2.1.3 Succes des modéles numériques et problémes non éso

Micono et al. (2000) ont réalisé une étude numérique derb@mement stationnaire. Contrairement
aux études analytiques menées, leurs conclusions sortdagaplus optimistes. L'entrainement turbu-
lent transfert de la quantité de mouvement du jet au miliehiant de facon trésficace, jusqu’a 95%.
La température est assez faible pour que la matiére ergredsée essentiellement moléculéirea dis-
tribution de masse(v) « v~ est retrouvée par les simulations. La collimation de I'éement augmente
avec la vitesse, a nouveau en accord avec les observatioestel pourtant deux points sombres au ta-
bleau : les flots obtenus sont tfigsp collimatés (le principal obstacle de I'entrainemembtilent) et la
«loi de Hubble » n’est pas reproduite, la vitesse du flot dirairt avec la distance. Micono et al. (2000)
ont suggéré que, en sus de ce mécanisme, I'entrainement phoci en téte du jet (voir la suite) pourrait
étre responsable des vitesses rapides détectées a distaissante de la source.

En conclusion, le mécanisme d’entrainement turbulent seyeut reproduire les caractéristiques
observationnelles des flots moléculaires observés. Capenitipermet de rendre compte des flots les
plus collimatés ce qui suggere que ce processus puisserésenpet actif.

2.2.2 Entrainement par choc d’étrave

Lorsqu'il a finalement été reconnu que les jets avaiefiissmment de quantité de mouvement pour
pouvoir engendrer la dynamique des flots moléculaires vbseune majorité d’'auteurs s’est engagée sur
la voie de I'entrainement prompbrompt-entrainemeit Dans ce modéle, tres schématiquement, le gaz
du milieu ambiant est mis en mouvement au niveau du chocad@réé lors de I'interaction du jet avec
son environnement. Le milieu ambiant est accéléré et aedgtraiéant une coquille dense de gaz choqué
identifiée comme étant le flot moléculaire. Les premiers riesdée choc d’étrave appliqués a I'entrai-
nement des flots moléculaires remontent au début des anBgesrfont cessé de se développer depuis,
surtout avec l'usage de plus en plus extensif de I'outil nigoé&. Nous commencerons cette étude avec
le modéle analytique le plus simple, celui de Masson & Cime¢h993). Bien que trés rudimentaire, il
permet de comprendre I'essence de ce type de modéles. &lesuitgsultats provenant d’autres études
plus récentes seront décrits et discutés au regard devatises.

2.2.2.1 Le modéle semi-analytique de Massa® Chernin (1993)

Lors de I'étude du modéle de Shu pour I'entrainement parneatial, nous avons brievement énoncé
deux types de processus : celui ou le refroidissement nastficace et ol, en conséquence, le mi-

6Ceci est a comparer guompt-entrainmendl les molécules peuvent étre dissociées lors du passag@du @oir section
suivante.
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lieu ambiant est mis en mouvement par la pression du gaz éhipgessure-driverf energy conserving
entrainmeny et le cas inverse (refroidissemertfieace) ou c’est la quantité de mouvement du vent qui
entraine le milieu ambiant{omentum-driveip Cette discussion reste valide si le vent sous-jacentrest u
jet. Pour le refroidissement, deux cas extrémes se prégexites :

— Cas limite fortement radiatif : dans cette situation, lasgion d’'origine thermique dans le gaz
choqué est négligeable puisque I'énergie du choc a étémégor.e gaz choqué du milieu ambiant
s’accumule en téte du jet et avance a la vitegs&n égalisant les pressions dynamiques du jet et
du gaz balayé)ojuj2 = pvZ on trouve que I'entrainement se fait & la vitesse

v
1+ \p/pj

— Cas limite non-radiatif (adiabatique) : si I'énergie i’pas rayonnée, elle est convertie en pression
thermique qui a pourféet de dévier une partie du gaz choqué (chaud) du jet latéeamlermdans un
cocon « gonflant » sous ket de la pression thermique du gaz choqué. Ce premier clentitdé
gaz du jet dej avs < vj. Le long de la direction du jet, le gaz du milieu ambiant estris en
mouvement par le second choc Klew shockus (voir Fig. 2.5). Dans le cas non-radiatif, on écrit
de facon analogue au cas précédent

(2.22)

Us =

b= e— (2.23)

T

oue < 1. Par contre, contrairement a I'entrainement dominé paudatité de mouvement, le gaz
ne s’accumule pas : le balayage de type « chasse-neige > sarfaute la surface du cocon. Le
cocon étant trés pressurisé, il s’étend principalemens tiadirection perpendiculaire a sa surface
ce qui implique de grandes vitesses transverses du flot malée. Ceci est en désaccord avec les
observations.

Masson & Chernin (1993) arguent que la situation astropjugsse trouve entre ces deux cas limites.
lls parametrent I'iicacité du refroidissement par I'intermédiaire de I'anglentre la direction du jet et
la direction d’expansion du cocfminoc d’'étrave, comme décrit par la figure 2.5. Le refroidisset du
gaz choqué réduit la pression thermique dans le cocon — domexpansion transverse —eest petit.

Le cas adiabatique, au contraire, verra 90°.

Lorsque que le gaz ambiant est accumulé i@t ele chasse-neige au niveau du choc d’étrave, I'évo-
lution du flot se fait en conservant la quantité de mouvemetd eoquille peut étre « découpée » en
différents anneaux, indépendants les uns des autres. Apresskgpadu choc, I'anneau parcourt une
distance longitudinalécosa (voir schéma) décrivant ainsi un volunvg entre 2 surfaces coniques de
cotél. On montre facilement que

V, = nl?dzsirfa (2.24)

oudzest la distance longitudinale entre les deux cénes due @$ggur de 'anneau. Cependant, dans le
cas le plus générad, n'est pas constant ave®t cette variation est prise en compte comme suit :

(2.25)

V, = nlzsinza(l 4 1sina da)dz.

3 dz

En multipliant par la densitg, nous obtenons directement la masse balayée contenueranseau

(2.26)

m = npl?sirfa (1 + | Slncxd_cx) dz

3 dz

Alavant du jet, la quantité de mouvement déposee par l@ifeisSev;) pour entrainer le gaz ambiant
(vitessevs) pendant l'intervalle de tempit s’écrit

dP = 7r¥pjvj(0j — vs)dt . (2.27)

“Le milieu ambiant est beaucoup plus froid que le jetlQ0 K & comparer avec les 4& du jet) de sorte que la pression
thermique du gaz choqué estextivement négligeable face a la pression dynamicam pressurg
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choc d'étrave

direction de propagation

L)

"Mach disk"
cocon

\ coquille balayée
= gaz ambiant choqué

= flot moléculaire

milieu ambiant, v=10

Fic. 2.5 — La configuration choisie dans le modéle de Masson &1@néi993). Un jet{;, pj) entre dans
un milieu au repos. Une structure a deux chocs est alorse&(ablr texte) : i) le choc du jet\jach disk
gui a pour &et d'évacuer dans le cocon une partie du gaz chaud situéecthutéét, et ii) le choc d’étrave
qui accélére le gaz ambiant et I'entraine dans un coquidletifiée comme étant le flot moléculaire.

Or, dP/dt = dP/dzx dz/dt = dP/dzx vs. En divisantdP/dt par la vitesse du jets, il est possible de
déterminer la quantité de mouvement longitudinale (dadsdetion du jet) transférée au milieu ambiant

par unité de longueur :
Pzzld—P:m’zpjﬂ Li1-e , (2.28)
Us dt ! € pJ

ou I'on a utilisé 'Eq. (2.23). S& — 1, on trouve simplement

P, = nrfpj; /pﬁj : (2.29)

Cette quantité de mouvement longitudinale vient du régilnaa@uantité de mouvement est conservée.
Pour avoir la quantité de mouvement totale, il faut compeasec la composante transverse due a la
pression thermique du gaz. L'opération se fait au travedsadgle « introduit pour paramétrer I'expan-
sion latérale du cocon, et I'on trouve que le moment total @z fgplayé dans un anneau d’épaissiur

est
P P.dz

~ cosa
La vitesse instantanée de 'anneau, c’est a dire du flot ratai&e, est directement obtenue en divisant
le moment total de I'anneaB (qui reste constant) par sa masséqui augmente au cours de la distance
parcourue)

(2.30)

ol == 23y

2.2.2.2 Résultats du modéle d’origine de Masso& Chernin

A partir de considérations trés simples, Masson & Chernindénivé un modéle rudimentaire per-
mettant d’obtenir les grandeurs dynamiques du flot moléeultest ensuite possible de calculer, a partir
d’'un jeu de parametres typiques pour le jet et le milieu anthiévolution de ce modéle. A chaque pas
de temps, I'Eq. (2.23) donne I'avancement du jet, et 'TEqR92la quantité de mouvement déposée dans
le gaz ambiant. Finalement, les équations (2.26) et (2.8&nettent de calculer la masse et la position
du flot. Le diagramme PV obtenu par Masson & Chernin (1993) paulot &gé de 4000 ans et observé
a un angle de 45est représenté sur la figure 2.6. Cette figure correspondsasiroplee = 1 et a une
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valeur empirique pout de 0.3 red. Nous retrouvons une des propriétés fondamsmteteflots molécu-
laires observés : les vitesses les plus rapides sont trewaéeplus grandes distances de I'objet central.
Ce point est un succés en soi puisqu’il accomplit ce querb@mement turbulent étudié auparavant était
incapable de reproduire.

De plus, ily a naturellement plus de masse aux faibles wtese flux de masse balayée est déterminé
a partir de la sectionfecace du choc d'étrave, et celle-ci augmente constammeifésaotés alors que
sa vitesse diminue. Sans pouvoir prédi@) « v, nous voyons que la tendance du modele va dans le
bon sens : un second bon point pour un modéle aussi simple.

Cependant, le modeéle prédit des flots beaucoup trop longésési I'évolution de I'écoulement est
calculée pour les grandeurs typiques données par les alises; C’est pour cette raison que Masson
& Chernin (1993) stoppent I'évolution du modéle au bout dedtans seulement, un ordre de grandeur
en-dessous des ages dynamiques généralement invoquésolutien possible serait que les jets, loin
de se propager en ligne droite, pourraient changer de ireau cours du temps : cela aurait pour
effet d’élargir leur zone d’action et de ralentir leur progiresdongitudinale. Cette possibilité, d'abord
suggérée pour les jets extragalactiduest supportée par de nombreuses observations de jetatarése
des signatures de mouvement de précession comme le flot 8& (Gheth et al. 1996), Cep E (Eiflél
et al. 1996), HH315 (Gomez et al. 1997) ou encore HH300 (Arceatadman 2001).

2.2.2.3 Choc d'étrave et couche turbulente : une piste com@ientaire

Notons que Raga & Cabirit (1993) ont proposé un modeéle agsdaise a celui de Masson & Chernin
(1993). Une premiére fférence vient du fait que les auteurs considérent, non pawlke & la téte du
jet, mais les chocs internes au jet, tels ceux que peut pedunie variabilité de la source. Le premier
effet bénéfique de ce traitement vient de ce que pour chacun des khlong du jet, du gaz est éjecté
latéralement : il en résulte un flot moins étroit que celui dasbbn & Chernin. Une fférence plus
conceptuelle est que la couche de gaz balayée ne reste pandisepeut s’étendre de facon turbulente
dans le sillage du choc d'étrave et que c'est a cette coucbalémte que le flot moléculaire est alors
identifié (reprenant certaines idées de Cant6 & Raga). Celal@yement turbulent est sans doute plus
réaliste que le cas idéalisé de Masson & Chernin et sembfaménpar les simulations. Raga & Cabrit
(1993) retrouvent les morphologies et I'apparente acattér des flots avec la distance mais trouvent un
profil triangulaire poum(v) « —v, en désaccord avec la loi de puissance observée.

2.2.2.4 Développements ultérieurs

Nous passons maintenant rapidement en revue les princiggukats de travaux plus récents sur
I'entrainement par choc d'étrave, en gardant a I'espritlgumécanisme de base est celui invoqué par
Masson & Chernin. Lada & Fich (1996) ont porté une objectidedtrainement par choc d'étrave : ce
dernier peut produire des vitesses transverses non-aapligs résultant en un faible degré de bipoldrité
A ce sujet, nous avons déja mentionné quéitacité du refroidissement est une donnée critique. Dans
le cas des jets extragalactiques, le refroidissement edtali et la poussée transverse peut étre du méme
ordre de grandeur que la poussée longitudinale. En revatehefroidissementfiécace au niveau des
chocs d'étrave des jets stellaires assure un développatudiut essentiellement longitudinal.

La réponse a cette critique est principalement venue avewissance de la puissance de calcul et
'avenement de I'outil numérique. De nombreuses simufatioumériques ont été menées pour I'étude
de I'entrailnement par choc d’étrave. Des fonctions de idiigement plus ou moins complexes ont été
prises en compte selon les auteurs (et les puissances désadikponibles a I'époque de 'étude) ainsi
que ditérentes méthodes numériques (SPH ou grille). Pour ne aiteiggelques unes de ces études,
nous mentionnerons Chernin et al. (1994), Raga (1995)n&udt al. (1997), Smith et al. (1997), Lee
et al. (2001), Downes & Cabrit (2003) et Smith & Rosen (200&)e sévere limitation des simulations
est gu'il n'est pas possible d'atteindre ne serait-ce qufantion des ages typiques des flots molécu-
laires : les simulations de jets proto-stellaires ont uneeltypique de quelques centaines d'années, a

8Scheuer (1982) et le modéle de la « fraise du dentistentist's drill mode) ! !
%0n aurait alors un mélange spatial de I'émission décaléelgepuge avec celle décalée vers le bleu.
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Fic. 2.6 — Diagramme position-vitesse obtenu pour le modélg@lsirde choc d’'étrave de Masson &
Chernin (1993). Conformément aux observations, on ree@ue le gaz le plus rapide est aussi le plus
éloigné de la source.

comparer aux 10ans des flots moléculaires observés. Cependant, de fagogémérale et en dépit des
ingrédients propres a chaque jet simulé, toutes ces étiae®rient sur le succes de I'entrainement par
choc d’étrave pour rendre compte des propriétés des flotsamaires (en particulier de I'apparente « loi
de Hubble » et de la distribution de masse).

Cette tendance est confirmée par les observateurs qui,gplupart, voient dans ce type d’entraine-
ment une solution probable a la question des flots moléeslabdes exemples peuvent étre trouvés dans
Davis et al. (1997, 1998, 2000), Gueth & Guilloteau (1999Retiriguez-Franco et al. (1999).

2.2.2.5 Un exemple de succés du modéle dans Lee et al. (2001)

Dans ce papier, les auteurs comparent observations, mauigique et simulations dans le cadre de
I'entrainement par vent et par choc d’étrave. Nous avorssrdéntré un résultat relatif au modéle de vent
large dans §2.1.2.1 (voir Fig. 2.3). Les résultats pourrti@@nement prompt » sont maintenant présentés
sur la figure 2.7. La figure de gauche correspond au digramreigigevitesse obtenu a partir de la
simulation (avec ZEUS-2D comme précédemment) d’un flotaémér par le choc d’étrave d'un jet. La
prédiction du modéle analytique d’'un papier compagnonr{kgstet al. 2001) est également représenté
et nous voyons le bon accord entre les modéles numériquesilgtiques. La figure centrale représente
ce méme diagramme pour un objet existant, HH 212, ainsi quisidtat du modéle analytique : une fois
encore, un bel accord est trouvé. Enfin la figure de droiteésgmite la distribution de massv) du flot
simulé ainsi que celle calculée a partir du modéle analgtiqune loi de puissance (plus ou moins pentue
selon I'angle d'inclinaisot est retrouvée, en accord avec les observations.

2.2.2.6 Les problémes non résolus de I'entrainement par chal’étrave

En regardant au-dela du comportement global de ces modédgiste tout de méme certains points
pour lesquels un consensus n’est pas encore atteint.

— Sila composante la plus collimatée des flots moléculagatbte étre trés bien reproduite, il reste

des dificultés pour rendre compte de la composante plus large etpanice mécanisme. Ostriker

et al. (2001) avancent qu’'un mouvement de précession dagezaapide (c’'est la fraise !) pourrait

10Cette propriété est retrouvée par les simulations de Do&riRay (1999).
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Fic. 2.7 — Diagrammes PV et MV tirés de Lee et al. (2008 gauche diagramme PV obtenu a partir
de simulations d’entrainement par choc d’étrave pofiiédints angles d'inclinaison. Les traits pleins et
en pointillés sont les résultats du modéle analytique dikst et al. (2001) Au milieu : les contours
de I'émission en CO de HH 212 sont présentés sur la partiehgaeicle diagramme PV correspondant
sur la partie droiteA droite : la distribution de massm(v) obtenue par les simulations et par le calcul
analytique pour dférents angles d’inclinaison.

produire des coquilles lisses et larges mais que dans clacitsiation serait indiscernable de celle
d’'un modéle de vent large.

— Il reste également un point d’'ombre sur la capacité d’'ua jeansférer de la quantité de mouve-
ment aux molécules du milieu ambiant sans dissocier cegedesn Les premiéres études (Smith
et al. 1991; Wolfire & Konigl 1991) suggérent que les molésipeurraient survivre au passage
du choc d’étrave. Plus récemment, Downes & Ray (1999) omlié&tte probléme a partir de si-
mulations HD en 2D. Ils concluent que dans le cas d’un jet rdou! ou de densité identique
a la densité ambiante, le refroidissement radiatif a pdigt ele réduire la fraction de quantité
de mouvement fournie aux molécules ambiantes. Cependst#,&tude ne considére pas les jets
légers.

En conclusion, les modéles d’entrainement par choc dén@vssissent globalement a rendre compte
des observations des flots moléculaires collimatés et peusieanimés d’'un mouvement de précession,
générer des flots moléculaires beaucoup plus ouverts.tél bésn entendu des points trés spécifiques a
étudier dans le cadre de ces modéles, mais tant du point debaeevationnel que théorique, les avis
semblent converger en leurs faveur.

2.3 Les flots moléculaires des étoiles massives

De nombreux auteurs arguent que le phénomene d’accrgéotied caractérisant la formation des
étoiles de faibles masses est aussi présent pour les foaEsen) et qu'en conséquence, I'entrainement
des flots moléculaires se fait de fagon identique dans les das. Cependant, peu d’auteurs se sont
intéressés a la viabilité des modéles précédemment déngtiis transposés dans le régime des grandes
masses.

Nous avons vu dans le chapitre introductif que les flots bipe$ ne sont pas uniquement I'attribut

des étoiles de faibles et moyennes masses. Par ailleuijdéan est beaucoup plus confuse pour les
étoiles massives que dans le cas des objets légers, endasdfiicultés observationnelles liées al'étude

LiCette terminologie un peu trompeuse est souvent utilisée gécrire la densité d'un jet par rapport a celle du milieu
ambiant : un jet lourd ou léger est respectivement plus denseoins dense que le milieu dans lequel il se propage.
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de la formation de ces premiétésLes observatiod$ montrent que la dynamique et les énergies mises
en jeu pour les flots des étoiles massiva®édent beaucoup de celles des étoiles de faibles masses. En
conséquence, d'autres mécanismes que ceux invoqués gmémét semblent devoir entrer en jeu. En
particulier, les observations ont longtemps montré des flassifs beaucoup moins collimatés que leurs
équivalents de faibles masses. Cettéédénce semble pourtant moins flagrante au regard d’obsmrsat
récentes de meilleure résolution (Beuther et al. 2002; Ki{u&tz 2006) mais le débat persiste dans

la communauté. Nous rappelons maintenant les principatgwiptés associées aux flots moléculaires
d’étoiles massives (Churchwell 2000).

— lls sont observés dans plus de 50% (et dans pres de 90% ad g observations les plus
récentes) des régions de formation d’étoiles massives.

— Les masses contenues dans les flots vont de quelques diZzameelques centaines de masses
solaires. Les taux de perte de masse se situent entfee100* M, yr~2, soit typiquement une
centaine de fois plus grands que ceux des objets de faiblesasia

— La masse de I'objet central est estimée comme étant beaupbasi petite que la masse du flot.

— Il existe également une relation(v) < v, mais les pentes sont plus raides que pour les étoiles de
faibles masses (Ridge & Moore 2001).

— Les temps dynamiques sont typiquement de-100° yr, similaires a ceux des étoiles plus légéres
et impliquent, au regard des flux de masse, une énergétigaepis dizaines de fois plus grande
gue celle de ces derniéres.

Churchwell (1997), Churchwell (2000) et Churchwell (2008%)istent sur le fait qu’il n’existe pas, a
I'heure actuelle, de théories permettant d’accélérer dmsns, voire des centaines de masses solaires
de gaz moléculaire en des temps caractéristiques pouvanaéssi courts que 1@r. Lensemble des
arguments est présenté dans Churchwell (2000). C’est dartigle que la discussion suivante est en
partie tiréé*. Nous montrerons dans les sections 2.3.2, 2.3.3 et 2.3.fegurodéles précédents (§2.1,
2.2.1 et 2.2.2) pour les flots moléculaires ne sont pas \Safléms le cas des fortes masses. Church-
well (2000) considéere également un autre mécanisme, spéeifiux étoiles massives, par lequel nous
commencerons.

2.3.1 Hypothése de I'accumulation d’'un vent d’origine stdaire

Contrairement aux étoiles de faibles masses, dont les flpede de masse (par d'un vent d’origine
stellaire) sont trés faibles, les étoiles massives de tyjpa B présentent des vents stellaires beaucoup
plus massifs. La premiere hypothése de travail faite parcPhell est donc de considérer un tel vent
stellairé™® bipolaire, qui serait émis de fagon précoce, alors queiléest toujours en train de se former.
En prenant un flot moléculaire massif typique, de madse= 50 M, et dont 'age dynamique serait
74 = 10% yr, on trouve une perte de masse due au vent stellaire de

M, =5x107° Mg yrt.

Ce flux est pres de deux ordres de grandeur supérieur a ceugritssd’étoiles de type O ou Wolf-Rayet.
En supposant un vent d’'origine radiative, le taux de quawkit mouvement est limité par la luminosité

de I'étoile par la relation

Mog < "—C* , (2.32)

ol v est la vitesse termina}le du vent, @ta vitesse de la lumiére. En égalisant cette relation, et en
utilisant les valeurs typiquell, ~ 103M, yrtetlL, ~ 10° — 1(° L, nous trouvons que les vitesses

12l es YSO massifs sont plus rares, enfouis dans d’épaissetoppes de poussiéres et situés a des distances plus grandes
que celles de leurs équivalents de faibles masses.

B\oir en particulier I'article de revue de Churchwell (2000)

4Les quantités utilisées pour les applications numériquésmt pas toutes complétement définies, nous utiliseress d
valeurs légérementfiérentes de celles du papier d’origine, mais cohérentedadéenarche plus détaillée que nous présentons
ici. Ces légers écarts ne modifient en rien la discussioretpau Churchwell (2000).

15Vent stellaire (radiatif dans le cas des étoiles massivasppposition aux vents d'origine magnéto-centrifuges Xetvind
ou disk-wind invoqués dans les modeles de lancement des jets.
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terminales maximales qu’un tel vent peut produire, sonési entre 0.3 et 3 knT’s Ces valeurs sont
au moins dix fois plus petites que celles reportées par lssreations. Si un vent aussi massif existait,
la masse accumulée en un temps dynamique correspondranaases observées, mais les vitesses at-
teintes ne serait pasféisantes. Churchwell mentionne certains points qui pourtgiermettre de rendre
la situation plus favorable, telle une sous-estimation’agel réel du flot par le temps dynamique, mais
cela ne résoudrait le probléme que partiellement.

Un dernier point qui finit de rendre ce modéle non viable viunfait que les observations de flots
massifs présentent une loi flux de masse-luminosite de tacfdf ; o ngl alors que les vents générés
par le rayonnement de I'étoile suivent une loilp « Ltl); (Achmad et al. 1997).

2.3.2 Hypothese de I'entrainement par vent large

Nous avons vu gu’un vent large (82.1) pouvait agir tel un «shaneige », et entrainer le gaz du
milieu interstellaire en conservant la quantité de mouvamniees flots moléculaires des étoiles massives
n'ont pas des facteurs de collimation aussi extrémes gue qéil est possible de rencontrer chez des
objets de faible masse. L'hypothése d’'un vent large sazenjasemble alors plus facilement applicable.
Par ailleurs, les densités au voisinage des régions de fiomdiétoiles massives sont connues pour étre
trés grandée$. Dans de telles conditions, un entrainement de type « climasge » semble étra priori
un candidat prometteur pour expliquer la masse des flotscmlalées.

Churchwell suggeére que ce processus pourrait igaee pour I'entrainement de dizaines de masses
solaires, a la condition que le « chasse-neige » soit « &anehagisse véritablement comme un piston
poussant vers I'avant tout le gaz se présentant sur son gh€siite image trés simple semble cependant
démentie par les observations.

Wiseman & Ho (1996, 1998) ont observé le célebre flot moléautie Orion IRc2 au travers de deux
raies d’émission de 'ammoniac, raies qui permettent deetries régions les plus denses erftsachis-
sant d'une partie de liget obscurcissant de la poussiéere. Le flot présente des fitamieNH; s'étendant
le long de I'axe du flot (Fig. 2.8). Ces filaments apparaissendenses par rapport a I'environnement.
Une explication possible de leur existence est qu'il ssajisoriginellement de condensations de gaz
ayant été étirées par le passage du flot, explicant ainsfdeme, leur direction et le faible gradient de
vitesse qui leurs sont associés. Si cette explication estate, cela signifierait que I'entrainement n’est
pas « étanche », mais qu’au contraire le flot a tendance asatate part et d’autre des surdensités plutdt
gue des les entrainer avec lui. A partir de ces considésatiés qualitatives, Churchwell conclue que ce
mécanisme n’est probablement péiscace pour balayer de fortes masses.

Cette conclusion ne tient gu’au regard de cette observatiooisie car ce flot est I'un des mieux
connu et des plus facilement observable. Cependant, ibagi €n rien d'une preuve, et plus de données
sont nécessaires pour établir une conclusion plus robuste.

2.3.3 Hypotheése de I'entrainement turbulent

Un autre mécanisme testé par Churchwell est celui de I'e@naent turbulent par un jet sous-jacent,
tel qu’étudié dans §2.2.1. Nous reprenons ici le formalism€anto & Raga (1991) : le taux d’entraine-
ment de masse par unité de surface est donné par

Me = €poCo » (2.33)

ol po etcy référent a la densité et a la vitesse du son dans le milieuaarmbiétant I'dficacité de I'en-
trailnement. En prenant des valeurs standaygls- 10° cm™3 etTy = 20— 50 K, alorscy = VksT/my, €
[287,454] km s, ol I'on a supposé un gaz parfaitmet, = 2m,. Le taux d’entrainement de masse
s'écrit dans ces conditions

Me=ex (09 — 1.5)x10 ¥ gem?s™?. (2.34)

16\pir par exemple Cesaroni et al. (1991) qui mesurent desitdsnsouvant atteindre $§@m dans certaines régions ultra-
compacte Hll, endroits privilégiés pour la formation diéts massives.
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Fic. 2.8 — Les filaments d’ammoniac du flot moléculaire centréslasource IRc2 par Wiseman &
Ho (1998). Les contours sont obtenus a partir des transititenNH(J,K)=(1,1) et (2,2). L'échelle de
couleurs indique la vitesse en kmts

La masse entrainée dans le flot au bout d’'un temps dynamijcper une surfacé est simplement

M¢ = MeArq . (2.35)

Churchwell prend alors I'exemple du flot moléculaire cdminG75.78NE (Shepherd et al. 1997) qui a
un temps dynamiquey = 3.7 x 10* yr et dont il estime la surface totafe comprenant les deux lobes, a
A = 1.5x 10%° cm?. Avec ces valeurs, la masse du flot devient

M¢ ~ ex[0.8 — 1.3]Ms . (2.36)

On voit tout de suite, quelle que soit la valeur defiEacité de I'entrainement, et méme dans le cas le
plus optimiste € = 1), que nous sommes trés loin de pouvoir entrainer les gel§8 masses solaires
mesurées pour le flot moléculaire choisi. En supposant ule ahguverture du jgvent sous-jacent de
30, il vient My ~ ex[13 — 20] M. Cependant, les expériences en laboratoire indiquentefiiedcité

est faible, de I'ordre de 0.1, de sorte que méme pour un jetlptge, nous serions encore loin du compte.

2.3.4 Hypothese de I'entrainement par choc d’étrave

Churchwell ne prolonge cependant pas son analyse au casnl@ihement par choc d’étrave d’'un
jet (mécanisme qui semble pourtant privilégié pour les fintdéculaires d'étoiles de faibles masses).
Nous allons donc poursuivre ici en se basant sur les modedsemés en §2.2.2. Quand bien méme le
modéele de Masson & Chernin (1993) présentait I'avantagaedtiérivation assez courte — permettant de
comprendre I'idée de ce type d’entrainement — mais le désaya d'étre semi-analytique, nous préfé-
rerons le travail d'Ostriker et al. (2001) qui est basé s approche entierement analytique. Rappelons
gue cette derniére a notamment été validée par une cortffoomeades simulations numériques et des
observations (voir Fig. 2.7). Il serait long et fastidieux @prendre tous les détails de ce modéle, aussi
nous contenterons-nous de donner le seul résultat impartam la présente discussion, a savoir que la
masse de la coquille balayée au bout du tetrgas le choc d’étrave s’écrit

35

/3
Meoe(t) = =5 (805)*"* voqR{t5/° (2.37)

171l suppose pour cela un angle d’ouverture du jet dé fr8 des résultats d’expériences sur lesquels Canto & Rl |
se basent. La longueur du flot est estimée a 0.69 pc.
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Dans cette expressiop,est la densité du milieu ambiantoq la vitesse de la coquille (c’est-a-dire du
flot), R; est le rayon du jet sous-jacent,la vitesse du son isothermkeT/my,)Y/? et est une constante.
A la températur® de 1¢ K, cs vaut 64 km s1. La constante sans dimensi@rse situe typiquement
dans lintervalle [3.8-4.4] (voir Ostriker et al. 2001; Lekal. 2001 Ostriker et al. 2001 et Lee et al. 2001
pour le détail concernars.

Nous reprenons, comme précédemment, I'exemple du flotadeadr G75.78NE. Shepherd et al.
(1997) ont donné les grandeurs nécessaires pour le caktuhasse totale du flot (di,) est estimée a
Miiot = Mcog = 58 Mg pour une quantité de mouveme®iy (= Msor(V)) de 1060 M, km sl Onen
déduit une vitesse caractéristique pour la coquille du eadg, ~ 20km s et I'age dynamique de ce
flot estrq = 3.7x10% yr. En reprenant la démarche de Churchwell, cette fois-ai pEster I'entrainement
turbulent, nous prenongy, = 10°cm™3. Nous utilisons pour le rayon du j& = [2.5 — 5] x 10" cm,
d’aprés les paramétres de jets d’Ostriker et al. (2801)

Dans ces conditions, en choisissant 4 (voir ci-dessus), nous trouvons

Meog(7d) = [2.1 — 5.4] x 10* kg = [1.1 — 2.7]M,, . (2.38)

Nous voyons, de nouveau, qu’il estiiliile de rendre compte des dizaines de masses solaires des flot
massifs en transposant, tel quel, le modéle d’entrainepsarthoc d’'étrave développé pour les objets de
faibles masses.

Cependant, il est important de préciser que, dans cet egemglis avons combiné les parametres
obtenus a partir des observations d’un objet massif aveayonrpour le jet, qui est lui, caractéristique
des jets d’étoiles de faibles masses. Il est possible guetked’étoiles massives en formation aient des
rayons plus grands que ceux des étoiles de faibles masses.

A titre informatif, nous trouvons a partir de I'Eq. (2.37) @qpour que ce mécanisme entraine la
soixantaine de masses solaires de notre exemple, le rayjm devrait étre de 5& 10'° cm, soit un
ordre de grandeur plus grand que ceux des étoiles de failzlesas.

2.3.5 Quel(s) modele(s) pour les flots massifs ? Prélude au dabe de transit

En conclusion, nous voyons qu’a partir de considératiompleis, aucun des modeles standards pour
les flots moléculaires ne réussit a rendre compte des obissvale flots massifs. Nous avons utilisé des
valeurs trés conservatrices pour les applications numésicet il est certainement possible d’améliorer
la situation quelque peu en tirant les parameétres des nodéte des valeurs plus extrémes. Malgré tout,
il semble que les centaines de masses solaires observéeseaitains flots restent hors de portée de ces
modeles.

En 1996, Fiege & Henriksen ont présenté un modéle pour lesrfiotéculaires ou la masse présente
dans le flot n’est pas du gaz entrainé, mais du gaz qui, lora dewe vers I'objet central, a été dévié et
redirigé vers I'extérieur dans la direction axiale. Chuvehl (1997, 2000) évoque ce type de mécanisme
comme étant une alternative possible afin de modéliser lesrflassifs. Dans ce travail de thése, nous
avons repris et développé le modéle original de Fiege & HWean (1996). Avant d’en faire I'étude
détaillée dans les deux chapitres suivants, nous résuridas principales prédictions de ce modéle afin
de réunir dans ce chapitre I'ensemble des points fortstdefades modeles existants. Ce modeéle, qui ne
se base pas sur une hypothése d’entrainement, n'invalelé&apgaésence des autres processus. Comme
nous le verrons plus en détail dans le chapitre 4, il a pfiat de structurer le milieu ambiant, en deviant
une partie du gaz vers I'exterieur, mais n’exclut pas l'aimement par un jet sous-jacent, ci celui-ci est
présent.

Quelques résultats du modéle de transit : Comme nous le verrons, la densité et la vitesse du modeéle
de transit ont une dépendance radiale de la fopme r2*~1/2 ety o« r~%/2, Nous en déduisons) o

18 a vitesse du son dans cette expression est celle priserapettature initiale du flot, juste aprés que le gaz ambiarétéit
choqué. Tout de suite a I'arriére du choc d’étrave, le gapidif rapidement jusqu’a FoK.

19Ces valeurs sont en accord avec les rayons typiques mesunégeau des noeuds de jets (voir par exemple Bacciotti &
Eislifel 1999).
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Position (AU)

Fic. 2.9 — Des résultats du modéle de circulatiamsit. A gauche un diagramme position-vitesse obtenu
a partir d'une solution du modéle de transit tel que dévedopp 1999. L'augmentation de la vitesse
avec la distance au centre est retrouvée, en accord avebdesvationsA droite : carte du flot tracée
dans diférents canaux de vitesse, du plus rapide €1 < 13 km s!) — panneau (a) — au plus lent
(1 < v < 3kms?)—panneau (f). La collimation décroit avec la vitesse, oom&ment au comportement
observé. Tiré de Lery et al. (1999).

pr3 o r22+5/2 et en conséquence une distribution de la masse avec lagyitessng d’un rayon, comme :

m() o v~“*5)_ Par construction du modéle1/2 < o < 1/4 (voir §3.1.6), et donc celui-ci prédit
une pente pour la distribution de masse<3y < 6. Bien que nous retrouvions une loi de puissance,
ces valeurs sont un peu trop grandes pour décrire les olises/ales objets de faibles masses. Ceci
est cependant a moduler par le fait qu'un entrainement pasgocié a ce mouvement de transit global
pourrait modifier les valeurs dedans le sens des observations. En revanche, comme notédgar &i
Moore (2001), la pente de la relation masse-vitesse pezibéaucoup plus raide dans le cas des étoiles
massives, avec des valeurs déa plupart du temps supérieures a 2 et pouvant atteirdid. Dans

ce contexte, les valeurs obtenues dans le cadre du modétardit seul ne semblent pas irréalistes.
Deux autres contraintes observationnelles fortes desrflotéculaires sont la loi de Hubble apparente
et 'augmentation de la collimation du flot avec la vitesses lgraphes de figure 2.9, tirés de Lery et al.
(1999), sont des observations synthétiques réaliséestia grarsolutions du modéle de transit. Nous
retrouvons, sur la figure de gauche, 'augmentation momottnla vitesse avec la distance a I'objet et a
droite, la variation de la collimation du flot en fonction danal de vitesse choisi.

Comparaison des performances des modeéles :[Finalement, nous résumons les caractéristiques de
'ensemble des modéles dans le tableau 2.1. Notons cepequiarce tableau représente plus une ten-
tative de résumé et qu'un modéle ne saurait étre jugé unignepar le nombre de « oui » lui étant
associé dans ce tableau. Chaque modele présente de noestsebslités et les simulations numériques
ne cessent d’'apporter de nouveaux éléments a la descrg®ibase qui en a été faite ici. De plus nous
séparons les modéles de type « entrainement » précédemgeeits,dlu modéele de transit dont les flots
moléculaires ne sont qu’un aspect. La derniére ligne desabést présente pour rappeler que le modéle
de transit n’exclut pas un mécanisme d’entrainement pagtsous-jacent, sans doute trés influant pour
les étoiles de faibles masses : I'étude permettant d’entifiearies efets est en cours a I’heure actuelle
(voir chapitre 5), mais a la vue des propriétés individigetle chaque modéle, il est cependant possible
de remplir quelques cases avec confiance.
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Modele Faibles masses Fortes masses
m(v) < v  «loi de Hubble » Faible || m(v) < v™ Masse entrainée
13<y<21 collimation v>2
vent large oui oui oui non non
stationnaire oui non non non non
prompt oui oui oujnon non oujnon
transit seul non oui oui oui oui (84.3.1.4)
transit+ prompt . oui oui e oui

Tas. 2.1 — Tentative de tableau récapitulatif des propriétésdi®érents modéles et de leur capacité a
reproduire certains aspects observationnels des flotcmialées. La derniéere ligne n’est que spéculative
et demande a étre confirmer numériquement. L'ensemble daftats pour le modéle de transit sont
regroupés dans le chapitre 4.
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Chapitre 3

Construction du modele de transit
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Nous avons vu dans le chapitre précédent que les modélesaliemment par vent ou par jet ne
permettent pas individuellement de rendre compte desgdesemorphologies et énergétiques des flots
moléculaires observés. Pour les étoiles de faibles massgaines observations suggéerent un entraine-
ment par vent large, alors que pour d’'autres, le choc d'étdavjet semble étre le principal responsable
de l'accélération et du balayage du milieu ambiant. En relvanpour les étoiles massives, la situation
se complique et aucun des mécanismes évoqués pour les émilaibles masses ne semble étre en me-
sure d’entrainer les dizaines, voire centaines, de maskgrges qui se trouvent accélérées dans les flots
massifs.

Au vu de ces faits, il semble raisonnable d’avancer I'hypséhqu’il doit exister un autre mécanisme
pour I'entrainement du gaz interstellaire dans les flot€mdaires. Dans cette partie, nous nous concen-
trons sur I'étude d'un type particulier de modeéles, les nexide transit, qui présentent une alternative
aux modeles standards de flots moléculaires. Originellenh@reloppé par Henriksen & Valls-Gabaud
(1994) puis par Fiege & Henriksen (1996) et dénommé modeéleirdalatiort, ce modéle permet de

INous préférons le terme deansit a celui decirculation car il nous semble refléter de fagon plus exacte le comporteme
des solutions et ne contient pas la notion de « boucle ferndéewotcirculation.
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Fic. 3.1 — Schéma représentant la géométrie sphérique du mabedément de fluide est repéré par les
coordonnéesr(6, ). L'axe de rotation de I'étoile est aligné avec I'axéNous supposons une invariance
par rotation autour de 'axede sorte qué, = 0.

générer des flots moléculaires sans nécessiter la présemgetbu d’'un vent sous-jacent. Plus particu-
lierement, le modéle original et entierement analytiquelderiksen & Valls-Gabaud (1994) a permis de
démontrer que des flots bipolaires pouvaient exister esd¢ate d’'une structure de type disque mince,
en opposition avec les modéles magnéto-centrifuges comdisk-windde Blandford & Payne (1982)
ou le X-wind de Shu et al. (1994). Ce modéle de circulation avait été mqtar I'observation, d’André
et al. (1993), du premier objet de Classe 0, VLA 1623, préserte tres puissants flots bipolaires, mais
dont la distribution de masse est quasi-sphérique, averarfaible gradient de densité en/2. Sans
surprise, les modéles basés sur I'existence d’un disquemngraient ici des diicultés.

Dans ce chapitre nous nous intéressons a la théorie ddeigredéle de transit. Dans une premiere
longue section (83.1), nous construirons le modele sealiyque utilisé durant cette thése, dans le
cadre général de la magnétohydrodynamique. Nous nousnterdes de donner le résultat du calcul
analogue pour le cas purement hydrodynamique dans la seotiers3.1.7. Enfin, dans une seconde sec-
tion plus courte (83.2), nous détaillerons la démarche eyégl en pratique pour I'obtention de solutions.

3.1 Construction du modéle de transit semi-analytique

3.1.1 Lagéomeétrie et les hypothéses du modeéle

La géométrie : Nous nous placons en géométrie sphérigue centrée sur urcebjeal de masskl, et
ou un élément de gaz est repéré par les coordonngkg). L'axe de rotation de I'objet central est aligné
avec l'axe Q, 2). Les angles orientéset ¢ ont leurs définitions habituelles : la situation est résupsgie
la figure 3.1. Nous faisons I'hypothése d’une symétrie ptatian autour de I'axe. Les variables du
probléme ne dépendent donc plus de 'angle torafd@lela a pour et de transformer un problémead’
priori 3 dimensions en un probléme de 2.5 dimensions

La stationnarité : Nous faisons I'hypothése que le systéme a atteint un étivrstaire. Dans ce
cas, les variables ne dépendent plus explicitement du teingans toutes les équations, nous aurons
0/0t = 0. Cette hypothése est de nature simplificatrice et se traypviri difficilement justifiable. Nous

ne présentons pas de mécanisme par lequel un tel état jgte@nnaire pourrait étre atteint.

2Enlever la dépendance eéme signifie pas I'élimination de la composante toroidalediérentes variables du probléme.
Nous aurons donc une vitesse et un champ magnétique t@sjdahis leur valeurs, au méme titre que celles des autres
variables, ne dépendront simplement plus de cette cooédonn
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L'autosimilarité :  Dans I’Annexe A, nous avons donné quelques éléments camtelmphénomene
d’autosimilarité. En particulier, nous avons mentionnéiéxe A.3) que les solutions autosimilaires
ne sont pas uniquement valides dans des conditions bieoyiéres. Au contraire, elles représentent
le comportement « asymptotique intermédiaire » de solstjjns générales (et donc plus complexes a
déterminer), lorsque ces derniéres ne dépendent plus ddiions initiales ou des conditions aux bords
du probleme (Barenblatt 1996). Dans le modéle de trangiis feisons I'’hypothése d’'une autosimilarité
radiale, ou les quantités physiques a déterminer sont aertzef:

Li(r, 0) = |_i°(rr—0)ai 1i(6) . (3.1)

Dans cette équation, nous imposons a la dépendancel’étre une puissance dg, ou «; est l'indice
autosimilaire de la quantitg;. La constanteLi0 a pour dimension celle de la variable physidyealors
quel;j() est une fonction inconnue ne dépendant que de I'angledaléi Cette troisieme hypotheése,
couplée avec les deux précédentés € d; = 0), a pour et de transformer le systeme d’équations
différentielles partielles (PDE) de la MHD en un systeme d’égnatdiférentielles ordinaires (ODE),
ou l'intégration ne se fait que sur la varialslafin de résoudre les quantités sans dimenk{6h

Hypothése d'un milieu optiquement épais : Un milieu est optiquement épais si le libre parcours
moyen des photons est bien plus petit que la taille du systBangs ce cas, les photons sont absorbés et
ré-émis sur de courtes distances et le systeme peut éttertmat considéré comme étant a I'équilibre
thermodynamique. Cette hypothese permet de simplifieeti@itement de la radiation puisque, comme
nous allons le voir p. 64, nous pouvons alors utiliser la l1éimdssion du corps noir et I'approximation
de la difusion pour décrire le champ de rayonnement.

MHD idéale : La MHD idéale (monofluide) fait I'hypothése d’'un plasma cdétpment ionisé de
conductivité infinie (voir 8A.2) de sorte que le terme dffudiion peut étre négligé dans I'équation d'in-
duction suivante,

oB c?

— =Vx(VxB)+—V?B, 3.2

ot ( ) Ao (3.2)
ou o est la conductivité du plasma.

Afin de vérifier la validité de cette hypothése dans le cadraatee étude des flots moléculaires,

il est nécessaire d'estimer la valeur du nombre de Reynoltgnétique pour un flot typique. Celui-Ci
correspond au rapport entre les termes de convection effdsidin dans I'Eg. (3.2) et s’exprime (en cgs)

comme
4rovl

c2

Rv = (3.3)

Dans notre cas, nous n'avons pdka@e a un plasma complétement ionisé. Nous avons vu, dans le
chapitre précédent, que la fraction d’ionisation d’'un jgtae I'ordre de 2% seulement. Il est probable
que celle des flots moléculaires soit encore plus petite isprrales faibles températures présehtes
L'estimation de la conductivité doit donc prendre en congadaible degré d'ionisation. Les courants
électriques dans le plasma sont principalement généréegpaorteurs de charge les plus mobiles, les
électrons. Une expression de la conductivité électronggielonnée pér

o Ne€? _ (E)(noez) , (3.4)

Meve No/ \Meve

3Dans I'équation d’induction monofluide, I'hypothése estefaue les espéces neutres suivent le mouvement des ions, pa
I'intermédiaire des collisions. Lorsque le milieu est failnent ionisé, cet argument est discutable et il faudraitiori utiliser
une approche multifluide, beaucoup plus complexe. Un ex&uiplce que devient I'équation d’induction dans le cadre de la
MHD multifluide (deux fluides, ions et neutres) peut étre wdaans Mouschovias (1996). Ici, nous nous contenterons de
justifier a posterioril'approche monofluide.

4Voir par exemple Blaes & Balbus (1994) qui font I'étude degdiss d’accrétion faiblement ionisés.
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ol ne/Ng = Xe est la fraction d’ionisation du plasmiay la densité des neutresy la masse de I'électron,
e sa charge, ete la fréquence de collision entre électrons et neutres. HABA4) donne pour cette
fréquence :

kBTe)m (3.5)

Ve = no()'s(

avecT. la température des électronsgat~ 5 x 1071° cn¥ la section icace typique pour l'interaction
e -neutre. En prenant une vitesse caractéristigue 30 km s, une extension typique du flat =
1017 cm, une densitéy = 10° cm™23, une températur@ = 30 K et une fraction d’ionisatioiXe = 2%,
nous trouvons

Ruv ~ 10> 1. (3.6)

Ainsi, bien qu’il semble contradictoire d'utiliser I'appeche idéale de la MHD dans notre cas ou le
plasma n’est que partiellement ionisé, ce calcul aux ordeegrandeurs semble valider son usage pour
I'étude des flots autour des objets stellaires jeunes. Codame la plupart des situations astrophysiques,
c’est la gigantesque taille caractéristique de I'écoul@neensidéré qui permet d’avoy > 1. Notre
étude considere donc qu'il existefBsamment de collisions entre les neutres et les espécestebarg
(principalementp ete™) pour que les neutres suivent le méme mouvement moyen quiegdsres, sans
effet de dérive entre les deux composantes.

3.1.2 Les équations de la MHD idéale dans le modéle

Dans ’Annexe A, nous avons décrit la nature et la validitd'algoroche MHD, ses diiérentes hy-
pothéses ainsi que sa relation avec un traitement cinétigsi@lasmas. Nous référons le lecteur a cette
annexe pour avoir la forme « compléte » de ces équations staumientons ici de donner les équations
de la MHD idéale (le terme deftiision est négligé dans I'équation d’'induction) telles goesallons les
utiliser par la suite. La formulation que nous allons domend en compte I'hypothése de stationnarité
(0/0t = 0).

L'équation de continuité (conservation de la masse) statioe, avep la densité du gaz et sa
vitesse, est simplement donnée par

V-(v)=0 (3.7)

et la conservation du flux magnétique (absence de monopdajeétique) par
V-B=0. (3.8)

Le principe fondamental de la dynamique correspond a laeteaton de la quantité de mouvement.
Dans notre contexte, trois forces sont prises en compterde tle Lorentz due au champ magnétigue

et au courant électriqye la force gravitationnelle de I'objet central et la forceemée par le gradient de

pression. Le PFD s’écrit simplement comme

dv jxB
pa = JT +Fgrav—Vp. (3.9

Nous placant en description Eulérienne, la dérivée totade est donnée par/dt = 9/dt + v - V. En se
souvenant que I'on suppose la stationnarité de I'écoulgneéen explicitant le champ gravitationnel de
la masse central¥l,, le PFD devient simplement

(v-V)v:?——r——Vp. (3.10)

Enfin, 'équation d’'induction dans le cadre de la MHD idéalevec hypothése de stationnarité se réduit
simplement &
Vx(vxB)=0. (3.11)

Cette derniere équation implique directement que le ptodkiB dérive d’'un potentiely x B = —Vy.
Cette propriété sera utilisée par la suite.
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3.1.3 Traitement du rayonnement

Nous incluons dans le modéle le clfiage de I'objet central. Il ne it plus de décrire les quantités
dynamiques (par les équations précédentes), mais il fantenant prendre en compte le rayonnement.
Pour cela, nous suivons Fiege & Henriksen (1996) et lesldédas calculs peuvent notamment étre
trouvés dans Zel'Dovich & Raizer (1967).

L'inclusion du rayonnement nécessite de décrire un fluidesttmé de gaz d’'une part et de photons
d’autre part. Ces deux composantes interagissent, lesqheétant émis et absorbés par le gaz. De la
méme facon que le gaz posséde une énergie interne et unepribesmique, le fluide de photons est
caractérisé par une densité d’énergie radiative et unesipresadiative. Ces deux nouvelles quantités
doivent étre prises en compte dans les équations de cotisarda systéme gaz-rayonnement. Dans
la description MHD, nous retrouvons les trois équationsitbeldes : conservation de la masse, de la
guantité de mouvement et de I'énergie. Les photons n'ayastlp masse, I'EqQ. (3.7) reste inchangée.

Le rayonnement doit, en toute rigueur, étre pris en compts & équations de conservation de la
gquantité de mouvement (PFD) et de I'énergie (que nous n&pas encore écrite). Le PFD se récrit alors

comme _
vy =128 M 190k b (3.12)
pC r P

ou nous avons simplement rajouté le terme de pression de fiidighhotongp,ag a la pression thermique
du gaz. Dans le suite, nous allons négliger la pression dati@u dans le PFD, supposant ainsi que
les photons ne transférent pas de quantité de mouvementzalNgas étudierons la validité de cette
hypothése plus loin (voir page suivante). Il faut néanmairéciser que celle-ci est nécessaire afin de
préserver 'approche autosimilaire du modelééquation (3.10) de conservation de la quantité de mou-
vement reste, elle, inchangée.

Nous passons maintenant a la conservation de I'énergie idie fiaz-rayonnement. Nous appelons
e la densité spécifique d’énergie interne du galg pression thermique du galf’ad la densité d’énergie
radiative etF?ad le flux d’énergie rayonnée @iy, le potentiel gravitationnel de I'objet central. En se
souvenant que I'équation de conservation générique dealatigll s’écrit commej L +V-F| = sources
ou F_ représente le flux dk, alors la conservation de I'énergie totale dans le référedu laboratoire
s’écrit

2
U

0 pv?
a(pe+7+u?ad)+V-

Il est plus pratique de récrire cette équation avec les patrasiradiatifs définis dans le référentiel du
fluide, ou le gaz est au repos. Efiet, les résultats habituels de transfert radiatif sontutédcdans
un fluide au repos et ce choix de référentiel permet d’ensatildirectement les résultats (Zel’Dovich
& Raizer 1967). En prenant en compte I'hypothése de stadidténet le changement de référentiel, la
conservation de I'énergie devient

2
v
V . V(p€ + p + Urad + prad +pE + (Dgrav) + Frad = 0 . (313)

La densité d’énergie radiativg,q = u?ad ne dépend évidemment pas du référentiél,gt, le flux radiatif
dans le référentiel du fluide, est tel qE%d = Frad + VUrag + VPrag- De facon analogue a la conservation
de la quantité de mouvement, nous négligeons I'énergiepeeksion de radiation par rapport a celles du
gaz:

2

En passanV - Faq de l'autre coté de I'égalité, nous voyons que ce terme agitnge un terme source
dans la conservation (en régime stationnaire) de I'énengieanique du gaz.

SNous verrons aussi cela plus en détail dans la section eigemir p. 69).



64 CHAPITRE 3. CONSTRUCTION DU MODELE DE TRANSIT

Indépendamment, le rayonnement obéit a sa propre loi dep@i®n, ou la variation d'énergie
radiative est égale a ce qui a été émis par le gaz moins ce tgiedgorbé. Il est nécessaire d’introduire
le codficient d’absorption du gag, a la fréquence, qui est une propriété optique du milieu. En utilisant

Urad = f Ude et Frad = f FVdV . (315)
0 0

I'équation de continuité stationnaire pour la radiatidn{g/ot = 0), intégrée sur toutes les fréquenees
s’écrit . .
V- Frag= f V-F, dv= f oy (U = Uy) dv = cr(UP - Urad) (3.16)
0 0

ou le terme de droite est le terme de gain (ou de perte, setigrie de la diérence) pour le rayonnement.
U?P est appelé fonction sourtet correspond a I'émission du gaz a la fréquencet y = 1/1 est le
codficient d’absorption (inversement proportionnel au librecpars moyen des photons) moyenné en
fréquence selon la moyenne de Rosselabiénergie perdue (ou gagnée) par le rayonnement correspon
a autant d’énergie gagnée (ou perdue) par le gaz et I'orunggr@race aux équations (3.16) et (3.14) que
-V - Frag €St un terme de source pour la conservation de I'énergie amitie » du gaz.

Nous allons maintenant utiliser I'hnypothese énoncée pigoénent que le milieu est optiguement
épai$. Une premiére conséquence est de pouvoir utiliser 'appration de la ditusior?. Le flux radiatif
est alors proportionnel au gradient de la densité d'éneegimtive par la relation

C
Frad = —B—VUrad . (3.17)
X

Celaimpligue également que la densité d’énergie radiatiyesoit égale a la fonction sourt#” (moyen-
née sur les fréquences). Dans ce cas, nous obtenons a paifigd(3.16)

De plus, un milieu optiguement épais est a I'équilibre thmatymamique local (ETL) et la fonction source
U, suit la loi de Planck. La densité d’énergie radiative estsadelle d'un corps noir a la température

0 ° 8rhy3 dv 4o
Urad = U, pdv = = —T4, 3.19
rad fO pdv 0 c3 @w/ksT _ 1 c ( )

ol o est la constante de Stefan-Boltzmaoms: 27°k?/ (15h302) =567x10°ergcn? st K™,
Dans le cas d’'un rayonnement (quasiment) isotrope, laiprede radiation est directement reliée a
la densité d’'énergie radiative par

= —ad _ =274, 3.20
Prad 3 3C 3 ( )
Remargque nous sommes maintenant en mesure de tester la validitéygmtiese consistant a négliger
la pression de radiation par rapport a la pression thermadigque du gaz. Prenons pour densité typique
des flots moléculairesy, ~ 10° cm3 :

— pourT = 10 K, il s’ensuitprag = 2.5x 10711 dyne cnt? et p = ny, kg T = 1.8 x 1071° dyne cm?;

5A I'équilibre thermodynamique local (ETLY,,, suit la loi de Planck pour I'émission du corps noir.
“Le libre parcours moyen de Rosselandorrespond au moyennage des libres parcours moyens «apestr, par la
relation ci-apres, oll,, est la densité spectrale d’énergie donnée par la fonctidharek :

o0 P
_ J 1, (dUf/dT)dv
J5(duy/dT)dv
8Notons que cette hypothése équivaut & avoir un milieu quesiraotrope.
91 est intéressant de noter qu'il n’est pas nécessaireed®tréquilibre (et donc que.q Soit la densité d’énergie du corps

noir) pour que I'approximation de lafflision soit valide. La quasi-isotropie du rayonnemeffitsiZel'Dovich & Raizer 1967,
Leygnac 2004).
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— pourT = 30 K, nous obtenonpag = 2 x 10°° dyne cnt? et p = 4 x 10712 dyne cnm?.
Nous voyons donc que, trés rapidement, la pression de i@dia¢ peut étre négligée face a la pres-
sion du gaz, et que I'approximation n’est valide que pourtdempérature® ~ 10— 20 K. La raison pour
laquelle nous faisons tout de méme cette approximationdetadllée dans la section suivante (voir p.69).

En introduisant I'opacité de Rosseland du gaz, définie commey/p et ayant pour unité eags
[] = cn? g1, le flux radiatif dans I'approximation defflision se récrit comme

C 4cag
Frad= ——VPrad= ———T°VT . (3.21)
Kp 3kp

Nous faisons I'hypothése d’'une opacité de Rosseland deiygmmer, s’exprimant comme = xgp2TP.
Les valeurs de la constantget des exposanesetb sont a déterminer en fonction du type de milieu que
I'on consideére.

Les équations (3.18) et (3.21) sont celles que nous ublisepour inclure le rayonnement dans le
modéle. Avant de passer a la suite, il convient de précisgued’on entend par « inclure le rayonne-
ment ». Puisque nous négligeons la pression de radiatiormpgort a la pression du gaz, nous avons en
fait découplé dynamiquement le fluide de photons du gaz. yenreement n’est considéré dans notre
approche que comme un terme de dfege sur lequel le gaz « ajuste » sa température, afin de peéserv
'ETL.

3.1.4 Les variables autosimilaires

Nous appliquons la forme générique d’'une quantité radiatgrautosimilaire donnée par I'Eq. (3.1)
aux diférentes variables de notre probléheNous supposons des indices autosimilaigesa priori
différents pour chacune des variables. Les constzui‘?tesnt déterminées par analyse dimensionnelle,
en fonction des grandeurs caractéristiques du systéeme asasarde I'objet centrdil,, un rayon de
référence, et la constante de la gravitati@ Dans un systeme d’unité de la classe LMT (nous utilisons
le systémeygs), [M.] = M, [rg] = L et [G] = L3T-2M~1, de sorte qu'il est possible de combiner des lois
de puissances de ces trois paramétres pour obtenir lesglonsrde toutes les variables du probleme.

Ladensité (gcnt®) :  [p] = ML™3,
My ( r

- E) ). (322)

La pression (dyne cnt?):  [p] = ML™1T~2,

GM2 [ \®72
p= 4* (—) P() . (3.23)

ro \fo
Latempérature (K) :  Nous utilisons I'équation d’état des gaz parfaits afin deecle systeme d’équa-
tions de la MHD idéale. Dans les quantités dimensionnéétg, aendition s’exprime comnié = nkgT =
pkaT /umy ol i est le poids moléculaire moy®n Etant donnée la prescription choisie pour la pression
et la densité, nous trouvons que

at-1
kel _GM ()" o), [keT/jimu] = L2T2, (3.24)
MMy o \ro

ouo = P/ﬂ etch = dp — m-

1ONous verrons dans le chapitre 4 que ces températures sargs#&s lorsque I'on s’approche trop de I'objet central.
1Le choix de la forme des exposants est une simple convention.
12Nous supposons un gaz He et prenong: = 2.
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La vitesse (cm st): [v] = LT. Le modéle est en 2.5D et nous prenons en compte les troisaczomp
santes de la vitesse. Sous forme vectorielle, nous I'exgraltomme

V= (GM*)E (L)%_E u(o) . (3.25)

o o

Le champ magnétique (Gauss) : [B] = MY2L~Y2T-1, Dans Fiege & Henriksen (1996), le méme
codficient de proportionnalité avec la vitesse était utilisérgoutes les composantes du champ magné-
tique. Or, dans le cas d’une résistivité nulle, la loi d’'OHgtst

VX B
c

E + =0.

Avoir B « vimpligue donc un champ électrique nul et, en conséquenagataur de Poyntingq E x B)

nul également. Cela a pouffet de simplifier la situation mais d’empécher I'action du ftiexPoynting

sur la dynamique du flot. Afin d’inclure ce flux dans le modébnssmettre a mal la loi d’'Ohm, nous
suivrons Lery et al. (1999) : deux déieients de proportionnalité @iérents sont utilisés entre la vitesse et
i) la composante poloidalg, et ii) toroidaley, du champ magnétique. Le champ magnétique s’exprime
alors comme

1 3
GMZ)? (r\"% 4
B;_( " ) (E) e (3.26)
¢ 0 g

Nous reconnaissongf) comme étant la vitesse adimensionnée. La déterminati@hamp magné-
tique revient alors a la détermination des grandey(8) ety,(6).

Le flux radiatif (erg cm ~2s1):  [Frad = MT 3. Sil'on considére une source de luminosité constante,
alors le taux d’énergie traversant une sphere de rayst constant pour tout En conséquence, le flux
radiatif diminuera avec la distance comm@. Nous choisiron§ .4 de la forme

af—2
Frad = (GM*) ['\r/lg*)(ro) f(0) . (3.27)

o

oUas représente un écart a la situation simple décrite ci-ddessgue I'énergie radiative est conservée.
Plus précisémenty; > 0 correspond a un gain d’énergie radiatif en fonction de déadice a la source,
alors quexs < 0 traduit une perte. Nous voyons en particulier quesk 0, le flux radiatif diverge a
I'origine : dans ce cas, la constante de 'Eq. (3.27) défmiluiminosité passant a travers la sphere de
référence de rayomn,.

En résumé nous avons donc un probléme possédgntiori onze inconnues — la densjiéla pressiorp,

la températurd, les trois composantes de la vitessgs;, deux composantes (poloidajg et toroidale
yy) reliées au champ magneétique, et trois composantes du ﬁlwmfaF’ad Ce nombre est cependant
réduit a huit variables indépendantes en remarquant giégidtion d’ etat élimine une quantité scalaire
parmi densité, pression et température ; i) I'approxioratile la difusion pour le rayonnement impose
Frad 0 et iii) 'Eq. (3.18) impose une relation entre les compdsamadiale et poloidale du rayonne-
ment Ces considérations sont résumées par la figure 3.2sbhution du probléme nécessite donc huit
équations que nous allons dériver dans la section suivante.

3.1.5 Dérivation du systeme d’équations MHD autosimilaire

A partir des éléments ci-dessus, nous pouvons dériver termgsd’équations adimensionnées du
modéle. Toute la physique incluse dans le modéle est dgméeeédemment et nous ne donnons ici
gue la démonstration des équations utilisées « en pratigGéest a partir du calcul qui suit que les
exposants autosimilairas, ainsi que I'expression du rayon de référemgentroduit par I'hnypothese
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pvaT P:apm gT p,T
H
Vs Vg Vp | e > | V%, Vp
Yo Yo o | > | Yp: Yo
F.E.E < V=0 +Fad~VPprag —=| Fy=0
T ’
M NV'Frad=0 F

11 var. 8var.

indep.

Fic. 3.2 — Visualisation schématique du nombre de variablespiaddantes du probleme.

d’autosimilarité, seront déterminés. Le principe de cewatonsiste a utiliser les équations décrivant
la MHD (83.1.2) et le rayonnement (83.1.3) en géométrie isphé et a injecter la forme autosimilaire
des variables (83.1.4). Le lecteur ne souhaitant pas slettaur le détail du calcul peut directement se
rendre au Chapitre 4 présentant les résultats.

3.1.5.1 Equation de conservation du champ magnétique — EG3.8)

En coordonnées sphériques, I'Eq.(3.8) se réexprime comme
19 ,, 0
—_(r°B —_
r2or (r°8r) + r sing 90

En injectant I'Eq. (3.26) et en procédant de facon analogpeéaédemment, la conservation du flux
magnétique (dans les nouvelles variables adimensioneéedpnnée par

(Bysing) = 0. (3.28)

5 1 :
(a ; —) Y5 (smeﬁ) -0, (3.29)
4)yp sing Yp
qui se récrit encore
: 5 Yo
Uy =—|a+ = |U + Uy | — — cotgy (3.30)
4 Yp

ou la dérivéeiyx est notée avec un primé. Nous garderons cette notation jusqu’a la fin de §3.1.5.

3.1.5.2 Equation de continuité — Eq. (3.7)

En coordonnées sphériques, la conservation de la masgeisiexcomme

10 ,, 1 0

V. - —_ _

(V) r29r (r pur) + r sing 90

En utilisant les équations (3.25) et (3.22) ainsi que le gharent de variable = r/rg, I'EQ. (3.31)
devient

(sinfouvg) = 0. (3.31)

1 19 (oM 4 15 (GMY2 |, 10
Vo(ov) = —————[xXr2oxm b2, (=) xu /2y
©v) rax? ro GX{ Org M\ r '
12
+ L o sin@Mx"'m‘l/zu EM xv= 12y,
roXsing 0o rg ro
- 0. (3.32)

En multipliant chaque coté pag/M x (GM/rg)~/? et aprés quelques manipulations, on trouve

1 .
1+ am+ a,)uur + mag(ﬂUQ sing) =0, (3.33)



68

CHAPITRE 3. CONSTRUCTION DU MODELE DE TRANSIT

qui correspond a la forme adimensionnée de I'équation dsetwation de la masse. En utilisant I'équa-

tion (3.30), nous la récrivons sous la forme

-5
H H T 4

3.1.5.3 Principe fondamental de la dynamique — Eq. (3.10)

(3.34)

Par opposition aux équations scalaires de conservatiom deakse et du flux magnétique, cette

équation est vectorielle et il est nécessaire de I'exprigetn ses trois composantes.
— Composante selorp

C’est celle qui comporte le moins de termes (pas de forcdtgtimnnelle dans cette direction et
d4 = 0 par hypothese) et donc la plus rapide a calculer. Projetéas;, 'Eq. (3.10) s’écrit

1 jrBo — joBr
Orvg + — (VgOgvy + + coty) = ———— .
UrOr g ; (Ug gUg + UrUg + Vgly 99) c

(3.35)

Le terme de droite se calcule en utilisant la loi d’AmpéVexB = 4rj/c (en cgs). Toujours comme
ce qui précéde, nous utilisons les formes autosimilairgs Beetv pour obtenir finalement

CM e (o, - L) uyuy + o, + wru + Ugucotey
I’g v~ 5 | Urlp + Uglly + Ur Uy + Ugly
GM Uru, 1 UgU y;
M (2 (5
l’o mApmA¢ 4 mApmA¢ Yp

avec

mAg¢ = yp’¢ \[471' ,

(3.36)

(3.37)

u étant la densité autosimilaire. La notation s désigne les composantes poloidghe €t toroi-
dale ¢) du nombre de Mach Alfvéniquaa. En identifiant les puissances ®enous obtenons une

premiére relation pour la détermination des exposantsamilaires :
20, = 200 — am .

La forme adimensionnée de I'équation s’exprime alors comme

1y 1
Py coty (1 -
MapMay Yp MapMag

,__L[ﬁ(}_a+l/4)+

u, =
¢
Up \2 MapMay
MapMag 0 Ap

)

— Composante selomn
Le PFD projeté sur la direction radiale s’écrit

1 5 9 1 GM  joBs — jgBy
v Oy + T (vgagvr - vy — v¢) = —Earp -2 + e .
Cette fois-ci nous obtenons :

o GM _ 1
Accélération = [r_z] ) [(av - 5) Uf — g — uj + u9u;] ,
0
. GM 3\ P
Force de pression= - — X2p~@m=2 (ap - _) -
rs 2 u
o GM| _,
Force gravitationnelle = - — [X
r
0
2 2
GM 1 u u 1
Force de Lorentz = - — X209 —am=2 (a + _) ¢ 5 + 6 5|+ =
o 4 dmuyy  Amuyp A

(3.38)

(3.39)

(3.40)
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Aprés identification des exposants, il vient :

am = 2a ; (3.42)
ap=am=2a. (3.43)

Pour fermer le systéme, nous avons fait I'hypothése quedton d'état du gaz était celle des gaz
parfaits. Nous avons déja montré qu’avec la définition devaosibles autosimilaires, I'équation
d’état se réduisait a = @ et queat = ap — am. Nous avons donc

at =0. (3.44)

Finalement, la composante radiale de I'équation de la dimaemadimensionnée peut se récrire
sous la forme

2 ’
w-__ L+ &+(u2+u2) 1o VA (3 gn)e s My (3.45)
r 1 2 A m2 2 m_ Yp
Ug 1—E Ap Ap
p

Remarque importanteavant de poursuivre plus avant, nous pouvons maintenaguiresur I'af-
firmation énoncée précédemment (p. 63) que la prise en catepéepression de radiation dans le
modele brise I'autosimilarité de celui-ci : cela peut étrertné a partir de la projection poloidale
du PFD. En #et, dans ce cas, le terme de pression serait de la forme

1
—=0r(P + Prad) -
0

D’autre part,praq = asT*/3, et a partir des expressions autosimilaires des variates trouvons
pour la force de pression, incluant la pression de radiati@erit

. GM P 4 g\ 4
Force de pressioa — | —— | x/27% | (@ — 3/2)x*P™>/?— + s gap2 (HMH ) aar-5
re w3 ks 7

En plus du terme eR/u de la pression thermodynamique, nous avons maintenantrae fgur la
pression de radiation @d*/u. Par ailleurs, nous voyons que les fiments de dimensionnement
de la pression de radiation ne peuvent étre factoriséstdsanilarité du modéle est donc brisée
si ce terme est pris en compte. Voici la raison pratiqugosteriori pour I'avoir négligée dans
'EqQ. (3.12). La pression de radiation agit comme une formetr@nt I'attraction gravitationnelle.
Bien que nous ne puissions pas, dans le cadre strict du medédker son influence sur le transit,

il semble raisonnable de penser que sa présence entraleesiversement du sens I'écoulement
a une distance de I'objet central plus grande que si ell@ib’gas présente. Sur cette base, nous
postulons que le phénomeéne de transit n’est pas remis ee palgré I'absence de la pression de
radiation dans les équations de conservation.

— Composante selord
En projetant I'EqQ. (3.10) dans la direction de I'angle pddj nous obtenons

JoBr — jrBy

— (3.46)

1 1
vrOrvg + — (vgagvg + vrvy — vf,cotg9) = ——0yp+
r or

Les relations entre lesfiiérents indicesj, sont maintenant connus et tous les termes de dimen-
sionnement s’annulent lorsque les variables autosiragagont injectées dans I'équation précé-
dente. Nous trouvons finalement que I'équation s’exprinmes dizs variables autosimilaires comme
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20 +1/2 Ul !
Ur2U9[ _ an':z / }4. UpUlj + n:2r + r::2¢ + ugcotw[F = 1} (3.47)
Ap Ap Ap Ad
U2 ’ U2 4 ’
e - -
mipyp m2A¢ Yo H

A l'aide des équations (3.45), (3.39) et (3.30), il est palssile récrire I'Eq. (3.48) sous la forme

’ yl
P2 g0, (3.48)
Yp Yy

avec

D = Ui- 1+ -0
o\, -
u MasM

& - ¢( s MAp )

m2A¢ MayMap —

F o= UrU9[1 20+ 1/2 }-cotgﬁ? u9+u¢) ( g)urug

2

U a+1/4 (3 )
——2a|®-1
Uy 1y ap 1 ( )[ mip] 2
u2 1 u(l a+1/4 u
__¢— = _ r_ 2
— [ug(z mApmM)]Jr@ ug(a 1/4) @ .

Ap ma mA¢

Dans I'expression d&, il reste une grandeur primé®’ que nous déterminerons a partir des
équations pour le rayonnement. En particulier, nous mmneeque®’ = —u1f,/@3° (voir
I'Eq. (3.64), p. 72).

3.1.5.4 Equation d’'induction — Eqg. (3.11)
Puisque le rotationnel dex B est nul, nous pouvons écrire
VXB=-Vy, (3.49)

ol y est, en conséquence, un potentiel autosimilaire de la forme

1
M 2
w(r,0) = GM (—3] X1 p(9) . (3.50)
r
0
On trouve immédiatement que, d’'une part
1
GM 1
Vg = [ 3) X254 [(cx - —) Ye + ‘P’eg] , (3.51)
I'o r 4
et d’autre part
1
2
VXB= Gr—M (M3] x¥~5/4 [( t 1 )(uguqﬁear - uru¢e9)] (3.52)
o \rp Yo Yp
En identifiant membre a membre et aprés quelques manimsatiéquation d’'induction se récrit comme
0 1 0 1 1
(U¢U9) + (cx - Z) UgUr + u¢u989 [In (y_p - %)] . (3.53)
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En développant et en multipliant paguy, il vient

u, 7 f
_¢+_0+(a_1)ﬁ+ Yp (i)_ Yo (ﬁ):o. (3.54)
Us Uy 4/ s ys—yp\ys) Ys—Yp\Yp

En utilisant les équations (3.30) et (3.39), I'équationcpdente devient

’ y/
A% g% c-o0, (3.55)
Yp Yy
avec

A = 1-L

Yp — Yp

1

g - X

Yo —Yp MapMay—1

_2cotg — = (2 + 1/4—_“) .

C
Ug MapMag — 1

Le systeme d’équations (3.48) et (3.55) se résout directepoar donner

yp FB-CE
— = 3.56
Yy CD—-AF
7 _22 77 3.57
ys AE-BD (357

3.1.5.5 Rayonnement - Eg. (3.18)

D’un c6té, nous avons la forme autosimilaire imposée au thaatif par I'Eq. (3.27), et de l'autre
c6té I'approximation de la €fusion pour le rayonnement avec I'Eq. (3.21). De nouveaistihécessaire
de décomposer selon les directi@i®t ey (pas de composante toroidale puisgye= 0).

Les formes autosimilaires de I'opacité de Kramer et de lagiom de radiation se calculent grace
aux équations (3.22) et (3.24). En utilisant les relatiandesq; introduites précédemment — Egs. (3.41)
a (3.44) —, nous trouvons :

a b, — b
K = KQ [Ms) (%) ('u_rnH) Xa(2a—%)—bﬂa®b s (358)
r3) \ To ke
1 (amg\*(GM\*
Prad = §as(’uk—BH) (?) X 4®4 . (359)

Fort de ces deux relations, nous pouvons maintenant celeulex radiatif en suivant 'Eq. (3.21).
— Composante selon

dacc (a2 /GMVEP (M -(a+1)
Frad . a, = S (/l H) ( ) _ X(%—2a)(a+l)+b—5#—a—1®4—b ) (360)

3koro \ kg Mo I’S’

En identifiant les puissances gavec celles de I'Eq. (3.27), il vient pous :

cxf:2(a+l)(%1—a)+b—3. (3.61)

A présent, I'ensemble des exposants autosimilaires estrdiété, et il ne dépend que de Ce
dernier est un parameéteepriori libre du modéle. Par ailleurs, Iidentification des congtande
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dimensionnement permet de trouver une expressionrgaui, lui, cesse alors d'étre un parameétre

libre du probléme :

fo = 3K0 M2+a(G M)b_5/2 ﬁmH b-4 5+2-b—2+6&1 (3 62)
— Composante selord
De la méme facon, on obtient
—  \4-b 4-b —(a+1)
Frag- € = — 4asC (,UmH) (GM) M3 x(3-20)(@+1)+b-5 -a-1g3-bgy (3.63)
3Koro kB lo rO
d’'ou est tirée immédiatement la relation
Ma+1
@l = —mfg (364)
Cela donne au final pour le flux radiatif autosimilairde I'EqQ. (3.27) :
@3—b
f= P (Og - Q'g) . (3.65)

Nous avons égalemeRt- Frog = 0, ce qui se traduit par la derniere équatiofiiédentielle a résoudre

1 0 :
af fr+ma—0(f98|n9) —O, (366)
gui se récrit comme
fy = —asf, — fy cotgp (3.67)

Les huit équations encadrées ci-dessus constituent lensgsl’équations €iérentielles ordinaires
(ODE) qui est résolen pratique Dans un contexte purement hydrodynamique, ou le champétigge
n’'est pas pris en compte, le systeme se réduit a six équagiaisgiue les variablag, ety, disparaissent
alors (voir 83.1.7).

Nous allons maintenant détailler brievement la technidumégdjration utilisée, ainsi que la démarche

permettant de séparer les solutions susceptibles de remafgte du phénomeéne de flots moléculaires de

celles qui ne s’appliquent pas a ces derniers.

3.1.6 Contraintes pour I'exposant autosimilairea

Nous avons vu lors de la dérivation des équations du probtiredes indices autosimilaires, a

priori différents pour chaque quantité physique, s’expriment endas €n fonction les uns des autres

et, gu'au final, il ne reste qu'un seul parameétre libtg. Cependant ce parameétre est borné. fete

nous allons voir ci-aprés que le type de solutions quadaiiga que nous recherchons limite les valeurs

possibles poud.
Nous rappelons I'équation de continuité dans les varicléssimilaires :

1 d

1+2 -
(1+ a)ﬂurJrsmedG

(uugsing) = 0. (3.68)

En utilisant la définition d’une trajectoire dans le plangidal

ﬂ_d(lnr)_ﬁ
rdo - do  u’

(3.69)

l'intégration de Eqg. (3.68) par rapporpalonne

(1 + 2a)Inr + In(uuy Sind) = const ,
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qui se récrit immédiatement

1+2a

r~"“*uugsing = Kp , (3.70)

avecK; une constanta priori non nulle. Cette intégrale permet d’obtenir une premietewdimite
poura. En dfet, pour nos solutions, nous demandons que lorsgue, u — 0 etuys — 0. L'Eq. (3.70)
est alors vérifiée a condition que+2a > 0, donc quer > —-1/2.

Un raisonnement analogue a partir de I'Eq. (3.68) et de las@mation du flux magnétique, soit

Ur 1 d(ug)
(a+5/4)y_p+Tan_9(y_p)_o’ (3.71)

permet d'obtenir une limite supérieure pawr En combinant les équations (3.68) et (3.71) et aprés
quelques manipulations, nous trouvons une seconde itgédgda forme :

1+2

a+5/4 H L4
Hyp™" (Ug SiN@) =574 = Ky . (3.72)

Lorsque la solution s’approche de I'équateur,dea n/2, nous souhaitons que la vitesse poloidgle
tende vers zéro pendant que la densité garde une valeurAipeetir de cette contrainte, il existe deux
facons, selon le signe d¢4d.— «, pour que I'Eq. (3.72) soit vérifiée :

— Sia > 1/4, le terme enyy tend vers l'infini quandiyy — 0, et il faut alors avoiy, — O.

— Dans le cas contraire < 1/4, ety doit tendre vers l'infini.

Pour choisir entre les deux possibilités, il faut invoquegéométrie du probléme. Nous résolvons
le probleme dans le cadrant supérieur droit du plan et la sigrdge rotation autour de I'axez®permet
de remplir le domaine situé au-dessus de I'équateur. Ldisnldans le cadrant inférieur est obtenue
par une symétrie miroir par rapport au plan de I'équateus. t@mposantes poloidales des champs de
vitesse et magnétique doivent donc étre des fonctions negpair rapport a I'équateur. Afin d'assurer
Bo(60 — 7/2) o< Up/yp — O, il faut choisiry, — co a I'équateur, sans quoi nous Nous retrouverions avec
un rapport indéterminé/0. Finalement, nous voyons que< 1/4.

Dans le cas ow = 1/4, nous avons égalemegy — oo a condition que la densité tende vers zéro.
Une telle situation semble improbable, mais la constranati@thématique du modeéle I'autorise en toute
rigueur. L'exposant autosimilair@ est maintenant contraint :

1
<as<y (3.73)

NI =

3.1.7 Le systeme d’équations pour le cas purement hydrodynaque

Il est également intéressant d’étudier le modéle de trandiabsence de champ magnétique. L'équa-
tion de la divergence d@ et I'équation d’induction disparaissent alors du systefagudtions, ainsi que
les deux variables autosimilaires reliées au champ magreti, ety,.

Les deux équations filérentielles obtenues a partir du traitement du rayonnemastént inchangées
puisque le champ magnétique n’intervient a aucun momerdudedErivation. Les variables dynamiques
doivent, elles, étre redérivées. A partir du PFD hydrodyigam (sans force de Lorentz), nous obtenons
des relations similaires pour leg a celles obtenues précédemment, agit= 0, @y = am, a1 = 0 et
as =b-3+(@+21)(1/2 - an).

En procédant a un calcul analogue au §3.1.5, nous obtenomseasysteme d’équations pour le cas
non-magnétisé les relations ci-dessous :

Continuité

(3.74)
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PFD seloné
, A'B -C
Uy = Uy g (3.75)
avec
A = (1+ cxm)% + cotep
0
®
B, = )
u(-?
2
’ 1 /’la+1 r ¢
= — + —cot
¢ uz @3Pf,  2up U2 ¥
PFD selong
/ ul’
Uy = —Uy (2_L19 + Ug cotg9) (3.76)
PFD radial
. 1](3 u2
u,:u_g[(z—am)®+5f+u§+ug—1] (3.77)
Approximation de la diffusion
’ua+1
®’ = —@ fg (378)
Conservation du flux radiatif
f, = atf, — fy cotep (3.79)

Dans le cas magnétisé, la conservation de la masse et du chagngtique permettaient de définir des
bornes inférieure et supérieure pour I'exposant autoaimeildu champ magnétique Ici, tous lesa;
s’expriment en fonction den, 'exposant pour la densité. L'équation de continuité g intégrée de
la méme maniére que dans le cas magnétisé, et la condjtien0 quandr — oo se traduit directement
param > —1. Nous retrouvons ainsi la méme condition que précédemmasdue nous avions trouvé
a = am/2 < =1/2. De plus, en demandant que la densité ne diverge pas ail'infins déterminons la
borne supérieuren, < 1/2. Nous avons donc

=

“l<am=s||. (3.80)

Nous avons finalement défini entierement le probléme (HD owyieh terme d’'un systéme d'équa-
tions diférentielles ordinaires, dont les variables ne dépendentigliangle poloidad. L'intégration se
fera donc dans le domaires 10, 7/2[, ou8 = O correspond a I'axe de rotation de la proto-étoile.

3.2 Trouver de « bonnes » solutions

Cette breve section vise a présenter quelles étapes s@usages pour passer du systeme d’'ODE
précédant, a une solution dimensionnée a méme de reprékedigmamique du gaz autour des objets
stellaires jeunes. Dans cette optique, il est tout d’aberuis de définir ce que nous entendons par
« bonne » solution. Enféet, la construction du modeéle, bien qu’établie avec I'idé@benir la déviation
vers I'extérieur du gaz en chute vers I'étoile sous formeateoibolaire, n'assure pas que seules de telles
solutions seront trouveées.

Les bonnes solutions doivent donc présenter trois carstiggies majeures :
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Vy—0 Vy—0
Vg0 Vg0

! FLOT !

: vi>0 : v, <0

Vy <O | Vy<O

! sens de ['intégration !

1 1 1 0

0o 6. o T2

axe de rotation équateur

Fic. 3.3 — Conditions sur les vitesses en fonction de I'angl@ipal & pour une « bonne » solution du
modéle de transit. L'angl@ correspond a I'angle d’ouverture du flot. Les valeurs ifégale I'intégration
sont données au niveau de I'axe de rotationgen= ¢ — 0 (voir 'annexe B pour plus de détails
concernant la technique d'intégration).

1. Lavitesse radiale doit changer de signe une fois seulesnefiintervalle 1Q 7/2[. Si6. est I'angle
pour lequel la vitesse radiale s’annule (i.e., 'angle d&ure du flot), alors il faut : iy, > 0 pour
0 € 10, 6. afin d’avoir un flot dirigé vers I'extérieur autour de I'axe dotation du systéme, et ii)
ur < 0 pourd € 16, n/2[ de sorte a avoir du gaz en chute sur I'objet central auteutéduateur.

2. Les composantes angulaires de la viteggef u,, doivent tendre vers zéro en approchant I'équa-
teur @ = n/2) ainsi que I'axe de rotation de I'étoilé & 0).

3. Une fois dimensionnées, les valeurs obtenues pour legtitfisaphysiques doivent étre de I'ordre
de celles des flots moléculaires observés. Ces caraajaastiont été décrites dans le chapitre
introductif (voir par exemple 81.2.2.2 et 81.3.4).

Nous intégrons le systéme d’équations grace a I'intégragel SIM*3, utilisant une méthode d’Eu-
ler semi-implicite avec extrapolation. Celle-ci est décdans I'annexe B. Notons que nous avons testé
d’autres intégrateurs pour problémes raides mais qu'audiiférence n’est apparue au niveau des solu-
tions.

3.2.1 Dimensionnement

L'intégration du systéme se fait sur les variables autdainas sans dimension. Le re-dimensionnement
des variables esfffiectué de fagon évidente a partir des expressions du §3.&us Wyons notamment
que les seuls paramétres intervenant dans le dimensionhem la masse de 'objet centrisl,, le
rayon de référence, et le rayorr auquel le dimensionnement estextué. Toutes les autres grandeurs
sont des constantes physiques.

Dans le cas ou le rayonnement n’est pas inclus dans le mddéigyon caractéristiquey est un
parameétre libre (et quelque peu arbitraire, pouvant étogsch partir de plusieurs critéres Lery et al.
1999), au méme titre que la masse de la proto-étoile (Fiegesriksen 1996). Cependant, nous avons
vu que l'inclusion du rayonnement dans le modéle contriatétre de la forme,

ro = 3K0 M2+a(GM)b—5/2 /ij bra |5 (3 81)
%~ | 2ac kg ’ '

ou les ditérents symboles ont été décrits dans le paragraphe 3.1&uUS. nous intéresserong@plus

en détail dans le chapitre suivant. Pour donner une idésguderles paramétres de I'opacité sont ceux
correspondant & un refroidissement dominé par la pousggee2 x 104 cn? g1, a = 0,b = 2) alors

ro ~ 100 AU.

BBEULSIM fait partie de CodelLib softwarenttp://www.zib.de/Numerik/numsoft/CodeLib/index.html
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La masseM, est toujours un parametre libre et, a moins qu'il ne soitipééautrement, nous choisi-
ronsM, = 1 My. Nous considérerons également un gaz principalementitgngthydrogene molécu-
laire, et prendrons comme poids moléculaire 2.

3.2.2 Automatisation de la recherche de solutions

La recherche de solutions est un travail fastidieux. Dangramier temps, nous souhaitons obtenir
des solutions couvrant tout I'espace. Etant donné un jealdeiss initiales, I'intégration va la plupart du
temps échouer avant d'atteindre la borne supérieure. dlest possible d’ajuster les valeurs d’entrée a
la main afin que l'intégration progresse plus loin, pour &naént atteindréeng ~ /2 (voir annexe B).
Le point clé ici est que I'opérateur (moi) obtient rapideineme « intuition » sur la maniere de changer
les parametres pour avancer dans le bon sens. Cette apgm@citecependant un temps précieux qui
pourrait étre mieux utilisé que celui passé a jouer avecédesmhles des parameétres d’entrée.

3.2.2.1 Monte Carlo de base

Une technique qui a été utilisée dans ce travail de thesastersutiliser la « force brute » : celle-
ci consiste en un tirage aléatoire des valeurs initialelguva qui sont conservées si la solution leur
correspondant remplit les critéres (décrits plus hauthew bonne » solution. Cela fonctionne, et nous
trouvons en moyenne une quarantaine de solutions poutira@es (voir en particulier le tableau 4.1,
p. 101). Cependant, cette méthode manque cruellement tiét&udi des jeux de parametres ont sans
doute été mis a la corbeille alors gu’ils ne nécessitaiehtrgpetit ajustement pour fournir une solution
acceptable. Comme nous le verrons dans le chapitre suarag.4.1, cette méthode a permis de metttre
en évidence deux types de solutions du systeme d’équatiageétisées.

3.2.2.2 Perspectives

On arrive toutefois a I'idée qu'il nous faudrait un programuoapable de couvrir 'ensemble de 'es-
pace des paramétres du modéle (ce qu'un MC classique faii3,privilégiant les zones les plus promet-
teuses. L'avantage vient de ce que cette exploration phiéece I'espace de paramétres permettra un
gain au niveau du temps de calcul. Deux pistes possibleiestitéressantes a explorer pour perfection-
ner la recherche de solutions : les algorithmes MCNMarkov Chain Monte-Carlpet les algorithmes
génétique¥.

Dans les deux cas, il est nécessaire de définir une foncti@dgentant la capacité des parametres
d’entrées choisis a étre proche d'une solution. La termgiel change selon que I'on utilise MCMC ou
algorithmes génétiques, mais I'idée est la méme : il faut mament ou a un autre parvenir a quantifier
la qualité du jeu de paramétres considéré. Dans notre cagubimaginer une combinaison de plusieurs
critéres pour définir cette fonction : la solution atteitié-éa bonne supérieure ? la vitesse radiale change-
t-elle de signe une fois seulement ? les valeurs a I'axe elteg-en accord avec les valeurs observées
dans les flots ? Selon les algorithmes, cette informatioalest utilisée de facon fiérente pour explorer
I'espace de paramétres. Nous nous y intéressons brievelmestes deux paragraphes suivants.

Algorithmes génétiques : Un premier outil potentiellement puissant est dénommé @aerme « al-
gorithme génétique ». L'idée est de considérer tous leswtras du probléme comme autant de génes
sur un chromosome, et de faire évoluer un échantillon densbsomes d’'une maniére analogue a celle
de I'évolution et de la sélection naturelle — incluant rejrction, cross-overset mutations. Ainsi, dans
ces algorithmes, la fonction de « qualité » du jeu de paranétst appeléfitness functiorou fonction
d’adaptabilité. Une stratégie de sélection, basée suaptdilité du chromosome, est ensuite utilisée
pour décider quels chromosomes seront les parents de laatjénésuivante, une certaine quantité de
mutations et deross-overgtant également introduits a chaque génération. L'idéguesta reproduction

HCes algorithmes sont largement utilisés, dans de nombr@ugities. Notons deux exemples d’applications astrophgsiq
avec Dunkley et al. (2005) pour le MCMC et Liesenborgs et28106) pour I'algorithme génétique, étudiant respectivertes
valeurs des paramétres cosmologiques et les lentillegafiannelles.
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de chromosomes ayant une bonne adaptabilité donnerama@ssaes « enfants » encore plus aptes. Les
mutations et leross-oversont, quant a eux, présents pour modéliser la part « aléataie I'évolution,
permettant I'exploration de tout I'espace des paramefidsut se passe bien, on se retrouve au final avec
une population de chromosomes (vecteurs) dont les gérepdtameétres du modeéle) ont été modifiés
pour répondre le mieux possible aux critéres de la fonctiadaptabilité.

Markov Chain Monte Carlo :  Une seconde approche pouvant également étre intéressamtaqire
probléme est basée sur une méthode Monte Carlo associéeracassus de Markd?. Dans le Monte
Carlo classique, tel que nous I'avons utilisé, chaque ¢irsg fait par une probabilité uniforme sur le
domaine de chaque parameétre. Ainsi, les sdigziés dans I'espace des paramétres ne considerent pas
la « qualité » (la fonction de vraissemblance) du jeu préseiast ce que I'approche MCMC permet
de corriger : la fonction de probabilité des paramétresiafitre tirée au pas + 1 n'est plus uniforme
mais dépend maintenant de la vraissemblance du jeu de paeand@ pash. Ainsi, lorsqu’un jeu de
parameétres présente une bonne vraissemblance, la pitthabit le saut dans I'espace des paramétres
soit de petite taille, sera plus grande que dans le cas d'urcl®k3Sique : il en résulte alors une meilleure
exploration des zones intéressantes de I'espace des psgaraé une diminution drastique du risque
de passer a coté de « bonnes » solutions. Malgré tout, il uestgrobabilité non nulle dffectuer un
«grand » saut, de sorte que I'ensemble de I'espace des pgagarest tout de méme exploré (analogue,
d’une certaine maniére, aux mutationcrtss-overgles algorithmes génétiques).

Ces possibilités n'ont pas été explorées en pratique daredie de cette these. Néanmoins, il se-
rait intéressant de les implémenter dans le futur pour sdedsystéeme d’équations du modéle a une
profondeur plus grande que celle atteinte jusqu’ici.

15Un processus markovien correspond au cas des systéemesméaaire », dont |'état ultérieur ne dépend uniquement de
I'état présent et non des états passés
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Nous avons détaillé dans le chapitre précédent la physipligsie dans le modéle, son expression au-
tosimilaire, ainsi que la technique utilisée pour intédeesysteme d’équationsfiiérentielles ordinaires
ainsi obtenu. Nous nous intéressons maintenant aux swutie ce systéme : nous en avons trouvé en
grand nombre. Mais nous ne détaillerons que les plus typjgaehant que les autres auront des caracté-
ristiques similaires. Nous rappelons que les auteurs gefite ont déja montré que le modéle permettait
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de rendre compte de certaines des caractéristiques demfitdsulaires, telle la « loi de Hubble » ou
'augmentation de la collimation du flot avec la vitesse, ttius nous concentrerons principalement sur
le probleme des flots moléculaires massifs. Nous étudieznrEemier lieu un exemple de solution du
systeme hydrodynamique (84.2). Celui-ci n'avait pas é@éliétauparavant et nous verrons que I'exis-
tence de ce type de solutions est important dans le cadre daleadNous passerons ensuite au systeme
MHD (84.3), étudié par exemple dans Lery et al. (1999)) : reusappelerons les principaux résultats
et les étendrons au régime étoiles massives. Une troisiéatiers sera consacrée a I'étude datentes
familles de solutions MHD (84.4) : I'existence de ces faeslh’avait pas été mise en évidence aupara-
vant. Nous nous intéresserons également a l'influence gadité sur les solutions magnétisées (84.5),
qui constitue la encore une nouveauté par rapport au mod#igide. Enfin, nous conclurons avec un
résumé des implications du modéle de transit pour la foonattellaire (84.6). Dans son ensemble, ce
chapitre détaille et étend les résultats présentés dand@&a@nal. (2006) — reporté dans I'annexe D.

4.1 Quelques préliminaires

Avant de se lancer, il existe encore deux points qu’il esessaire de mentionner pour finir la des-
cription du modéle. Nous ne les avons pas inséré dans letehg@pécédent, cette information n’étant
pas essentielle a la construction du modéle. Il est néarsmimiportant d’en connaitre la nature pour la
compréhension des résultats qui suivront.

4.1.1 Lestaux de masses

Il est possible de déterminer le taux de masse total des@mdutu modéle en considérant simplement
les conditions aux limites que nous iMposons aux « bonnesi@w ». Nous nous concentrons sur le
cadrant supérieur droit (8 6 < /2), en gardant a I'esprit que les résultats s'étendent d'astace par
les relations de symétrie appropriées.

En géométrie sphérique, le taux de masse passant au traveecdquille de rayoR est de la forme

. /2
M o f o (R 0)p(R, 6) SinAdo . (4.1)
0

Utilisant I'autosimilarité des variables, nous obtenoiteatement

) /2
M o f Ur (6)4(6) sin6de . (4.2)
0

D’autre part, nous avons l'expression autosimilaire deteservation de la masse, donnée par I'Eq. (3.68).
En intégrant cette équation entre I'axe de rotation et Béeur, nous obtenons :

/2
k

En se souvenant que les conditions aux limites que nous akmarvoientuy(0) = uy(r/2) = 0 ainsi
gu’une densité finie, I'intégration du second terme du ceoest nulle. Il en résulte que

d

1 : :
(1 + 2a)uu; + Snodo (uug Sing) sinpdd| = 0 . (4.3)

/2
fo (1 + 2a)uy; singdd = 0 . (4.4)

En comparant cette équation avec I'Eq. (4.2), nous pouvonslagre que le taux de masse totale dans
le modeéle est « strictement » nul. Dit autrement, tout le gazhaite en direction de I'objet central est
redirigé dans le flot moléculaire. Les flots observés sontesttucaractérisés par le rappdrtdu taux

de masse éjectée et du taux de masse en accrétion. Dans le medensit le plus simple, nous avons
donc f = 1. Ceci est priori en désaccord avec les valeurs observées pour les objetaske@ ou 1
qui ont typiqguementf ~ 0.1 — 0.3 (Bontemps et al. 1996; Richer et al. 2000). Nous verrons4ed.3
comment le modele peut contourner cette appareffiewdié.
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Fic. 4.1 — Opacité de Rosselang calculée en fonction de la température du gaz, a partir de cod
de Semenov et al. (2003). Plusieurs densités pour le gazceastdérées. Nous distinguons les deux
régimes de températures selon que I'opacité est dominda paussiére ou par le gaz.

4.1.2 Lopacité de la poussiere

L'approximation de la dfusion pour le rayonnement a fait apparaitre dans le modé@eyrandeur
identifiée comme l'opacité moyenne de Rosselagnvoir p. 65). L'opacité est une caractéristique op-
tiqgue du milieu et dépend en régle générale de la densit@ tharipérature, ainsi que de la nature des
particules constituant le gaz. Nous avons fait le choix dier I'opacité comme étant une opacité de

type Kramer$
a b
_ p L)
K_Ko(lgcrrr3) (1K ’ (4.5)

ol kg (cm? g~ 1), aetb sont & ajuster en fonction de I'agent d’opacité qu'il fautd@iiser.

Les grains de poussiére sont la principale source d'opédaité les nuages moléculaires, coeurs preé-
stellaires, et disques d’accrétion. Ceci fait de la poussign élément clef de la formation stellaire. En
effet, la poussiére est un agent de refroidissement beaucostace que le gaz et les températures
des cceurs pré-stellaires sonffimamment basses uelques dizaines de K) pour que les grains ne soient
pas détruits (Semenov et al. 2003). Avoir un bon modéle ditpale la poussiére est donc essentiel. De
nombreux auteurs se sont attelés a cette tache et, pouenade nous utiliserons le modéle de Semenov
et al. (2003), lui-méme basé sur des travaux plus ancieda¢Rae@t al. 1994; Henning & Stognienko
1996; Voshchinnikov & Mathis 1999). Les auteurs ont ap@ideur modéle aux disques d’accrétion,
mais I'approche est également valide pour les coeurs pighss. Les résultats sont présentés sur les
figures 4.1 et 4.2 que nous détaillerons aprés une bréveamestidu modéle de Semenov et al. (2003).

Modéle de Semenov : Dans ce modele, la composition de la poussiére est celleltieRet al. (1994)

et est basée sur une combinaison de données théoriquesjatiosmelles et expérimentales. Les princi-
paux constituants sont le pyroxene ([Fe, Mg]9iQdolivine ([Fe, Mg],SiO,), des composés organiques
(CO, glace de C@ou CH,;, HCN et CH,OH), la glace d’eau (bD), la troilite (FeS) et le fer métallique
(Fe). Selon le domaine de température, seuls certains deposstuants sont présents. Semenov et al.
(2003) découpe son modéele en six zones de températures :

L opacité de Kramers « d’origine » fait référence a I'opaaitue a I'absorption libre-libre dans un plasma, calculée pa
Henrik Kramers en 1923, qui prend la forme: p T35, Une opacité déypeKramers est une opacité s’exprimant en puissances
de la densité et de la température.
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1. T < 155K, tous les constituants de la poussiére sont préseptisain compte dans le calcul de
I'opacité. Ce domaine de température est celui qui nouseissé pour les flots moléculaires et les
premiers stades de la formation stellaire. Nous menti@msgenéanmoins les autres régimes par
souci de complétude ;

. 165 K< T 5270 K, les glaces d’eau ou de G®ont détruites ;

. 280 K< T <410 K, les composés organiques volatiles disparaissent &er ;

. 440 K< T < 675K, seuls les silicates, le fer et la troilite sont présent

. 685 K< T < Ts = f(ogay) ~ 1000- 1500 K, la troilite est detruite ;

. Ts< T 10000 K, I'opacité est dominée par celle du gaz, les grasstébus détruits.

o o~ WN

La structure des grains est aussi un parametre importans [Ba conditions de densité et de tempé-
rature des coeurs pré-stellaires, I'agglomération de lagere est un processusieace et une particle
de poussiére est en fait un aggrégat de centaines, voire llilersnide sous-grains. La description de
Semenov et al. (2003) permet de considéréiédintes structures pour les aggrégats : i) si le « macro-
grain » est constitué d’'un seul composant (e.g. olivineeseaht), le grain est dit homogene ; ii) dans le
cas contraire nous avonffare a un aggrégat composite

Jusqu’a la température de transitibg = f(pgaz) ~ 1000 K, seule I'opacité de la poussiere est cal-
culée. En fet, tant que de la poussiére est présente, sa contributiopatité domine toutes les autres.
Au-dela, le modéle ne considére que I'opacité du gaz, s@mpates abondances solaireg@€0.43).
Dans les cceurs pré-stellaires, de telles températuresnhgastais atteintes. Nous ne nous attarderons
donc pas sur ce régire

Le code de Semenov et al. (2003) est disponible libremenbes Hutilisons pour déterminer les
parameétres de I'opacité de type Kramers. Tres simple tsatibn, il sufit de fournir en entrée la to-
pologie des grains (homogéne ou composite), leur formeé(apie ou aggrégats), la densité du gaz, et
le domaine de température sur lequel nous souhaitons eal@apacité selon la moyenne de Rosseland
(ou de Planck, au choix). Nous utilisons la configurationlies gimple ou les grains sont sphériques et
homogeénes. Nous étudions la dépendance en densité et saompé&fin de détermineretb.

Détermination deaetb: Sur la figure 4.1, 'opacité de Rosseland poufélentes densités du gaz,
entre 1018 et 10°%° g cn3, est tracée en fonction de la température du gaz, entre TDOtKY, couvrant
ainsi les 6 domaines de température décrits plus haut. Deneszdistinctes apparaissent : i) jusqu’a
environ 1000 K, et en particulier dans le régime de faiblesp&ratures nous intéressank (@00 K), le
changement de densité n'a pratiquement audtet sur la valeur de 'opacité ; ii) au-dela, I'opacité du
gaz commence a étre non-négligeable et sa variation avemnkité dépend du processus d’absorption
(raies ou continuum). Le premier point nous indique que leupatre de la densité pour I'opacité de
Kramers de notre modéle doit éte= 0.

Il nous reste a étudier la dépendance en température poédeacaxo et b par la relation log =
logxo + blog T. Nous comparons plusieurs configurations possibles psigrins :« sphérique homo-
géne », « aggrégats homogeénes » et « composite multi-coudlmis nous concentrons uniquement sur
le domain€eT < 100 K et les résultats sont reportés sur la figure 4.2.

Nous voyons que les deux structures sphériques sont deteaifais de puissance avec la tempé-
rature. Les grains plus irréguliers (aggrégats) s'élaigritune pure loi de puissance aux plus basses
températures. Quoi gu'il en soit, les opacités sont ajgsé®ec une droite (dans le plan log-log), déter-
minant ainsi la pentb et 'ordonnée a I'origine logo. Nous trouvons respectivemént

2Parmi les grains composites, les auteurs considérentrégatades grains sphériques « multicouches » ol tous les eompo
sants de la poussiére sont présents et répartis de facoantoque dans le grain. Nous avons aussi la possibilitéoif ales
grains poreux. Nous n’entrerons cependant pas dans tougets.

3A titre informatif, 'opacité du gaz du modéle prend en coenlats raies d’absorption de nombreuses molécules (Co, SiO,
TiO, H,0, CH,, NHa,...) ainsi que I'absorption du continuum de plusieurs espéonisées (HI, H H}, etc). Pour les détails,
consulter Semenov et al. (2003) et Helling et al. (2000).

“Nous n’'avons pas tracé tous les cas possibles ici, mais&baarfigure 1 de Semenov et al. (2003), il semble que I'ajout
de porosité dans les grains ait potiieede systématiquement augmenter I'opacité et réduirerigepe
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Fic. 4.2 — Opacité de Kramers en fonction de la température pfiérents types de grains : sphériques
et homogeénes (trait plein), irréguliers et homogenest$)irsphériques et composites (pointillés). Nous
donnons également les valeurs obtenues par un ajustemésirdi de ces courbes.

—b = 2etkg = 2x10* cn? g~! pour la configuration la plus simple de grains sphériques et

homogenes.

— b=178etkg = 8x 107* cn? g~ dans le cas de grains irréguliers et homogeénes.

— b=171etkg = 1x 1072 cn? g~* pour le cas des grains sphériques mais composites.

Dans le modéle d’origine, Fiege & Henriksen (1996) avaigumsté les opacités calculées dans Pol-
lack et al. (1985) (ou I'opacité était dominée par la glacead) et trouvép = 2.29 etkg ~ 7 X
107 c? gL. lIs avaient ensuite choisi d'utilisér= 2. Pour ce paramétre, nous voyons que les progrés
effectués depuis vingts ans pour le calcul des opacités ne elisradement pas trop ce résultat. La va-
leur dexo, par contre, dfere par prés de deux ordres de grandeur. Dans notre étudecimaigirons de
prendre le cas le plus simple traité précédemment. A moitisngusoit précisé autrement (voir §4.5),
nous utiliserons donca = 0,b = 2 etkg = 2 x 104 cn? g~ L.

4.2 Solutions hydrodynamiques

4.2.1 Description

Nous présentons ici les solutions du systéme d'équatiodsobdynamiques détaillé dans le para-
graphe 3.1.7. Une solution hydrodynamique typique est représentéegsafigures 4.3 et 4.4. Nous
présentons ici des valeurs dimensionnées (voir p. 65 etP): cela, nous avons choisi la masse cen-
traleM, = 1 M, et des valeurs pour 'opacité du paragraphe précédeat2 x 10 cn? g1, a=0 et
b = 2, modélisant ainsi un refroidissement dominé par la péussDans ces conditions, nous trouvons
un rayon de référencey ~ 100 AU. Nous avons également besoin du rayon auquel dinmereides
variables et choisissori®= 5 x 10° AU (taille raisonnable au regard des observations).

Nous représentons sur la figure 4.3 les six variables indigpdas du probléme hydrodynamique :
les trois composantes de la vitesse, la densité (numéraue)particules », le rayonnement radial ainsi
gue la température. Ces grandeurs sont tracées en foneibandle poloidald. Souvenons-nous que
nous avons défird = 0 au niveau de I'axe de rotation du systéme etr/2 ~ 1.57 rad a I'équateur.

5Notons que les résultats des solutions HD de ce manusfidreit de ceux présentés dans Combet et al. (2006). Dans
ce papier, j'ai noté apgecoup une erreur de signe dans la programmation du systémeations diférentielles. Avec cette
erreur, les solutions HD avaient des allures curieusessiideplus forte au niveau de I'axe, voir annexe D, figure D.8)aje
retrouvais cependant les caractéristiques du transit.
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Fic. 4.3 — Une solution hydrodynamique typique. Les six vagalllu systeme HD (3 composantes de la
vitesse — colonne de gauche ; densité, flux radiatif et teatpeér — a droite) sont tracées en fonction de
I'angle polaired, et dimensionnées a un rayon de 5000 AU. Les valeurs irstiddela solution, fournies

a lintégrateur, sontir = 1.69x 10%, up = —3.19x 102, u, = 1.44x 1072, 4 = 8.33x 10°°, f, = 8.91,

® =859x 101

La vitesse radiale permet de suivre la trajectoire dévideespar le gaz. La solution présente une
vitesse positive entre I'axe de rotation et I'angle de «uaiement »;. Ce dernier peut étre assimilé a
I'angle d’ouverture du flot et vaut; ~ 60°. Au-dela, la vitesse radiale est négative et pour cett@négi
le gaz est en chute en direction de I'étoile. A une distance0@® AU, nous avons une vitesse d’environ
5 & 10 km st pour ce que nous identifions comme étant le flot moléculaigetelles vitesses sont en
accord avec les vitesses typiques observées. Par aillesirnstesses dans les directions anguladretse
obéissent aux conditions aux limites que nous recherchions

vo,p(0 — 0) = vg (0 = n/2)=0.

D’aprés la discussion sur les taux de masses de 84.1.1,mesassure que l'intégralité du gaziafall
est dévié dans le flot. Notons également que la vitesse deroest a peu prés constante sur 'ensemble
du domaine et ne dépasse jamaitskm s*.

La densité, représentée sur le graphe supérieur droit,aa@t I'angle polaire. Elle est la plus faible
au niveau de l'axe, précisément la ou la vitesse radiale dwefibla plus grande. En paralléle, c’est
également au niveau de I'axe que le flux radiatif est le plasdr(Fig. 4.3, colonne de droite, milieu).
Nous voyons donc que se créé naturellement un espace swses-ale niveau de I'axe des pbles, ou le
chaufage est maximal et peut donc accélérer le gaz plus « facitemém densité « dans le flot » est
de l'ordre de 5< 10° cmi3, une valeur raisonnable au regard des observations. Latatnpe (en bas
a droite) est, quant a elle, pratiquement constante susdiable du domaine, et vaut environ 50 K. La
encore, nous sommes dans l'ordre de grandeur des valeunyébs.

Toute I'information d’'une solution est contenue dans cemles a une dimension, en fonction de
I'angle poloidal. Cependant, il est plus aisé de se reptéséallure de la solution dans le plan poloidal
(r,8). Nous tracons les contours de densité et le champ de vitastefigure 4.4. La densité numérique a
été dimensionnée pour chaque point d’une boite deALDde coté et I'échelle de couleur représente son
logarithme, logn. La densité augmente lorsque la distance au centre dimatle variation est donnée
par I'expression autosimilaire de la densjéx r®™1/24. Pour cette solution, nous avoag, = —0.4 et
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Fic. 4.4 — La solution HD est représentée dans le plan poloidg), dans un domaine de 4@U de coté.
Le champ de vitesse (fleches) est superposé aux contourdatedansité. L'échelle de couleur donne
acces a la densité en cfn

en conséquenge « r~%°. Nous discuterons la signification de cette valeur plus (8#4.3). La cavité
dans laquelle s’engdite la composante la plus rapide du flot est facilement refpgérab

Nous présentons également le champ de rayonnement et lgp deatempérature dans le pland)
(Fig. 4.5). Le champ de rayonnement total est simplemerinebparF o = (F2 + F3)*/2. Nous prenons
F¢ en compte dans ce calcul, mais sa valeur est toujours bismpptiie (de 2 ordres de grandeur a I'axe et
un ordre de grandeur a I'équateur) que la composante rabliaies retrouvons la direction privilégiée par
le champ de rayonnemera ¢auché le long de I'axe de rotation. Cependant, pour le reste duaiioen
le champ apparait quasiment isotrope.

Comme nous l'avions noté précédemment, le champ de terapgrast pratiquement sphérique.
La encore, nous présentons des valeurs dimensionnéesitel@se nous pouvons directement utiliser
I'échelle de couleur logarithmique. Nous voyons que la t&rapre est inférieure a une centaine de
degrés pour des distances au centre supérieures a 2000 ibhel&n-deca, la température est supérieure
4100 K est augmente pour atteindre- 1078 = 630 K au niveau du rayon de référeheg. L'opacité du
modéle est de type poussiére et nous avons ajusté les peramiét’opacité de Kramers sur un domaine
de températures inférieur a 100 K (voir 84.1.2). Nous voydmsc qu’en toute rigueur, cette solution
n'est pas valide en-dessous de 2000 AU puisque nous chamgkwa de régime de température, et notre
description de 'opacité n’est plus correcte.

4.2.2 Singularités

Lorsque nous avons dérivé le syteme d’équations, nous msapas discuté ses points singuliers.
Reprenant I'Eq. (3.74), nous voyons qu@: ® est un point singulier pour les équationgélientielles
de la densité et de la vitesse poloidale.

Nous montrons sansftlculté queuy = VO s’écrit de facon dimensionnée comme

kgT
Vg = — =C 4.6
= @)

SNous avons déja expliqué qug est une limite inférieure stricte au domaine des solutiariesamilaires. Les valeurs
obtenues a I'intérieur de ce rayon, bien que tracées surdeefige doivent pas étre prises en compte.
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Fic. 4.5 —A gauche contours logarithmiques du champ de rayonnement totagi@s ™ cm3), Fiot =
(FZ + F2)Y/2 dans le plan poloidal(6). A droite : idem, mais pour la température (en K). En-deca de
2000 AU, la température devient supérieure a 100 K.

et correspond a la vitesse du son isotherme. Notons, ecydatj que la singularité arrive ep = cs et

NONutt = [VF + V2 + vé = Cs: ce point refléte la géométrie choisie. Nous avons un probleialement

autosimilaire avec axi-symetrie dans la directggnAfin de préserver ces deux caractéristiques, une onde
ne peut se propager que dans la directignc’est-a-dire dans le plan poloidal (Tsinganos et al. 1996)
La vitesse poloidale est en conséquence la quantité padidecomparer a la vitesse du son. Ce sera
également vrai pour les points critiques MHD que nous étod&dans la section suivante.

Le nombre de Mach poloidaf, = vy/Cs, calculé pour la solution précédente, est trace sur la fi-
gure 4.6. Cette solution apparait largement subsoniques, @w nombre de Mach a peu preés constant
de l'ordre de 4x 107, tombant a zéro aux bords, comportement requis ppuette trés faible valeur
traduit le fait que I'écoulement n'a jamais une grande giegoloidale (('® ~ 0.2 km s, Fig. 4.3) et
nous ne passons jamais proche de la singularité du systegtte. fLopriété est partagée par toutes les
solutions HD que nous avons trouvé.

4.2.3 Conclusions

Le point majeur est que nous avons pu modéliser des flotsaiipslen I'absence de champ ma-
gnétigue. Les modéles « standards » de flots moléculairesangeavons étudiés dans le Chapitre 2 ne
faisaient pas appel au champ magnétique, mais étaienfregrpar un jet ou un vent sous-jacent dont
I'existence est, quant a elle, indissociable de celle dlantp magnétique. Ernfet, ce dernier est un
élément clé des modeéles dawind (Shu et al. 1994, 1995) ou diisk-wind(Blandford & Payne 1982;
Ferreira 1997). Dans notre modéle, seuls des processumsdtignamiques sont a I'ceuvre et sonffisu
sants pour dévier le gaz en chute dans la direction de I'axetdéon du systéme. Plus précisément, la
déviation du gaz est le résultat de 'augmentation de laitfe(fgression, température) et du champ de
rayonnement lorsque le gaz se rapproche de I'objet central.

Les grandeurs de cette solution sont globalement en acwedles observations. Cependant, si la
densité est de I'ordre de 18m~2 au centre du flot, elle atteint rapidemenf £8~2 pour des angles plus
larges. Ce nombre apparait un peu trop grand face aux valbsesvées de 10° cm3.

Le champ magnétique est toujours invoqué comme étant unctiesrs principaux de la formation
stellaire, quelle que soit I'échelle considérée (supparindage moléculaire initial puisfiendrement
dd a la difusion ambipolaire, freinage magnétique de la rotation dears pré-stellaires, lancement
des jets, etc). Nos solutions non-magnétisées pourratemtappliquées aux tous premiers stades de
I'effondrement du coeur, alors que le champ magnétique, bien geenpr a une importance moindre
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Fic. 4.6 — Nombre de Mach poloidal en fonction de I'an@lgour une solution non magnétisée.

sur la dynamique du systéme. Cependant, il faut précisepgueles objets de Classe 0, la majorité de
la masse est contenue dans I'enveloppe, contrairement&description, le champ de gravité est celui
d’'une masse ponctuelle. Une description plus réaliste @desiprs stades de Fwndrement doit en toute
rigueur faire intervenir I'autogravité.

4.3 Solutions MHD

Nous passons maintenant aux solutions magnétisées, sl@systéme d’équations décrit en §3.1.5.
Nous avons deux variables supplémentaires par rapportsaoydaodynamique, les cfiients de pro-
portionalité poloidal et toroidal du champ magnétique daattessey, ety,. Nous rappelons que nous
avons

et que cette formulation permet de prendre en compte laibatitn du flux de Poynting (voir 83.1.4).
Fiege & Henriksen (1996) avaient pijg = ys = y, résultant en un flux de Poynting nul. Ces auteurs
trouvaient des solutions présentant les caractéristiqasdlots recherchés. Cependant la luminosité de
I'objet central requise pour retrouver les vitesses ol&snétait trop grande et irréaliste. L'inclusion du
flux de Poynting dans le modéle par Lery et al. (1999) a résofwdbléme, cet ingrédient étant un agent
supplémentaire pour I'accélération du gaz.

Pour avoir un transit dans le contexte MHD, il est nécesspiecle champ magnétique soit de nature
quadrupolaire (puisque celui-ci est proportionnel a lasse). Une telle géométrie était supposée dans
les premiéres études de ce modéle (Fiege & Henriksen 1996;dteal. 1999, 2002), sans qu’'aucune
précision ne soit fournie quant a son origine : ce point a ét&ent critiqué, les champs magnétiques
dipolaires étant généralement préférés. Le résultat impbmis en lumiére par les solutions HD pré-
cédentes est que la propriété de transit n'a rien a voir avebdmp magnétique, et qu’il s’agit d’'une
configuration s’établissant naturellement en présenceratgiemt de densité et de rayonnement. Dans
notre description, le champ magnétique eBtaivement quadrupolaire, mais cette configuration n’est
pas la cause du transit, plutét sa conséquence.

Nous commencerons (84.3.1) par des solutions magnétiselestansit occupe tout I'espaceé €
10, 7/2[), comme dans le cas HD du paragraphe précédent. Une sesoustsection (84.3.2) sera consa-
crée a des solutions ou le transit ne remplit que partielteheedomaine J004[, et ou le reste de I'espace
105, /2] est occupé par une solution de tyip&ll. Les principales conclusions pour ces solutions MHD
seront regroupées dans une derniére sous-section (84.3.3)
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Fic. 4.7 — Une solution MHD typique. Les trois composantes dédsse et le flux radiatif radial (colonne
de gauche), ainsi que la densité, le champ magnétiquedp-stresst la température (a droite) sont
tracés en fonction de I'angle polaifeet dimensionnés a un rayogn = 5000 AU.

4.3.1 Transit pur

Le comportement d’une solution magnétisée typique esésgmité sur la figure 4.7. Nous y trouvons
les trois composantes de la vitesse et le flux radiatif ra@alonne de gauche), ainsi que la densité
numérique, les trois composantes du champ magnétighepfe stress(voir plus loin) et la température
(colonne de droite).

4.3.1.1 Aspect (thermo-)dynamique

Nous retrouvons de nouveau la signature du transit, lasatesdiale changeant de signe une seule
fois end., entre I'axe de rotatio® = 0 et 'équateurd = n/2. Comme pour la solution HD, I'angle
d’ouverture de cette solution est de I'ordre d& @D le flot a une vitesse typique de 20 km s
La vitessevy est pratiquement constante sur I'ensemble du domainep&aeers les axes ou elle doit
retomber a zéro. La vitessg présente, elle, un maximum tres marque, lié a I'aspect niageéde cette
solution. Nous verrons cela un peu plus loin.

Comme précédemment, la densité augmente de I'axe versatégu Celle-ci reste cependant de
I'ordre de 18 cm3 sur I'ensemble du domaine, contrairement a la solution H8grtant des densités
trop élevées. Notons également que la densité augmentegpigdement au niveau de I'équateur. Le
résultat est plus facilement visible sous forme d’iso-oard (Fig. 4.8) : la région équatoriale apparait
donc comme une zone privilégiée pour I'accumulation de gagreconséquence, pour I'accrétion de
matiére sur I'objet central.

Le flux radiatif (Fig. 4.7 en bas a gauche et 4.9 a gauche) esnmaba I'axe de rotation et participe
ainsi a I'accélération du gaz dans le flot, de maniére anal@ga solution hydrodynamique précédente.
Il reste alors a peu prés constant sur le reste du domain¢ @eatécroitre en arrivant a I'équateur. Le
gaz présent autour de la zone équatoriale est, en conségumains « repoussé » que dans le reste du
domaine et cette zone est donc favorisée pour I'accrétierpii@nomeéne intéressant est présent seule-

"La traduction francaise serait « contrainte circonféedlath>. Cependanhoop stresgst réellement plus usité et je préférerai
donc le terme anglais.
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Fic. 4.8 — La solution MHD représentée dans le plan poloida),(dans un domaine de 48U de coté.
Le champ de vitesse (fleches) est superposé aux contourdatedansité. L'échelle de couleur donne
acces a la densité en cfn

ment chez certaines de nos solutions MHD. Bien sar, le chaamaybnnement moindre et la plus forte
densité a I'équateur ne sont pas des phénomeénes indépgndaapipelons que les deux quantités sont
couplées par I'approximation de lafidision,

4cas
3K0pa+l

C _
Frad= ——VPrad = — T30yT | 4.7
Kp

La température est de nouveau pratiquement constanteesigethble du domaine d’intégration
(Fig. 4.7 en bas a droite et 4.9 a droite). L'Eq. (4.7) nousrimie alors que le flux radiatif dans la
directione, doit étre treés faible : c’est erffet le cas et le champ de rayonnement est complétement do-
miné par sa composante radfalea température de la solution magnétisée est, quant Zpéie passe
que celle de la solution HD, et varie entre 12 et 13 K a 5000 Alhd®oto-étoile. La figure 4.9 donne
la température dans tout I'espace. Contrairement au casdymaamique, nous voyons que celle-ci at-
teint la centaine de degrés en~ 100 AU mais reste plus faible pour des distances plus grahtsse
description de I'opacité est cette fois valide pour tousiace®.

4.3.1.2 Aspect magnétique

La figure 4.7 permet également d'illustrer la proportioigatiu champ magnétique avec la vitesse en
comparant leurs comportements composante par composame.le champ magnétique radial change
de signe au niveau de I'angle du transit. Il reste globalémenstant ailleurs et présente des valeurs
B ~ 10QuG. Ces derniéres sont en accord avec les observations de dezises (Crutcher et al. 1999;
Matthews & Wilson 2002; Turner & Heiles 2006) et les estimasi pour les flots moléculaires (Greaves
et al. 2001). Nous ne tracons pas le champ magnétique datanlggloidal, mais a titre informatif,
celui-ci atteint~ 1 mG enrp. La composante radiale domine le champ magnétique darseligle de

8De méme que le fort champ radiatif et la faible densité auanivie I'axe de rotation observés chez toutes les solutions HD
et MHD.

°C’est dailleurs pourquoi nous n'avons pas tr&¢g.

1°Rappelons que dans le cas HD, la température dépassaitéaneede degrés pour des distances plus petites que 2000 AU.
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Fic. 4.9 —A gauche contours logarithmiques du champ de rayonnement ttal= (F? + F2)*/2 dans
le plan poloidal i, 6). A droite: idem, mais pour la température. Cette derniere resteiéniigr a 100 K
jusqu’enrg contrairement a la solution HD.

I'espace, sauf el ou les composantes angulaires prennent le rdgiet B, sont, elles, maximales au
passage de cet angle.

La composante toroidale participe notamment a la collonadiu flot par la composantee, x Bse,
de la force de Lorentz. Cette force, communément apgelép stressest dirigée en direction de I'axe
de rotatioA® pour les espéces chargées positivement et ayant des siigpssitives. N'oublions pas que
nous avons une description monofluide et donc que les espéagss suivent le mouvement des ions. Le
produitv,B, = By (vr cOSO -1y SiNG) est trace sur la figure 4.7 (troisieme graphe de la colonnaite) :
le hoop strespasse par un maximum @g, ou il participe a la collimation du flot. Il diverge au niveau
de I'axe de rotation en raison de la divergenceyda cet endroit. D’autre part leoop stressend vers
Zéro en s'approchant de I'équateur : 6@ vy tendent tous deux vers zéro. Nous voyofis@ivement,
sur la figure 4.8, qu’au niveau de I'équateur I'écoulemenpasalléle au planx,y) et que les vecteurs
vitesses ont une composante nulle selon

4.3.1.3 Points critiques MHD

Nous avons vu que dans la cas HD, la vitesse du son était I@selicritique du probléme. Nous
avons également trouvé que les solutions hydrodynamiquesatiéle de transit étaient subsoniques.
Dans I’AnnexeA nous avons vu qu'il existait trois ondes pmivse propager dans un milieu MHD :
i) le mode incompressible transverse de Alfvén et, i) leaxdsmodes magnétosonores (compressifs)
longitudinaux, rapide et lent.

Nous rappelons que dans le cas d’'un probleme autosimiladfi@lret avec invariance par rotation
d’angleg, seules les ondes se propageant dans la direction poloiglalésent pas la symétrie. Tsinganos
et al. (1996) montrent en particulier que dans une telle gardtion :

— Le point critique de Alfvén obéit a

Bp- . B
Pe‘):Vp,eg’son: d =vg. (4.8)
amp \Amp
Etant donnée la forme autosimilaire de nos variables (vo@5) et la définition dema, donnée
par 'Eq. (3.37}, cette condition deviently = by/ +/4ru. Dans 'Eq. (3.45), nous retrouvons
directement ce point singulier sous la formg, = 1.

utiliser la régle du « tire-bouchon », de la main droite ou dtitdoonhomme...
12mAp = ypAnu ethby = Uy/y, .
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Fic. 4.10 — Rapport de la vitesse poloidale de I'écoulement ®&witesses de Alfvén (trait plein),
magnétosonore lente (pointillés) et rapide (tirets). Leewmavy,/v = 1 a également été tracée a titre
indicatif (tiretés). L'écoulement de cette solution nenfriait aucun point critique.

— Les modes compressifs lent et rapide se propagent dantdioi poloidales, avec une vitesse
de phase vérifiant la relation

4 2 2, 2 22 _
U t9 — Vs, fo (Ua + Cs) +CsU =0, (4.9)

ou cs est la vitesse du son isothermg, la vitesse de Alfvén « totale » e}y celle définie par
'Eq. (4.8), c'est-a-dire,

. kgT Br2 + Bg + Bé ot By
= — , Vg = _— U, = .
° pmy " ° Arp & \Anru

Les deux racines de I'Eq. (4.9) donnent respectivementitesses magnétosonores rapide et lente
dans la direction poloidale,

U?H,Sﬁ = % (vg1 + Cg) + % \/(vg + C%)2 - 4C§U§H . (4.10)
Les rapportsy/va g, vg/vy €tvg/vig SONt tracés sur la figure 4.10. Cette solution ne franchitiayoint
critique : la vitesse est toujours plus rapide que les ondeggtosonores lentes ou que les ondes de Alf-
vén. Par contre, elle reste constamment inférieure a lasatde I'onde rapide. Il faut cependant remar-
quer que la solution est trés proche de devenir sub-alfuérég niveau de I'angle de retournemeégnten
raison de la plus grande importance du champ magnétiqueshdsidit. Des solutions trans-alfvéniques
ont également été rapportées par Lery et al. (1999), madera@res sont en général considérées comme
moins intéressantes, car les vitesses de leurs flots maiésikont trés faibles (au maximum de I'ordre
de 1 km st & 1¢* AU de la proto-étoile).

4.3.1.4 Taux de masse

Nous avons déja discuté la question des taux de masse daaradgaphe 4.1.1, et montré que pour
une « bonne » solution de transit a@ftend vers zéro aux bornes du domaine, le taux de masse tital do
étre nul : tout le gaz en chute vers I'objet central est déaitsde flot. Il est néanmoins intéressant d’avoir
une idée des valeurs de ces taux massiques. Nous nous econsent sur linfall, gardant a I'esprit que
la valeur pour le gaz éjecté sera identique.
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Le taux de masse du gaz se dirigeant vers le centre du syssémtégré entre I'anglé. et I'équateur

(12 olivy < 0),
/2

M = 2 x (27R?) o (R 0)p(R, 6) singde . (4.11)
be
Le facteur 2 est présent pour prendre en compte la massenf@éke|'autre coté du plan équatotial
Pour la solution que nous présentons ici, nous obtenonswmntassique « unidirectionnel® M ~
2.5x 10°° M, yr~t. Nous l'avons calculé avec les valeursRr= 5000 AU que nous avons présentées
sur la figure 4.7.

Nous avons vu que la densité et la vitesse augmentent erre&gamt du centre. Le taux doit donc
également augmenter. Utilisaptec r?*~Y2 ety o r~¥/2, nous en déduisons immédiatemment que le
taux de masse varie avec la distance au centre cokime 2**1, ’index autosimilaire de cette solution
étanta = —0.2, le taux augmente donc de facon assez lente, coMmer%6é. Notons quer = —1/2
permettrait d’avoir un taux constant avec le rayon. Cepetdeus avons vu dans le chapitre précédent
gue cette valeur de n’autorise pas le transit. Elle correspond a I'accrétionésigue de Bondi (1952)
olp o 132y oc r Y2 et M = cst (Sari & Goldreich 2006).

Nous tracons sur la figure 4.11 la dépendance du taux masai&080 AU, en fonction de la masse
de I'objet central pour trois solutions : celle que nous awécrite précédemment, une solution «lourde »
ol la densité est de I'ordre de®6ém3 et une solution « légére » avec- 10* cm3. |l faut alors faire at-
tention a ne pas relier 'augmentation de la masse sur isgesde la figure avec une évolution temporelle
de la proto-étoile. Bontemps et al. (1996) ont découvertaaiin systématique des taux d’éjection avec
I'évolution temporelle de la proto-étoile, basé sur I'alvsgion d’'objets de Classe 0 et 1. Etant admis
gu’accrétion et éjection sont deux processus intimeméant ties auteurs y associent un déclin du taux
d’accrétion. Cependant, I'objet central devient de plupleis massif au fur et a mesure que le temps
passe, et les observations prédisent donc une décroisdaadaux de masses (accrétion ou éjection)
avec la masse de I'objet central. Rappelons que notre medekationnaire, et que I'augmentation de
la masse centrale n’est absolument pas reliée a une quak@éwglution de la proto-étoile. La question
a laquelle nous répondons ici est : « Etant donnée une massalegquel est le taux de masse prédit par
telle ou telle solution ? ».

Le taux de gaz en chute augmente avec la masse centrale camenia de puissanceyl o M28L
dans le cas présent. Cette pente est entierement détenpaintss cofficients de dimensionnement des
variables concernées. Efiet, nous rappelons que,

2a-3
p = r—g(—) () (4.12)

avec

r
0 4a,c

En injectant ces expressions dans I'Eq. (4.11), nous trmaivo

— \b-d|5
3ko M2+a(G M)b—s/z (#LWH ) l .
B

M o M3/2-G/220)1(ab) (4.13)

ou f(a,b) = 2@+ b -1/2)/(5 + 6a + 2b). Pour les trois solutions de la figure 4.11 nous avans 0,
b = 2 eta = —0.22 et retrouvons bien la pente d8D.

Pour chaque masse de I'objet central, le modéle prédit emnviaite de taux de masse compris entre
les deux solutions « extrémes » reportées sur la figure 4.4as Mouvons une valeur typique dex3
107% My, yr~! pour un objet central de 0),. Cette valeur est comparable aux observations (Bontemps

BRappelons que la solution dans tout I'espace est trouvéergarotation autour de I'axe polaire suivie d’'une symétrie
mirroir par rapport au plan de I'équateur.
4Pour le gaz en chute seulement ou le gaz du flot seulement.
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Fic. 4.11 — Taux de masse (en chute ou éjectée) en fonction deskenda I'objet central. Nous tragons
les résultats pour la solution MHD précédente ainsi que pgeux solutions « extrémes ». Les résultats
de quelques observations d’'objets massifs (Churchwell'188nt également reportés.

et al. 1996). Pour un objet deM,, nous obtenons des taux ffendremengjectionM € [107® — 3 x
104] Mo, yr~L. Si nous prenons la solution dense, nous voyons qu'il esifplesd’avoir un flot de 3Vl
en un temps aussi court que*i@.

Dans le chapitre 2, nous avons testé |&&dents modéles d’entrainement sur I'exemple de G75.78NE-
C ayant un flot de 58V, pour un temps dynamiquey = 3.7 x 10* yr et une masse centrale esti-
méeM, = 16 Mg (Churchwell 1997; Shepherd et al. 1997). Cela donne unertassique moyen de
1.5x 1073 M, yr~L. En reportant les 181, sur la figure 4.11, nous voyons qu'un tel taux massique est
dans l'intervalle prédit par le modéle. Nous localisonslément d’autres objets dans le plavi,(, M),
suivant les valeurs compilées par Churchwell (1997) dexiters sources massives de classe spectrale O
ou B. La encore, les valeurs mesurées et prédites par le ensoél en accord.

4.3.2 Solutions avec zone accrétion

Nous nous intéressons maintenant a une autre type de sslujia permettent de contourner la
principale dificulté du modele : tout le gaz entrant est dévié dans le flotcutdée et il n'y a, en
conséquence, pas de matiére susceptible d’accréter bjatlaentral®.

Afin de contourner cette fliculté, nous divisons le domaine d’intégration angulaireleax zones
(Lery et al. 2002) : i) une premiére région caractériséedpali0, 65[ ou une solution de type transit est
recherchée et, ii) une seconde zone autour de I'équatet]qs, 7/2[ dans laquelle nous cherchons un
type de trajectoire ou le gaz n’est pas dévié. De méme quarisitrequiert un comportement particulier
des vitesses; etuy, ce second type de solution doit satisfaire :

— vy < 0 pour que le gaz ait un mouvement entrant dans le systémauémers I'objet central ;

— vg > 0 afin que la matiére ne soit pas déviée, mais continue de «efomdn direction de la zone

équatoriale.
Dans les solutions ou seul le transit est considéré, noustubas a remplir tout I'espace, ne sélection-
nant que les solutions atteignant2. Cependant, de nombreuses solutions de transit s'«@treétvant
I'équateut® et sont donc particulierement intéressantes pour cettesion.

15Un modeéle de formation stellaire ne permettant pas d'aicerét’est un peu comme des frites sans sel. C’est pas bon.
18D’un point de vue numérique, ceci se traduit par le fait giredgration échoue au-dela d’un certain angle.
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Fic. 4.12 —A gauche: la densité, les trois composantes de la vitesses ainsi @ue cbmposantes du
champ magnétique sont représentées en fonction de I'aotgédpl. A droite : Iso-contours de la log-
densité (échelle de couleur en tHet champ de vitesse (fleches).

Les solutions de transit sont caractériséesvpar 0 etvy — 0~ lorsqu’elles approchent leur borne
supérieur®’. Lorsqueds est atteint, nous changeons « & la main » le signg,dke sorte quey(ds + €) =
0*, et conservons les valeurs des autres variables. Cet étianfialifié nous sert alors d’entrée pour I''VP
aintégrer entrés et I'équateur. Il estimportant de mentionner que les demegsont mathématiquement
indépendantes et que nous pourrianmiori utiliser n'importe quels parametres d’entrée pour la sdeon
intégration. Le choix que nous faisons d'utiliser des vedgaermettant la continuité entre les deux zones
est d’ordre purement esthétique. Dit autrement, la zoneadsit ne voit pas la zone d’accrétiret vice-
versa. Notons également que de la méme maniere que les akexslos par le traitement autosimilaire,
la droite définie paés devient également inaccessible.

La figure 4.12 présente une telle solution a deux zones. Nausurvons I'angle de retournement
0. ~ 40°, et une solution de transit qualitativement similaire decptésentée dans la section précédente.
Dans la deuxieme partie du domaine, délimitée par la zoségautour de, v, etvy ont le comportement
requis pour que le gaz continue de tomber et ne soit pas dévidensité a 5000 AU est de 'ordre de
10° cm3 et la vitesse du flot de quelques dizaines de ki Nous n'avons retracé ni le flux radiatif ni
la température, car ils présentent des propriétés déjamedes : flux radiatif plus fort dans la région
axiale pour accélérer le gaz et champ de température quasiso&rope. Nous voyons que les variables
passent d'une région a I'autre de facon plus ou moins dousa.r@ppelle que la condition de continuité
imposée de fagon arbitraire n’est qu’artificielle puisquigiane condition n’est donnée pour la continuité
de la dérivée des quantités physiques.

Passons maintenant a lillustration de I'intérét de ce tgpesolution. Il sifit en fait de regardeiy
pour comprendre que cette fois, le taux de masse total s\gdable du domaine n’est pas égal a zéro.
Il est nul dans la zone de transit, majsne retombe pas en zéro a I'équateur. Nous n'avons donc pas
d’équation équivalente a I'Eq. (4.4) dans la zone d’aceorétde telle sorte que

. Os /2
Mot o f o0 (R 6)p(R, 6) sinfdo + f o0 (R 6)p(R. 6) sinfdo (4.14)
0

Os

/2
- 0+ f or(R 0)p(R, 6) Sindo .
Os

Dans le cas du transit pur cette borneg& alors qu’ici ce serés.

BAttention! Point de vocabulaire : ce que nous désignons perétion dans ce modéle n’est pas I'image habituelle de
I'accrétion depuis le disque sur la proto-étoile. Il s'agitans notre cas du gaz n’ayant pas une trajectoire de tedrngit ne
présente que les caractéristiques dhfall.
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Dans ce contexte, ou le gaz arrive avec une vitesse traesvensnulle enr/2, il faut considérer la région
équatoriale comme un « puits » absorbant tout ce qui s’eroapgr Ceci n’est pas requis &g position
que le gaz atteint de facon tangentielig({s) — 0).

Pour cette solution, nous trouvoNtyt = Min transit = 2.2x10° Mg yrt etMace = 2.3x10° Mg yr 1,
pour une masse centrale déit,. Ces valeurs sont du méme ordre de grandeur que celles detiarso
MHD de transit pur, et ne changent donc pas la discussiorégefite quant a la capacité du modeéle a
entrainer des dizaines de masses solaires pour la forn@#étoiles massives. Cependant, nous avons
maintenant, _

. Mout B Mout

= — . ~05.
Min Min.transit + Macc

Cette valeur est beaucoup plus cohérente avec les obsewvéRicher et al. 2000) en comparaison des
modeles de transit pur oi= 1. Selon I'importance de la région d’accrétion par rappaelée de transit
la valeur def est plus ou moins grande.

Cette «version » du modeéle permet donc de traiter la chutezid’g accrétion » et le flot moléculaire
de facon cohérente, a partir du méme systeme d'équationes3es conditions aux bords changent entre
la zone de transit et celle d’accrétion. Nous rappelonsrmgo® que nous utilisons le terme « accrétion »
pour décrire du gaz en chute vers la région équatoriale et’'gst pas dévié vers I'extérieur : nous ne
sommes pas en train de parler de I'accrétion depuis le dmgu@bjet central lui-méme. Néanmoins, ce
gaz non-dévié apparait comme un bon candidat pour finir dadsdue d’accrétion, et éventuellement
sur I'étoile.

4.3.3 Conclusions

Qualitativement, les solutions magnétisées avec transjiggsentent de nombreuses caractéristiques
communes avec les solutions HD. Ceci vient du fait que le ghawagnétique ne joue pas de rble majeur
dans le transit, contrairement a ce qui était précédemnesTsen

La présence du champ magnétique se fait néanmoins senticde fuantitative sur la dynamique
du gaz. La présence dwop stresest responsable d’une plus grande vitesse de rotation tensys;,
ainsi que d'une vitesse polairg également plus importante que dans le cas HD. Les valeuraause
obtenons pour le champ magnétique semblent raisonnabtegara des observations. La vitesse radiale
du flot atteint 20 km s en accord avec les vitesses typiques mesurées.

D’autre part, la solution de transit MHD privilégie la zorguétoriale pour I'accrétion, puisque nous
y voyons localement une plus forte augmentation de la deasiin champ de rayonnement moindre. La
densité garde également des valeurs comparables aux atisesvsur 'ensemble du domaine.

Nous avons également fait I'étude des taux de masse prédits podeéle. Ici, lorsque seul le transit
est considéré, le taux de masse entraniall) et sortant gutflowd sont identiques. Nous comparons ces
taux a ceux des flots moléculaires massifs et trouvons un boord entre prédiction et observations.
En particulier, le modéle permet de rendre compte des digale masses solaires des flots moléculaires
d’étoiles massives, ce que les modéles « standards » déari@hapitre 2 avaient beaucoup de mal a
accomplir.

Enfin, il est possible d'inclure de I'« accrétion » dans le &leda partir des mémes équations.
L'unique différence vient des conditions aux bords que la solution doiplie dans la zone dhfall
pur. Dans ces conditions, nous trouvons des rapports dedmumxasse sortant et entrant inférieurs a 1
(typiguement supérieurs a 0.3), ajustable avec la taikezdaes de transit etidfall, en meilleur accord
avec les observations.

4.4 Propriétés générales des solutions

Nous venons de présenter dans le détail trois solutionspureenent hydrodynamique et deux MHD)
considérées comme applicables au probleme de la formdgtaire. A chaque fois, ces solutions ont
été décrites comme caractéristiques du probléeme considérés allons maintenant passer a une étude
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plus systématique de I'espace des solutions. Nous ne remgreas, cette fois, dans le détail de chacune
d’entre elles, mais nous les replacerons dans un contexdéegphéral.

441 Existence de deux familles de solutions MHD

Le lecteur aura peut-étre constaté que la solution MHD dwssitraur (84.3.1), ainsi que la solution
MHD dans la partie transit de la solution avec accrétion3®J, bien qu’obtenues a partir des mémes
équations, ont un comportemenffdrent au niveau de I'angle de retournem@&du transit (voir Fig. 4.7
et Fig. 4.12 a gauche). Cettefdirence est au cceur des deux types de solutions mises endutaies ce
qui suit.

A cet dfet, nous avons balayé de facon aléatoire I'espace des paeandéentrée de I'intégration,
exceptér, qui reste fixé a = —0.2. Les parameétres de I'opacité sont également conservég agaux
de la poussiérea = 0 etb = 2 (nous verrons plus tard comment ces parameffestant les solutions).
Pour automatiser la recherche, nous utilisons un algoettigs rudimentaire qui considére une solution
comme satisfaisante si (voir aussi 83.2, p. 74) :

— Lintégration atteint I'équateur eh= r/2.

— La solution présente un transit, c’'est-a-dire que la séeadiale change de signe une fois et une

seule sur l'intervalle d'intégration.
Dans ces conditions, nous passons a c6té de nombreusasrsokipotentielles » qui échouent trés
proches de I'équateur et dont une Iégére modification desnpztres d’entrée permettrait un succes.
L'avantage de la méthode vient, comme souvent, de la fciétl'implémentation. Le prix a payer appa-
rait dans le nombre de tirages fieetuer pour obtenir une nombre significatif de « bonnes >tisols®.
Parmi les solutions que nous obtenons (une quarantaine~pdilP tirages aléatoires), nous voyons
émerger deux types distincts de comportements, tel gstibusur la figure 4.13.

Nous n’avons sélectionné que six solutions particuliéreémeprésentatives de I'espace des solutions.
En trait plein, nous retrouvons le comportement de la smuliiHD de transit présentée plus tét avec
une augmentation de la vitesse de rotation de la solutiofiveaunde I'angle de retournement du transit.
Rappelons que le champ magnétique toroidal a le méme coenpenmt. En tirets, I'autre type de solution
ne fait pas de I'angl®. (la ouv,, doncB; change de signe, voir la figure de droite) un angle privilégié
pour la rotation. Celle-ci garde une valeur a peu pres cotestur 'ensemble du domaine, valeur com-
parable a celle de la solution hydrodynamique (Fig. 4.3)|&figure de droite, nous remarquons que le
champ magnétique radial associé aux solutions ayant usle faiesse de rotation est systématiquement
plus faible que celui de l'autre famille. Notons aussi quashavons choisi des solutions ayant presque
toutes le méme angle de retournement. Ces angles varieénhénad)peu d’'une solution a l'autre (voir la
table 4.1 pour des valeurs typiques).

En résumé, nous concluons que le modeéle de transit magpésséde deux types de solutions : i)
certaines « fortement magnétisées » qui ont égalementaatéastique d’avoir de « grandes » vitesses
de rotation, et ii) celles dont I'importance du champ maigpt est plus faible et qui ont une vitesse
de rotation moindre. Les autres variables (que nous n’apasgracées ici) pour cette derniere famille
de solutions, ont des comportements similaires a cellesalesions hydrodynamiques. Les solutions
faiblement magnétisées convergent donc vers les soluki@sce qui nous rend maintenant confiant
quant a la résolution des deux systémes d'équafions

4.4.2 Trajectoires et énergétique

A partir de maintenant, nous appellerons solutions de tylps 4olutions ayant une faible rotation et
solutions de type 2 celles @4 est un angle préférentiel powy (pic de vitesse). Dans cette section, nous
nous proposons d'étudier les trajectoires et I'aspectgétigue de chacune des deux familles décrites
plus haut. Les résultats sont représentés sur la figure 4.14.

%Nous avons mentionné en §3.2.2 des méthodes potentieligriusngticaces pour la recherche de solutions. Nous ne les
avons cependant pas encore implémentées dans le cadre de&le m

20En raison de I'erreur de signe dans le code utilisé dans Coetlz. (2006), nous n'avions pas a I'époque été en mesure
de nous prononcer sur ce point important.
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Fic. 4.13 — Mise en évidence de deux types de solutions magesttie modeéle de transit. Vitesse de
rotation ¢4, a gauche) et champ magnetique radi, @ droite) en fonction de I'angle poloidalet a
une distanc® = 5000 AU.

La trajectoire du gaz dans le plan poloidal est simplemefimidéoar I'équation diérentielle

dr d(nr) o(r,0) u(6)
rde do " ve(r,0)  u(6)’

rdg
gue nous intégrons numériqguement de la méme fagon que Emsyst'ODE du probléme. Nous tra-
cons le résultat de l'intégration dans le plan poloid&) 4l en coordonnées cartésiennes — Fig. 4.14, en
haut a gauche), pour deux solutions magnétisées appartmmadeux familles mises en évidence pré-
cédemment, ainsi que pour une solution hydrodynamiques Ketwouvons bien entendu le mouvement
de transit du gaz lorsque celui-ci s'approche de I'objetregénce que la représentation du champ de vi-
tesse nous avait déja permis de visualiser. Cependard,reptesentation nous permet de constater que,
pour les solutions du deuxiéme type, le gaz transite plushgrale I'objet central, plus profondément
dans le puits gravitationnel de celui-ci. Cetféeedécroit avec le champ magnétique, et nous voyons la
trajectoire de la solution de type 1 située entre celle de &t la solution hydrodynamique. Il s'agit
d’une nouvelle illustration du fait que les modeles magé&titendentfiectivement vers les solutions HD
quand le champ magnétique perd de son influence.

Les autres graphes représentent I'importance dé&reintes composantes énergétiques en fonction
de l'abscisse curviligns. Cette derniére est définie comme la distance parcouruadedaine ligne de
courant donnée, et nous choisissons son origine a I'exteé@ntrante » de la trajectoire, c’est-a-dire la
ou le gaz est en chute en direction de la proto-étoile. Laitfed®nergie totale d'un fluide magnétisé
est donnée par

(4.15)

1 GM, B?
E.v = = o2 — - 4.16
ot = ZPU" — P + o +p ( )
En utilisant les formes autosimilaires des variables (83,1énergie se récrit comme

2R
GM, |1 1 (u u

Eiot = p *[—u2—1+—[—§+—‘§]+®), (4.17)
r 2 8rmu Yo Yy

ou I'on a factorisé l'inverse de I'énergie potentielle gtationnelle. Nous voyons ici qu'il est pratique de

tracer les composantes de I'énergie normalisées a I'éngrgvitationnelle puisque cela ne fait intervenir
que les variables adimensionnée du probléme. Ce sont castgsajui sont tracées sur les trois autres
graphes de la figure 4.14.
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Fic. 4.14 — Trajectoires et énergétiques des deux types dasmunagnétisée€n haut a gauche :
trajectoires dans le plan poloidal. La proto-étoile esgésten (0,0)En haut a droite rapport de I'énergie
cinétique sur I'énergie magnétique en fonction de I'alsscsurvilignes, le long de la trajectoire du gaz.
Nous avons défirs = 0 a I'extrémité entrante de la trajectoifen bas a gauchedifférentes composantes
de I'énergie, normalisées a I'énergie gravitationnellarpme solution de type En bas a droite idem,
mais pour une solution de type 2.

Le graphe supérieur droit représente le rapport de I'éaariétique a I'énergie magnétique pour
les solutions des deux familles. Le comportement qudliesti le méme : le rapport diminue comme
I'on s’approche de I'objet central, puisque le champ magnétgagne alors en intensité. La valeur de
ce rapport est cependant bierfféliente d’une solution a I'autre. En particulier, celui-st de I'ordre
de l'unité au niveau de I'angle de transit pour la solutiortygee 2, solution en rotation rapide. Pour la
solution faiblement magnétisée, I'énergie magnétiguaeshieux quatre fois plus petite que I'énergie
cinétique. La situation peut étre beaucoup plus marquéedautres solutions de type 1 pour lesquelles
il ’est pas rare d’avoiEy/Emagn ~ 100 sur 'ensemble de la trajectoire.

Les deux graphes au bas de la figure 4.14 représententflésedtes composantes de I'énefgie
en fonction de I'abscisse curviligne, pour la famille deusioins faiblement magnétisées (a gauche)
et fortement magnétisées (a droite). Loin de I'angle desit&n nous retrouvons le fait que, dans les
deux cas, I'énergie cinétique domine. La vitesse radial@less la principale contributrice a I'énergie
cinétique, puisque bien plus grande gyeou v, (voir Fig. 4.3 et 4.7). Alors que l'on s’approche de
I'angle de retournemerti, v, décroit et, etv, restent petites de sorte que I'énergie cinétique décroit.
Cette variation est également retrouvée chez les deux tgsslutions. C’est lorsque le gaz est au plus
proche de I'étoile qu’émerge unefidirence :

— Pour la solution de type 1, I'endroit ou I'écoulement estvegsé est caractérisé par= 0 etv,

2'Rappelons qu'il s’agit de I'énergie spécifique normalis&ériergie potentielle gravitationnelle.
22Etre situé loin de cette angle signifie également étre loirotiet central.
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petit, @ peu prés constant sur I'ensemble du domaine. lgémeinétique passe en conséquence
par un minimum e, avant de raugmenter lorsque la distance a la source (dé)csaccroit.

Le champ magnétique étant proportionnel a la vitesse, i@meorrespondante passe également
par un minimum erd.

— Pour les solutions de type 2, le champ magnétique et laseitds rotation présentent une rapide
augmentation autour di, de sorte que I'annulation dg est compensée par une plus forte valeur
deus dans I'énergie cinétique. En conséquence, les énergieticpie et magnétique passent par
un maximum local efd..

Nous voyons en définitive deux comportements trés distsaltsn la famille de solutions que I'on consi-
dére. Dans un cas, I'énergie du gaz est minimum a la posigaemersement du flot : ces solutions sont
d’ailleurs caractérisées par un passage plus lointainothgek central. Les solutions de type 2 présentent
le comportement inverse, et I'énergie passe par un maxinousgue la ligne de courant franclsi.
Leurs trajectoires passent également plus prés de I'objdtal. Nous avons déja mentionné le fait que
les autres variables des solutions avaient des comportsmierilaires, quelque soit leur famille d’appar-
tenance. De plus, loin de I'angle de transit, le comportdrdes deux familles est également semblable
de sorte qu'il ne semble pas exister de signatures obsemnatlies (en particulier au niveau du flot) qui
permettraient de distinguer ces deux types de solutions.

4.4.3 Hfets liés a I'exposant autosimilairex

Nous avons vu dans la construction du modéle que I'exposansimilaire @ est restreint a I'in-
tervalle ]- 0.5,0.25] afin de satisfaire les conditions pour le transit (voi7®). Dans les paragraphes
précédents, nous avons toujours gardé —0.2. Afin d’étudier I'influence der sur les solutions de tran-
sit, nous procédons comme ci-dessus a un tirage aléat@rpailameétres d’entrée (de sorte qu’une fois
dimensionnés, ils donnent des valeurs raisonnables de dlécoiaire) pouwr = -0.4, -0.3, -0.2, -0.1, 0,
0.1,0.2.

Nous trouvons de nombreuses solutions (plus d’'une ceptaieea = 0.1 et = 0.2, mais aucune
de celles-ci ne reproduit les conditions aux bords que nbeschon$® pour le transit, & savoiry(r/2) =
vg(r/2) = 0. Nous rappelons que nous résolvons le systeme d’équatiomsie un probleme aux valeurs
initiales aussi n'avons nous pas de contrble sur la valesisdritions emr/2 (voir annexe B). C'est par
une veérification ultérieure que nous validons que la satugicésente les bonnes conditions aux bords.
Force est de constater que le critére sur les vitesses rdesempli lorsque le systéeme est résolu avec
a = 0.1 oua = 0.2. Nous illustrons ce point par la figure 4.15, représen®@mbmportement typique
dewy pour ces solutions. Nous voyons que pour les deux valeuss decomportement est similaire et
non satisfaisant au regard des criteres définis plus halat.n@eseut pas dire que ces solutions n’existent
pas. En €et, I'étude des équations nous a montré que des valeur$vpediea — tant quexr < 0.25 —
autorisent le transit. Ce que cela signifie en revanchet gies ces valeurs ne fonctionnent pas lorsque
nous recherchons au niveau de I'axe des grandeurs castiqiées des flots moléculaires. De plus, la
vitesse radiale de ces modeéles ne change de signe quetrdafsi I'intervalle, pratiquement én= /2,
de sorte que ces solutions ne présentent pratiquementipéelid’

Poura = —-0.4 eta = —0.3, 1@ tirages aléatoires ne donnent aucune solution. Comparéeatxines
de solutions obtenues pour les autres valeurs négatives deus en concluons que les valeurs plus
petites que-0.2, bien qu’autorisées, ne sont pas privilégiées.

Les valeursr = 0,-0.1, —0.2 sont les plus intéressantes. Dans la section précédeni® amons mis
en évidence les deux types de solutions ayart —0.2. Nous les retrouvons également pour les deux
autres valeurs de, mais en proportion trésfiiérentes. Le tableau 4.1 résume les principal&éminces
trouvées pour chacun des cas. Tout d'abord, notons queeatammsik cas, I'angle du transi est similaire
(6; ~ 65°). Ceci est I'angle d’ouverture typique obtenu pour unetsmuavec transit pur. Nous avons vu
que cet angle est plus petit lorsque I'on s’intéresse a uldiao a deux zones, avec « accrétion ».

Une diférence majeure apparait cependant lorsque I'on comptenieneade solutions de type 1 ou
de type 2 obtenues dans chacun des cas. Toutes les solutianées avea = 0 sont de type 2 (trés

ZNous demandons aussi que les valeurs au niveau de I'axeadi®nagoient caractéristiques des flots moléculaires gbser
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v, (km )

0

Fic. 4.15 — Exemples de solutions typiques obtenues @ave®.1 oua = 0.2. La vitesse dans la direction
poloidale est tracée en fonction de I'angleCette premiére ne tend pas vers zérar£2, indiquant que
ces solutions ne sont pas a méme de décrire notre probleme.

magnétisées), alors que leur nombre descerd72% poura = —0.1 et~ 30% poura = —0.2. Si

les solutions de type 2 pour chaquesont qualitativement identiques (vitesse de rotation maxrn en

0, voir 84.4.1), les valeurs typiques obtenues pour chacielesl different de fagon assez importante.
Pour chaque cas, nous avons fait la moyenne de la vitessenadexile rotation et du champ magnétique
radial maximal atteints par les solutions de type 2. Nousvisas que les valeurs dequi favorisent
les solutions de type 2r(= -0.1,0) favorisent également les grandes vitesses de rotatitas d¢tes
forts champ magnétiques. Pour ces valeurs, le champ magaégteut atteindre quelques dizaines de
mGauss a 5000 AU de I'objet central. Ces valeurs sont de 10 &oi®plus grandes que celles observées
dans les coeurs denses, dans les enveloppes d’étoiles emtiforrou dans leurs flots (Greaves et al.
2001; Hutawarakorn et al. 2002; Turner & Heiles 2006). Rout —0.2, nous retrouvons la centaines
de uGauss typique des observations. Soulignons que nousqustiéiinsia posteriori l'utilisation de
cette valeur der dans les solutions étudiées précédemment. une couveltigrglpbale de I'espace des
parameétres serait nécessaire pour rendre plus robustergagions.

La signification dea = -0.2

Avoir un indice autosimilaire égal & -0.2 signifie égalemeué le profil de densité suyit o« r=02,
Les observations confirment que le profil de densité suit andd puissance o r—P. La valeur dep
varie typiguement entre 0.5 et 2. Elle est notamment le glusent trouvée entre 1.5 et 2 (voir L1489
et L1527 dans Ladd et al. 1991 pour un exemple typique) etigsmant reproduite par le modéle de
la sphére isotherme singuliére de Shu (1977) ou I'gn=a2 dans la partie de I'enveloppe en équilibre
hydrostatique, ep = 1.5 si le gaz est en chute libre en direction de I'objet cen€alpendant, d’autres
objets présentant des profils de densité beaucoup plusglatp ~ 0.5-0.9 ont également été reportés
(André et al. 1993; Barsony & Chandler 1993; Chandler et @98). Lizano & Shu (1989) montrent
comment de tels profils peuvent étre obtenus dans le cas cdum pré-stellaire soumis a de ldfdsion
ambipolaire. Barsony & Chandler (1993) interprétent dogard observations comme une indication
gue les champs magnétiques jouent un rble important dangf®#g contre I'éfondrement. Chandler
et al. (1998) interprétent les faibles pentes qu'ils trauv@ans plusieurs objets de Classepl< 0.9
pour TMC1 etp = 0.8 pour TMCAL) en terme de support par la rotation de I'envpéopntourant la
proto-étoile.

En conclusion, l'utilisation der = —0.2, dans le modele, n’est pas représentatif des enveloppes ou
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a=-02 a=-01 a=0

0c (°) 63-80 63-65 63-75
Niot 751 84+ 117
Ntype1/Niot 69% 28% 0%
Ntype2/Ntot 31% 2% 100%
op ™ (km s 0.3 3.2 7.7

BM (Gauss) 4104  1x102  5x10°2

TNombre de solutions obtenues poull(® tirages
*Taille de 'échantillon retenu (sur plusieurs milliers adugions obtenues en 1@irages).

Tas. 4.1 — Caractéristiques typiques des solutions obtenuastfmis valeurs de I'indice autosimilaie
et pour lesquelles les propriétés du transit sont retr@iMées variables sont dimensionnées a 5000 AU
et avec un objet central deM,.

p o« 1% _p o« r=2, que nous ne pouvons de toute facon pas atteifidEn revanche, il s’agit d’'une
modélisation satisfaisante des cas ou le champ magnétiquearotation jouent un réle important dans
la dynamique du systeme.

4.5 Influence de 'opacité

Jusqu’a présent, toutes les solutions que nous avons ésLatiprésentées possédaient des parameétres
pour I'opacité de Kramers«(= xop?TP) caractéristiques de la poussiére. Nous avions donc teujou
ko =2x10% cn? g1, a= 0 etb = 2 comme décrit dans le paragraphe 4.1.2. Nous pouvons captend
modeéliser d’autres types d'agents de refroidissement atfififaot ces paramétres, notre motivation étant
d’étudier le comportement des solutions dans un enviroenérsans poussiére (voir 84.6.3 pour plus
de détail). Nous commencerons par une étude de la sigroficdés parameétres de I'opacité (84.5.1) et,
dans une seconde partie, regarderons comment un changeéenegtte derniérefiecte les solutions du
modele de transit (§4.5.2).

4.5.1 Les parametres de I'opacité de Kramers

Pour cette discussion, nous suivons I'approche de Boily &dgn-Bell (1995) qui ont étudié I'ef-
fondrement autosimilaire de gaz en symétrie sphérique ohéegte astrophysique — de leur étude — est
également celui de la formation stellaire et, bien qu'il geestemporellement plus tét que les objets
gue nous étudions, les conditions peuvent étre considéaese similaires. En particulier, ces auteurs
considérent un taux d’émission du gagpar unité de volume, intégré en fréquence, leur Eq. (3))

€ = 4o Tk oc TP . (4.18)

La relation de proportionnalité indique qu’ils ont choisiyp I'opacitéx o« p®~1TA. Nous reconnaissons
ici la forme de Kramers de I'opacité prescrite par le modele xTP. Ces auteurs discutent de fagon
assez extensive |'espace des paramétrgs)(Nous rapportons ici leur discussion, en gardant a I'espri
la transpositiora = @ — 1 etb = 8. Notons en particulier qu’ils dérivent dans leur append@id&mission

de la poussiére (le plugficace de agents de refroidissement) et confirment analytigoeque dans ce
cas,a=0etbh=2.

Valeurs de a et B : Ces valeurs — ou de maniére équivalente, les valeus eteb — peuvent étre
interprétées en termes de processus physiques.

2N’oublions pas que le modéle est limité-8.5 < « < 0.25, c’est-a-dire @ p < 1.5 puisque nous avons = -2« + 1/2
dans le modele. En conséquence, de telles valeurs sontépstee.
25 e taux d’émission du gaz est également appelé taux de difseimentdooling rate.
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L'exposanta pour la densité dans le taux d’émissiemefléte le type d'interaction responsable du

refroidissement :

— Dans les conditions ou le refroidissement se fait padiimédiaire de I'équilibre collisionnel entre
les particules (molécules), nous avofffaige a un processus a deux corps, de sorte que I'émission,
et donce, dépend de? : @ = 2 (i.e.,a = 1). Les milieux peu denses, froids et ne possédant pas
d’agents de refroidissement dominants (tels la pousssétiggnt une telle variation. En raison de
la faible température, les niveaux d’énergie des particsdat pratiquement vides et toute chaleur
générégnjectée (par contraction gravitationnelle ou cfiage de I'objet central dans notre cas)
est @ficacement re-rayonnée.

— Dans le cas contraire, quand un agefitace est présent dans le milieu, le processus de refroidis-
sement ne fait intervenir qu’un seul corps et le taux d’éioisgst directement proportionnel a la
densité, soitr = 1 (c’est a direa = 0). Nous retrouvons ici le cas de la poussiéere.

Le parameétrd est, quant &, lui un peu moins clairement défini. Nous pougepsndant voir a partir

de 'Eq. (4.18) ques = b # 0 caractérise un écart a la loi du corps noir. Boily & Lyndeglt§1995)
donnent les propriétés suivantes :

— Dans les milieux froids, les grains de poussiéres peuvasiee et la dépendance en température
suitb = 2.

— Des valeurs plus petites gbe= 2 sont préférées quand le milieu est peu dense et chaud. Dans
ce cas, nous entrons dans le régime ou le refroidissemedé égbe moléculaire. En ajustant des
lois de puissances sur les taux de refroidissement caldalés le cadre des milieux moléculaires
par divers auteurs (Goldsmith & Langer 1978; Neufeld & Kaafm1993), Boily & Lynden-Bell
(1995) trouvenp € [-2.5, —1]. Dans les milieux beaucoup plus chauds@00’ K et au-dela), les
molécules ne peuvent exister et ce sont les raies atomigueBgmission libre-libre qui dominent
le refroidissement avec respectivemgnt —9/2 et ~ —7/2. Ce régime est valable pour des
plasmas trés chauds et ne concerne pas notre étude.

L'opacité augmente donc comme le carré de la températureddagoussiére domine le refroidissement,
et lui est typiquement inversement proportionnel quandréssitions moléculaires sont responsables de
I’émission. Nous en concluons qu’afin de s’éloigner du « casspiere », nous devons diminuer la valeur
deb. En ce qui concerne la dépendance en densité, I'expasdwit étre égal a 1 lorsqu’il n'y a pas de
poussiere dans le milieu.

Prise en compte dans le modéle : Dans le modéle, I'inclusion du rayonnement (du dfege de I'objet
central) a été fait de maniére trés approximative. Nous syan exemple di négliger, de facon discu-
table, la pression de radiation afin de conserver I'aspdosamilaire du modéle (voir p. 69). Une autre
hypothése a été I'utilisation de I'approximation de |&ukion et de la densité d’énergie radiative du
corps noir (voir p. 64). Dans ce contexte, il semblerait slipele tenter de modéliser de « véritables »
lois de refroidissement. Le cas échéant, il faudrait égatgrdéterminer l&y pour chaque nouvelle loi
gue nous utiliserions — traitement lourd par rapport a lgpcité de notre approche. Finalement, si
nous souhaitions plus d’exactitude dans le calcul des t®di faudrait abandonner partiellement I'ap-
proche analytique et aller chercher, parmi des opacitédées, la valeur convenant a la densité et a la
température de la solution considérée.

Tout ce qui nous intéresse est d’étudier le comportemensaatons lorsque I'on s’écarte progres-
sivement d’un milieu poussiéreux. Nous avons vu que cedaeement réalisable en augmentargt
diminuantb a partir de § b) = (0, 2). Le probleme de la valeur dg se pose alors. Nous avons déterminé
ko = 2x 1074 c? gt & partir du code de Semenov et al. (2003) dans le cas de laigp@uesir §4.1.2).
La normalisation de I'opacité n’intervient, dans le modéjee dans le calcul du rayon de référenge
sous la forme<(2)/(5+2b+6a). Nous tracons sur la figure 4.16 (a gauche) la valeur de I'sxmtoen fonction
deaetb. La variation aveegg est lente, avec des valeurs inférieures a l'unité dansdimiée du domaine
considéré. Dans le cas poussiebf = (0,2), 'exposant deq est de I'ordre de 0.4, et il diminue a
~ 0.2 pour un refroidissement de type moléculameh) = (1, —1). Dans les deux cas, la variation ide
aveck est lente, et nous conservons donc la valeur adoptée poaussigre.

La variation derg aveca etb est également tracée (Fig. 4.16, a droite), pour une masselecde
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Fic. 4.16 —A gauche influence des parametres de I'opacité sur la valeur ded'sapt deq intervenant
dans le calcul dey. A droite: idem pour I'échelle caractéristiquig ol nous avons conserveé la valeur de
Ko de la poussiérexg = 2 x 1074 cn? g1).

1 Mo. Nous retrouvons en (0,2) la valeur de100 AU, valeur que nous avions mentionnée dans les
solutions des sections précédentes. Le rayon de référamieetrés rapidement avec les paramétres de
I'opacité. En particulier, il tend vers zéro dés que I'onaigne trop de I'opacité de la poussiére. A par-
tir de la forme autosimilaire des variables (83.1.4), nongons que la densité et le champ magnétique
divergent sirp — 0, a moins d’avoix < —5/4. Cependant cette valeur den’est pas autorisée pour les
solutions de transit.

En résumé : Lorsque nous discuterons de solutions dimensionnées, d@usns nous limiter aux
valeurs dea etb pour lesquellesg est supérieur a une dizaine d’'unités astronomiques et pequélles
les variables physigues n’ont pas des valeurs irréalisiiess voyons ici une sévéere limitation du modeéle,
traduisant le fait que lorsque I'on s’approche «trop » dbjébcentral, la physique prise en compte dans
notre approche n’est plus valide ; d’'ou la nécessité de niautet a des valeurs dey sufisamment
grandes.

4.5.2 Leffet de I'opacité sur les solutions

Dans cette section, nous ne considérerons que des soldgotmansit pur. Nous avons vu que les
solutions avec zone d’accrétion se comparaient bien miexyobservations, cependant la discontinuité
entre les deux zones les rend pluffidile a manipuler. Nous regarderons l'influence des paraséte
I'opacité sous deux aspects : i)ffet de ceux-ci sur la morphologie des solutions et, ii) lefluance sur
les taux de masses.

4.5.2.1 Influence sur la morphologie des solutions

Nous partons d’'une « bonne » solution magnétisée dans uroeneiment avec poussiére telles celles
décrites plus tét dans ce chapitre. Dans le jeu de parandtegée, nous augmentons ala@®t di-
minuonsb simultanément afin de s’éloigner d'un refroidissement a@npar la poussiere. Les autres
parameétres conservent leur valeurs.

Nous arrétons de variex et b si I'intégration échoue avant d’atteindrg2. Nous pourrions alors,
avec une légére modification des autres valeurs d’entri¢e,efa sorte que la solution couvre a nouveau
tout le domaine. Nous ne serions cependant plus en mesuistiatgder les &ets dus aux paramétres
de I'opacité de ceux dus aux nouvelles valeurs initialesvaeisbles. En pratique, il apparait que nous
pouvons augmenterde 0 a 1 et diminudode 2 & 1. Au-dela, la solution ne s’arréte ér< /2. Il s’agit
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Fic. 4.17 — Influence des parameétres de I'opacité de Kranaeb} $ur la densité (a gauche) et le flux ra-

diatif (a droite) ; @, b) = (0, 2) représente le cas ou la poussiére domine le refroidisgeines quantités
sont les variables adimensionnées.

pourb d’une limite typigue, mais certaines solutions autorisknplus ou moins grandes variations. Nous
avons vu gue selon le processus de refroidissement (& unusucdeps),a valait zéro ou un. Nous ne
souhaitons donc pas augmendesiu-dela de 1. Un refroidissement sans poussiére, de typecuolaire,
est caractérisé pdr ~ —1. Nous ne pouvons cependant pas atteindre ce régime satigiggration
n'échoue avant I'équateur. Aussi, lorsque nous augmerg@isiiminuonsb progressivement, nous ne
sommes pas en mesure de donner le type d'agent de refrodissgue nous considérons, si ce n'est
gu'il s’agit d’une configuration sans poussiére, d’opanitgndre.

Les résultats sont présentés sur la figure 4.17 et représdatgensité et le flux radiatif radlen
fonction de I'angles. Notons que seules sont tracées les quantités non dimagsenc’est-a-dirga(6)
et f-(6) : nous ne nous intéressons ici qu’a la morphologie desienkitLa densité (a gauche) augmente
dans la zone équatoriale lorsque la poussiére (trait pteirgomine plus le refroidissement (pointillés).
L'effet est d’autant plus marqué que I'on s’éloigne dgb) = (0, 2). Puisque nous avongfaire aux
variables adimensionnées, cette augmentation doit é&agpnétée comme une augmentation du contraste
de densité entre I'axe de rotation et I'équateur. Le fluxatid (a droite) réagit naturellement de fagon
opposée. Lorsque l'influence de la poussiére décroit, le rAidiatif décroit également dans la zone
équatoriale. De nouveau, il faut I'interpréter en terme al@raste entré = 0 etd = /2 et non en terme
de valeurs absolues.

Nous n'avons pas tracé les autres variables du problénes$es, champ magnétique) car celles-ci,
bien que légerementfactées par une diminution de I'opacité, ne présentaientiaitérences signifi-
catives avec le cas poussiere. Bien que les quantités dioneggs aient ici été ignorées, nous pouvons
néanmoins en conclure que l'inclusion d’'un agent de reise@ment (non-spécifi€), moinSieace que la
poussiéere, a poulfiet de privilégier i) la zone équatoriale (ou le mouvementaliept dirigé en direction
de I'objet central) en terme de densité et ii) la zone axié# holéculaire) en terme de rayonnement.
L'éjection et l'infall semblent donc facilités dans ce contexte.

Un dernier point important doit également étre mentionn& camportement de la morphologie des
solutions, face a un changement des paramétres de I'opacitété constaté de facon trés marquée que
chez les solutions sans champ magnétique, ou sur cellesteqpgat a la famille de solutions faible-

28 e flux poloidal est toujours négligeable.

2"Nous avons normalisé le flux & la valeur a I'axe de la solutim@cgoussiére de sorte que toutes les courbes partent du
méme point. Le changement de la morphologie du champ de mayeent est ainsi plus aisément mis en valeur. Rappelons que
nous avond, = @*°/,1,
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Fic. 4.18 — Taux massiques de la solution magnétisée de 84.3ohetion de I'exposana de la densité
dans I'opacité de Kramers. Le paramétrest maintenu constante= 2.

ment magnétisées. Les solutions fortement magnétiséasneccelles décrites en 84.3.1, ne sont que
moindrement fiectées : I'&et est présent, mais la structure magnétique semble empohportants
changements morphologiques de la solution.

4.5.2.2 Conséquences pour les taux de masse

Nous regardons maintenant quéle¢ une diminution de I'opacité entraine sur le dimensiorgm@m
des solutions. Nous avons mentionné auparavant que lofsgueécarte trop du régime de la poussiere,
le rayon de référence tend vers zéro, résultant en une diveegde la densité (et du champ magnétique).
La normalisation de la vitesse est keplerienne et ne dépandegog, aussi nous attendons-nous a obtenir
des solutions plus denses, mais ayant les mémes vitessesqadutions de type « poussiére ».

Une conséquence directe est visible sur les taux massijoeas.tracons sur la figure 4.18 le taux de
masse (entrant ou sortdften fonction du paraméti dont nous limitons la variation entre 0 et 0.2 afin
de conserver une rayon caractéristigquele taille raisonnable (voir Fig. 4.16 et discussion de 4.%.&
parameétre de la températusest conservé égal a 2 (ce qui conduiba 30 AU). Dans ces conditions,
et & densité égald nous obtenons une diminution de I'opacitd, b) telle que

k(0.2,2) p°2 19102 4
=— ~ (10 ~10".
©2 = o~ (107

Nous voyons sans surprise, étant données les prédictives $ar le comportement de la densité, que le
taux de masse augmente lorsque 'opacité diminue. Cefiiegr provient uniquement du dimensionne-
ment et de la plus petite valeur dequand la poussiére est absente du milieu. Il est possibiediréter
'augmentation du taux massiquefdremment : alors que I'opacité diminue et que le milieu devius
transparent, le rayonnement s’'oppose de moins en moinf@nkizement du gaz.

4.6 Conclusions et implications pour la formation stellaie

Nous concluons maintenant I'étude du modéle de transitupaesumé des résultats obtenus en
terme de leurs implications dans le cadre plus large de fadtion stellaire. En premier lieu, rappelons
que ce modele a été initialement introduit comme une altemaux modeéles standards pour les flots

28Nous rappelons que, pour une solution de transit pur, lesdaumasse entrant et sortant sont égaux.
29 a température n’est que peffiectée par un changementaeu b.
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moléculaires discutés au Chapitre 2. Par ailleurs, a la weserésultats précédents, nous voyons qu'il
s’agit en fait d'une description plus générale de I'envirement entourant les étoiles en formation.

4.6.1 Une description des premiers stades de flendrement

La motivation derriére le modéle de transit est qu'il awgeriobtention de flots moléculaires comme
simple conséquence de la chute de gaz en direction de lagtate, sans nécessiter I'intervention d’un
jet ou d’'un vent sous-jacent. Il est maintenant clairemgattléque la majorité des étoiles en formation
de Classe 1 et de faibles masses sont la source de jets tidssraptres collimatés. Aussi, nous voyons
gue le modeéle se place naturellement a une époque plus jedadatmation de I'étoile, lorsque celle-ci
n'est pas encore entourée d'un disque permettant le lanttediin jet. Les étoiles de Classe 0, avec
I'enveloppe trés massive qui leur est associée, présedéantonditions idéales pour que le transit se
mette en place — a pondérer par le fait que le modéle dans & factuelle ne prend pas en compte
l'autogravité.

Mieux encore, I'existence de solutions au modeéle de tramysitodynamique indique que le modéle
est applicable trés t6t dans I'évolution pré-stellairersaique le champ magnétique n’est pas nécessai-
rement important pour la dynamique du gaz. Nous voyons ieilguichamp magnétique n’est pas un
ingrédient essentiel, et que seule la thermodynamiqffid paur dévier le gaz en chute dans un flot bi-
polaire. Le modéle HD permet également de mettre en éviderfaé qu’un fluide complétement neutre
puisse naturellement suivre de telles trajectdftes

Le modéle MHD s’'impose néanmoins comme une description nglakste puisque le champ ma-
gnétique est observé dans les objets jeunes (voir réfé&raniaessus). Dans ce contexte, nous avons
un champ magnétique de nature quadrupolaire. Ceci est mséguence et non une cause du trahsit
comme souvent objecté : I'existence de solutions HD enidgstration. Les solutions MHD présentent
pour leurs flots des quantités en accord avec les intenvgibégues des observations. Dans le cadre ma-
gnétisé, nous avons également présenté des modeles ourtiaespalement du gaz était déviée par le
transit. L'autre partie conserve un mouvement de chute uaniner dans le plan équatorial, et vrai-
semblablement en accrétion sur I'objet central. Il fautnméains se souvenir que nous avons un modéle
stationnaire et que nous ne pouvons que spéculer sur ce rgitd’égolution temporelle.

4.6.2 Les flots massifs des étoiles massives

Dans la section 2.3, nous avons constaté I'échec des madatetards de flots moléculaires lorsque
ceux-ci sont appliqués aux étoiles massives. Il est passlidtteindre les valeurs inférieures de ces
flots en tirant les parameétres desfélients modeles vers des valeurs plus extrémes, maigfikeutié
persiste. Au niveau morphologique, les flots des étoilessives sont bien moins collimatés que leurs
compagnons de faibles masses, ce qui rend un entrainemigat pltét improbable. En revanche, les
taux massiques prédits par le modéle de transit pour ddsftoassives permettent naturellement de
rendre compte des dizaines de masses solaires entrainées &amps aussi courts que*i@. Nous
avons également montré comment les taux massiques réagtssa fonction de la masse centrale, et
nous avons également été capables de reproduire les tauassesdes objets plus légers.

Bien que le modéle de transit soit applicable aux objets idefacomme de fortes masses, nous
voyons que son utilité est sans doute plus importante daoadee des objets massifs. Efiet, si la
formation des étoiles de faibles masses commence a étre laissecomprise et les modeles assez ro-
bustes, la formation des objets massifs reste beaucoupmbEmatique et le modéle de transit détient
peut-étre un début de réponse.

30Cela rassure quant a la validité d’'une des hypothéses queavions faite dans le modéle MHD, & savoir que les neutres
« suivaient » les espéces chargées, ces dernieres étaléeap champ magnétique.

3INous avons une description MHD idéale Biest « gelé » dans le gaz. Les lignes de champs doivent done sesvignes
de courant de I'écoulement.
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4.6.3 Conséquences d’'un environnement sans poussiére

Malgré la description trés grossiére que nous avons faiteagonnement, il nous a été possible
d’étudier I'influence de I'opacité sur la morphologie et ilmdnsionnement des solutions. Pour cela, nous
nous sommes éloignés progressivement des paramétres aeskigre en direction de ceux d’agents de
refroidissemenent moingfeaces.

Deux dfets indépendants ont été constatés. Tout d’abord, la miogikades solutions change, de
telle sorte que la région équatoriale devient une zonettadilde plus en plus 'accumulation de matiére,
au fur et a mesure que I'on s’écarte d’'une opacité dominééapaoussiére. |l existe également uiie¢
dd au dimensionnement entrainant une augmentation desdéamxasses. Comme nous l'avons déja
mentionné, le modéle ne traite pas des régions les plusatestidonc pas de I'accrétion du gaz sur la
proto-étoile. Cependant, cette étude semble indiquerdaipitité d’avoir de plus forts taux d’accrétion
si I'étoile est formée dans un environnement sans poussiere

Un tel environnement est naturellement présent dans Busiprimordial, la molécule de, étant
alors le plus flicace des agents de refroidissement. Le pas de raisonnennaritsque nous souhaite-
rions franchir, serait de dire que le modéle de transit pradivu de ce qui a été dit, la formation d’étoiles
plus massives dans les conditions de I'univers primor@ala semble néanmoins un@m@mnation un peu
trop spéculative, tant notre traitement de I'opacité etayonnement est rudimentaire. A I'« ordre zéro »,
I'opacité primordiale est dominée phk et la plupart des études ne considérent Hug®u un mélange
hydrogéngnhélium (Lenzuni et al. 1991; Omukai & Nishi 1998). Palla (2@t plus récemment Mayer
& Duschl (2005) ont respectivement montré comment la prise@npte du deutérium ou du lithium
dans les calculs de I'opacité changeait les résultats dmfaignificative. Si I'utilisation de I'opacité
de Kramers pour 'opacité de la poussiére n'était pas unevaisel approximation, elle est cependant
complétement dépassée pour décrire une opacité primerdial

4.6.4 Inclusion d'un jet central ?

Dés que nous avons commencé a décrire le modeéle de transtamons insisté sur le fait que c’était
un modéle alternatif possible ne nécessitant pas de jetjaoest pour générer des flots moléculaires.
Les jets sont cependant universellement observés dansntatfon stellaire aussi est-il intéressant de
montrer comment ils s'insérent dans le scénario que nowsjirons.

Tout d'abord, il estimportant de rappeler que le modélealasit n’exclut en rien I'existence des jets.
L'approche autosimilaire fixe g > 100 AU le domaine de validité du modele. A I'intérieur de cgora,
tout est autorisé, en particulier la présence d’'un disgueicistellaire, qui par un processus de tyljsk-
wind (Blandford & Payne 1982) oX-wind (Shu et al. 1995), donne naissance a un jet collimaté. Ce jet
peut ensuite contribuer a I'entrainement du gaz moléaujaar les mécanismes standards décrits dans
le Chapitre 2. Ainsi, le modéle de transit peut étre a la fei;p comme une alternative aux modeles
standards et comme un nouveau cadre dans lequel ces mduelesvent.

La propagation de jets est depuis une dizaine d’annéesvaassit étudiée grace a I'outil numérique
et a des simulations de plus en plus hautes résolutions.n@apg la plupart du temps, la propagation
est dfectuée dans un milieu uniforme et au repos. Ce que le modédtamgt nous apprend est que le
milieu dans lequel le jet se propage est structuré en degtsitéja animé d’'un mouvement éloignant le
gaz de I'objet central. Nous nous attendons a ce que lasteudu jet en soitf@ectée. Dans le chapitre
suivant, nous présenterons des simulations prélimindegwopagation de jets dans un tel milieu.
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Aprés nous étre longuement intéressés aux flots molécsilatra la modélisation de I'environne-
ment pré-stellaire, nous revenons a la problématique tiesges derniers ont été brievement introduits,
du point de vue observationnel, dans le premier chapitreisNappelons qu'il s'agit d'éjections trés
collimatées et rapides de gaz, présentant des vitessegiégpile quelques 100-200 kit set que leur
existence permet d’évacuer I'excés de moment cinétiquawyait, autrement, empéché l'accrétion de
gaz sur I'objet central.

A ce jour, deux grandes lignes de recherche s’organiseotiades jets protostellaires : i) la premiere
s'intéresse aux mécanismes de lancement du jet, prochelgetl'central alors que ii) la seconde se
concentre sur la propagation du jet a grande échelle et angenagtion avec le milieu ambiant. C’est a
cette deuxieme catégorie que le travail préliminaire présiei appartient. Néanmoins, bien que cela ne
soit pas le propos de ce chapitre, nous commencerons papide &gpercu (85.1) des théories existantes
pour expliquer la génération des jets. Nous passeronsterslétude qui nous concerne ici, a savoir la
propagation des jets et I'influence du milieu ambiant sueesl (85.2). Pour cela, hous nous reposerons
sur les résultats du modéle de transit, indiqguant que lemdans lequel le jet se propage est structuré
en densité et en vitesse. Nous terminerons enfin par ledidimedutures qui semblent intéressantes a
explorer dans le cadre de ce travalil.
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5.1 Préambule : les théories de lancement des jets

L'existence des jets protostellaires est connue depussgduwingts ans et de considérables progres
théoriques ont étéfkectués pendant ce laps de temps, en vue de la compréhendeur degine. No-
tons qu’aujourd’hui, nombre d’avancées dans le domainersegiace aux simulations numeériques, qui
permettent de sfranchir des simplifications inhérentes a I'approche aiplgt

Dans cette section, nous présentons ce qui semble étrente@am la communauté scientifiue
comme étant les deux « principaux » modéles de vent (les sentseensuite collimatés en jets) d'objets
stellaires en formation, a savoir le modéle dlsk-windet celui duX-wind Il ne s’agira ici que d’'une
description sommaire, visant simplement a donner quelgléssents sur ces modéles. Nous renvoyons
le lecteur aux articles de revue de Shu et al. (2000), Shaafj €006) pour leX-wind, et Konigl &
Pudritz (2000) et Pudritz et al. (2006) pourdisk-wind; une bibliographie extensive sur le sujet pourra
notamment y étre trouvée. Mentionnons aussi le papier néegmsoumis de Ferreira et al. (2006),
gui commence par un résumé de ces deux types de modeéle etogaspr en particulier, un nouveau
diagnostic afin d’'identifier les signatures observatiolesetie chacun d’entre eux.

Avant de faire la distinction entre les deux modeéles, nofiamHement que tous deux sont basés
sur des processus similaires, généralement regroupésestaume générigue de « lancement magnéto-
rotationnel » le long des lignes de champ magnétique owseefredfet, comme nous le verrons ci-apres,
la rotation du disque d’accrétion ainsi que la présence dhamp magnétique le « traversant » sont,
dans les deux cas, essentiels au modéle. La principfieratice vient uniguement de la configuration
magnétique et en conséquence de la zone de lancement du jet.

5.1.1 Le modeéele duX-wind

Le premier modeéle décrit ici sous sa forme actfedlst di & Shu et al. (1994). Il est applévind
car le vent est émis a partir d’'un seul endroit du disque, IBtpo(en réalité un anneau), comme décrit
sur la figure 5.1.
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Fic. 5.1 — Représentation schématique du modelX-dvindtirée de Shu et al. (2000). Le vent coronal
représenté ici peut contribuer a I'ouverture des ligneshdenp, mais n’'est pas essentiel au modéle.

Dans ce modéle, le disque ne possede pas de champ magnégiguela échelle : la configuration
magnétique est imposée par la magnétosphére de I'objetateont les lignes de champ pénétrent le
disque au point ou ce dernier est en co-rotation avec la f@toite. Dans ce modéle, certaines de ces
lignes de champ ont néanmoins été « ouvertes par un évéenpasst » non spécifié (il est notamment

1C’est du moins l'impression que jai eue, lors de la derniégeférence de la sérRrotostarsé Planets mais aussi a la
lecture des papiers traitant du sujet.

2Notons que Shu et al. (1988) avaient déja développé ce @ppslaient un modéle dé-wind La forme actuelle est une
généralisation de ce travail.
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suggéré qu'un vent coronal ou du gaz soudainement éjectiéaliuedd’accrétion soit responsable de cette
topologie). C’est cette région X, trés réduite spatialeingni permet I'évacuation du moment cinétique
en exces : ce dernier est emporté le long des lignes de chaveptes) dans un vent large ¢ewind),
alors que I'accrétion peut se poursuivre le long des ligrenées.

Par ce mécanisme, il est donc possible d'éjecter du gaz dualid'accrétion sous forme d’'un vent
large. A titre indicatif, c’est ce vent que Shu utilise daesiiodéle d’entrainement par vent large des
flots moléculaires, modéle que nous avons étudié dans leteh2p Le modéle dX-wind est devenu
particulierement intéressant dans le cadre des jets lerShu et al. (1995) ont démontré que ce vent se
transformait asymptotiguement en un jet le long de I'axead&tion. Soulignons que dans ce modéle, le
lancement magnéto-centrifuge a fondamentalement deagess: un jet axial (1) qui est entouré d’'un
vent large (2). Notons que pour les flots moléculaires qusrant occupé jusqu’a présent, cette vision
permet de réconcilier les modéle d’entrainement par vege lat par jet (stationnaire ou choc d'étrave).

5.1.2 Le modéle duDisk-wind

Commencons par préciser que ce modele a été développéginkopar Blandford & Payne (1982)
afin d’expliquer l'origine des jets dans les noyaux actifsgdéaxies. C'est seulement quelques années
plus tard que Pudritz & Norman (1986) ont repris cette idé& pappliquer au cas des objets stellaires
jeunes. En conséquence, ce modéle a cet avantage sur soougrenh», du fait qu'il est utilisable
pour les AGN. Ceci est un argument trés fort en sa faveur, du point de vii@de intellectuellement
séduisante qu’un seul et méme mécanisme doive expliqugghde®menes analogues — si ce n’est pour
I'échelle spatiale sur lesquels ilsfidrent.

Comme nous I'avons déja mentionné, ce modéle a une configuraagnétique diérente duX-
wind. En dfet, dans le cas présent, il existe un champ magnétique aegéametlle traversant le disque.
L'origine de ce champ s’explique naturellement par I'« afrtement » du champ magnétique initial du
nuage lors de sonfftendrement, puis lors de la formation du disque. La situati@gnétique supposée
par le modéle est représentée sur la figure 5.2.

! |
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Fic. 5.2 — Représentation schématique du scénario permedtaobfiguration magnétique dlisk-wind
avec en () la situation a grande échelle, en (b) un zoom slisdee indiquant que la rotation de celui-
ci tord les lignes de champ et en (c) la situation proche dgdtocentral et lignes de champ fermées
permettant I'accrétion. Figure tirée de (Uchida & Shibe85).

Ce petit schéma permet de mettre en évidence que le ventttstiais, émis depuis une zone étendue
spatialement, contrairement a la région X de I'autre madaéenouveau, le vent émis est a I'origine un
vent large. Dans ce modéle, la collimation sous forme degeatedvent large se fait par I'intermédiaire
duhoop stressalors que le gaz s’éloigne du disque.

3Un trou noir n’ayant pas de magnétosphére, la configuraicessaire aX-windne peut étre présente dans les AGN.
“Rappelons que lroop stresgorrespond a la force de Lorerjtzx B,.
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5.1.3 Disk-wind ou X-wind ?

Cette petite section n’est pas le lieu pour rentrer danstkaldie ce que ces modeéles parviennent ou
non a reproduire. Aussi, nous contenterons-nous de didg @pijour, les observations n’ont pas encore
permis de confirmer ou d'infirmer de fagon certaine aucun deleex modéles. Le modéle disk-wind
semble néanmoins préféré, un des principaux arguments étanme nous I'avons déja dit, qu'il est
applicable aux jets d’AGN, ce que le modéle Xtwind ne peut prétendre. Bien que nous n’en ayons
pas parlé jusqu’a présent, il est important de mentionnétale conclure I'existence d'une troisieme
alternative, considérant que le jet, du moins sa partieaentpuisse étre le résultat d’'un vent d’origine
stellaire auto-collimaté résultant d’'un gradient de goesd( a des fets thermiques (Sauty & Tsinganos
1994; Sauty et al. 2002). L'attrait de ces modéles est gabist capables de traiter I'axe de rotation,
ce que les modeéles de typksk-wind autosimilaires radialement, ne peuvent accomplir. Négamsn
Ferreira et al. (2006) ont noté que ces modéles ont beaumdjfidulté & atteindre les flux de masse
requis. En conséquence, bien qu’il ne soit pas exclu quepeedyg vent contribue au jet, la plus grande
partie de la masse de ce dernier doit venir d’'un vent émista dardisque d’accrétion. Nous reprenons
sur la figure 5.3 le schéma de Ferreira et al. (2006) résuraartrifiguration magnétique de chacun de
ces modeles.

Champ magnétique a
grande échelle - zone
de lancement étendue

Fic. 5.3 — Représentation schématique des configurations tigquee du aDisk-wind du b)X-wind et
c) d'un vent d’origine stellaire. La ligne rouge représelatéorme surface de Alfvén dans ledtérents
cas, la ou la vitesse de I'écoulement passe la vitesse démlRigure adaptée de (Ferreira et al. 2006).

Avec le développement des observations a haute résolutiguiare, il est possible d’observer de
plus en plus prés de I'objet central, avec une résolutiodaenvers quelques AU. La prochaine généra-
tion d’instruments devrait permettre de sonder des pra&orglencore jamais atteintes (Ray et al. 2006)
et de mettre un terme, ou pourquoi pas commencer un nouvéai, dgant a l'origine des jets protos-
tellaires. Nous n’en dirons pas plus a ce sujet et nous togrn@intenant vers I'étape se situant en aval
de la génération du jet, c’est-a-dire sa propagation damslieu ambiant.

5.2 Simulations de la propagation des jets

Nous nous acheminons doucement mais sirement vers la finpdenteere partie de ce manuscrit,
consacrée aux flots entourant le processus de la formagthais. Cette pénultieme section correspond
a la description d'un travail en cours de réalisation, et mengra que certains éléments préliminaires
guant aux études initiées (85.2.3). Nous commenceronied’a cette section en parlant brievement du
projet CosmoGrid (85.2.1) — associé a cette thése — dofriadtructure informatique a permis le calcul
des simulations présentées ici, mais aussi du code utitigé ges dernieres 5.2.2. Une ultime section
(85.3) discutera de quelques ouvertures et futures direstie recherche, que ces travaux préliminaires
n'ont fait qu’effleurer.
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5.2.1 Contexte

Ma thése a étéfiectuée au sein du projet CosmoGrid, projet financé par leggaement irlandais.
Ce projet, sous-titré&rid-enabled Computational Physics of Natural Phenomeanet a disposition des
chercheur¥ les outils informatiques nécessaires aux travaux numesidpurds, impossibles a réaliser
sur un unique PC. Mentionnons que CosmoGrid s'inscrit dawadire du projet plus glob@rid Ireland
visant a développer une grille numérique nationale, quiale\dans le futur, étre interfacée avec d’autres
entreprises européennes (projet EGEE).

L'utilisation que j'ai faite de I'infrastructure informafue mise a disposition n’est que d’ampleur trés
modeste face au potentiel de celle-ci. Les simulationsepitéss dans cette section ont tourné swlus-
ter® d’ordinateurs de taille moyenne. Ce dernier estlusterde type « Beowulf », dont chaque noeud est
constitué de deux processeurs (220 processeurs au total=42. D’autre part, la communication entre
les diférents noeuds est de I'ordre du Gd®t. Une bonne connectivité est essentielle : les proassseu
sont de plus en plus rapides et c’'est la vitesse a laqueléciiangent les données qui devient alors le
facteur limitant (en tout cas a partir d’'un certain nombreoEesseurs). Du point de vue logiciel, nous
ne mentionnerons que la présence de « mpich », une bibliethk4P| (Message Passing Interfacper-
mettant de faire tourner les codes parallélisés tels queIH,Aauquel nous nous intéressons brievement
maintenant.

5.2.2 Le code FLASH

Du point de vue utilisateur, le choix d’'un code n’est pas u@hé¢ facile. Pour commencer, bien
qu'il existe une pléthore de codes, seul un nombre limitétdéeeux est publique. Le premier code
que jai utilisé était un code (non-public) auquel le DIASa#Nacces, mais qui était encore en cours de
développement au début de ma thése, et, pour cette raigor,gmaical » pour l'utilisateur en herbe. Je
me suis alors rapidement tournée vers les autres altegatigponibles, en particulier FLASH et VAC
Depuis un an, nous travaillons finalement avec FLASH quirést accessible, notamment grace a une
documentatiofitrés compléte et détaillée (a laquelle nous renvoyons fedepour plus de détails). Nous
nous contentons ici de donner les principales caractfuissi de ce code. FLASH est un code gD
multidimensionnel parallélisé avec MPI et autorisant lellage adaptatif (AMR implémenté par la
bibliotheque PARAMESH). La description qui suit ne se veas pxhaustive mais cherche simplement
a expliquer en quelques lignes ce qui se cache sous les ésts-grille », « HDMHD » ou encore
« AMR » lorsque I'on parle de codes

— L'approche employée pour la résolution des équationseffu{donservatives) est une amélioration

de la méthode développée par Godunov qui est, elle, résamalirois étapes : i) au temps=

nAt, 'approximation par une certaine foncttdnde la solution dans chaque cellule de la grille,
ii) la résolution du probléme de Riemann du tube a ¢hobtenue a l'interface de chaque cellule
avec sa voisine et iii) le moyennage des solutions obtenars chaque cellule qui donne acces
aux variables au temgs, ;. Plusieurs types de méthodes existent pour chacune deapeséPar
défaut, FLASH utilise le célébrsolverapproximatif de Roe pour la seconde de ces étapes (il ne
me semble superflu, dans le cadre de cette bréve présentigicentrer plus dans le détail).

— Les équations MHD, idéale ou non, sont également géréesLgeBH. |l est nécessaire de faire

appel a des techniques supplémentaires par rapport au reasgnt hydrodynamique. En particu-

SLes principaux domaines de recherche représentés parjét poot I'astrophysique, la géophysique et la météorelogi

60u « grappe » en francais, mais de nouveau le terme angldisastoup plus usité.

7ZEUS était également envisageable mais bon nombre de prebl&emblaient avoir été rapportés a son sujet, ce qui
I'élimina de la liste des options.

8http://flash.uchicago.edu

%Un code grille utilise une description eulérienne du fluideopposition & I'approche lagrangienne des codes parsicule
(SPH).

105 cette fonction est constante il s’agit de la méthode deuGod que nous décrivons ici. FLASH utilise une amélioration
de cette technique de base, le PARieCeise-parabolic methdau la fonction en question est cette fois approximée par un
polynédme du second ordre.

11Ce probléme est celui de I'évolution des grandeurs physitprsque la paroi, séparant (au sein d'une méme cavité) deux
états thermodynamiques, est retirée. Chaque couple diesefidjacentes constitue un probléme de Riemann.
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lier, la contrainteV - B = 0 pose de vraies flicultés numériques et il est nécessaire de recourir a
des schémas complexes.

— Laparallélisation du codga MPI permet a celui-ci d'assigner af#irents processeurs d’aluster
le traitement de diérentes parties du domaine de calcul (la grille). La pdrsditon des codes,
tels FLASH, permet notamment de faire tourner des simulat®D MHD sans que le temps de
calcul soit prohibitif.

— L'AMR est une technigue puissante permettant de conaelatiferce de calcul la ou elle néces-
saire, par exemple au niveau des chocs. L'algorithme ifiertgs régions intéressantes et divise
chaque cellule en quatre (en 2D) afin d’augmenter la résoludans ces zones. Une fois que le
choc est passé, la grille est « dégradée ». L'utilisateunfonromme paramétre d’entrée le nombre
de niveaux de f@inement qu’il souhaite pour sa simulation.

Nous ne dirons rien de plus que ces quelques remarques gsnéoacernant FLASH, qui sont d’autre
part valables pour n'importe quel code parallélisé de typeuBov avec maillage adaptatif. Legtér
rences entre les codes viennent déidentes techniques employées pour I'implémentation daseju
points décrits ci-dessus.

5.2.3 Propagation de jets

Rentrons enfin dans le vif du sujet, a savoir I'utilisationFdleASH pour simuler la propagation des
jets. Nous commencerons par rappeler une derniéere foisti@ation d’'une telle étude, puis donnerons
les premiers résultats préliminaires trés encourageantsgouligner la pertinence de ce travail.

5.2.3.1 Lidée de départ

Nous l'avons déja brievement énoncée plusieurs fois : Iegltats du modele de transit nous in-
diquent que le milieu pré-stellaire est fortement stragfiédensité et en vitesse. En raison de son auto-
similarité radiale, le modeéle ne traite pas de ce gu'il ses@dslong de I'axe, précisément dans la région
gue le jet va occuper. Le jet possédant néanmoins une eegatension latérale, la structure mise en
évidence par le modéle de transit doit, en toute logigfiecter sa propagation. L'idée de départ est alors
la suivante : utiliser une des solutions obtenue dans leitthapcomme état initial du milieu ambiant
pour une simulation de jet.

La plupart des études pour la propagation des jets se centatitin milieu uniforme et au repos, et
notre étude aurait cet avantage de prendre en compte itiste I'efondrement du cceur pré-stellaire
dans le calcul de la propagation du jet. La structure du milieserait, de plus, pas présupposée arbitraire,
mais serait solution des équations régissant la dynamiggezl Ainsi, nous aurions une description plus
globale, ne se concentrant pas uniquement sur la physigjet, duais également sur celle du milieu dans
lequel il se propage.

L'idée en elle-méme est trés simple, mais sa mise en ceuviesip@érer je pense, potentiellement
délicate étant donné qui s’'agit d’'un probleme MHD a 3 dimemsi(pouvant étre ramené a 2.5D par
symétrie axiale), avec une configuration magnétique noralei Afin de tendre vers I'implémentation
du probleme complet, il est donc nécessaire de procédetgq@@s: La section suivante présente la toute
premiére d'entre elles.

5.2.3.2 Simulations 2D-HD : influence du milieu ambiant

Nous avons commencé par le cas quasiment le plus simplé;actiee & deux dimensions et en
négligeant le champ magnétique. Le but de cette étude pnéliira est simplement d’obtenir un résultat
gualitatif. C’est également un bon exercice pour la prisem&in du code. Dans un premier temps,
la structure du milieu ambiant suggéré par I'étude du chagitest méme simplifiée, et elle ne sera
modélisée que de facon trés grossiére :

— Les solutions du modéle de transit sont moins denses dartméaaxiale que dans le reste de

'espace. Dans une premiére approximation, nous avonsliséd& point en établissant un gra-
dient de densité constant dans la direction perpendieuéagelle de la propagation du jet. Ainsi,
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la densité augmente depuis la région axiale jusqu’au bait dn domaine. Bien que le modéle
de transit prédise également un gradient longitudinal -etssiié diminuant lorsque la distance a
la source augmente — celui-ci a été négligé.

— Le transit généere des flots bipolaires moléculaires seadapt a des vitesses typiquement dix
fois plus faibles que celles des jets. Ce point est ici medé&in donnant une vitesse constapte
positive au milieu ambiant. Il s’agit de nouveau d’'une pra@iapproximation : dans le modéle de
transit, la vitesse diminue avec la distance a I'objet @t ii) il existe une composantg dans
la vitesse du flot moléculaire — bien que celle-ci soit trésiégproche de I'axe de rotation.

La grille de calcul fait 3& 120 points (dans cette premiére étude, nous nous sommestEst’uni-
tés arbitraires pour les grandeurs physiques, en essaydafdis de préserver les ordres de grandeurs
pour les rapports entre les quantités du jet et du milieusNwésentons ici quatre simulations (Fig. 5.4)
dont les conditions initiales (correspondant aux figuregalehe a droite) sont les suivantes :

1. Le premier cas est le plus simple et nous servira de ré&férela propagation du jet se fait dans
un milieu ambiant uniforme et au repos. Toujours pour sifigolau maximum, le jet et le milieu
ambiant ont la méme densité et la méme pression. Le jet estténpvec un nombre de Mach
M > 1 ala positiory = 10 (axe vertical). Seule une moitié du jet est considérédacitre moitié
étant « simulée » par une condition de réflexion au niveau dd pauche de la boite. Les trois
autres conditions aux bords sont des conditions au bordrimsyd’écoulement sortant librement
de la boite lorsqu'il les atteint.

2. La seconde simulation vise & mettre en évidence l'infleene le gradient de densité du milieu
ambiant peut avoir sur la morphologie du jet. Un gradient elesité linéaire, comme décrit plus
haut, est donc inséré dans la simulation. La densité et &siore du jet ne sont alors identiques a
celle du milieu que pour = 0 (axe horizontal). Le jet est en revanche sous-dense pponta@
pami(X > 0).

3. Letroisieme cas vise aisoler l'influence d'un milieu aamttiqui ne soit pas au repos. Celui-ci est
donc mis en mouvement longitudinalement (segjpavec une vitesse telle qug/vamp = 10. Le
gradient de densité n’est ici plus pris en compte.

4. Enfin, le dernier cas combine a la fois gradient de densitgoavement du milieu ambiant.

Résultats : Nous ne discuterons que brievement les résultats obtenissjue ceux-ci, trés qualitatifs,
sont simplement conformes a ce que l'intuition prédit : dastse simulation de référence (complétement
a gauche), un choc d’étrave trés large se développe lorsptepagation du jet qui se poursuit de facon
trés lisse, en raison de I'équilibre de pression entre @glef le milieu ambiant. Si un gradient de densité
est introduit, la morphologie du jet change du tout au toet@ade figure de gauche) : i) d’'une part le
jet est séverement collimaté par le milieu ambiant lorsguehbc d’'étrave tente de se développer laté-
ralement et ii) des instabilités de type Rayleigh-Taylodéeeloppent puisque le jet est sous-dense pour
toute la régiorx > 0. La principale diérence notable apportée par un milieu en mouvement (deaxiém
figure de droite) est de permettre au jet de se propager hagéteplus loin que dans la simulation de
référence (extréme gauche). Notons tout de méme que, betegehoc d’'étrave reste trés similaire,
celui-ci est moins étendu latéralement que dans le cas éienéle. Enfin, sans surprise, ces defliate

se combinent dans la derniére simulation.

5.3 Conclusions et travail futur

Les simulations détaillées ici nous apportent la confiramatjue la structure du milieu ambiant joue
effectivement un rdle sur la propagation et la morphologie tdieci n'a bien entendu rien d’un résultat
nouveau (voir par exemple les simulations SPH de de GoueRido & Birkinshaw 1996). Ces petites
simulations sont cependant un passage obligé avant de exifigslle probléme plus avant. Plutét qu'une
conclusion pour ce chapitre, nous proposons a la place wmgtate sur le chemin qu'il reste a parcourir.
Il ne s’agit bien entendu que de grandes lignes qui me semibdortantes pour la suite :
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Fic. 5.4 — Résultats de quatre simulations numeériques a un méstamit. Les configurations du milieu
ambiant sont, de gauche a droite : i) milieu uniforme au refagradient de densité au repos, iii) milieu
uniforme en mouvement et iv) gradient de densité en mouveryein le texte pour plus de détail.

— Tout d’abord, et puisque je suis maintenant lancée damsidation des jets, il faudra tout d’abord
continuer dans cette direction, sans se soucier du milidoisar) en complexifiant a la fois la
géométrie et la physique. Si I'étude ambitionnée en 83.218it voir le jour, il faudra passer en
2.5D et a I'approche MHD. On pourra également imaginer dphkistications au niveau du jet, tel
une variation de vitesse a l'injection permettant de simigle nceuds des objets HH observés.

— En paralléle, et de facon indépendante, je compte travaill'insertion des solutions du modéle
de transit dans le code. Pour que ces solutions soient salides le cadre numérique, il faudra
insérer le champ de gravité de I'objet central (un moduleFjuaSH posséde déja). Nos solutions
autosimilaires ne sont pas valables en dessous d’un ceaigonrg. En particulier, elles divergent
en zéro et il sera donc nécessaire de trouver un moyen filgehir de ce probléme. Je pense que
la solution sera peut-étre de définir, en de¢a de ce rayorgamtion au bord ouverte ou tout ce
qui sort de la grille est « perdu » pour la simulation.

— Seulement lorsque les deux points précédents serontisemls pourrons imaginer associer les
deux. En attendant que cela se réalise, il sera toujourimsie modéliser « artificiellement » le
milieu ambiant, comme nous I'avons fait ici, afin de rendrepte du transit de fagon plus réaliste.
Il s'agit sans doute de I'approche la plus prometteuse asdeume.

Comme nous 'avons déja dit, le modele de transit pour les fffmtléculaires ne s’oppose en rien aun en-
trainement par jet. L'approche numérique présentée iciemdbke étre I'unique moyen de caractériser ce
que serait le résultat de la combinaison des deux modélesraeftre de remplir les points de suspension
du tableau 2.1, p. 55. Pour ce que j'en ai vu jusque 3, je pgusée code FLASH peut étre I'instrument
idéal pour arriver a cette fin. Bien que chaque point menéatans ce petit « programme de recherche »
cache sans doute degfitiultés dont je ne me doute pas pour l'instant, je pense qte @efreprise sera
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utile pour une compréhension plus globale de la formatietiaste, et qu’elle sera réalisable avec les
outils actuellement a ma disposition.
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Chapitre 6

Conclusions et perspectives

J'ai présenté, dans cette premiére partie, le travail @iefectué sur la thématique de la formation
stellaire durant ces trois derniéres années. Avant de passee seconde partie, beaucoup plus bréve,
consacrée au rayonnement cosmigue, résumons les prirgyoats mis en évidence ici, ainsi que les
perspectives leur étant associées pour le futur.

Le modéle utilisé dans cette thése, le modéle de trangit, ¢cmpte desféets thermodynamiques
dans la modélisation des flots moléculaires, en particdiesr flots les plus « lourds » observés lors de
la formation d’étoiles massives. Eiffet, nous avons discuté dans le chapitre 2 les modéles stisndar
d’entrainement de ces flots et nous avons vu que ceux-ci nerngent pas (ou alors trediittilement)

a rendre compte des dizaines, voire centaines, de masseesalbservées dans les flots massifs. Le
modele de transit, utilisant une approche MHD autosinalajui est discuté dans le chapitre 3, considéere
gu’une partie du gaz en chute en direction de I'objet cersatiéviée dans les directions bipolaires sous
'effet de 'augmentation de la densité et du diimge (lorsque la distance a I'objet central diminue).
Dans ce cas, les écoulements bipolaires obtenus ne néogskinc pas la présence d'un jet sous-jacent
et ne sont pas limités par ce qu’un jet est capable d’entrdifwons, par ailleurs, que notre modéle ne
s’oppose en rien a la possibilité d’entrainement d’un tedi@gpuis la source. Grace au modéele de transit,
le régime des étoiles massives est ainsi atteint, avec desltiafall ou d’'éjections pouvant atteindre les

103-102 M, yr~1, en accord avec les observations des régions de formatitoilds massives ; c’est

ce que j'ai pu montrer dans le chapitre 4, et je rappelle legaprincipaux résultats obtenus ci-dessous :

1. Le champ magnétique renforce le « transit » du gaz, mast p&s indispensable au modéle. En
effet, comme nous I'avons montré dans la section 4.2, il estijesd’obtenir des solutions au
systeme d'équations hydrodynamiques, qui résultent eécmdements bipolaires. Ces solutions
pourraient étre applicables aux tous premiers stades dmraafion stellaire, lorsque le champ
magnétique ne domine pas la dynamique du systeme. Ceosslpirmettent également de com-
prendre la topologie quadrupolaire du champ magnétiquisadidans les modeles magnétisés,
puisque celui-ci, gelé dans le gaz, est contraint de suigoellement (qui lui, a une topologie
quadrupolaire). Un point doit cependant étre mentionnédéduit de I'éfondrement, ou nous sug-
gérons la validité de I'approche hydrodynamique, le champrdvité n’est pas celui d’'une masse
ponctuelle (comme considéré dans le modele), mais est dopan I'auto-gravité du systeme.
L'obtention de solutions au modéle non-magnétisé et atavitgnt serait une étape intéressante
a franchir pour le développement de cette approche. Celessiterait bien sir de reprendre les
équations eny insérant I'équation de Poisson pour la défirdt champ de gravité. A ma connais-
sance, les premiers auteurs du modeéle (Fiege, Henrikseerngt dnt inclus I'auto-gravité dans le
modéle magnétisé : le systéeme d'équation$edintielles obtenu était cependant trés « raide »
et difficile a résoudre (Lery, communication privée). Regarderddlgme dans le cas hydrody-
namigue seul, simplifierait le systéme et permettrait [@e-d’étendre le modéle aux systemes
auto-gravitants.

2. Observationnellement, les coeurs pré-stellaires saertlijets magnétisés ; ainsi, les modeles MHD
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semblent plus réalistes. Nous obtenons en particulier aesins raisonnables des quantités phy-
siques vis-a-vis des observations (84.3). Une rechercheldtons par une technique Monte Carlo
(84.4.1) nous a permis de mettre en évidence deux granddgetade solutions : i) des solutions
« trés magnétisées » et ayant des vitesses de rotation esapiet ii) des solutions moins ma-
gnétisées aux vitesses de rotation plus petites. Le bilargétique de la premiére famille donne
naturellement des valeurs plus grandes que pour la deuxgree du gaz transitant plus proche
de I'objet central. La seconde famille s’apparente poumubeap aux solutions du systeme hy-
drodynamique, nous confortant dans le fait que les modeld® Nendent bel et bien vers les
modeéles hydrodynamiques lorsque le champ magnétique gligesble. Afin d’explorer plusfa-
cacement I'espace des solutions aux équations du modgdeaihécessaire d'utiliser une méthode
plus sophistiquée qu’un simple Monte Carlo : en particuleetechnique ddMarkov Chain Monte
Carlo semble étre une piste prometteuse et je souhaite I'étutlisrgvant dans un futur proche.
Je rappelle que l'intérét d’'une bonne couverture de I'esphs paramétres est de permettre une
caractérisation et un diagnostic des solutions et compemés trouvés, comme nous l'avons vu
par exemple avec les deux familles discutées plus hautt lhgmrtant de déterminer ce qu'un
modéle peut ou ne peut pas faire. Notons que cet outil poemauite étre utilisé dans le cadre des
modéeles auto-gravitants.

3. Nous avons également étudié I'influence de I'opacité ssirsblutions (84.5). Ceci est initiale-
ment motivé par I'absence de poussiéeres dans I'universopdia. Bien que notre description ne
nous permette pas de modéliser avec précision I'opacitéadypgmordial, il nous est possible
de réduire l'influence de la poussiére. Les conséquencemaippent principalement sur la mor-
phologie des solutions : lorsque la poussiére cesse peigeasent de dominer le refroidissement,
la zone équatoriale devient une région privilégiée powrclenulation de gaz, se traduisant par
une augmentation de la densité dans cette zone. En parédlé@eamp de rayonnement est plus
faible au niveau de I'équateur. Les autres quantités Géteshamp magnétique) ne semblent, elles,
pas dfectées. Néanmoins, la modification de la densité et du r&oant suggerent la possibilité
d’obtenir de plus forts taux d'accrétion, ainsi que la fotiora d’'étoiles plus massives. Notre des-
cription est cependant trop rudimentaire pour pouvoir tlies conclusions plus quantitatives quant
aux écoulements en jeu lors de la formation des premierdegtba solution a ce probléme serait
d’abandonner partiellement I'approche analytique etilibet des opacités tabulées afin d'obtenir
des résultats plus quantitatifs. De nombreux auteurs sgsochés sur la question de I'opacité du
mélange de gaz primordial et il serait possible d'utilismirirésultats afin de vérifier la tendance
mise en évidence dans ce travail.

En plus de donner une explication « alternative » a la pré&sdadiots moléculaires, le modéle de
transit fournit une description de I'ensemble de I'envitement pré-stellaire. Ainsi, nous y voyons un
milieu structuré a la fois en densité et en vitesse. Cettetsire est loin des milieux uniformes et au
repos utilisés dans la plupart des simulations de jets, ttt peemiere doit logiguement influencer la
propagation de ces derniers. C'est a partir de ce constat@ugeavons récemment entrepris de simuler
la propagation des jets en prenant en compte les résultatseodale de transit (voir Ch. 5). Ce travall
n'est encore que préliminaire et demande a étre considénaiit développé. Cependant, grace a de
« petites » simulations a deux dimensions et purement hydesdiques, nous avons mis en évidence
le fait que la structure du milieu ambiant influaffectivement sur la morphologie des jets, et qu'il
était important d’avoir une description réaliste de ce enilpour toute étude liée a leur propagation.
L'évolution naturelle de ce travail sera I'inclusion du af@magnétique et le passage a une description
3D. Il nous faudra ensuite caractériser de fagon quantitdés flots obtenus par la combinaison du
transit et de I'entrailnement par le milieu ambiant. J'amggren particulier, déterminer I'exposant de la
relationm(v) « v” dans le cadre de ces simulations, afin de voir comment le maletransit modifie
les propriétés des modéles d’entrainement pur. Ces siongasont également importantes, car je pense
gu’elles permettraient de mettre explicitement en éviddadait que le modéle de transit n’exclut pas
les autres modeéles, mais gu'il s'insére dans une desaripficbale, a un niveau fiérent de ceux-ci :
aux tous premiers stades de la formation stellaire, aldtmgenveloppe importante de gaz est présente,
le transit serait le mécanisme dominant pour la formatioflate moléculaires dans les tous premiers
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stades d'&ondrement (un jet étant présent ou non); alors que la masbengteloppe diminuerait, le
jet gagnerait de plus en plus d'importance. En parallelealesit du gaz serait lui réduit en raison de la
diminution du réservoir de matiére qui lui est attribué ; enié transit disparaitrait avec I'enveloppe de
gaz aux derniers stades de la formation stellaire (Clast8)2é les flots moléculaires observés seraient
uniguement dus au jet sous-jacent. A ce stade la dynamiguigotieserait alors dominée par la physique
du jet atomique.

Pour résumer et en guise de conclusion, j'ai présenté eigagpau cadre de la formation stellaire
un processus physique par ailleurs trés général : la déniale la trajectoire de gaz en chute lorsque
le milieu devient trop dense et chaud. Une investigationisgralytique et des développements de ce
modéle m’ont permis de rendre compte de plusieurs aspests\ationnels liés a la formation stellaire,
depuis I'existence de flots bipolaires jusqu’aux valeusstdax de masse rencontrés, fournissant ainsi un
cadre prometteur, en particulier pour la formation dedégonassives. J'ai souligné plusieurs pistes que
jaimerais explorer dans le futur ; parmi celles-ci, le déppement de simulations numériques prenant a
la fois en compte un jet central et le transit est une de mesités. Les ressources du projet Cosmogrid
m’ont permis de m’initier a I'outil numérique et me permettt d'aller plus loin dans cette direction, qui
me semble étre I'étape suivante logique du modéle semyszmad utilisé dans ce travail.
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La seconde partie de ce manuscrit abandonne complétenfenniation stellaire pour se concentrer
sur une autre thématique : le rayonnement cosmique. Celteaédé dfectué dans un contexte trés
cadré a la suite d’'un stage de maitrise m’ayant initiée aet.sDjautre part, le rayonnement cosmique
constitue, avec la formation stellaire, une thématiqueefde mon laboratoire d’accueil & Dublin. Ainsi,
la poursuite de ce travail s’est faite de fagon naturelléamonent avec un programme d’échange franco-
irlandais EGIDEUlysse monté entre le DIAS (Dublin) et I'l|AP (Paris) pourtliéle des noyaux lourds
du rayonnement cosmique.

Cette partie, beaucoup plus modeste que la précédentgasisera de la facon suivante : i) dans ce
premier chapitre, nous donnerons une description trésrgiénée ce qu’est le rayonnement cosmigue
(87.1), eniinsistant sur les noyaux lourds (87.2) ; ii) leoselcchapitre présentera le travail accompli dans
le cadre de la collaboration susmentionnée ; iii) enfin, umige chapitre donnera quelques pistes pour
les travaux en cours et futurs.

7.1 Généralités

Commencons cette partie introductive par un survol de geslgoints généraux relatifs au rayon-
nement cosmique. Ce dernier fut mis en évidence pour la grenfidis en 1912 par Victor Hess. Des
expériences ballon lui permirent de constater que l'idiisaaugmentait avec l'altitude indiquant la
présence d’'un rayonnement de nature inconnue en provedan@space. Il a ensuite été progressive-
ment établi que ce « rayonnement cosmique » était en faitinghsle particules énergétiques, principa-
lement de protons. Bien que ces derniers soient les plugdabts) la plupart des noyaux sont présents
dans le rayonnement cosmique. Les électrons, positrong;imes, émissiony et anti-protons en sont
également d’autres constituants (voir plus loin). Notamssaque le rayonnement cosmique fut pendant

IAprés avoir dépassé une certaine hauteur ol I'ionisatioro@técar I'on s'éloigne de la radioactivité naturelle ddare.
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Fic. 7.1 —A gauche :spectre du rayonnement cosmique, toutes particules cemsulé ligne rouge
représente les valeurs observationnelles alors que la bwne loi de puissance parfaite. Figure adaptée
de Bhattacharjee & Sigl (2000 droite : spectres obtenus pour les principaux noyaux du rayonnement
cosmique. Figure tirée de Simpson (1983).

longtemps un terrain de jeu privilégié pour la physique detiqules, puisque permettant d’atteindre des
énergies hors de portée des accélérateurs. Ainsi, desllesuparticules telles le positron, le muon, le

pion ou encore le kaon, furent découvertes lors des interacentre les rayons cosmiques et I'atmo-
sphére terrestre.

7.1.1 Spectre des noyaux

Concentrons-nous maintenant sur la composante nucléairydnnement cosmique. Sur la fi-
gure 7.1, & gaucKeest représenté le spectre des noyaux (toutes espéceadoes) : le flux de noyaux
recu au niveau de la Terre est tracé en fonction de I'éneggendyaux. La courbe rouge est ajustée a
'ensemble des données (non visibles ici), alors que cellbleu représente une loi de puissance. La
premiere chose a noter est qu'il n’existe pratiquement padéyiation entre les deux courbes sur prés
de dix décades en énergie. Le second point est que, sur eettee d’énergie, le flux diminue quant
a lui d'une trentaine d’ordres de grandeur, rendant lesewents les plus énergétiques tréSiclles a
détecter puisque trés rares. Le domaine d'énergie coustegéaéralement séparé en trois zones :

— Les énergies les plus faibles (lizaines de MeYhuc) sont celles correspondant aux particules

émises dans le vent solaire, qui domine alors entieremeaytsmnement cosmique.

— Au-dela et jusqu’a environ 18 eV, une belle loi de puissance — avec un indice spectral autou
de 2.8 — est observée pour la plupart des esfiétlesst largement accepté que le rayonnement
cosmique dans cette gamme d’énergie soit d’origine GaliaetiNotons qu'’il existe un léger chan-
gement de pente, le « genou » (autour d& BY), ol la pente passe de2.8 a~ 3.1. La présence
de noyaux jusqu'au genou est relativement bien comprisaccélération des noyaux dans les
chocs de supernovae par un processus de Fermi du premierdodne des résultats en accord

°http://cosmos.swin.edu.au/entries/cosmicrayenergies/cosmicrayenergies.html

Sénergie cinétique par nucléon est définie [, = Ex/A, de sorte que I'énergie totale de la particule est donnée par
E = m& + AEyn.

4Sauf pour quelques noyaux, ou elle est plus pentue, en piéatici, Be et B, ou les noyaux en-dessous du Fe (appelés
sub-Fe). Ces noyaux sont des noyaux secondaires (voirdasgi®n qui suit sur les abondances).
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avec les observations. Le régime'16 108 eV est lui plus problématique, mais de toute facon,
seule la gamme d’énergie autour du GeM sera discutée dans la suite.

— A 108 eV, il existe un nouveau changement de pente communémeeléalpp« cheville ». Au-
dela, I'énergie des noyaux est telle que leur rayon de gmagist plus grand que le rayon de la
Galaxie. De plus, il n'existe pas, dans la Galaxie, de méoag@é connus permettant d’accélérer
des particules a de telles énergies. Pour ces raisons, ea gea ces noyaux doivent étre d’origine
extragalactique.

Lafigure 7.1, a droite, représente de nouveau le spectrééasits, mais cette fois séparé pour quelques
espéeces. Cette figure montre I'universalité de la pente dotispmais également le fait que les protons
constituent I'espéce la plus abondante devant He, C et lggumoplus lourds. Globalement, plus les
éléments sont lourds, plus les abondances sont faibleset.sd-trouve déja un flux trois ordres de
grandeur moindre que les protons. La situation s’aggrageremour les noyaux plus lourds, ce qui rend
leur détection problématique.

7.1.2 Abondances des noyaux

Il a longtemps été pressenti théoriquement, puis récema@nbntré expérimentalement, que les
sources du rayonnement cosmigque Galactique (GCR), au rjusige’au genou, sont les chocs de su-
pernovae (ou encore des superbulles présentes dans I'l&é)noyaux de I'lSM (principalement H,
He et noyaux de la nucléosynthése stellaire) sont accgh@réle passage de I'onde de choc suivant un
processus de Fermi du premier ordre : un noyau gagne en é€rgealiaque fois qu'il franchit le choc,
et en raison de sa marche au hasard de chaque cété de cdlgietit le franchir plusieurs fois et le
gain final étre considérable. Ce mécanisme parvient notarinanexpliquer la loi de puissance observée
(similaire pour tous les noyaux) jusqu’au genou du spebdlotons cependant que toutes les espéces ne
sont pas complétement égales face a cette accélératiom]jletagnble exister un léger biais, favorisant
les noyaux les plus volatiles (Meyer et al. 1998). Ce biajsaagit au niveau des abondances, non au
niveau des pentes de la loi de puissance.

1[}8:""l""l""l""l'"'I""I'
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Fic. 7.2 — Abondances relatives des noyaux, normalisé€%ilielles que mesurées dans le rayonnement
cosmique Galactique atteignant la Terre et dans le systéhagesprimordial (données météoritiques).
Les ditérences entre les deux courbes sont expliquées par le faitlegunoyaux concernés sont des
noyaux secondaires, i.e. produits par fragmentation dawoplus lourds lors de leur propagation dans
la Galaxie (voir texte).

Quoi gu'il en soit, il est raisonnable de s’attendre a ce gg@bondances des noyaux du rayonnement
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cosmique mesurées au niveau de la Terre et celles de la nébydeé-solaifesoient identiques, a une
normalisation globale pres. La figure 7.2 illustre le faieaqe n’est pas tout a fait le cas. Si, pour certains
noyauy, les abondances des GCR et du SS sont en accordtél é¥datres espéces pour lesquelles les
valeurs SS sont bien inférieures : en particulier, de fatiférences existent pour quelques noyaux plus
Iégers que le fer, et pour les éléments légers Li, Be, B. Cehgra’'arréte & = 30, mais comme nous
le verrons dans la suite, de tellesféiences existent aussi pour les noyaux plus lourds. fféreihce
entre les abondances SS et des GCR illustre le fait que ce®ideren interagissant avec les atomes
de I'ISM durant leur transport — des sources jusqu’a nousesy@nt se briser pour donner naissance
a des noyaux secondaires plus légers. En particulier, lepgralu LiBeB et les noyaux sub-Fe sont
respectivement les produits du carbone et du fer. Ainsipfaufation de ces noyaux secondaires « aprés
propagation » est bien plus grande que celle initiale (agenivdes sources), expliquant ainsi l@éence
entre les deux courbes. La production de ces noyaux seceadtipend directement de la propagation
des noyaux parents, aussi des rapports tels g@eB sub-Fée sont-ils précieux pour la détermination
des parameétres de la propagation.

Nous n’avons parlé, jusque la, que des flux des noyaux stdbéegste cependant une composante
radioactive dans le rayonnement cosmique (par exempléBle, lui aussi issu de la fragmentation du
carbone), et les abondances de ces noyaux sont précieugesteases d’'une information complémen-
taire. Par exemple, a partir de la fraction survivante d'esgece radioactive secondaire comm€Re,

il est possible de remonter, entre autres, au temps de @Ebpagles noyaux dans la Galaxie.

Enrésumé, I'étude des noyaux du rayonnement cosmiqueetoitgitre de caractériser deux choses :
i) les sources du GCR (abondances et spectres) et i) lagatipa dans la Galaxie. Quand bien méme
ces deux points sont assez bien cernés aujourd’hui, legsd@&asont, eux, pas toujours bien connus. Sou-
lignons que la compréhension de certains de ces détaileramsssi par I'étude des autres composantes
du GCR.

7.2 Les noyaux ultra-lourds

Les études du rayonnement Galactique font souvent la distinentre les noyaux légers, lourds et
ultra-lourds. Nous définissons un noyISiQ comme lourd si son nhombre de protahgst supérieur a 10,
et ultra-lourd siZ > 30. Il est également possible de trouver dans la littérdaudg&finition équivalente
d’'un noyau ultra-lourd comme ayant un nombre de nuclédns 70. Observationnellement, il a fallu
attendre 1965, soit prés de soixante ans apres la premitetidé du rayonnement cosmique, pour la
mise en évidence de noyaux ultra-lourds dans celui-ci, gaisonfirmation par Fowler et al. (1967). Le
principal obstacle & I'observation de ces noyaux vient éaldalux, environ 18° fois plus faible que le
flux de protons (O’Sullivan 1980).

7.2.1 Généralités

Le processus de fusion, principal acteur de la nucléosgatkéellaire ne permet pas de synthétiser
des éléments plus lourds que le fer. Ce dernier est le plbkesdas noyaux, avec la plus grande énergie
de liaison. La production de noyaux plus lourds se fait patwa neutronique a partir d'un noyau
« graine », généralement le fer lui-méme. Les processtapid] et s Elow) sont les deux possibilités
existante$ permettant de former les noyaux lourds et ne peuvent awirdue lorsque le systéme est
hors-équilibre. Nous renvoyons le lecteur a I'article deugetrés complet de Meyer (1994). Les noyaux
lourds et ultra-lourds peuvent étre de type s, r ou mixteoN®EN particulier que le processus s ne peut
pas produire des noyaux plus lourds df®Bi et qu'au-deld, tous les éléments (dont les actinides) son
de typer.

Sil'on ne laregarde pas de trop prés, la composition du raoent cosmique apparait globalement
similaire a la composition solaire. Cependant, il existelques diférences, en particulier dans le régime

SLes abondances du systéme solaire (SS) sont principalatédnites de la composition des météorites, formées aux tous
premiers stades du SS.
5Nous ne parlerons pas de la troisiéme alternative, le psasgs qui n’est a I'origine que des noyaux les plus rares.
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des noyaux lourds avec une surabondance des esgéce$0 par rapport aux abondances solaires
(nous verrons cela plus loin avec la Fig. 8.8 ; voir égalerkémt7.2). Ces dférences sont généralement
interprétées en terme de i) processus nucléosynthétigtiésedts dans les sources par rapport au SS
et/ou ii) comme une accélération préférentielle de certailyamo aux dépend d’autres.

Les éléments du groupe Pt sont principalement dus au pregcgsaors que ceux de Pb au processus
s. Ainsi, le rapport PPt du rayonnement cosmique, comparé aux abondances spéstain indicateur
précieux pour comprendre les processus nucléosynthétapsesources. Ce rapport est également un bon
indicateur du parameétre controlant 'accélération pegiéelle des noyaux, FfRou volatilité. L'étude de
Meyer et al. (1997) indique que la volatilité est le paramdavorisé au vu des données demRlet
d’autres indicateurs pertinents.

A ce jour, seulement 44 actinides ont été découverts darsymnement cosmique. Parmi ceux-
ci, 35 sont attribuables a I'expérience UHCRE mise en plac®AS. De leur étude (en particulier
des chronomeétres tedsU/gpTh), il apparait que les sources du rayonnement cosmiqueisanélange
de noyaux synthétisés récemment 10 Myr) et d’autres beaucoup plus vieux (L Gyr) — Donnelly
(2005). Enfin, toutes les expériences menées sur les nogatos|s’accordent pour dire que le rapport
ActinidegPt est plus grand que la valeur solaire ce qui en fait un ibglicaintéressant afin de mieux
contraindre les sources.

7.2.2 Les expériences

Comme nous I'avons vu précédemment, les noyaux ultra-$osomt des especes intéressantes car
elles portent de l'information potentiellement utile centant 'origine des noyaux du rayonnement
cosmique ou encore sur le temps écoulé entre leur synthkse atcélération. Cependant, leur détection
est trés problématique en raison des faibles flux de ces royaurdela de Fe, I'énergie de liaison des
noyaux diminue avec leur masse, de sorte que les noyauxlalirds sont beaucoup plus rares. Ainsi,
les actinides4 > 88) sont sept ordres de grandeur moins abondants que FedI3od05). Un grand
temps d’exposition @gu une grande surface de détecteur sont donc essentieldapoaliecte de ces
noyaux. Dans cette partie, nous donnons un rapide touriddrodes diférents orts expérimentaux
mis en place dans la quéte des noyaux ultra-lourds.

7.2.2.1 Expériences passées

La présence de noyaux lourds ¢ 10) dans le rayonnement cosmique est restée incertainamend
longtemps, et il a fallu attendre la fin des années quaranie gue la « preuve » en soit faite. Les
expériences ont tout d’abord beaucoup reposé sur des medsadlon a haute altitude-(30 km). Par
exemple, Freier et al. (1948) ont embarqué a bord d’un balfenchambre a brouillafcet des plaques
d’émulsions photographiques. lls obtinrent, en partaulin événement indiquant un noyau a¥eg 16.

De nombreuses séries de missions ballon ontféeéteées par la suite, en utilisant toujours les émulsions
photographiques jusgu’en 1970, puis utilisant, a partitadda technologie fierte par les détecteurs
Lexar?. La charge des noyaux détectée par ces expériences n'aessé d’augmenter avec les années,
avec en particulier l'identification de noyauk > 90 vers la fin des années 70 (Donnelly 2005). Les
missions ballons seront ensuite progressivement abagderau profit de missions spatiales que nous
mentionnerons plus loin.

Si les noyaux du rayonnement cosmiques laissent des trareslels détecteurs construits a cet
effet, ils en laissent également dans tout matériau non praiggtée leur pénétration. C'est le cas des
météorites qui sont des « détecteurs naturels » de rayomsquees. Un des avantages est que, cette fois,
le temps d’exposition n'est pas limité a quelques jours —roenpour les ballons — mais s’étend sur
10’ — 1% années ! En revanche, le prix & payer est de ne pas connaisdedaétail ces « détecteurs ».

"First lonization Potential

8Lorsqu’une particule chargée entre dans la chambre a laaljiaturée en vapeur, l'ionisation qu’elle provoqueane
la formation de gouttelettes le long de la trajectoire deddipule, permettant d’identifier son passage.

9Piles de fines feuilles de « plastique » que la particule @etgaverse en laissant une trace dans son sillage. Leleseuil
sont ensuite récupérées et peuvent étre analysées au sol.
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Leurs inhomogénéités et le vieillissement latent des sréaissées par les CR donnent en pratique des
résultats mitigés pour la détermination de la charge ddgpkas les ayant traversés (Otgonsuren et al.
1976; Shirk & Price 1978).

Enfin, tournons-nous vers les missions spatiales, qui antraalé la plupart de la connaissance ac-
tuelle sur les noyaux ultra-lourds du rayonnement cosmigheonologiquement, la premiére mission fut
celle mise en place a bord de I'ateligkylab(Shirk & Price 1978), et visant a I'étude des noyalix 60.
Sept actinides > 88) furent rapportés. Vinrent ensuite les mesufBeceuées a bord du satelliégiel 6
(lancé en 1979, initialement nommé UKG6) : un des principagsuitats fut la mise en évidence d’'un
excés des noyaux 68 Z < 82 par rapport aux abondances soldft¢&owler et al. 1987). Egalement
lancée en 1979, I'expérience HNHdavy Nuclei Experimepembarquée a bord du satellite HEAO-3
fournit des données permettant ensuite a Binns et al. (1888monter aux abondances sources et de
suggérer une plus grande contribution des processus r éangecniéres. Enfin, I'expériendeek fut
installée a bord de la station spatiale Mir en 1991 (Pricé. di992), et confirma les résultats des autres
expériences.

7.2.2.2 Expérience la plus récente : LDEF-UHCRE

A ce jour, I'expérience ayant accumulé le plus de données Barégime des noyaux ultra-lourds
est I'Ultra-Heavy Cosmic Ray ExperimefiHCRE), avec plus de 3000 noyaux av&éc- 65. Embar-
guée a bord de laong Duration Exposure Facility DEF, NASA) qui lui a permis de rester en place
pendant prés de 6 années — entre 1984 et 1990 —, cette expéaigrié montée conjointement par le
DIAS (Dublin) et 'TESTEC (Noordwijk, ESA). Les résultats 4#HCRE sont encore en fin d’analyse et
devraient étre publiés sous peu, bien que des résultatmpréires aient déja été présentés (O'Sullivan
et al. 1995, 2001; Donnelly et al. 2001, 2004). Dans le chapitivant, nous détaillerons une étude préli-
minaire concernant les noyaux ultra-lourds, étude qusgoachevée, devrait permettre l'interprétation
des données de UHCRE dans un modéle de propagation fure rque celui habituellement utilisé.
Dans cette bréve section, nous nous proposons de présnpegiricipales caractéristiques de cette expé-
rience, afin d’avoir une idée de la facon dont ont été coléectés données auxquelles nous confronterons
nos modéles par le futur.

Principe : Originellement, LDEF devait rester en orbite un peu moinsidin. Cependant, l'incident
deChallengerretarda la mission de récupération, et LDEF resta au finalgeé années en orbite. C’est
cette trés longue exposition qui permit a UHCRE de collegtenombre sans précédent d’événements.
Les détecteurs de UHCRE étaient répartis sur la surface @ @yant ainsi toutes les directions. Ces
détecteurs étaient principalement des détecteurs Lexenngus avons mentionnés un peu plus haut.
Ceux-ci rentrent dans les gamme @&adid State Nuclear Track DetectafSSNTD). lls sont constitués
d’'un empilement de feuilles de « plastique » (Lexan le plus/ent) basé sur le principe que le passage
d’'une particule trés ionisante en détériorera une petd®néle long de sa trajectoire, altérant ainsi la
nature chimique du matériau a cet endroit. Les feuilles s&ps sont ensuite déposées dans un bain
« révélateur » de soude caustique ou d'ammoniac qui at@adeenatériau de fagon privilégiée le long
de la trace laissée. Des trous coniques marquent alors iles plentrée et de sortie du noyau dans la
feuille (voir Fig. 7.3).

Identification de la charge : A partir de ces traces, il faut maintenant remonter a la &édrgnoyau
pour l'identifier. Pour cela, les détecteurs ont été cadited laboratoire sous fiérents faisceaux de
noyaux, a dférentes énergies. Les deux quantités clés pour cette déation sont : i) la vitess®t a
laquelle la trace de la particule est « gravée » dans le bedtatéur (enum heure?, une feuille de Lexan
faisant typiguement 250m) et ii) la distanceR que la particule a parcourue dans le détecteur. Ces deux
quantités dépendent de I'énergie et du type de particuldente, et cette dépendance est fonction du
nombre atomiqué de la particule. Ces deux aspects sont déterminés expésailment et permettent de

1ONous renvoyons le lecteur a la figure 8.8, p. 152, pour itaigon de ce point, entre autres choses.
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Fic. 7.3 —A gauche représentation schématique du passage du noyau dansdeedét®es traces en
forme de cnes sont mises en évidence au point d’entrée ettikede la particule, de part et d'autre de
I'épaisseur de la feuille de Lexan. Figure tirée de Kean®LA droite : un des ces cones vus sous un
microscope (Donnelly 2005).

fournir des courbes de calibratié — R. En reportant les valeurs mesurfege Vi etR sur ces courbes,

il est possible de remonter a la chaigeNotons que cette technique ne fonctionne que si le noyau a
fini sa course dans le détecteur : dans le cas contraire utagparticule est sisamment énergétique
pour traverser le détecteur de part en pBRriy’est pas connue et il faut recourir a une technique plus
complexe que nous ne détaillerons pas ici. Quoi qu'il en daitété estimé que I'erreur accompagnant
la détermination de la charge dans I'expérience UHCRE $faijuementAZ ~ 1.6 e pour les actinides

(Z > 88), etAZ ~ 1.4 e pour les noyaux plus légers, autour de Pb {70 < 88).

7.2.3 Conclusions

Mesurer les flux des noyaux lourds est un exerci¢gcde. Les résultats de UHCRE, les plus pro-
metteurs a ce jour, doivent étre interprétés dans le cadraadi®les de propagation les plus complet
possibles, ce afin d’en tirer le meilleur parti. Ces donnéeslent en particulier de I'information quant
aux processus de nucléosynthése (mentionnés précédeminmunt détaillerons ce qui constitue la pre-
miére étape en direction de cet objectif dans le chapitrastiiConcluons enfin cette partie introductive
en mentionnant I'existence du projeieavy Nuclei Explore(Binns et al. 2001) qui, s'il voit le jour,
devrait permettre d’augmenter la statistique sur ces él&srleurds, et donc d’apporter de nouveaux
éléments de réponse a ce domaine.

1iCe travail a été fait manuellement en étudiant au microstespteuilles de Lexan.
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Nous présentons dans ce chapitre I'étude menée dans ledtagiregramme d’échange UlygEgide
monté en 2004 entre le DIAS et I'lAP et dont les résultats sémhis dans I'article Combet et al. (2005)
donné dans I'annexe E. Nous commencerons en 88.1 par ungptieagyénérale du transport des rayons
cosmiques galactiques et par la construction du modéleffiesidin a deux zones, cadre de cette étude.
Dans une seconde partie 88.2, nous nous intéresserons plugaarticulier des noyaux lourds et a la
prise en compte de la bulle locale dans le modéle. Nous camdienfin par un résumé des résultats en
§8.3.

Nous mettons en garde le lecteur que nous nous sommes a@scaniguement sur la phénoménolo-
gie d’'un modéle de propagation existant et non sur I'enserdés aspects microscopiques conduisant a
I’équation de transport que nous utilisons. Nous ne domsegégalement qu’un bref apercu deSétients
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ingrédients du modeéle (interactions nucléaires, chammétagie, etc) et de sa géométrie. Ainsi, nous
ne donnerons dans ce chapitre qu’une description grossi@aafois naive des éléments nécessaires a la
compréhension, le tout accompagné de quelques référépigesqu’il en soit, tous les points sont traités
en détail dans Maurin (2001). Les deux principaux ouvragegtérence du domaine sont Berezinskii
et al. (1990) et Longair (1994).

8.1 Transport diffusif dans un modele a deux zones

Nous avons déja mentionné que les études du rayonnemenigoesgalactique (en dessous du ge-
nou) peuvent étre séparées en deux grandes catégoriefies)Lmtéressant a I'accélération initiale des
particules chargées dans les chocs de superhevii® celles se concentrant sur leur propagation dans la
Galaxie. Dans ce second cas, le résultat de I'accélérasiopris en compte dans une « fonction source »
caractérisant la distribution spatiale et spectrale dedépe travail entrepris ici appartient a cette se-
conde catégorie et se concentre exclusivement sur la prtipagles noyau Nous commencerons par
un tour d’horizon de I'ensemble des « obstacles » influankestrajectoire de ces derniers.

8.1.1 Les processusftectant le trajet d’'une particule chargée

L'idée premiére ici est de passer en revue lgiédentes interactions que peut avoir un noyau avec
I'environnement dans lequel il se propage. Certains paatent prétexte a donner une description de
I'agent considéré, nous permettant ainsi de construirémage de la Galaxie telle que vue par les rayons
cosmiques. Seuls certains de ces processus seront enguga pompte dans le modéle.

8.1.1.1 Di#tusion sur les irrégularités magnétiques

L'isotropie observée du rayonnement cosmique (mieux queoum mille — Berezinskii et al. 1990)
est une forte contrainte sur le processus de transport gesiques. Ainsi, il faut un processus capable
d’isotropiser ce rayonnement originellement directidnfiesu de sources discretes localisées dans le
disque galactique) pendant le temps de confinement d’'unundgas la Galaxie (typiquement quelques
dizaines de million d’années). Lafflision des rayons cosmiques par les irrégularités du charmgpéna
tique possede cette propriété. Il s’agit en fait de I'intéicn du noyau avec les ondes de Alfvén présentes
dans le milied. Dans la suite, nous préférerons cependant I'image dessedifiuseurs magnétiques plus
intuitive et sfisante pour comprendre I'essence du probléme. Avant tootmamcons par une descrip-
tion de ces champs magnétiques.

Le champ magnétique galactique : Pour ce paragraphe, nous nous sommes basés sur l'articte de r
vue tres complet de Vallée (2004). Les estimations du chaagngtique galactique sont principalement
obtenues a partir des mesures de rotation Faraday d'objeégelactiques ponctuels, tels quasars et ga-
laxies lointaines. Connaissant la longueur d’'onde du ragorent et la densité électronique, cette mesure
permet de remonter a la composante du champ magnétiquéefeagala ligne de visée. Il a été trouvé
gue le champ magnétique galactique posséde deux compmsantse composante uniforme respon-
sable du confinement des rayons cosmiques et ii) une contedhastuante entrainant le phénomene de
marche au hasard de ces derniers (et responsable de pisotiioservée).

Dans le disque, la composante uniforme suit globalemerguatre bras spiraux de la Voie Lactée
avec une intensité typique deu&. Il existe également deux zones radiales, spatialem&ntdcalisées

1Ce processus est passé du statut de théorie favorite a eglgudsi-)certitude par les résultats récents de la catition
HESS. Voir Aharonian et al. (2004) et Aharonian et al. (2006)

2Aux énergies considérées GeV/nuc), les atomes du rayonnement cosmique sont en fait digsode tous leurs électrons
et sont donc généralement complétement ionisés.

3Notons que ces derniéres peuvent étre générées par les reysmiques eux-mémes. Quand des rayons cosmiques se
propagent a des vitesses supérieures a la vitesse de Alfvérilidu, ils excitent des ondes MHD résonantes qui ont pfit e
de les difuser (Wentzel 1974; Cesarsky 1980).
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Fic. 8.1 — Image du halo radio de la galaxie spirale NGC 253 swgéma I'image optique (image tirée
de Beck et al. 1994). Les contours noirs sont les contouse-ifitensité obtenus a 1.5 GHz et résultant
de I'émission synchrotron des électrons dans le champ rtiggaeéégulier. Les vecteurs représentent
I'orientation du champ magnétique.

dans lesquelles le champ magnétique subit un renverseraes@ng, bien que suivant toujours la direc-
tion des bras spiraux. A titre informatif, ces renversemgrarviennent a étre expliqués dans le cadre
théorigue de la dynamo turbulente.

Les observations ont également mis en lumiére I'existerigeedcomposante aléatoire du champ
magnétique sur des distance de 50 pc (Ohno & Shibata 1998kepgrposant au champ a large échelle.
La somme de la composante réguliére et irréguliere est pitesdans les bras que dans les régions inter-
bras. Il faut noter que la premiére composante domine darsas, alors que c’est la seconde qui domine
dans le milieu inter-bras (Han 2002). L'intensité de cedryrbation est donc en général du méme ordre
de grandeur que le champ uniforme de sorte 883 ~ 1(Brown & Taylor 2001). Les observations
indiquent également que cette composante est compatiéteume turbulence de type Kolmogorov (en
loi de puissance) pour le milieu interstellaire (Lee & Jaki®76).

Jusque Ia, nous avons fait état de la situation magnétiqdesdue mince de la Galaxie. Les mesures
du champ magnétique par les techniques utilisées dansdeedsont diicilement réalisables a haute
latitude (Han 2002; Vallée 2004). Néanmoins, la présenae dhamp magnétique dans le halo de la
Voie Lactée semble fermement établie. Les observationguagsision synchrotron d’autres galaxies, par
exemple de NGC 4631 (Hummel et al. 1991) ou de NGC 253 (Beck £#994; Heesen et al. 2005), ont
mis en évidence I'existence d’'un halo radio s’étendant degial’autre du disque mince, sur quelques
kpc, et donc de la présence d’'un champ magnétique, comnsédlpar la figure 8.1. Notons que ces
mesures ont étéfiectuées a partir de I'émission synchrotron des électrore®tderniers subissent
beaucoup plus de pertes d’énergie (voir ci-aprés) que lgauxg en conséquence, NoUs pouvons en
conclure gu’ils se propagent « moins loin » et qu'il est plmbajue I'extension du halo, tel que vu par
les noyaux, soit en fait plus grande que celle tracée paldesréns.

L'observation d’'un halo radio et la condition d’isotropie ihyonnement cosmique semblent indiquer
gue les particules chargéestdsent sur les irrégularités du champ magnétique a la fois ldadisque et
dans le halo.



138 CHAPITRE 8. NOYAUX LOURDS ET BULLE LOCALE

De la turbulence magnétique a la difusion : Le traitement standard suivi par de nombreux auteurs
(e.g., Schlickeiser 1989) consiste a dériver I'équatiotraiesport des particules chargées dans la Galaxie
a partir des équations cinétiques et a se placer dans I'dppaiion quasi-linéairesB/B < 1). Dans

ce cas, il est possible d’identifier un ¢beient de dffusion spatial, fonction de l'intensité du champ
magnétique et du nombre d’onde de I'onde de Alfvén excitlbe;n@éme responsable de lafdision du
noyau (voir Kulsrud 2005, Ch. 12). Dans 'approche phénastafjique que nous suivons, cette onde
sera considérée comme un centri@udieur avec lequel le noyau interagit.

Or, comme nous I'avons mentionné, les observations trawWB ~ 1, ce qui pourrait faire douter
de la validité de I'approche. Casse et al. (2002) ont cepgndantré numériqguement pour la premiére
fois que les résultats de I'approximation quasi-linéagraient méme lorsque la turbulence était im-
portante. Ces considérations sont mentionnées ici cat iilmggrtant de comprendre que I'équation de
diffusion (ainsi que les autres termes que nous ajouterons paitéd proviennent d’un traitement plus
fin que la présentation donnée dans ce qui suit.

Traitement phénoménologique de la dfusion : Nous suivons ici la présentation intuitive (et com-
pacte) reprise dans Maurin (2005). Nous allons travaillecda densité de noyalx = N(x, E, t) définie
comme le nombre de particules situées erteex + dx et d’énergie comprise entieet E + dE,

d*N

N = —(d3X dE) - (8.1)

L'équation de transport de la densité de noygwecrit de facon standard comme

oN! _ J-
W+V-J_q. (8.2)
Le termej correspond au fluxL[2T~1] et le membre de droite est un terme source correspondant &
l'injection et/ou a la disparition de noyaujxdans I'lSM ; pour I'instant, nous ne nous attarderons pas sur
la nature de ce terme source. Dans le cas qui nous intéréskediffusion est responsable du flux de
matiére et nous pouvons utiliser la loi de Fick pour écrirederant de dfusion commeg = jq = —KVN,
ol le codficient de dffusion K] = L?T~! dépend de I'énergie et éventuellement de la position. Nous
pouvons alors récrire I'Eq. (8.2) de transport de la derggt@oyaux pour retrouver I'équation standard
de la dffusion,

ANI(x, E, 1)

ot

Cette équation est I'équation de base décrivant la projmgditffusive des rayons cosmiques. Dans I'ap-
proche que nous avons prise ici, le fitment de difusionK a été introduit de facoad hoccomme une
caractéristique de la Galaxie, mais rappelons qu'’il peat @terminé en fonction des autres grandeurs
(pour peu gu’elles soient connues) par I'approche quadalre.

V- (KI(x, E)lVN)(x, E,1)) = g (X, E. 1) . (8.3)

8.1.1.2 Convection due au vent Galactique

Aprés son émission par une supernova dans le disque, lagatiga difusive d’'un noyau I'améne
a passer la majorité de son temps dans le halo. Outreflssidin, il est alors important de déterminer
quelles conséquences ce halo peut avoir sur la dynamiqueoglaax.

Les modeéles de halo statique et dynamique : Dans le modéle du halo statique, ce dernier est simple-
ment un volume s’ajoutant au volume du disque dans lequehigms cosmiques peuvent se propager.
Cette idée de volume supplémentaire est trés attrayantellegoermet i) d'expliquer naturellement la
forte isotropie du rayonnement cosmique et, ii) de compeetaddiférence entre la densité du gaz dans
la Galaxie déduite des études des especes radioactives phut et la densité connue du disque galac-
tique d'autre part(Jones 1991). Cependant, il a rapidemgntontré qu’un tel halo statique, de faible
densité et capable de piéger des particules de haute én@égat pas réalisable. En particulier, les CR
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eux-mémes posséderaient une pressidiisamte pour détruire ce type de halo (Webster 1975; Jones
1991).

Un modeéle de halo dynamique, incluant les avantages du madalique, fut alors invoqué. En
particulier, Jokipii (1976) a développé un modéle ou lesresndifuseurs dans le halo sont convectés
vers I'extérieur a la vitessé.. L'inclusion de cette vitesse de convection correspondpdis® en compte
phénoménologique d’'un vent galactique. Nous allons y liewgiés un petit détour sur ce que sont les
vents galactiques.

Vents galactiques : considérations théoriques et obseniannelles Dans un premier modéle, John-
son & Axford (1971) considérent qu'un vent galactique pewe &€réé de fagcon analogue aux vents
stellaires de type Parker (a ceci prés que le champ de graeisé pas celui d’'une masse ponctuelle).
L'émergence, a partir du disque, de particules relatigistede champs magnétiques peuvent donner
naissance a une couronne en expansion (Cesarsky 1980).détersotire principalement de la géomé-
trie sphérique qu'’il présuppose, géométrie peu réaliste po traitement de la Galaxie.

Un autre mécanisme est évoqué par Ipavich (1975). Lidémigre est que les ondes MHD, émises
lorsque la vitesse d'écoulement des CR est supérieure teksgide Alfvén du milieu, ont pouffet de
coupler le gaz avec les noyaux, de sorte que les CR s’échiagpalisque galactique peuvent entrainer
du gaz dans leur mouvement. Un écoulement de gaz thermalisé&gent galactique », est donc créé, et
s’éloigne du disque mince galactique ou il prend sa source.

Quel que soit le mécanisme, Lerche & Schlickeiser (1982jramitré comment I'inclusion d’'un vent
de convection dans un modéle de propagatifiusii d’électrons relativistes entrainait un changement de
pente de leur spectre. Ce changement de pente a justemehbtétgé dans I'émission radio de plusieurs
galaxies et ne peut étre expliqué par un modele de halowtatitifusif) ou complétement convectif. Ce
résultat semble étre une preuve indirecte de la présenoevdhit galactique et renforce la pertinence de
son inclusion dans le modéle.

Inclusion de la convection dans I'équation de transport : De facon analogue a laftlision, nous
pouvons introduire le courant de convection des rayons icp&Esj ¢, qui est simplement proportionnel
a la densité de noyaux et a la vitesgede déplacement des centrefukeurs dans le vent galactique,
suivant ainsi I'idée du modéle de halo dynamique de Jokif§iv6). Nous avons alors

j=Jd+jc=-KVN+VN. (8.4)
Récrivant I'équation de transport (8.2), nous obtenons [@noyauj,

N/ oN iy — ol
W—v.(K VN - VN =q (8.5)

8.1.1.3 Création et destruction de noyaux

L'équation précédente est celle que nous allons utilises tkamodéle a deux zones que nous détaille-
rons plus loin. Dans cette section, nous nous concentrarle germe source de I'Eq. (8.5), a savoir les
processus responsables de la création ou de la destruttionayau. Nous renvoyons le lecteur a Mau-
rin (2001} pour une vue d’ensemble de la question des sectifitaees dans le cadre du rayonnement
cosmique.

Il est utile de rappeler certaines définitions standardsagk par la suite :

— Une espécg est diteprimaire si 'ensemble des noyauxprésents dans le rayonnement cosmique

a été produit dans les sources (SNe) de celui-ci.

— Nous appelleronsecondaireges noyaux du rayonnement cosmique qui ne sont eux pas fgésen
au niveau des sources. Ces noyaux sont issus de la fragimerdatnoyaux plus lourds lors de
leur propagation dans la Galaxie (spallations, voir plirs)lo

— Enfin, une espéce est dit@xtelorsqu’elle contient a la fois des noyaux primaires et sdaogs.

4Cette thése peut étre obtenue a partikitig://tel .ccsd. cnrs. fr/docs/00,/04/78/51/PDF /tel-00008773 . pdf
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Ces définitions prennent leur sens lorsque I'on s’intérasse« mécanismes » permettant la création des
noyaux.

Création de noyaux : Regardons quels processus sont responsables de I'imj@ginoyauxj dans le
milieu interstellaire, et qui contribuent positivementtarme source génériqug.

— Espeéces primaires : nous avons vu que ces noyaux sontiegahesnt produits dans les explosions
de supernovae dont nous caractérisons la contribution yaurjar le termeg,(E).

— Espeéces secondaires : elles sont le résultat de I'inienagé noyaux plus lourds avec I’hydrogéne
de I'ISM. La probabilité de création d’'un noyau secondgigepartir d’'un primaire (plus lourd)
est relié a la sectionfécace de la réactior{+H) — j. Cette réaction est appelépallationet la
section #icace correspondante sera natég! = o'i. Sommé sur 'ensemble des noyauplus
lourds que le noyay, nous trouvons

imax
U= Y o UIN' (8.6)

i>]

— Espéces mixtes : de facon évidente maintenant, le termedan dans le cas le plus général est
simplement

imax
qéreation: q:Jsrc +NH Z o lUN'. (8.7)

i>]

Destruction de noyaux : La destruction ne fait intervenir aucuneffdrence selon le type de noyau
(primaire, secondaire ou mixte) que I'on considére. Champyau est caractérisé par une sectifiicace

de destruction liée a la probabilité que le noyau soit détruit lors d’unelisimin (avec les atomes de
I'ISM en ce qui concerne la propagation des CR). La secttfinaze de destructiérd’un noyauj est
notéeo. Appelonsny la densité numérique d'atomes d’ hydrogé(mpposes au repos) dans le milieu
interstellaire, et/ la vitesse incidente du noygulLa variation deN! par unité de temps est alors donnée
par

qtjjestruc = nuolo!NT (8.8)

Nous pouvons maintenant récrire I'équation de transpe lvterme source génériqge= qCreatlon

qéestruc. Avec la conver_ltlon de ne garder dans le terme de droite quantaibution « positive » du terme
source, 'Eq. (8.5) devient,

ONI o : S : max
— v (KIVNT = VeNT) + nyolo!NT = gf + ny ZO’”U'N' (8.9)

i>]

8.1.1.4 Processus autres

Ce gque nous classons sous le terme de « processus autresib pesdiire interprété comme étant
d’'importance moindre. Ceux-ci doivent en toute rigueue @tis en compte dans I'équation de transport.
Cependant, dans I'étude que nous avons menée sur les nayads ket que nous détaillons ci-apres
(88.3), le but est de mettre en évidence diste liés aux spallations, et seuls les trois processus déja
décrits ont été incorporés. Nous verrons dans la sectioarsig 8.1.1.5 que ceux-ci dominertfestive-
ment sur les processus introduits ci-aprés. Nous allons dette bréve section donner une idée de ce
que sont ces termes, sans toutefois entrer dans les de&lécteur souhaitant approfondir le probleme
est renvoyé a Seo & Ptuskin (1994) pour le traitement de lecédération (a 1D), a Jones (1990) pour un
exemple de dérivation de I'équation défdsioniconvection générale, ou a Berezinskii et al. (1990) pour
une monographie compléte sur le sujet.

SAussi appelée sectiorffizace inélastique totale ou sectiafieace de réaction.
6La dimension est celle d’une distance au carré et l'unité@ppée en physique nucléaire est le milibarn, 1=il®2"cn?.
"Nous faisons I'hnypothése ici que I''SM est uniquement cosépd atomes d’hydrogéne.
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Les pertes continues : Il existe d’autres types d'interactions n’entrainant pas destruction du noyau
mais qui diminuent ou augmentent son énergie. Nous rengogemouveau le lecteur a Maurin (2001)
pour les formules et références correspondant a ces tekfeesionnons cependant que ces pertes n‘ont
d’influence qu’a basse énergig Quelques GeV).

1. Pertes par ionisation : le rayon cosmique (noyau) peus tacollision avec un atome de I'ISM,
rester intact mais céder une partie de son énergie afin séotiatome cible.

2. Pertes coulombiennes : le milieu interstellaire est @nufaplasma faiblement ionisé. Bien que
son degré d’ionisation soit trés faible, avec une densiéedtrons libresi,, ~ 0.033 cnt3, il est
sufisant pour que les noyaux perdent une partie de leur énengieteaaction coulombienne avec
ces électrons.

3. Pertes adiabatiques : le troisieme type de perte dont altarss faire état n'a pas une origine
nucléaire. Il s'agit de la perte d’énergie résultant depaxsion adiabatique due au vent galac-
tique. La dérivation de I'équation de transport complétecasonvection a partir de I'équation de
Boltzmann (Jones 1990) fait apparaitre, en plus des vamg@tpatiale et temporelle, un terme de
variation énergétique evi- V. ol V. est la vitesse du vent de convection.

4. Réaccélération (gain en énergie) : le processus filesidin sur les irrégularités du champ ma-
gnétique, correspondant, rappelons-le, a feugion d’'un noyau en résonance avec une onde de
Alfvén, entraine un gain d’énergie lorsque I'opérateur alésion de I'équation de Boltzmann est
développé jusqu’au second ordre en énergie. Cette résatiét® stochastique est modélisée par
Seo & Ptuskin (1994), auquel nous renvoyons le lecteur.

Les pertes catastrophiques : Les deux derniers processus que nous mentionnerons soatute nu-
cléaire exclusivement. Pris en compte, ils interviendhaians le terme source de I'équation de transport
au méme titre que la la destruction des noyaux par les spaliatlls sont souvent dénommés par le
terme pertes catastrophiques, par opposition aux pengmaes.

1. Décroissance radioactive : certains noyaux du rayonnecesmique sont naturellement instables
par décroissangg ouB~. Ces deux réactions entrainent la création d’un isobaespectivement
d’un positron ou d’'un électron. Les noyaux dont la décraiss@ est le seul canal de désintégra-
tion sont trés utiles : ils peuvent étre utilisés comme chnogtres pour mesurer le temps moyen
d’échappement des noyaux, et aider a la détermination della du halo difusif de la Galaxie
(e.g., Donato et al. 2002). Nous reviendrons sur les ratiiegius loin, lors de la motivation de
I'étude menée sur les noyaux lourds.

2. Attachement ou arrachement d’électrons : un noyau segeamt dans I''SM peut également atta-
cher et ou se faire arracher un (ou plusieurs) électronss Memwons que I'attachement d’électrons
est un processus trés important car il ouvre un nouveau dandésintégration pour les noyaux
instables par capture électronique. En outre, de nombreyaux lourds possédent cette caracté-
ristique. L'étude de la propagation des noyaux, prenanioempte la capture électronique, est un
travail en cours dont nous donnerons quelques élémentdalahapitre suivant.

8.1.1.5 Temps caractéristiques des flérents processus

Les temps caractéristiqgues de chacun des processus rersesyr leur importance relative. Nous
les tracons sur la figure 8.2 en fonction de I'énergie pourayan de carbone (a gauche) et en fonction
de la masse du noyau a une énergie de 1 GeV (a droite). Leslésmpour la difusion, la convection et
les spallations peuvent étre trouvées dans Combet et 85)20es expressions utilisées pour les pertes
énergétiques sont celles de Strong & Moskalenko (1998).

Si la convection domine I'échappement a faible énergieiffasion domine largement a haute éner-
gie, sur tous les autres processus (figure de gauche). Ngoss/@galement que les pertes coulom-
biennes et par ionisation deviennent rapidement négligeavec I'’énergie. Linfluence des spallations

8Par opposition a I'accélération initiale obtenue dans hexs de SNe.
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Fic. 8.2 —A gauche temps caractéristiques des processus décrits dans dgeleafonction de I'énergie
d’un noyau de carbon@éz. Nous avons sommé les contributions des pertes d'énerglerabiennes et
par ionisation. Les temps defilision et de convection correspondent respectivement eapstd’échap-
pement de la Galaxie par un mécanisme diislion pure ou de fusion+ convection.A droite: idem
mais en fonction de la masse du noyau, pour une énergie fixézed/huc. Nous avons prié = 2Z, ce
qui explique les valeurs constantes obtenues dans cectdns

diminue elle aussi avec I'énergie du noyau, mais nous voganga figure de droite que les spallations
deviennent le mécanisme dominant pour les noyaux lourdsalail a été fait pour 1 GeV, mais la
conclusion est la méme a plus haute énergie (voir annexgBE:ZHi). Par ailleurs les pertes énergétiques
dues a I'expansion adiabatique sont d’'une part i) a peu prestantes avec I'énergie et ii) dominées par
les spallations pour les noyaux lourds.

Finalement, dans le cadre d’'une étude préliminaire, noyserdrons en compte que leets do-
minants (pour les noyaux lourds) : nous nous limiterons affagion et a la convection, sans prendre en
compte les pertes continues qui leur sont associées. Eni cemgerne la partie nucléaire, nous inclu-
rons seulement les spallations et la destruction de noyunégligerons les pertes d’énergie associées a
l'interaction d’un noyau avec un atome ou un électron deMiS

8.1.2 Modéle de difusion a deux zones

Forts de I'’équation de transport, il nous faut maintenafihitéine configuration dans laquelle I'ap-
pliquer. Dans ce travail, nous nous basons sur le modéleffission a deux zones (e.g.,Webber et al.
1992), comme développé par Maurin et al. (2001) et ses esta$sociés (Donato et al. 2002; Maurin
et al. 2002; Taillet & Maurin 2003). Dans cette approcheumése par la figure 8.3, la Galaxie est re-
présentée en coordonnées cylindriques, avec invariartoeiragde I'axe de rotation. Spatialement, les
variables ne dépendent donc que de)( Dans cette géométrie, le disque galactique est suppasgmi
d’épaisseur R trés petite. Les sources du rayonnement cosmique sonis@ealdans le disque exclusi-
vement, de méme que les processus de spallation. Le Halsiflet convectif s’étend de part et d’autre
du disque avec une extensibret nous supposons un vent convectif de vitégseonstante et dirigée
selonz xLorsqu’un noyau entre dans le halo, il n’y a plus de souriege gaz ambiaf? avec lequel
il peut interagir ; les spallations tombent donc a zéro. D@&ugiation de transport, cela se traduit par la
disparition de tous les termes sauf de ceux disiion et de convection. Nous faisons également I'hypo-
thése de la stationnarité temporelle de la densité de nayans I'Eg. (8.9) et supposons également que

%Un vent constant dirigé selann’est bien sur qu’une approximation simplificatrice : cersaindices semblent indiquer
que ce premier aurait plutdét une forme exponentielle oaliie&(Strong & Moskalenko 1998). De plus, on pourrait égaliem
imaginer un vent qui ne soit pas strictement perpendicikir plan Galactique. Cesfliaements introduiraient cependant de
nombreuses complications pour cette étude qui se veutrpnglire. De plus, nous avons montré que le vent n'influaitdiment
que peu sur les résultats (voir 'annexe E.2.3.1, Fig. E.5).

10| reste en fait du gaz, mais de densité extrémement faililegpgort a celle du disque (Berezinskii et al. 1990).
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halo diffusif et convectif convection :
coeff. de diffusion K(E) vent galactique
A
L
R =20 kpc
) ’ { sources -
h—0 disque mincey  spallations .
r
l j soIeiI,\FgD = 8kpc

\6 j

Fic. 8.3 — Représentation schématique du modéle filesittn a deux zones ainsi que de ses principaux
parameétres. La Galaxie est constituée d'un disque minaeld®noyaux sont émisroduits et peuvent
subir des spallations, et d’'un halo ou Idfdsion et la convection sont les seuls processus influant sur
leur parcours.

le codficient de difusion ne dépend pas de la position. Il nous faut donc résoudre

N
CKAN(. 2) + v 2N

+ 2h6(2I'N(r, 2) = 2hs(2q(r) . (8.10)

Dans cette équation, les facteuh@) prennent en compte le fait que les sources et les spaatiosont
présentes que dans le disque situ& erD. Nous noton$' = nyov le taux de destructionI(] = T™1) des
noyaux. La résolution de cette équation se fait en dévelddpa variables dans I'espace des fonctions
de Bessellp, dont lei—eéme zéro est notg. Nous ne donnerons ici que le résultat, en référant le lecteu
a l'annexe E.5.1 pour une idée du calcul. En utilisant legligpements,

N2 = ) N@d (45)
90 = . adolag) -

2 éVZ :_2L
Vc i
Si = (ﬁ + 4@) 5

SiL
A =V, +KS, coth(;z) + 2N,

et

et avec les notations

nous trouvons

Vez

N(r,2) = exp(i)

+00 th smh(S.LT_Z) ( r )
2, A snn(5E) R
Notons que cette équation a été résolue pour un terme soéméeigue dans le disqudd2)q(r). Il doit
étre défini de fagon appropriée selon que I'on s’intéresseegespece primaire, secondaire, ou mixte.

Les deux paragraphes suivants visent a présenter deuxatésug ce modéle qui nous seront né-
cessaires dans la suite, pour comprendre et justifier [bantient I'étude menée en 88.2 sur les noyaux
lourds. Les deux articles sur lesquels nous nous basonentrespectivement Maurin et al. (2001) et
Taillet & Maurin (2003) pour chacune des sections suivantiesis utiliserons ces résultats, issus d’'un
traitement complet du transport, dans notre approche saansélération (ou pertes d’énergie). Bien que
rigoureusement inexact, il s’agit néanmoins d’'une apqahs pertinente que celle consistant a traiter
les paramétres du modele comme libres.

(8.11)
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8.1.2.1 Détermination des paramétres du modéle a partir de/€

Le modéle est maintenant construit et il ne nous manque gualeurs de ces paramétres pour pou-
voir I'appliquer. Dans la version du modéle que nous utilse sans réaccélératidn-, les paramétres
sont i) la taille du halo dtusif L, ii) la vitesse du vent de convectidn et, iii) le codficient de ditusion
spatialeK(E). Ce dernier est choisi de la forme

K(E) = KoBR? , (8.12)

ougB = v/cetR est la rigidité?. La détermination d&(E) passe donc par 2 parameétres, sa normalisation
Ko et sa dépendance spectrdjee qui améne les paramétres du modéle au nombre de quatre.

Expérimentalement, le rapporf®est le mieux mesuré des rapport secongaiimaire3, et ce sont
sur ces données que les paramétres du modéldfdsidn a deux zones ont été établis dans Maurin et al.
(2001). Ces auteurs ont procédé a une étude systématigesce des parameétres et utilisé la méthode
duy? en confrontant chaque modgle & 26 points expérimentaurabiEar la mission satellite HEAO-3.
lls ont ensuite confirmé que les modeles en « accord » ay@céBient également cohérents avec les
données de sub-Fee (autre rapport secondapamaire). Avant de résumer leurs résultats, notons que
leur analyse a étéffiectuée a partir de I'équation de transport compléte, imtlpartes énergétiques et
réaccélération. Ces auteurs montrent en particulier quésatzcélération ne peut étre néglitfee

Dans I'espace des paramétres, Maurin et al. (2001) troupenles régions de faibje® sont d’étroites
bandes (vallées) impliquant une trés forte corrélationesoutes ces grandeurs. En particulier, il n’existe
pas de bons modéles associant a la fois de faibletsde petites tailles de hala La situation inverse
est également vraie. L'indice spectfaést également contraint a [0.45-0.85], et pour une valel.@le
le vent de convection est a son tour bloqué entre 8.5¥md/; < 12 km s. Ceci est lillustration de
I'ajustement fin nécessaire pour reproduire les donnéemntAle choisir les jeux de parametres que nous
utiliserons, nous allons tout d’abord les interpréter eméede la distance d'origine des noyaux.

8.1.2.2 Distance d'origine des noyaux dans le modéle

Un autre aspect utile a la discussion qui suivra pour les uroyaurds est d’identifier la distance
typique d’ou ont été émis les noyaux détectés au niveau derta.Traillet & Maurin (2003) ontféectué
cette étude et déterminé, pouftdrents jeux de parameétres autorisés, la distance maxiradézdelle
pouvait provenir les noyaux. Nous ne présentons de nouvealeg résultats importants dans le cadre
de notre étude des noyaux lourds.

Dans la géométrie du modéle, il existe deux bords : la limitdnalo située e = L et la taille du
disque err = R. Ces auteurs ont montré que, méme lorsque la distributisodeces s'étend a l'infini
(R — o0), la taille finie du halo limite le nombre de noyaux pouvarieiaidre un certain point. Plus
la taille du halo est petite, plus les noyaux ont une origowale (voir leur Table 1). D’autre part, ils
trouvent la méme distance d’origine pour les das=(oo, L = 20 kpc) et R = 20 kpg L = ), ce qui
indique que le facteur limitant dans le modéle est en faitidtadce du bord le plus proche du point a
atteindre. En pratique, le rayon de la Galaxie est observagilement fixé autour de 20 kpc. Nous avons
vu d'autre part que I'étude des parameétres du modeéle conttag L < 15 kpc, ce qui implique que
la taille du halo est le paramétre limitant la distance diime du rayonnement cosmique. Ce point est
illustré par la figure 8.4 (a gauche), ou sont représentées k& plan galactique, les surfaces d’origine
de 99% des noyadX pour trois tailles de halo. Si la fonction source était umife, les contours seraient
des cercles parfaits. Cependant, pour ce calcul, les aubetirchoisi une fonction source plus réaliste,
nulle enr = 0 et tendant exponentiellement vers zéro pourR,, expliquant ainsi I'écart au cercle. Pour

11Sj la réaccélération est prise en compte, la vitesse de Atuémilieu est un autre paramétre a ajuster (Maurin et all 200

12| a rigidité d’'un noyau correspond au rapport de sa quanéitéhduvement a sa charge = pc/eZ et s'exprime en giga-
\olts (GV).

13Un calcul simple montre, que si nous nous mettongfissunment haute énergie (de sorte que seul le processugickadi
joue), un rapport secondaipgimaire ne dépend que #&E). Ce n’est plus le cas quand les autres processus sont mosgrie,
mais un tel rapport reste cependant ce qu'il y a de mieux pduaies les paramétres de transport.

14Les modéles sans réaccélération n'ont jamais de faflguelle que soit la combinaison des autres paramétres.

15999 des noyaux détectés au niveau de la Terre provienneotudees situées a l'intérieur de cette surface.
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Iso—contours 99%

0
(kpe)

Fic. 8.4 —A gauche: surfaces d'origine de 99% des noyaux pour trois tailles @le hL = 2 kpc
(magenta)L = 5 kpc (bleu) et = 10 kpc (rouge). Les surfaces sont centrées autour de laguodit
soleil, situé dans une région inter-bras, et représentées lé plan galactique. Le « trou » situé autour
du centre galactique provient de la forme de la distributiensource choisieA droite : surfaces-99%
pour trois espéces primaires (protons, CNO et Fe), dans delmaved. = 6 kpc. Ces deux figures sont
tirées de Taillet & Maurin (2003).

5  Kokkp Myr 1) L (kpc) Vc(kms?)

max 0.46 0.0765 15 5
med 0.7 0.0112 4 12
min  0.85 0.0016 1 13.5

Tas. 8.1 — Les deux jeux « extrémes » et le jeu « médian » de paresnéér difusion utilisés dans ce
travail, montrés compatibles avec les donnégs @Aaurin et al. 2001). En particulier, le jeu médian est
celui donnant le meilleug? (voir §8.1.2.1)

les modéles a petlt, I'origine des noyaux est trés locale et céieene se fait pas trop sentir (contour
magenta) .

Pour ce premier point (illustré par la figure de gauche),eskutitusion avait été prise en compte,
de sorte que les résultats étaient indépendants du typeydepnd_es auteurs ont refait le méme calcul
en incluant les spallations pour des noyaux primaires ¢psytle groupe CNO et le Fer), pour un halo
fixé aL = 6 kpc et dont les résultats sont présentés sur la figure 8rdjtd.d_e point important illustré
par cette figure est que plus la masse du noyau est imporpdmseson origine est locale. Les spallations
sont bien sir a 'origine de ce comportement puisque laseefiicace de destruction augmente avec la
masse du noyau. Ceci avait déja été mentionné a partir deule f&y2. Cette distance d’origine dépend
évidemment des paramétres de propagation : elle sera ufaites petite qué. est petit etV grand?®,
et réciproquement. Cela nous permet de définir trois jeuxadanpétres — choisis parmi 'ensemble des
jeux autorisés —, respectivement minimal, médian et maxpararapport a cette distance, qui sont réunis
dans le tableau 8.1. Ces trois jeux sont ceux que nous utiisedans I'étude a suivre sur les noyaux

lourds.

18] e vent de convection permet en fait de définir une taille de bidective (Jones 1991).* ~ K/V..
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A Groupe Jeu de parametres (cf table 8.1)

min med max
10 LiBeB/C 240pc 1.39 kpc 7.27 kpc
50 Sub-FgFe 80pc 440 pc 2.29 kpc
100 Z=44-48 50pc 275 pc 1.45 kpc
200 Actinides 30pc 170 pc 890 pc

Tag. 8.2 — Distance de spallation typique pouftélients noyaux et ciécients de dfusion a 1 GeYhuc.
Les jeux de paramétres utilisés sont les trois jeux décaits ¢h Tab. 8.1.

8.2 Le cas des noyaux lourds

Nous avons maintenant en main tous les éléments nécess#aresmpréhension de la phénoméno-
logie du modeéle de €usion a deux zones que nous utilisons dans le cadre de I'éasleoyaux lourds.
Nous commencerons avant tout (88.2.1) par tenter de judtifielusion de la bulle locale (distribution
de matiére dans les 100 pc autour du soleil) au vu i) des résultats précédemmmanicés et ii) de
I'étude de Donato et al. (2002) sur les noyaux radioactifse Weconde partie sera alors consacrée au
modeéle de dfusion incluant cette bulle dans son traitement (88.2.23. iésultats obtenus — qui sont
plus largement développés dans I'annexe E (Combet et ab)208eront résumés dans la prochaine
section (88.3).

8.2.1 Motivation et éléments pour la propagation
8.2.1.1 Distance typique de spallation

En revenant sur la question de I'origine des noyaux, Tallstaurin (2003) ont introduit une échelle
spatialerspa qui caractérise les phénomeénes de spallations. Elle estelpéir

K(E)

=— 8.13
I'spal Nlpa ( )

ou K(E) est le coéicient de dffusion, h I'épaisseur du disque mince Bfpa = nquo est la section
efficace de destruction (tiré pour cette étude de Letaw et aB)198

Comme déja souligné par leur étude, les noyaux lourds onbrigme spatiale plus locale que les
noyaux légerS’. Nous illustrons ce point, pour les noyaux ultra-lourds, lparable 8.2 qui regroupe les
distances typiques de spallations poufétients noyaux et les trois jeux de paramétres de propagation
donnés plus t6t, a une énergie de 1 @e)\¢. Dans cette table, nous retrouvons le fait que, quel gjtie s
le codficient de dffusion, la distance typique de spallation décroit lorsquedase du noyau augmente.
La distance de spallation peut étre, selon les parametrpeogagation, trés petite lorsque I'on regarde
les noyaux les plus lourds. Un autre point est le fait que bemdances de ces noyaux seront sensibles a
des variations de densité dont I'échelle est de I'ordre dedgur (ou plus grande) que leur distance de
spallation. En particulier, pour les jeux de paramétresmrmim et médian, la distance typique parcourue
avant spallation pour les noyadx> 100 varie entre 30 et 250 pc. Ce point est important est paciodt
son sens au regard du paragraphe suivant concernant lddmalle.

8.2.1.2 Propriétés du LISM

La densité du milieu interstellaire localfféire sensiblement de celle moyennée sur I'ensemble du
disque galactique. Le LISM est en fait une région sous-dedeseensité typiquey ~ 5x 1073 cm3,
a comparer a la densité standard de I'ISky, = 1 cn3. La littérature référe souvent & cette sous-
densité en terme de cavité locale ou bulle lotalea morphologie de cette derniére est trés complexe,

17L_eur étude, en s’arrétant au Fer, n’allait cependant pagijas régime ultra-lourd.
18précisons que la bulle locale est souvent associée a la samigochaude de la cavité locale (Maiz-Apellaniz 2001 )teCet
distinction ne sera pas faite ici.
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et Lallement et al. (2003) ont récemment réalisé une capbge trés compléte du LISM et confirmé
la présence de cheminées et de tunnels connectant « notite aulmibulles voisines, telle la superbulle
Loop 1. La géométrie globale est représentée par la figurdP8&gisons également que la sous-densité
locale n’est pas un milieu homogeéne : il y a été identifié jgluss petits nuages d’hydrogéne atomique
de densitéyy ~ 0.1 cn3. En particulier, le systéme solaire fait partie d’un de aesges, celui que I'on
appelle le nuage interstellaire local (LIC).

shell
Loop | superbubble

*

* *
*
* )?(
*
*
Sco-Cen
association

*

o Q °
O e
HI clouds
Local Bubble

Fic. 8.5 —A gauche: illustration du milieu interstellaire local tel que schétisé par Frisch (2002). La
boite a une largeur de 460 pc. La bulle locale (en noir), sous-dense par rappoitSM), est bordé
par des « murs » d’hydrogéne dus a plusieurs nuages intairgel(en orange). Le soleil est quant a lui
localisée dans une petite sur-densitélroite: I'interaction de la bulle locale avec Loop 1 se traduit par u
mur dense et comprimé par I'expansion des deux bulles (vlageanche et bordé d’un anneau) — figure
tirée de Breitschwerdt et al. (2000). Voir par exemple Lralat et al. (2003) pour une représentation 3D
tirée des observations.

La cavité est délimitée par un « mur » d’hydrogéne atomiqu todistance au Soleil varie entre
~ 60 pc en direction du centre galactique et quelques cestaiag@c en direction des cheminées et des
tunnels vers les autres cavités (Lallement et al. 2003).d#ances sont de I'ordre de grandeur des
distances de spallations qui ont été calculées pour lesurdga plus lourds pour fférents paramétres
de difusion (voir Table 8.2). Au vu de ce qui précede, les dimerssd®la sous-densité locale suggerent
donc que celle-ci pourrait avoir uiffet sur les abondances des noyaux les plus lourds détectésau n
de la Terre.

8.2.1.3 Moativation supplémentaire pour la prise en compte d LISM : les radioactifs

Avant de tester 'impact de la bulle locale pour les noyauxds, nous motiverons enfin nos travaux
par ceux de Donato et al. (2002) qui ont montré I'importange kg bulle locale pouvait avoir sur les
noyaux secondaires radioactifs. Ces auteurs ont inclugllielbcale dans le modéle defidision a deux
zones comme un trou de rayantel que décrit par la figure 8.6. En raison de leur temps déniides
noyaux radioactifs atteignant la Terre ont du étre prodaitalement, a une distance plus grande gue
par spallations sur les atomes de I'lSM. Nous retrouvons@mmdiscussion que pour les noyaux lourds,
a savoir que le LISM doit dans ce cas étre décrit avec précisio

Un petit calcul permet de démontrer I'impact de la bulle leatans le cadre des noyaux radioactifs
secondaires. Appelods= 1/t le taux de décroissance d’'un noyau (secondaire) radiqéetifps de vie
T = y1g avecy le facteur de Lorentz). Puisqu'’il s’agit d’'une décroissaspontanée, seule la distance
parcourue importe pour la propagation d'un noyau radibattl’équation de transport pour un point
source s’écrit simplement en sphérique comme

190 r2aN r
or

2o ("ar ) kN =00
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qui a pour solution, en posaant= VT'/K = VKr
—ar

N(r) o

'autre exponentielle étant tuée par la condition au bd(d — ~) = 0. Ce résultat ne dépend que
du module de la distance, et comme les sources des noyauxdsé®s ne sont localisées que dans le
disque et en dehors du trou, igfr,2) « O(r — a)é(2), il est avantageux d'exprimer cette distance en
repassant dans notre géométrie cylindrique : celle-cipsime commer — Vr2 + z2. La densité du
noyau secondaire radioactif considéré pour un trou de ta#ist alors

R—oo +oo exp(—a VIZ7+ 2)
f rdr f Neae 6(2dz.
ViZy 2

L'intégration et la comparaison au cas sans tieéf = NO) donnent tout de suite

N _ avie

NO )
Nous retrouvons le résultat de Donato et al. (2002), a sapair I'effet de la sous-densité locale est
d’atténuer exponentiellement la densité de noyaux ratifea&n étudiant quelques noyaux radioactifs,
en particulier'°Be, 36Cl et 26Al, ces auteurs sont parvenus a reproduire les donnéesaenéales avec
une taille pour la sous-densité de- 60— 100 kpc. Ces valeurs sont cohérentes avec celles obtenues pa
la communauté de scientifiques étudiant le LISM (voir secticécédente).

8.2.1.4 Conclusion

Les considérations précédentes nous amenent a penser so@staensité locale peut influer sur
la propagation des noyaux lourds. Il ne faut pas perdre deoapendant, que la précédente formule —
dérivée pour les radioactifs — ne s’applique pas aux noyauxs. Quand bien méme tous deux sont créés
au méme endroit (c’est-a-dire dans le disque, hors du ttmajyau lourd n’est détruit que par spallation
dans le disque seul, et non dans tout le volunfiigiif comme c’est le cas pour un radioactif. On n’attend
donc plus d'atténuation exponentielle avec la taille du,troais un &et moindre ou légérementftérent,
et I'idée est justement de quantifier célieg, si éfet il y a.

8.2.2 Modele a deux zones trou : prise en compte de la bulle locale

Nous allons, pour ce faire, suivre la modélisation propgeéddonato et al. (2002). Dans ce modele,
la bulle locale est incluse comme un trou circulaire de ragydans le disque mince, dans lequel la densité
de gaz et de source est supposée nulle. En toute rigueuoucgevrait étre situé autour de la position du
soleil. Nous allons cependant le placer au centre du disbgiagit d'une approximation simplificatrice,
mais Donato et al. (2002) ont montré que les résultats eétqias trop fiecté par celle-ci. De la méme
maniére, nous avons vu que les processus des noyaux loysliguaient une origine locale, de sorte que
les résultats ne sont pas sensible a la position du trou t@ntejui-ci est « stisamment » loin des bords.
L'hypothése de placer le trou au centre du disque galactgteonc valide puisque, pour ces noyaux,
tout se passe en fait comme si le disque était infini. La néeieehfiguration du modéle est schématisée
par la figure 8.6.

Dans ce contexte, la densité s’écrit sous la forme ny®(r — @) — ou @ est la fonction saut de
Heavyside. Cette densité vaut zéro dans le tronned I'extérieur et I'équation de transport que nous
résolvons est de la forme,

—KAN(r, 2) + V¢

D+ ho@nue(r - aooN(r.2 = 2@ (8.14)

Cette équation se résout de nouveau en passant dans I'egsafmnctions de Bessel. La dérivation est
complétement traitée dans I'annexe E. La solution peutis&gsous la méme forme que I'Eq. (8.11),

) Vez) 13 2h@ Sinh(Si52 ) r
N(r,2) = exp( )i= A smh(T) o(é’lﬁ) , (8.15)
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/

%

Fic. 8.6 — Schéma de la configuration du modéle diusiion a deux zones avec la bulle locale prise en
compte comme un trou de densité nulle et de ragobe gaz et les sources sont situés exclusivement
dans la zone verte.

mais ou cette fois le term®; peut étre considéré comme un terme souftectf prenant la forme

4ra
i =G |l-——— ) M;N;©0)|,
0 q[ QiRJf(é’i)Z it )]

j#i
avec
0 = talonlo)aled)-an(od)eled)]
A = V.+KS COth(i;) +2hI'B; ;

]

En faisant tendre la taille du trou vers zéro, nous retros\man entendu I'Eq. (8.11). Notons que cette
équation doit étre résolue de maniere itérative (voir aaries.1). Notons que le terme source a de
nouveau été traité de fagcon générique de sorte quiltsle donner la forme appropriéega: nous
pouvons ainsi traiter le cas de sources présentes dang tigglue (trou inclus), ou absentes du trou, en
encore comme résultant des spallations lorsque nousrtsdiégs secondaires.

8.3 Résultats choisis

Cette section ne vise qu'a résumer les principaux résuttatsnus dans Combet et al. (2005) —
voir annexe E). En particulier, dans cet article, nous @gas I'influence de la sous-densité locale sous
plusieurs aspects, en termes spatial et spectral, étutidfet d'un trou en sources de taillefidirente
du trou de gaz et comparons également le modéle avec trolesvaatres modeéles standards (modéle
de dtfusion sans trou, Leaky Box, et Truncated Weighted Slab)sNeurentrerons pas ici dans tous ces
détails.

8.3.1 Profils radiaux

Une représentation des abondances en fonction de la disddinrigine permet d’obtenir une bonne
intuition de ce qu'il se passe et de mettre en évidence I'mapae de I'environnement local pour les
noyaux lourds. Il est d’autre part utile de représenter dssiltats en terme du rapport entre le modéle
considéré et le modéle deflilision standard (sans trou), que nous dénomreahancement factaur la
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Fic. 8.7 —A gauche :Groupe du FerA droite : Groupe des actinides. Rapport entre le modéle de dif-
fusion avec trou (dférentes configuration) et le modéle d&usion standard (sans sous-densité) pour
les primaires lfauf), les secondairearilieu) et le rapport Sg@rim (bag. La taille du trou est fixée a

a =100 pc et le jeu de paramétres médian a été utilisé.

figure 8.7. Cette figure est décrite de maniere extensive @antbet et al. (2005). Nous y tragons pour
trois configurations possibles de sous-defh$jiés résultats obtenus pour les primaires et les secosdaire
des groupes du FeA(~ 50) et des actinidesA(~ 200).

Tout d’abord, remarquons qu'a une distamce 3a, le rapport tend vers 1, indiquant que 'influence
du trou sur la densité de noyau n’est que locale, quelle guéasmonfiguration considérée. L'impact est
d’autre part maximal au niveau de I'observateury en0.

Pour les primaires, un trou en source, alors que du gaz esrirdait décroitre la densité par rap-
port & un modéle sans trou : ils ne peuvent étre produitsdotaht mais sont néanmoins détruits. Le
raisonnement inverse explique le cas ou les sources s@#nies (production locale) mais le gaz absent
(pas de destruction) du trou. Le cas ou a la fois sources es@azabsents se situe logiquement entre
les deux cas précédents. Dans cette géométrie et avec smgisgs du modeéle choisis, il semble que
'absence de gaz 'emporte sur I'absence de source puisgfteesituation intermédiaire a une densité de
primaires tout de méme supérieure a celle du modélefies@tin standard. Ce résultat dépend cependant
de la géométrie : nous avons étudié ce phénoméne dans unenepdébquille (symétrie sphérique, voir
Annexe C) et montré que le trou en source et en gaz ont pratigjuteles mémes contributions (au signe
pres). Le réalité se trouve vraisemblablement entre ces giométries extrémes (disque mince ou co-
quille). Le calcul et les résultats de la géométrie sphérigpi été reportés dans I'annexe C pour ne pas
alourdir la présentation.

Par des raisonnements analogues a ce qui précéde, il edtl@als comprendre le comportement
des secondaires et du rapport F&tn. Nous laissons au lecteur le soin de consulter I'aniepeur
plus de détail. Nous clorons cette section en remarquant que

— Leffet de la sous-densité, de quelque nature qu’elle soit, Bgiuis plus important dans le cas

des actinides que pour le groupe du Fer, mettant de nouveavidance 'importance de I'envi-
ronnement proche pour les noyaux ultra-lourds.

— Dans le cas extréme ou seul le gaz et non les sources est dbssnun rayon de 100 pc, la

1%uUn trou vide en gaz mais pas en sources (configuration istéatiais utile pour I'exercice), un trou vide en sources mais
pas en gaz et un trou vide en gaz et en sources.
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densité des actinides i) primaires est multipliée p275, ii) secondaires pard.5 et iii) le rapport

Se¢Prim par~2 par rapport au cas d’'un modéle sans trou.
Dans ce cadre, nous en concluons, du moins pour les noyatos|ogue les abondances sources né-
cessaires pour expliquer les données ne sont pas cellesigigret pu étre déduites par un modele de
diffusion standard ou un Leaky Box. Avec ce résultat, nous avitesitale premier objectif que nous
nous étions fixé : déterminer a I'« ordre zéro », si le LISM mu®voir un dfet sur la propagation des
lourds. A ce stade, nous sommes encore loin de pouvoir foumnei interprétation compléte des données.
Plusieurs étapes seront nécessaires pour y arriver (vdij.§n attendant, une interprétation naive est
proposée dans la section qui suit.

8.3.2 Abondances sources corrigées

Au moment de cette étude, les données UHCRE étaient enca@iend’analyse (Donnelly 2005).
Nous avons donc utilisé les résultats des missions Ariel BEEAO qui ont mesuré les abondances
relatives (normalisées a Fe) des noyaux lourds du rayonmecesmique. Les résultats montrent une
surabondance des éléments 44Z < 48, 62< Z < 69, 70 < Z < 74 et des actinidesZ( > 88)
par rapport aux abondances solaires (voir Fig. 8.8, titetaeés bleus barres d’erreurs). Binns et al.
(1989) sont alors remontés aux abondances sources eanttilia modéle de Leaky Box, équivalent,
nous le rappelons, a un modéle déukion standard. Les résultats de ce calcul sont représeatdéss
triangles rouges de la figure 8.8. Si nous voyons un meillecoral avec les abondances solaires pour
les éléments 44 Z < 48, les abondances sources estimées pour les noyaux pitds Eant encore en
exces par rapport aux abondances solaires.

Nous avons calculé un facteur de correction grossier, dipeol@agation, a appliquer a un noyAu
pour diférents modéles dont le Leaky Box et notre modele €feision avec sous-densité locale. Nous
avons alors corrigé les estimations des abondances sasieges de Binns et al. (1989) pour obtenir
celles dans un modele ddfidision avec un trou en gaz. Les triangles verts (Fig. 8.8)lssrgbondances
corrigées que nous obtenons (en traitant les espéces sdeattes comme des secondaires pures). Nous
trouvons que les abondances dérivées dans notre modelglsbatement deux fois plus faibles que
celles prédites par un Leaky Box. L'écart aux abondancearesls’en trouve réduit pour les espéces
les plus lourdes. Le traitement que nous avons mené est@aantaire : en particulier, nous n'avons
supposé qu’un seul parent a ces especes secondaires slaatesn\,im = Asec+ 6). Néanmoins, tout
semble indiquer que la prise en compte de I'existence della logale dans la propagation des noyaux
les plus lourds est un ingrédient important pour l'intetatién des données. Ce probleme mérite donc
d’étre étudié plus avant afin de discuter les contributicesmtocessus nucléosynthétiques r et s.

8.4 Conclusions pour cette étude

Nous avons étudié I'impact d’'une sous-densité locale sunégyaux lourds et ultra-lourds dans un
modele de dfusion a deux zones. Nous avons montré, dans une étude miglien{Combet et al. 2005)
'importance d’un &et qui n'avait jamais été considéré jusqu’alors. En résuouss mvons trouvé que :

— Les modéles du Leaky Box et defdision sont connus pour étre équivalents pour les noyaux de
faibles masses. Nous confirmons que cette équivalence égsiement pour les noyaux lourds.
Cependant, lorsque la bulle locale est prise en compte danmtiéle, cette équivalence cesse
d’exister. Dans ce cas, le modéle dé&whion devient équivalent a un TWS (tranches pondérées
tronquées), la sous-densité locale modifiant le PLD.

— Nous trouvons également que les espéces mixtes, commenPies plus fectées par la pré-
sence de la sous-densité, et que didteest trés dépendant du déeient de difusion, donc par
'EqQ. (8.12), de I'énergie du noyau. Les espéces pures girgs ou secondaires) sont elles moins
affectées.

— Les abondances ré-estimées dans le contexte d'un trouzergpuisZ > 60 jusqu’aux acti-
nides, présentent un meilleur accord avec les abondantzésesolLa contribution du processus r
nécessaire pour expliquer les abondances des espécesslgaarrait en conséquence étre plus
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Fic. 8.8 — Cercles : abondances solaires (Lodders 2003). Catodmées combinées de HEAO et Ariel
(Binns et al. 1989). Triangles rouges vides : abondancexassuléduites des données par le modéle
du Leaky Box. Triangles verts pleins : abondances souraegyées par la prise en compte d’'une sous-
densité locale dans le modéle d&dsion (jeu de paramétres médian).

faible.
L'ensemble des résultats sur lesquels se basent ces donslse trouvent dans I'annexe E.

Enfin, nous rappelons que ce travail n'avait pour but que dérenen évidence I'importance qualita-
tive que la bulle locale pourrait avoir sur les noyaux loufdeus pensons que cet objectif est atteint et
il nous faut maintenant, afin d’obtenir des résultats plungjtatifs, étudier la propagation en prenant en
compte toute la cascade de noyaux, les pertes d'énergigmdeélération... bref tous lefats mention-
nés en §88.1.1.4 et que nous avions négligé. Au préalabkydr& aussi mener une étude similaire pour
les noyaux instables par capture électronique, qui devrégalementfiiectés par la sous-densité locale.
Ce travail est actuellement en cours et nous en présentpsiteipales idées dans le chapitre suivant.
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Nous entamons maintenant le dernier chapitre consacréhanaatiqgue du rayonnement cosmique,
présentant les travaux en cours. Dans une premiére paé@tit) ($ous donnerons quelques détails sur
ce que doit étre la continuation de I'étude préliminaireedéppée dans le chapitre précédent. Nous en
profiterons pour préciser les perspectives pour cette ttigneades noyaux lourds. Dans un second temps
(89.2), nous replacerons, a titre de conclusion, le raymemé cosmique dans un cadre plus large que
celui correspondant aux travaux menés, afin de donner uaeal@possibles a explorer.

9.1 Pour aller plus loin dans I'étude des noyaux lourds

Nous avons mis en évidence, dans le chapitre précédentegumrdpriétés locales de I''SM pou-
vaient avoir un et sur les abondances des noyaux lourds en raison du grandg@pallations qui leur
était associé. Bien que rudimentaire, cette étude a apgestéésultats encourageants quant a I'impact
du LISM sur les abondances mesurées. Afin d’obtenir destaésublus quantitatifs, permettant I'in-
terprétation des données de UHCRE, il est nécessaire ddrpren compte tous les ingrédients de la
propagation, et en particulier le phénoméne de la captedréhique qui n'a pas encore été traité.

9.1.1 La capture électronique : résultats préliminaires

La décroissance par capture électronique (CE) est un pueee décroissance nucléaire, au méme
titre que la radioactivit@* ets~. Du point de vue du noyau fils de la réaction, ce mode de déenie
est assimilable a de la radioactivité de tygje: la différence vient cependant du fait que la ou le noyau
B+ décroitra spontanément, le noyau instable par CE a besaitacher un électron avant de pouvoir
décroitre. La présence ou non d’'un ou plusieurs électrotmiadu noyau dépend donc des sections
efficaces d'attachement et d’arrachement de ces électronr@ierdpoint rend la décroissance de tels
noyaux dépendante du milieu dans lequel ils se trouvenor{sglie des électrons soient disponibles
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ou pas). On commence ici a voir émerger le fait que la souskdelocale du LISM puisse avoir son
importance. Nous y reviendrons dans la suite.

Nous avons mentionné dans l'introduction générale suryjemaement cosmique que les noyaux
étaient la plupart du temps complétement ionisés. Nousngrique ce n’est pas toujours le cas a basse
énergie, plus particulierement pour les noyaux lourds. fEet,des noyauxZ < 30 ont un temps de libre
parcours moyen pour I'attachement d’un électron beauctugp grand que leur temps de confinement
dans la Galaxie : en conséquence, la décroissance par&abatronique ne peut avoir qu'urfiet
mineur sur leurs abondances. Ce n’est, en revanche, paspeales noyaux plus lourds ou ce processus
doit &tre pris en compte (par exemgl€o et;2%d — noyaux lourds et ultra-lourds — ou encore l'isotope
du plombggsz). Soulignons que la gamme des temps de demi-vie couvaarta papture électronique
est assez large, concourant a I'existence de comportewesids au niveau de la propagation : les temps
de demi-vie s’étendent de 103 années pour les plus courts-30° années pour les plus longs (voir le
tableau 3 de Letaw et al. 1984).

9.1.1.1 Sectionsflicaces d’'attachement et d’arrachement

Avant de pouvoir faire quelque prédiction que ce soit posrdbondances des noyaux lourds, il
est indispensable de connaitre les sectidfisages d'attachement (et d’arrachement) d’électrons pour
chaque noyau. Rappelons que, de méme que pour les spallatEsnprocessus ne peuvent avoir lieu que
dans le disque (la ou le gaz est présent). Nous I'avons dépété, les noyaux du rayonnement cosmique
possedent rarement plus d’'un ou deux électrons, et il Sagit d’ions de « type hydrogéne ». Pour ces
derniers, quelques études existent

Sections #ficaces d’attachement : L'attachement d’'un électron par un noyau peut se faire pax de
mécanismes, tous les deux bien détaillés dans Wilson (E1&taw et al. (1984) :

— L'attachement non radiatif fait référence a un probléemerdeanique quantique a trois corps,
ou deux noyaux, lors d’'une collision, s’échangent un éctt.a conservation de I'énergie et de
l'impulsion se fait par le recul du noyau cible. La sectidficaice correspondante est donnée par
Letaw et al. (1984). Il est cependant montré que ce modeadiaiment d’électrons est négligeable
par rapport a I'attachement radiatif aux énergies qui notéséssent.

— L'attachement radiatif considére, quant a lui, I'élentemmme étant libre. La réaction implique
donc I'’émission d’'un photon afin de conserver I'énergie eplantité de mouvement du systéeme.
La section icace de cette réaction, pour un attachement sur la cog;lestide la forme

oS = ;O'TZpZtﬂy(y — 1)%a** exp|-2(a/B) cos ™ a| [M(B) (1 + R(@) + maN(B)] .  (9.1)

ol o est la sectionficace de Thompsom, = aZp, & = (1 - a2)¥? - 1 et

_ 4 -y 1 1+
we = 3+ 8P 1o gan(r)

_ 1 _pa-l 2 3 v—2 1+p
N@B) = 1583( dy + 34— 63y " + 25y +8y™) Zﬂzy(y+1)|n(1—/3)’
R@) = exp (84a’+ 14a-8.28).

La section fficace totale d’attachement radiatif calculée sur I'ensendas couches libres du

noyau, ne fait intervenir qu'une constante numérique;s} = 1.202(7;%15.

Section dficace d’arrachement : Un électron peut également étre arraché a son noyau lorssdagms
d’un noyau dans du gaz. Sans rentrer dans les détails, Latalv @984) ont donné son expression

La plupart des résultats ont été obtenus dans les annéeérié@atement a partir de formules empiriques ajustées sur de
travaux expérimentaux (Raisbeck et al. 1978).
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Fic. 9.1 — Temps caractéristiques d’attachement et d’arraehediélectrons (en Myr) en fonction de la
charge du noyau. Trois énergies ont été considérées. Notenbarrachement ne dépend que trés peu
de I'énergie.

comme

a 2 4;8”)’2
Tstrip = 47@?)(@) (th + Zt) C1 (In m —,32] , (9.2)

ouC; = 0.285 etC, = 0.048.

Temps caractéristiques : A partir de ces sectionsfiicaces, nous définissons le taux d’attachement
ou d’arrachement commié = nigyov, et le temps caractéristique correspondantmpar 1/T". Sur la
figure 9.1, nous avons tracé les temps caractéristiguessdéetx processus en fonction de la charge
du noyau, pour trois énergiesfidirentes. Tout d’abord, nous constatons que 'arrachemélaicttons
domine sur I'attachement pour les noyaux Iégers, quellesgitd’énergie. Ce n’est plus le cas pour les
noyaux ultra-lourds, en particulier aux faibles énergiagd'attachement devient alors dominant. N'ou-
blions pas que nous nous intéressons a la décroissancepparecélectronique, et qu’en conséquence, le
temps de demi-vie des noyaux instables par CE est une triséehelle de temps a considérer dans le
probléme. Imaginons qu’un noyau instable par CE ait attachélectron : si son temps de demi-vie est
plus petit que le temps d’arrachement, alors il pourra dé&erdsinon, I'électron sera arraché avant que la
décroissance n’ait lieu. Plusieurs processus sont en ddiopévec des temps caractéristiques pouvant
étre du méme ordre grandeur. Il est donc indispensable dermer étude assez poussée avant de pou-
voir se prononcer sur I'importance de la combinaison «Citille locale » sur les abondances. Notons
aussi, que les seules études jamais menées dans le cadi@€Eledar les noyaux lourds, I'ont été pour
le modéle du_eaky Box (LB) seul. Ainsi, méme si la bulle locale n’avait pas fil&, la comparaison du
modele de dfusion a deux zones sans trou avec le LB serait déja intétesganener.

9.1.1.2 Inclusion de la capture électronique dans le modele

Prendre en compte la capture électronique dans le modéiadsettpar une modification de I'équa-
tion de transport, et par I'ajout d’'un nouveau terme de peatastrophique. De plus, dans le cas spécifique
de la capture électronique, pour chaque noyau, I'équatainashsport se transforme en un systeme de

’Le modéle du_eaky Boxfut le premier développé pour I'étude de la propagation dsgux. Dans ce formalisme trés
simple, seule la quantité de matiere traversée par uneplereést prise en compte. Ces modeles s’opposent aux matieles
diffusion a deux zones prenant, eux, en compte la géométrie dddai& Il a notamment été montré qgueaky Boxet modéle
de difusion (sans trou) étaient équivalents pour les noyauxesabiais pas pour les radioactifs.
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équations couplées faisant intervenir la densité des magypant respectivement 0, ..., (n— 1) électrons
attachés. Bien que ne présentant pas fiedité insurmontable sur le principe, les solutions sontlde p
en plus lourdes a gérer.

A titre illustratif, nous donnons la forme du systéme d’'émre a résoudre dans le cadre du modéle
de difusion incluant la présence d'une sous-densité locale (@bosi avons négligé les termes de « pertes
continues »’). Supposons le cas le plus général ol les noyaux ont & laricianal de désintégratigh
et un canal CE. Nous appelonis le taux de désintégratigh etI's.ce le taux joint de désintégratigh
et CE du noyau ayant attaché un ou plusieurs électrons. LagitgsI s et I'syip sont respectivement
les taux d’attachement et d’arrachement d’électrorissgj sera le taux de spallations, tel que vu dans
le chapitre précédent. Nous noterons absie noyau complétement ionis;” le noyau ayant attaché
un électron eN?- celui en ayant attaché deux. Il est possible de continues audizes plus élevés, mais
il est toutefois nécessaire de tronquer la série pour fetensystéme. Un des points a déterminer est
d’ailleurs I'ordre auquel il faut monter pour que les deésine dépendent justement plus de cet Grdre
Le systeme d’équation s’écrit en définitive de facon anaaigliEq. (8.14), sous la forme :

0

~KAN® + vca'\l

o+ 2hs(IN°O(r — @) (T'spai+ o) + TsN® = 2n6(2) [q + ©( — a)Tg;,N| . (9.3)

strip

OoN
+ TpiceN™ = 2h6(2)0(r - &) [[ouN + T2 N>
2- ON* Al 2 | 12

+ 25.ceN? = 2h6(20(r —a) [TaxN7] .

Nous avons fermé le systéme en ne prenant pas en compteliaged’électrons des noyal¥- dans

le terme de droite de la derniére équation. La forme desisnbia ces trois équations ne sera pas donnée
ici, mais nous nous contenterons de dire qu’elle prennenélae forme que celles du chapitre précédent,
avec utilisation des fonctions de Bessel, et méthode iwérpour le calcul. La complication vient du fait
gue cette fois, l'itération devra se faire avec des termesés entre les ffiérentes concentrations en
ions, rendant I'implémentation délicate. Ce travail esteurs de réalisation.

Il est néanmoins possible de donner quelques résultatenpréires, en utilisant la configuration
plus simple ou il Ny a pas de trou (la foncti@{r — a) disparait alors du systéme d’'équations ci-dessus).
Nous représentons sur la figure 9.2 les fractibifigN® de noyaux (avedN* = N~—,N27) ayant un ou
deux électrons attachés, rapporté au nombre de noyaux et@mEnt ionisés. Comme attendu a partir
des taux d'attachement et d’arrachement, les fractionsissignifiantes pour les noyaux Iégers et lourds.
Cependant, pout ~ 40, les courbes décollent et le nombre de noyaux ayant éttachu deux électrons
devient rapidement un fraction raisonnable du nombre daunoy nus ». Pour les noyaux les plus lourds,
la fractionN~/N° atteint méme 60%. Un tel pourcentage signifie que la moit#rbyaux instable par
CE peut disparaitre si leur temps de décroissance est gitsjpe le temps d’arrachement.

9.1.2 Perspectives et conclusions pour les noyaux lourds

La motivation initiale de ce projet sur les noyaux ultrarigi(du rayonnement cosmique) venait de la
volonté d’avoir un modéle de propagation prenant en congpie les éets importants pour ces derniers,
afin de pouvoir interpréter au mieux les données expérirentte UHCRE. Nous avons procédé par
étape, séparant ainsi legférents processus et leur§eds.

3Les pertes énergétiques et la réaccélération.

“Notons que les concentrations en divers ions pour une mépée@peuvent aussi étre évaluées pour des noyaux stables
par CE. En utilisant le formalisme d’'un modéle plus simpleote leLeaky Boxil semble falloir monter jusqu’au quatrieme
ordre pour que les solutions convergent pour de tels noydors n’avons jusque la pas implémenté plus de deux niveaus da
le cadre du modele deftlision en raison de la lourdeur des calculs.
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Fic. 9.2 — Fraction de noyaux avec un ou deux électrons attaiétye au nombre de noyaux comple-
tement ionisés, tracée en fonction de la charge. Le jeu @aqgdres de propagation médian (voir p. 145)
a été utilisé dans ce modéle défdsion ou la sous-densité locale n’est pas prise en comgretgie est
fixée a 1 GeVYhuc.

Dans le chapitre précédent, nous avons présenté une éttlidaipaire concernant I'influence de
la bulle locale sur les noyaux lourds. Ce travail ne prenait@mpte que les spallations et nous avons
montré qu’il existait un ffet potentiellement important du LISM sur la propagation e moyaux. Dans
une étude antérieure, Donato et al. (2002) avaient mongdagprésence de la bulle locale était égale-
ment importante pour les noyaux radioactifs. La sous-tiescale apparait donc comme un élément
indispensable a prendre en compte dans un modéle de prigmagatbitionnant de traiter 'ensemble
des noyaux.

La seconde étape de I'étude, toujours en cours — et brievagtaillée dans ce chapitre — concerne
la tendance de nombreux noyaux lourds et ultra-lourds arétrables par capture électronique. Il semble
raisonnable de penser que la sous-densité locale peut deawoavoir un role a jouer puisque les noyaux
al'intérieur de celle-ci ne pourront plus attacher d'élecs. Cependant, comme nous I'avons mentionné,
la situation fait intervenir plusieurs temps caractégjistis et, a ce jour, il estfticile de prédire ce que
seront les résultats. A ceffet, nous sommes entrain de terminer une étude bibliographigsant a
mettre a jour les sectionshizaces (d’arrachement, d’attachement, mais aussi de fragtioe) puisque
la problématique y est treés sensible. En parallele, il naugfa implémenter les solutions de I'équation
de diffusion prenant en compte la bulle locale, en allant si nétesaales ordres supérieurs a 3 pour
fermer le systéme d’équations (pour étre surs d'avoir «uttela convergence des solutions). Lorsque
cela sera fait, nous serons en mesure de réaliser une étutérde genre que celle détaillée dans le
chapitre précédent, afin de montrer quantitativementffessede la bulle locale sur les noyaux a capture
électronique, siféetily a.

Dans une derniere étape, il faudra alors prendre en compselés termes entrant dans I'équation
de ditusion dans une simulation globale, incluant leBédents canaux de désintégration et une cascade
de noyaux réalisfe De plus, pour le moment, nous avons toujours négligé leepénergétiques. Ces
derniéres devront étre réinsérées dans le modéle lors @edeghiére étape visant a « recoller tous les
éléments ensemble ». C’est seulement lorsque cela seiguiaibous pourrons tenter d’interpréter les
données de I'expérience UHCRE décrite dans le chapitredattif. A terme, I'objectif est donc d'in-
troduire I'ensemble des résultats que nous obtiendrons dlartode de simulation existant (développé
par D. Maurin et collaborateurs), afin d’étendre ce dernierryaux les plus lourds. Ceci permettra de
compléter un outil général pour I'étude de la composantééaire du rayonnement cosmique et pourra

5Dans les études que nous avons menées, nous avons toujosidéeé la situation générique d’un noyau primaire ou d’un
noyau secondaire n'ayant qu’'un seul parent. Cette situatist bien sir pas réaliste.
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étre utile pour I'interprétatigné-interprétation des données des missions passées)tesesefutures.

9.2 Contexte plus général et ouverture

Pour terminer cette partie, élargissons notre vision damagment cosmique, afin de nous replacer
dans cadre plus général ne se limitant pas aux noyaux lduadsgure 9.3 permet de résumer visuelle-
ment I'ensemble des problématiques liées aux GCRs aindiegudiférentes expériences associées (en
cours ou futures).

La complexité de cette figure reflete la complexité du proklénes sources du rayonnement cos-
migue peuvent émettre des rayons X ebmme sous-produits de I'accélération d’électrons et d®ops.

Ces derniers se propagent dans la Galaxie en interagissamtes atomes de I'ISM et avec les champs
de rayonnements qu’elle abrite pour donndfélents produits, sous forme de rayonnement ou de par-
ticules. Chacun des ces signaux est grandement lié a lagatipa des especes chargées et donc aux
propriétés magnétiques de la Galaxie et a son contenu en@nagg.1.1).

F \_i‘ai:ﬁ:ie:nc;c_lc ssion
. 4-"'Z\F_‘Il-of:i)§r:| Gﬁfs!o‘!‘i

-~ e

ANTARES
km3

Fic. 9.3 — Représentation schématique des nombreux aspecs lképroblématique du rayonnement
cosmique Galactique : des sources a la propagation, et desvables aux expériences, de nombreuses
thématiques sont imbriquées. Figure adaptée de Moskakdtrddo(2004) par D. Maurin.

Le flux d’anti-protons et la recherche de matiére noire : Notons en particulier que certaines anti-
particules (espéces secondaires), principalement désgmss anti-protons et anti-deutérons, sont pro-
duits lors de la propagation (par la composante protons ktrHgvoir figure). Depuis une vingtaine
d’années maintenant, suite a certains « exces » observeésldamxpériences, « exces » par rapport aux
prédictions « standafch, les physiciens des particules sont retournés vers len@ypent cosmique, en
essayant de trouver la une manifestation d’une nouvellsighg

Si les modéles n'utilisant que de la physique standard @amgnt maintenant a reproduire le flux
d’anti-protons (Donato et al. 2001), cela ne signifie pasia@’composante exotique primaire ne soit pas
présente. J'ai la chance de partichhérune étude visant & estimer les incertitudes de la modétisat
astrophysique sur le flux d'anti-protons primaires (exais) dans des modéles défalsion — modéles

6Signal astrophysique calculé par des processus de phystiagards.

“Un des buts de la discipline aujourd’hui est de dépasser ttastandard de physique des particules, et de fournir, par
la méme occasion, une solution au probléeme de la matiére dains I'univers. Nous sommes en plein cceur du domaine de
I'astro-particule.

8Bien que jai contribué aux calculs de I'étude mentionnégiécme situe plus comme une touriste se contentant de suivre
la route mise en place par Tour Operator Cela était déja vrai pour les noyaux lourds, mais la « roudtit plus une « piste
balisée » que le « tapis roulant » dont il est question ici!
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similaires a ceux étudiés pour les noyaux lourds. Les seuted’équation de transport ne se limitent
alors plus au disque, mais sont également présentes daails iffusif (« rempli» de matiére noire). Au
jour d’aujourd’hui, ma contribution a ce travail s’est ltéé a participer aux calculs, aussi je manque de
recul pour pouvoir en parler plus avant et je n’en dirai doas plu$. Quoi qu'il en soit, ce travail m’aura
permis d’entre-apercevoir un nouvel aspect de la trés tiomatique du rayonnement cosmique, et il
me semblait important de terminer sur ces vastes perspsctiv

9Un papier Maurin, Taillet & Combet devrait &tre soumis praicement.
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Dans cette breve annexe, nous souhaitons donner quelqtaéls dér les deux principaux outils
dont nous nous servirons dans le modéle de transit, a savoiragnéto-hydrodynamique (MHD) et
l'autosimilarité. Comme nous I'avons vu dans le chapitrke 3nodéle de transit se place dans le cadre de
la MHD idéale. Au-dela du simple rappel de ces équationss saisissons I'opportunité de ce chapitre
pour en dire un peu plus sur les équations de la physique dempk. En particulier, nous souhaitons
rappeler ici que la description MHD est le résultat de nombées approximations faites a partir de
I'approche cinétique, seule description «exacte» d'uarpka Nous suivrons une approche tres classique
et ne donnerons pas de références dans le corps de cette lpastouvrages de Lilia(2003), Choudhuri
(1998), Kulsrud (2005) ainsi que les cours de Sauty & Sav@aD?2) et Koskinen (2005) auront été
largement utilisés. Dans un second temps, nous nous iséoes au concept d’autosimilarité, également
fondamental au modéle.

A.1 De lathéorie cinétique a la MHD idéale : les grandes étajse

L'état de plasma est souvent référé comme étant le quatédabee la matiére, au coté des états so-
lide, liquide et gazeux. Un gaz est appelé plasma lorsquéemmiestéme est partiellement ou totalement
ionisé, c'est-a-dire qu'il existe des charges libres. Dameas, le mouvement d’'une particule e8teté,
du point de vue microscopique, par les champs électromiggestcréés par chacunes des autres parti-
cules. Comme souvent pour les systémes comprenant un goantor@ de particules, il est impossible
de traiter I'ensemble des trajectoires individuelles etdal recours est celui de I'approche statistique
(théorie cinétique). Cette approche satistique se pasiiien amont des équations fluides habituelles :
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nous souhaitons donner ici un apercu de la démarche pennhdéaetrouver ces derniéres a partir des
équations cinétiques. L'ensemble des points mentionaapréis sont résumés dans la figure A.1.

A.1.1 Deux approches pour I'obtention de I'équation de Boltmann ou Vlasov

L'équation de Boltzmann, ou de Vlasov lorsque les collisi@mtre particules sont négligées, est
I'équation de base a partir de laquelle les équations flypdesront ensuite étre dérivées. Il existe deux
facons d’obtenir I'équation de Blotzmann a partir d’'uneatiggion exacte du plama.

L'équation de Klimontovitch :  Le point de départ ici est la densité exacte du systéni¢ piarticules,
dans I'espace des phases a 6 dimensigng.(Dans cet espace, la densité exacte totale pour une espéce
a (généralement ions ou électrons) vaut simplement

N
Na(,v,0) = > 6(x = Xi(©)o(v = vi(t), (A1)
i=1

les fonctions de Dirac assurant une densité nulle partotfité positions de I'espace des phases ou sont
localisées les particules. La conservation du nombre déplas du plasma implique que la variation
totale au cours du temps de cette densité doit étre nulle :

dNG (X, V. 1) 0N, %8Na @a/v[, 3

at ot T dt ox dt av (A-2)

En injectant I'EqQ. (A.1) dans I'Eq. (A.2), et en utilisansléquations de Maxwell que doivent satisfaire
les champs électro-magnétiques microscopiques, 'E®)(devient I'équation de Klimontovitch, qui
décrit de fagon exacte chaque espéatu plasma :

aNg
ot

+v-vaa+q—ni(Em+vam)-va(,=o. (A.3)

Dans cette équation, le terme d'accélération (simplengaitzéla force de Lorentz) dissimule une grande
difficulté puisque nous sommes en train de parler de I'ensembler@danps microscopiques créés par
chaque particule. Son calcul nécessite la connaissanceajestoires dedN particules ! De plusN,

est une somme de fonctions de Dirac, compliquant encorddelca I'échelle macroscopique, nous ne
sommes pas intéressés par les trajectoires individuelles, conséquence nous allons faire une moyenne
d’ensemble (perdant ainsi la discernabilité des part&wda ne considérant plus I'interactions d’un grand
nombre de particules qu’avec des champs moyens. En moytesuram petit volume®xd®v de I'espace
des phases, nous faisons apparaitre la fonction de disbribé, (X, v, t), reliée a la densité «réelle» du
systéme emnx et au temps par

+00
Ny(X, 1) = f f,(x, v, t)dv .

(&)

Ainsi, la valeur moyenne de la densité «exacte» utiliség phwt est simpleme, (x, v, 1)) = f,(X, v, ).

En écrivant\,, En et B, comme la somme d’une valeur moyenne (respectiverfigiii et B) et d’une
perturbation, il est possible d'écrire 'Eq. (A.3) en terghes seules quantités moyennées. Le terme de
droite est cette fois non nul, et contientffet des fluctuations, c’est-a-dire des interactions a cqate

tée (les collisions). On obtient de cette maniere la céléhreation de Boltzmann pour les fonctions de

distributions,

afa o (61:&)
—+v-Vyf, + —(E+vxB) -V,f, =|— . A.4
GtV el o ) Wh=() (A4)

Lapproche par I'équation de Liouville : Passons maintenant a la seconde méthode, conceptuelle-
ment diférente, permettant d’obtenir I'équation de Boltzmann.approche de Klimontovitch, le sys-
teme est représenté par un ensemble de N points dans un dsgaifegases a 6 dimensions, et le point de
départ est celui de la densité exacte du systeme, faisantémir des fonctions de Dirac. Ici, a un tenips
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le systéme sera représenté par un point dans un espacesm@aéhsidins et utilisera la notion de fonction
de distribution, évitant ainsi les moyennes recquisesdoE&mment. SoiP(X1, ...Xn, V1...VN, t) une fonc-
tion de distribution dans cet espace des phases a 6N dimensia probabilitéfi (X1, ... Xk, V1...Vk, 1)
que les particules 1 soient aux positions et aux vitesses indiquées est donmée pa

fK(Xl, ...XK,Vl...VK,,t) = VK fq)d3XK+1...d3XNd3VK+1...d3VN , (A5)

ouV est le volume physique que l&sparticules peuvent occuper. D’autre part, nous avons taéinge
de Liouville s’exprimant comme

-0. (A.6)

A0 _ 00 S (04 00 o oo
dt ot ot ax; Ot ov;

L'équation du mouvement podk est obtenue enintégrant I'équation de Liouville sur le wodud'espace
des phasesd(K+1)...dN. Nous ne donnerons pas le détail de l'intégration (qui péet €ouvé par
exemple dans Lik®2003), mais nous contentons d’en exprimer le résultatuedpnné dans Choudhuri
(1998), a savoir

afK+zK:v v, f +ZK: o Fi v, f +N_KZK:fF“K” Vo froq0Xka gV 0
e i Vx IK — " Vy; K *Vy; IK+1 K+1 K+1 = 5
ot & i1 o vV H m

ou Fij est la force exercée par jgeme particule sur l&eme. La hiérarchie BBGKY est ici mise en
évidence puisque la détermination de la probabilité jodrieparticulesfx nécessite celle B + 1 parti-
cules. Afin de retrouver I'équation de Boltzmann, concergnoous exclusivement sty qui correspond

a la fonction de distribution «habituelle». Nous avons &ipde I'équation précédente, et en notant
no = N/V ~ (N - 1)/V,

66—1;1 +Vq - Vxl f1 + g f % . Vvl fodxodvy = 0. (A.7)

La propabilité jointe a deux particulds(1, 2) peut généralement s’écrire a partir de la probdiité) de
la particule 1, de la probabilit§ (2) de la particule 2 et dg(1, 2) qui est la fonction de corrélation a deux
particules :

fa(X1, V1, X2, Vo, 1) = f1(Xq, Ve, 1) f1(X2, Vo, 1) + g(X1, V1, X2, V2, 1) . (A.8)

La quantitég(1, 2) est celle qui donnera le terme de collision de I'équatierBdltzmann. Pour le cal-
culer, il faut cependant aller a I'ordre supérieur dans émdrchie BBGKY, lui-méme nécessitant I'ordre
d'aprés. Il est donc nécessaire de tronquer la série a umrtedint. L'équation de Vlasov (ou Boltzmann
sans collisions) correspond au choix de prendie2) = 0. Dans ce cas et en posant

F= No f F12 f1(2)dX2dV2 s

qui correspond a la force sur la particule 1 due a I'ensemédeimteractions «longue distance» avec les
autres particules, nous obtenons I'équation de Vlasov poerespece,

aff a FCI [¢2
St Ve Yl 4 o Vi =0, (A.9)

Les interactions entre les particules du plasma sont ddoétirctro-magnétiques Bt= E + v x B. En
écrivant le terme de collisions (obtenu théoriquementge}-1 ordres suivants de la hiérachie BBGKY
sous une forme générique), nous retrouvons I'équation derBann telle qu'écrite dans I'Eq. (A.4).
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A.1.2 Equations fluides

L'approche statistique décrite ci-dessus fait intervigsifonctions de distribution associées a chaque
espece, et variant dans I'espace défini pav,(t). Cependant, les quantités intéressantes pour la descrip-
tion du systéme dans une vision fluide, telles la densitéitésse moyenne de I'écoulement ou encore
la température, sont des quantités macroscopiques dédaies I'espacex(t). L'équation de Vlasov (ou
Boltzmann) décrit I'évolution de la fonction de distribani et il semble donc naturel de I'intégrer sur
les vitesses pour obtenir les quantités fluides «habiwellblous rappelons la définition de la valeur
moyenne d’'une quantitg(x, v, t),

vty g
[fxv,0dv  n(x1)

(X, 1)) = f X v, 1) F(x, v, t)d3y (A.10)

ou n est la densité numérigue des particules. Afin de simplifigrédléme, nous ne considérerons que
le cas de I'équation de Vlasov (i.e., pas de collisions). tilibns I'Eq. (A.9) par une quantitg(v) et
intégrons sur le domaine des vitesses. Apres quelques ulainms un peu fastidieuses, nous obtenons
I'équation de transport générale, pour I'espacée la forme

0
E(nax)Oa + Vx - (na</\/v>a) - na(?’ : VV)(>a =0, (All)

oUvy est I'accélération correspondant a I'action des forcesanogs. |l est maintenant possible de susbs-
tituer ay différentes grandeurs, sous forme dffédentes puissances de la vitesse, afin d’obtenir le
systeme d’équations fluides.

Ordre zéro : En utilisanty = m, (ordre 0 en vitesse), I'Eq. (A.11) donne directement I'éourade
conservation de la masse (ou équation de continuité) pesjpécer, a savoir

0

% + Vy(0aUy) = O, (A.12)
ol p, —m,n, etu, = (v),. Notons qu'avec la substitution= g, (densité de charge), 'équation obtenue
est celle de la conservation de la charge.

Ordre 1: Le premier moment de I'équation de Vlasov est obtenu ersatity = m,v,, soit la quantité
de mouvement. Il est possible de décomposer la vitesse epauntie moyennal et une partie aléatoire
w. En identifianfo,w ® w au tenseur de pression cinétiqﬁg ce moment d’ordre 1 donne I'équation de
transport de la quantité de mouvement (ou principe fondéhde dynamique)

Pa % + (ua ' qua) = NyQo (E + Uy X B) - VX ' Ea . (A-13)

Ordre 2: Conservation de I'énergie. |l est possible de monter dag®ires encore plus élevés, mais
c’est généralement au niveau du second moment de I'équdéidnansport que le systéme est fermé
(voir plus bas). L'obtention de I'équation de conservatien’énergie se fait par la quantité= m,v?/2.
Toujours de la méme maniére, on montre que celle-ci s’écrit

) 3p) (3p = _
(E + Uy - VX) (7) + (7) (Vx-Ug)+(Py-Vx)- Uy +Vx-q=0, (A.14)

ou g est un flux de chaleur gtla trace du tenseur des pressiq?(}sUne équation d’'état et une hypothése
concernant le flux de chaleur sont traditionnellementsdtés a ce niveau pour fermer le systéeme. Notons
gue I'hypothése adiabatique= 0 est souvent utilisée.
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|

Hydrodynamique + Eq. de Maxwell

Fic. A.1 — Schéma rappelant ledfdirentes étapes nécessaires pour passer d’'une descrigiia d'un
plasma, diicilement manipulable, aux équations familiéres de la MHapBelons que celles-ci peuvent
étre directement obtenues en combinant les équations dédamgue des fluides aux équations de
Maxwell.

Nous voila donc arrivés a une description multi-fluide duésyee, dans laquelle chaque espe@béit
a son propre jeu d’équations. La plupart du temps, seuls fligides sont considérés, les électrons d’'une
part et les ions d'autres part, le point déterminant pouotamortement étant la chargg (fondamentale
dans I'éfet de la force de Lorentz sur les particules). Les champsrigjee et magnétique, cachés dans
la force de I'Eg. A.13 pour le PFD, obéissent aux équationddewell avec respectivement comme
densité de charge et de couramt< ng)e et (Nju; — NeUe)e.

A.2 Lapproche magnétohydrodynamique

L'approche MHD est, quant a elle, une théorie monofluide coties les espéces de I'approche mul-
tifluide précédente sont décrites par un seul et unique jeaudigbles macroscopiques. Le passage a une
description monofluide se fait par I'hypothése de quasiraété, c'est-a-dire absence de charges libres,
hypothése fondamentale a la MHD. Cette hypothése est wdéas le cadre des variations lentes, in-
diquant que la tailld et I'échelle de temps du mouvemeént= L/V sont tous deux trés grands devant
respectivement la longueur de Debyat I'inverse de la fréquence plasfnal > Apebye €L T > wgl.
Dans ces conditions, il est possible de négliger la séparate charges dans le plasma. Ainsi, toute
référence a I'espeae va pouvoir disparaitre dans les équations multi-fuides.

IDistance moyenne au-dela de laquelle la charge d’un iorcesht&e par les électrons.
2Fréquence d’oscillation des électrons autour de leur iposit équilibre.
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A.2.1 Les équations

Dans le systeme simplifié de la MHD, les grandeurs globalksags sont définies a partir du modeéle
a deux fluides comme :

p = MeNe+mn

Pe = 0OeNe+qini = &N —ng) ~ 0 avec la quasneutralité
u = MeNeVe + MNYV;
MeNe + MiN;
j = emvi—neve) (A.15)

ol p, pe, U €t sont respectivement la densité, la densité de chargestelssgi de I'écoulement et le
courant électrique. L'équation de conservation de la massenmédiatemment donnée par

% + Vyx(ou) =0. (A.16)
Notons que le systeme mutli-fluide développé précédemneebasait sur I'équation de Vlasov, négli-
geant ainsi les collisions entre les particules. Cette@@pration ne tient cependant plus lorsque nous
considérons un phénoméne sur des grandes échelles de tamps, est nécessaire pour I'approche
MHD. En conséquence, dans I'équation de la dynamique (Aill8%t nécessaire de rajouter un terme
A, correspondant a la force de friction due aux collisions-élestrons et proportionnelle a lafiirence
de vitesse des deux especes ainsi qu’a leur fréquence ggoralle;. En raison de la conservation de la
guantité de mouvement totalde = —A;, et ce terme n’apparait donc pas explicitement dans I'éguat
de la dynamique de la MHD :

%(pu)+v-(pu®u)=j><B—V'5- (A-17)

Le terme faisant intervenir le champ électrique a disparta&on de la quasi-neutralité supposée. Nous
voyons apparaitre la densité totale de coujalunt la détermination va, elle, faire intervenir le terme de
friction A défini commeA = nng, avec la résistivitd) = mevei/N€® = 1/09. Nous nous contentons de
donner ici le résultat, la loi d’Ohm généralisée permetiantétermination rigoureuse du courgnt

Me 9]
ne ot
La MHD idéale correspond au cas «sans collision», le terntralte de cette équation devant étre égal a
zéro. On dit souvent que la MHD idéale survient lorsque ladoetivité oo = 1/n du plasma est infinie.
Nous voyons ici que cette hypothése ne permet dératechir que d'un seul des termes de droite. Si ces
termes peuvent étre négligés la plupart du temps par desiargs raisonnables, le terme de Hal|j enB

est trés délicat a négliger pour des plasmas non-collisisrtels les plasmas spatiaux) : I'élimination de
ce terme est la partie la moins justifiée de I'approche MHDpEatique, la loi d’'Ohm utilisée en MHD
se réduit &

1 1_ -
E+VxB=nj+—jxB-—V. A.18
+V X nJ+neJ>< oV Pet (A.18)

j=00(E+uxB), (A.19)

ou encore plus simplementEa= —u x B dans le cadre de la MHD idéale. En couplant cette équation
aux équations de MaxweW x B = 4nj/c et 9B/cot = -V x E, on arrive a I'’équation d’induction
habituellement utilisée en MHD, a savoir

B uxB) s - VB, (A.20)

ot 4o

Nous avons donné de facon trés compacte I'ensemble dess éiapmettant de passer de la descrip-
tion cinétique a la description monofluide d’un plasma. Afrcdnclure cette démarche, nous replacons
I'ensemble de éléments mentionnés ci-dessus dans le saeétadigure A.1. Nous voudrions particu-
lierement insister sur le fait que la MHD, en particulierat® arrive en «fin de chaine», comme une
simplification extréme du systéme.
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A.2.2 Ondes MHD et points critiques

Passons maintenant rapidement en revue la question des it et des points critiques qui leur
sont associés. De nouveau, il semble superflu de reprodulteritiere dérivation du calcul, cette partie
ne visant qu'a regrouper les résultats et les élémentsussmplportants, de maniére compacte.

La méthode traditionnelle pour la détermination des ondes/gnt se propager dans un systéme se
fait par la recherche, sous forme d’ondes planes, de sptudiax équations régissant le systéme, lorsque
celles-ci ont été linéarisées autour d’'une position d'ldope. SiX est une quantité du systéme (densité,
vitesse, etc), alors elle est perturbée comméx) = Xgo(r) + X1(r). Ici nous nous intéresserons au cas le
plus simple, ayanKq(r) = cste.

En notanté, 'opérateur de petit déplacement défini @g7ot = vi, on montre que I'équation du
mouvement (A.17), couplée a une équation de fermeture @iitjale se récrit sous la forme :

0%

o = GV(V-§) + QX (VX (¢ x &) xe) , (A.21)
ou
¢z = 7%0 (y index adiabatique) (A.22)
0
et
BZ
2 = -—— (encgs) (A.23)
4npo

ont les dimensions d’'une vitesse au carré et sont respewivieles vitesses du son et de Alfvén du
milieu. En recherchant une solution pagiisous forme d’'une onde plane se propageant dans le plan
(x,2)%, dans la directiork = ke, + kj&,, nous obtenons aprés quelques manipulations la relation de
dispersion suivante,

@G- (G D) e[ -0 i) 0. a2a

Le mode de Alfvén La premiere fagon de satisfaire 'Eq. (A.24) est d'awflk’ — w* = 0. Dans ce
cas, 'onde correspondante a une vitesse de phase

Vg = % = +Cp COSH, (A.25)

avecd I'angle entre le champ magnétiqig et le vecteur d'ondé& (k; = kcost). La vitesse de groupe
ne dépend, quant a elle, pas de la direction de propagatlum et

v, = aa—i: = +Cp€; . (A.26)
Les ondes de Alfvén sont dites transverses parce que segedadans une direction perpendiculaire a
la perturbation lui ayant donné naissance. Un paquet dodddfvén se propage le long des lignes de
champs magnétiques, sans déformation, a la une vitesseotat. La vitesse de Alfvén correspond,
quant a elle, a la vitesse de propagation de l'informatiamsda milieu magnétisé. En ce sens, elle est
analogue a la vitesse du son des milieux hydrodynamiquezer@ant, contrairement a cette derniére, le
mode de Alfvén est incompressifs, n'entrainant aucun oharemt de densité ou de pression lors de sa
propagation.

Les modes magnéto-sonoresLes deux autres modes correspondent a I'annulation du déeone de
'EqQ. (A.24). Il est possible de montrer que les racines dpatgndme sont de la forme

2
=[G = |G+ @ adgoosd]. (n2)

3Une onde plane sécrit sous la forg(, t) oc dk>x-b,
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Le signe+ correspond respectivement aux modes magnéto-sonoree i@piet lent ), se propageant
respectivement a des vitesses de phases (non détailltagicet viast. CoOmme on peut le voir a travers
les équations, ces modes sont plus complexes que le mode i Adn raison du mélange d’ondes
acoustiques (a travers) et magnétiquescq) qu'ils font intervenir. Les ondes magnéto-sonores sont
des ondes compressives et longitudinales, leur propagatiffectuant dans la méme direction que la
perturbation qui leur a donné naissance.

Nous n’en dirons pas plus en ce qui concerne la propagati@esilendes MHD. Le point important
gue nous voulons mettre en évidence ici est celui de I'exigtale points critiques associés a chacune
des vitesses de phase de ces trois types d’'ondes. Lorsqitedsevde I'écoulement dépasse la vitesse
des ondes magnéto-sonores (lente ou rapide), une onde deelpoopageant a la vitesse de I'onde est
créée. A ces chocs sont associés des discontinuités dagé@giphysiques. Le mode de Alfvén est lui un
peu particulier : par sa nature transverse, aucune ondeogenehsera générée (dans un milieu isotrope)
lorsque I'écoulement dépasse Dans le cadre de notre modéle, il est important de savassidlutions
gue nous trouvons franchissent ou non certains de ces pbDiaits le chapitre 4, il est montré que cela
n'est pas le cas, les solutions présentées étant toujdugesientre les points Alfvéniques et rapides
(modifiés par I'auto-similarité, voir ci-dessous).

A.3 Lautosimilarité

La seconde partie de cette annexe est consacrée au cormejoisithilarité qui sera utilisé dans le
modéele de transit. La encore, il s'agit d'un vaste sujet etsnee couvrirons que le strict nécessaire au
regard de l'utilisation que nous en faisons dans le modéntidnnons que de nombreux phénoménes
physiques suivent des lois d’échelle que, dans ce cadmg$anilarité est un outil trés puissant, permet-
tant d’étudier des situations autrement plus complexesvetsis que I'utilisation limitée qui en est fait
dans cette thése. Le lecteur intéressé pourra en particoiesulter 'ouvrage de Barenblatt (1996) sur
le sujet.

A.3.1 Survol

Commencons par quelques propriétés générales de I'auterdién Mathématiquement, le concept
de similarité estissu de I'analyse dimensionnelle. Plésipement, deux phénoménes sont dits similaires
s'ils ne ditférent seulement que par les valeurs des variables dimeggismui leurs sont associées, les
quantités sans dimensions étant, elles, identiques podelex systémes

Maintenant, au sein d’'un systéme, un phénomene est aulaisgriémporellement si les distributions
spatiales des quantités le caractérisant peuvent étnerdéées d’'un moment a l'autre par une relation de
similarité. De facon complémentaire, I'autosimilaritéasple apparait lorsqu’a un intaptles quantités
peuvent étre définies dans tout I'espace par une relationrdiausté telle une loi de puissance. En pra-
tique, établir 'autosimilarité d’un systeme ou d’'un preses permet souvent de simplifier drastiquement
la modélisation du probléme : par exemple, grace a elle leatiéms diférentielles partielles peuvent étre
transformées en équationgférentielles ordinaires, plus simples a résofidiotons également que la
distinction est généralement faite entre deux types d&mitarité : i) si I'analyse dimensionnelle, seule,
permet de déterminer entierement la forme des solutioastdsSimilarité est dite de premiére espéce,
i) dans le cas contraire, le plus courant, 'autosimitaetst de seconde espéce. Le probleme que nous
construisons dans le chapitre 3 appartient a cette secatégotie, puisque I'analyse dimensionnelle
nous permet de seulement déterminer la forme des quantiysgpe a un parametre libre pres.

Plus qu’une simple astuce pour simplifier un systéme d’égpstles solutions autosimilaires repré-
sentent également le «xcomportement asympthotique intéaime» du systéme, lorsque les solutions ne

“4La traduction francaise du ternself-similarityn’est pas encore bien établie, et il est courant de trouveriee autosimi-
litude.

5Cest grace a cela que les nouvelles idées dans I'aéronaytiguvent étre testées sur des maquettes ehiesmiet non
dans des conditions «grandeur nature».

6C’est le cas dans notre probléme, voir Ch. 3.
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dépendent plus des conditions initiale®etdes conditions au bords, sans pour autant que le systéme ai
atteint I'équilibre.

Tsinganos et al. (1996) ont résumé les hypothéses néasssaaitraitement autosimilaire des écou-
lements MHD a 2 dimensions : i) séparation des variablesdpamplex et y pour un écoulement 2D)
dans les quantités physiques (densités, vitesse, etélah)issement de la relation de similarité pour une
de ces deux variables (siest choisi, alors le systéme est giutosimilaire) et iii) cette relation est telle
gu’elle enleve toute dépendance en la variable concernéelda équations. C’est ce dernier point qui
nous a permis d'établir lesfiérentes relations entre les indices autosimilaires dacisdpitre 3.

A.3.2 Autosimilarité radiale et modification des points crtiques MHD

Enfin, nous souhaitons rapidement mentionner le fait qugbthése d’autosimilarité modifie la
notion des points critiques telle que vu en A.2.2. Ceci vinfait que le choix d’une direction spatiale
pour I'autosimilarité ajoute une symétrie a laquelle ledemse propageant dans le milieu doivent obéir.

Prenons le cas spécifique qui nous intéresse dans ce ti@aaloir celui d’'une autosimilarité ra-
diale, en symeétrie sphérique (invariance par rotationwautie I'axe,ds = 0, diminuant le nombre de
dimensions du probléme de 3 a 2). Les varialbles sont supposées indépendantes, et nous pranons
comme variable autosimilaire, de sorte que les quantitgsigphes du probleme sont de la forme :

L(r, ) o rf(6) .

Il existe en conséquence deux symeétries dans le problereesalone, et une autre due a l'autosi-
milarité radiale, selom.. Tsinganos et al. (1996), entre autres, ont détaillé legiadgt les ondes doivent
préserver ces deux symétries et que, en conséquence, nautonsées a se propager que sedgn
Cela a pour ffet de changer la valeur des points critiques. Nous avioregeinment les trois points
critiques définis par I'égalité de la vitesse de I'écouletreercelles des vitesses des ondes de Alfvén,
magnéto-sonore rapide et lente. Ici, seule la valeur deitesses dans la directiag est importante et
les relations de criticalité s'écrivent :

Pour londe de Alfvén Vp: € =g =Cag= B"fg = —EZ’
Var o
5 1/2
Pour fonde lente vy, - & = vy = vsiowg = (% (cﬁ + c§) -1 \/(Cg + cé) 4C§Ci9)
1/2

Ces relations sont celles a utiliser lorsqu’une étude deggoritiques est entreprise dans une géométrie
telle que décrite, possédant une autosimilartié radiale.
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Annexe B

Methode d’Euler semi-implicite pour
I'intégration

Le systéme a résoudre est constitué de huit (MHD, cf. 83du4je six (HD, cf. 83.1.7) équations
différentielles du premier ordre, couplées et non-linéaires’qu écrit de fagon compacte

Y =fi(6,Y),

ou fi est une fonction attribuée a la variabfgeet Y est le vecteur d’'inconnues’{, Yo, ..., Yn). Nous
rappelons qué est I'angle poloidal et que ce systéme doit donc étre intégtée I'axe de rotation
(@ = 0) et I'équateur { = 7/2). Ce systéeme ne peut étre résolu analytiquement et il essaaire de
recourir a I'outil numérique pour l'intégration. Un tel fi@me peut étre traité de deux facons selon
notre connaissance des valeurs aux bords.

Si, pour toutes les variables, les valeurs sont connues aaue des bornes de l'intégration, le pro-
bléme est dit «aux conditions initiales» et généralemenoépar VP (Initial Value Problem). Dans ce
cas, ces valeurs initiales déterminent une solution unigui@st trouvée en les faisant évoluer numeéri-
guement pas a pas jusqu’a ce que la borne supérieure dgtatith soit atteinte.

Si certaines quantités sont connues pour la borne inférigeit’intégration et d’autres pour la borne
supérieure, nous avongare a un probléeme «aux limites» (BVP pour Boundary Valuebkr). Ces
probléemes demandent beaucoup plusfdits pour étre résolus. Erffet, les conditions au point de
départ de l'intégration ne sont pasfissantes pour permettre I'existence d’'une solution unigqaemP
toutes les solutions «potentielles», il faut, grace aurwa connues a l'autre bord, agir rétroactivement
sur l'intégration afin que la solution converge vers les wal@ux limites souhaitées.

Nous faisons le choix de donner une valeur a chacune debleriau niveau de I'axe de rotation (en
6 = 0), traitant ainsi un probleme aux conditions initiales.dramiére justification de ce choix vient de
ce que les grandeurs caractéristiques des flots moléaul@éméralement bipolaires et situés autour de
I'axe de rotation) sont observationnellement assez biaetraintes, ce qui permet de choisir un intervalle
de valeurs réalistes pour les variables. Une seconde r@ikmpragmatique, tient simplement au fait que
nous avons féaire a un systeme d’équations raide et que I'ajout de conérsi(telle que des conditions
sur la vitesse, voir 83.2) a la borne supérieure rend lauéealréellement plus ficile.

La raideur du systéme interdit 'usage d’'un schéma expligdur I'intégration. Le systéeme est inté-
gré avec EULSIM, un intégrateur de systémes raides d’équatiofiéréintielles ordinaires du premier
ordre, basé sur une méthode d’Euler semi-implicite averapatation. Il est intéressant de faire une petit
détour pour comprendre ce que sont les méthodes semi-itaplat, en particulier, celle utilisée dans cet
intégrateur.

Quels schémas numériques pour intégrer un systéme raide 2Une description compacte et pédago-
gique est donnée dans les Numerical Recipes (Press et dl. N@Ts en reprenons les grandes lignes
ci-apres.

LEULSIM fait partie deCodeLib software http://www.zib.de/Numerik/numsoft/CodeLib/index.html
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Dans le cas d'un systéme de plusieurs équatiofiérdntielles, les variables indépendantes peuvent
chacune variea priori sur des échelles trésfiérentes. Si cela est le cas, il faut suivre la solution au ni-
veau de I'échelle la plus petite afin de préserver la stahili I'intégration, et ce, méme si la contribution
du terme correspondant est négligeable pour détermineddarvde la variable concernée. Ainsi, le pas
de temps imposé pour la stabilité peut étre beaucoup plitsgoet celui requis par la précision souhai-
tée. Pour lever cette contrainte, la solution est de recaume méthode implicite. L'exemple ci-dessous
illustre ce point.

Prenons la simple équationfidirentielle

’

y =-cy avecc>0.

La méthode d’Euler explicite consiste simplement a déyaopa valeuly,, ;au pasi+ 1 de I'intégration
en sa série de Taylor tronquée (a I'ordre 1 dans notre ex¢émple

Ynsr =yn+hyp = (A -ch)yn .

Le terme «explicite» référe au fait que seules les quantitépasn sont utilisées pour obtenir celles
enn + 1. Pour que cette formulation soit stable, il falit- chl < 1, qui se traduit immédiatement par
h < 2/c. Dans le cas contraire, la méthode est instable gyee c quandn — co. Comme nous I'avons
dits, une fagon d’éviter ce probleme de stabilité consisiglider une méthode implicite. En utilisant le
développement de Taylor

Yn = Yne1 — Nyp,q SOIt yni1 = yn +hyp g,

on a tout de suite
Yn

1+ch
qui est stable pour tout. Cette méthode converge méme pour de grands pas mais cexaiega
précision. De ce simple exemple, nous voyons l'intérét é’'méthode implicite pour les systémes raides
d’équations. Enféet, dans ce cas, le pas d'intégration peut étre plus granthqulas petite échelle du
systéme sans que l'intégration devienne instable pountauta

En régle générale, le systéme a résoudre n'est pas linddaesgbilité n'est pas inconditionnelle
comme dans I'exemple donné ci-dessus. Cependant, la pllppéemps, il est possible de considérer le
probléme localement linéaire (d@ieients localement constants) de sorte que la méthode itepléste
stable. Considérons le probléme général avec pour systé&meations

y' =f(y),
ouy, Yy etf sont des vecteurs. La formulation d’Euler implicite est & par

Ynsl =

Yni1 = Yn + hf(yni1)

La méthode devient semi-implicite lorsque nous linéaderterme de droite (toujours au premier ordre)
comme

of
Yne1 =Yn + h(f(Yn) +— (Y1 — Yn)) .

ayly,
En réarrangeant cette expression, nous avons la formuldéida discrétisation semi-implicite d’Euler
Y Vn+h|1l haf N f(yn)
1= — = : 5
n+ n ay Vi n

qui dépend du Jacobien du systedne of /dy. A chaque pas de temps, il faut inverser la matricet{J).
L'intégrateur EULSIM que nous utilisons est basé sur ceti¢hodé.

2En fait, le systéme le plus général est de la fogrhe: f(y, x), ot le membre de droite dépend explicitementxd€ette
dépendance rajoute un termed@ndx dans la linéarisation en méthode semi-implicite (voiregxt

3|l existe bien sir d’'autres types de discrétisation senpilicite. Nous pouvons en particulier citer la méthode dunpoi
milieu qui a I'avantage d'étre d'ordre 2. Sa formulation sémplicite est donnée par

of of
[1—ha—y]'Yn+1= f(Yn)‘@'Yﬂ] .

Nous avons également essayé cette méthode mais, sur nollérpe, aucune fiérence significative n'a été constatée par
rapport a la méthode d’Euler.

of
1+ ha_y] “Yn1 +2h
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valeur extrapolée pour
n tendant vers l'infini

Fic. B.1 — lllustration de la méthode d’extrapolation a partirghs d’intégratiorh = H/n. Différents
nombresn de «sous-pas» sont testés jusqu’a ce que I'erreur estiméd'iptégration sur l'intervalleH
soit satisfaisante. Figure tirée de Press et al. (1997).

Il nous reste a discuter le choix du pas d’intégratioEULSIM utilise une méthode d’extrapolation
et ce mécanisme est illustré par la figure B.1. L'idée est deidérer le résultat de I'intégration comme
étant fonction de la taille du pdss Cette fonction est sondée effiectuant des évaluations pouftérents
h et, une fois «sfiisamment» connue, elle est ajustée par une fonction anay&testimée eh = 0.
Considérons l'intégration pour un plisnon infinitésimal. Essayerfiiérents sous-pds revient a décou-
perH enn intervalles, et a accroitne a chaque essai. Pour chaquessayé afin de franchir I'intervalle
H, I'extrapolation donne accés au résultat du calcul dansndeln — oo, i.e.h — 0, ainsi qu’une
estimation de I'erreur. Sil'erreur est satisfaisante, eatgpasser au pas macroscopigue suivant.

Nous avons maintenant décrit les deux principales caistitgres de l'intégrateur EULSIM : i)
I'intégration de systémes raides et ii) I'utilisation deiméthode d’extrapolation. Bien qu’EULSIM ne
fasse pas partie des routines données darisueserical Recipeplus d’informations sur ces fiiérents
points peuvent y étre trouvées

Les bornes d’intégration :  Du point de vue théorigue, nous cherchons des solutionslissapt «tout»
I'espace entre I'axe de rotation et I'équateur (voir §3.Rétig. 3.3). Cependant, la description autosimi-
laire du modéle en exclut les axes, aussi les solutions newmt@tre cherchées que dans une domaine plus
restreint, entr@y = € etfeng = 7/2— €. Du point de vue numérique, le choix dete’ est complétement
libre. Nous choisissons arbitrairement 1072, Pour la borne supérieure, nous prenégg = 7’ /2, ol
7’ est arrondi vers la valeur basse de ses sept premiéres tExima

Nous pouvons donc commencer et arréter la solution ou bos semble. Nous n’avons raisonné
pour le moment que sur la construction de solutions ou lesiralu gaz s'&ectue dans tout I'espace.
Cependant, nous verrons dans le chapitre suivant qu'ilesstiple de «découper» le domaine en deux (ou
plusieurs) zones indépendantes, la solution de transitojmant que la zone proche de I'axe de rotation.
Dans le reste du domaine, nous pourrons chercher des sslgtiorespondant a du gaz en chute, qui ne
sera pas redirigé vers 'exterieur.

Pour résumer : Le systeme d’'équationsfiirentielles ordinaires (83.1.5 ou 83.1.7) est traité comme
un probléme aux valeurs initiales. Nous fournissons a EWLEI valeur des variables efy = ¢, le
systeme désiré, ainsi que le nombres de pas macroscopigaeslyi-ci doit &ectuer pour atteindre
n/2 — €. A partir de |a, pour chacun de ces pas, l'intégratdtectue les discrétisation et extrapolation
comme décrites plus haut.

“http://www.nr.com
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Annexe C

Influence d’'une sous-densité locale en
symetrie sphérique
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Dans le chapitre 8, nous avons modélisé la bulle locale dealax@&, en géométrie cylindrique,
comme un trou au sein d’'un disque infiniment mince entourdni&me d’'un halo dfusif. Ici, nous
prenons en quelque sorte le cas opposé extréme et considéroou, le gaz et les sources distribués
dans une géométrie sphérique, comme décrit par la figureGetle configuration semble peu réaliste,
mais permet d’avoir une idée de I'influence de la modélisadi® la géométrie du trou sur les abondances
des noyaux. La vrai géométrie se trouve certainement eegrdeLx cas limites. Les calculs et résultats de
cette configurations sphérique n’ayant pas été détailiés ldaticle’, nous profitons de cette annexe pour
en dire un peu plus. Nous calculerons tour a tour les flux desames (8C.1) puis ceux des secondaires
(8C.2), dans les trois configurations déja énoncées darmafste 8, a savoir : i) un trou en sources, ii)
un trou en gaz et iii) un trou en gaz et en sources. Notons qus mégligeons ici la convection et les
pertes d’énergie pour ne conserver que feudion et les spallations. A la fin de cette annexe (8C.3), les
résultats obtenus seront brievement comparés a ceux derteétyée cylindrique.

C.1 Les especes primaires
Quelle que soit la configuration du trou, I'équation a réseuzbur les primaires est de la forme :

~KAN +TPN = qp,

LAu mieux, ils apparaissent au détour d’'un commentaire.
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Sphérique Cylindrique

4 Zone 1 Trou
Zone 2 Disque mince
Zone 3 Halo diffusif

Fic. C.1 — Schéma de la géométrie utilisée dans cette partigespondance avec la géométrie cylin-
drique étudiée dans le chapitre 8. Les notations sont adlilistes dans le reste de cette annexe.

avecK le codficient de dffusion,I'P = nyoPv le taux de spallations entre I'espece primaire considérée
et I'lSM, et qp le terme source constant dans toute la coquille. En cooésmsphériques, cette équation

devient 18/(.aN\ P
2 Yo
———(rP= |+ =N=2 .
2 or (r 6r)+ K~ K
A partir d’ici, nous noterong = VI'P/K.

C.1.1 Trou en sources

Nous détaillerons la logique du calcul pour cette configomaseulement, et nous ne rentrerons pas
dans autant de détails pour les autres cas.

Zone 1: Il n'y a pas de sources dorp = 0, mais il y a du gaz (i.e. des spallations). L'équation de
diffusion s’écrit comme )

0°N 20N

— +-——-a°N=0.

a2 “rar ¢

La solution générale est de la forfbly(r) = C, 20 4 ¢, N 1 5 condition de finitude en zéro,
c’est-a-direN1(0) # o, imposeC, = 0 (shr/r ne diverge pas en 0), de tel sorte que

Ny (r) = clshf‘”) . (C.1)

Zone 2 : Le gaz et les sources sont maintenant présents, ce qui s sadplement pas I'ajout du
terme source. La solution générale reste la méme, a laggiajtite la solution particuliére simplement
égale aN5(r) = go/I'P. La solution dans la zone 2 s'écrit alors

h ch
No(r) = cg e, ¢, chlen) | G (C.2)
r Irp
Zone 3 : 1l n'y a ni sources, ni spallations (seul le terme déudiion est présent dans I'équation de
transport) et done-3 £ (r29¥) = 0, conduisant immédiatement & la solutibig(r) = <% + Ce. La
condition au borél N3(r = L) = 0 imposeCs = Cs/L, et finalement
1 1
N3(r) = CS(E - F) . (C3)

2Notons que nous pourrions également I'écrire sous formepdieentielles mais que, dans ce cas, la solution divetganai
r=0.

3Une alternative aurait été de prendre la condifiafr = o) = 0, mais qui n’aurait pas changé de maniére fondamentale le
résultat.
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Il nous reste encore quelques constantes inconie€§, C4 et Cs) qui sont déterminées en raccordant
la solutionN(r) et sa dérivédN’(r) = dN/dr a I'interface de chacune des zones.

Continuité de N et N’ enr = a (zone de contact 1-2)

_ _ Q_a
Ni(a) = Nx(a) = C1 = C3 + C4cotha) + TP sh@a) .
Nj@) = Nj@) et C; = Cy= a% (a—lash(aa) —ch(aa)) .

La constanté&C, est maintenant déterminée, et toutes les autres seroninégw en fonction de celle-ci.

Continuité de N et N’ enr = R (zone de contact 2-3)

- _ LR sh@R) ch@R) o
N2(R=N3(R) =  GCs= R T (C3 = +Cy =t Fp) ‘
-1
R TILE e G e [C4(CF:](LI|E) ) aSh@R)) " g(r)) RE L [aCh(“R) - SF:] (ﬁ) ‘

Le probleme pour les primaires, dans le cas d'un trou en ssw@st maintenant résolu. Nous passons dés
lors rapidement en revue les résultats obtenus pour lessactnfigurations.

C.1.2 Trouengaz

Le calcul est mené de maniére analogue au cas précédent. ..

Zone 1: Ilyades sources mais pas de spallations, de sorte que
No(r) = -0 2, ¢, . (C.4)
6K

Zone 2 : Sources et spallations sont présentes. Le probléme degalaiité en 0 ne se pose plus, et
nous choisissons d’écrire la solution sur la baseeigdutot que sur celle des sk)(et ch).

e—ar e+ar qO
Na(r) =C C — . C5
2(r) 3 +C4 ; + TP (C.5)
Zone 3: Comme précédemment
1 1
Ng(r) = CS(E - F) . (C6)

Continuité dans les deux zones de contact (1-2 et 2-3) L. es constantes obtenues sont

3 (a-R) _ -1
Ca = qO[FP(LL—R)_??_K(jaJrl)(RiLJra) X %ea(za_m(ﬁ”)_eﬁ(L}R”) !
B 3
C = cse:a+c4e:a+qo(r—lp+§);
Cs = ﬁ(cge—ahcm”hquf).
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C.1.3 Trou en sources et en gaz

Dans les zones 1 (ni source, ni gaz), 2 (sources et gaz) etsdynte, ni gaz), les solutiorié; (r),
No(r) et N3(r) s’écrivent :

Ni(r) = Cz; (C.7)
No(r) = cgshf”) cc,ohen % : (C.8)
N3(r) = C5(% - ;—L) . (C9)
En posant
5= aach(@a) — sh(a)

ch(@a) — cash@a) ’
les constantes sont données par

L a sh@R) + Bch@R) |
o = R [oeheR opsneR SR
C4 = ﬂCS;
h h
C, = Ci> es) +Ca” (;a) ’ % ;
IR sheR) | ,ch@R)) g
Cs = R—L[Cg( R +5 R )+rp] .

C.1.4 Configuration sans le trou

Regardons maintenant le cas simple ou il n'existe pas dedsnsité locale. Nous choisissons de
fusionner la zone 1 avec la zone 2, celle-ci s’étendant @lsgu’enr = R. Le calcul est plus direct et
conduit &

sher) , %

Ni(r) = Ci— ™ (C.10)
Nar) = cs(i—i), (€.11)
L r
avec
g L sheR)
Ci = FPR—L[aCh(aR)+ R ,
RL sheR) o
C3 R_L (Cl R + ﬁ) .

C.2 Les espéeces secondaires

L'équation de difusion a résoudre est la méme que précédemment, mais cetteefosources sont
les primaires — calculés juste au-dessus — subissant dégispa. En conséquence, dans une zone sans
gaz, il y a ni spallations ni sources pour les secondairesjpei que les primaires restent intacts. Pour la
suite, nous introduisons les notations suivantes :

— I'p est le taux de destruction des primaires (déja utilise dmpsdcédente section) ;

— I's est le taux de destruction des secondaires ;

— I'ps est le taux de réaction de primaire secondaire.

Le codficient de dffusion dépend, entre autres, de la masda noyau et apres une réaction de spallation
Aprim > Aseo Il faut donc deéfinir deux cdécients de diusion :K, (= K de la partie précédente) lt.
Enfin nous définissons, = \Tp/Kp (= @ de la section précédente) eteat= T's/Ks. Dans la suite,
NP référera aux especes primairedNétaux especes secondaires.
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Dans le cas ou il y a du gaz, I'équation générique a résoudlite es

82N5 20N
o7 Txor
La solution d’'une telle équation est la somme de la solutiénégale et d’'une solution particuliére a
calculer au cas par cas, en fonction de la formeéN@&) dans la zone considérée. L'extraction d’'une
solution particuliére n’est pas tropfficile, mais les solutions deviennent alors assez lourdéds’'$a
pas de gaz I'équation a résoudre devient smplemé;g’; ( r2aN ) 0 et, dans ce cas, la solution s'écrit
S —
N (I’) —? + B.

r
— NS = —EENP(r) . (C.12)
Ks

Remarque dans toute la suite, les constantes not&geseront toujours celles extraites du calcul des
primaires (donc connues), et IBs seront les constantes a déterminer pour les secondaires.

C.2.1 Trou en sources

Zone 1: |l faut résoudre I'Eq. (C.12) en injectant le nombre de pime=NP obtenu dans 'Eq. (C.1),
soit

82Ns 20Ns  , o Tps( . shpr)
W*?W‘“SN—‘K—S(Q : )

Sh@/sr)
1 .

— Solution généraleNy(r) = D
shipr
@p % @pr) .

— Solution particuliere N r
P 1part( ) Ksas 0/% _ a/g r

La solution compléte s’écrit alors comme

Sh(asr)

N3(r) = D1——= + NJo (1) - (C.13)

Zone 2 : |l faut résoudre I'Eq. (C.12) avedP donné par I'Eq. (C.2).

— Solution générale : identique a celle de la zone 1.
I+ ps( as  Shsr) as ch@sr) o ]
. +C4 . + .

Ksas ad-aj r ad—aj r asl'p

— Solution particuliére N3, (1) =

On obtient finalement :

N3(r) =D

shisr chiagr
i Q:S)+D4 (“5)+N§pan(r). (C.14)

Zone 3: Sans gaz ni sources, la solution est simplement donnée par

NS(r) = Ds(% - %) : (C.15)

Continuité dans les deux zones de contact (1-2 et 2-3) Les constantes obtenues sont

D = %@:Sa‘) N,Z?Jart(a) - Ni%art(a) + (praft(a) h nga”(a)) ' (as cothtrsa) - é)] |
D3 = [D4( Ch(a’sR) - a’sRSh@'sR)) stpart(R) R*N 2part(R)]

-1
x[asRch(asR)+L Rsh(cst)] ;

a
D1 = D3+ D4 Cotha/sa+ m (stpan(a) - N]S_pan(a)) ;

O
ol
|

LR sh@sR) ch(@sR) s
R—L[D R + Dy R +N2part(R) )
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C.2.2 Trouengaz

N(r) = Dgz; (C.16)
S e—[l/sr e}(

N3(r) = Da—— + Da=+ N3o 1) : (C.17)

N3(r) = D5(% - %) ; (C.18)

ou

l—* as e—apr eapr qo
szan(r) = Ksas [az ~ a/% . (C3 + C4T) + —,

et avec les constantes données par

LR R \ exs@R)

Di = | o NEparlP — RN R) + &N @) (asR+ — L) - 1]
R R \asa-1
oo ) ) e |
% YT RoL) T\ RIL)aa+1

asa—1 , al

D; = 2 4 NS (a)——e*s2;
3 4a/sa+ 1 * Zpa"( )a/sa-i- 1
—asa s

D2 = D3 + D4T + ngart(a) X

LR e—asR sR
D5 = R_L [Dg R + D4 R + ngart(R)] .

C.2.3 Trou en gaz et sources
shsr ch(agr
NS(r) = D (rS)+D4 (S)+N§pan(r); (C.20)
1 1
o herr) h(epr)
shipr @ ch(apr do
NS _ (1 Comos 2P 08 TP,
zparl!) = K as( 3@% - aj r 4@% - aj r asl'p

avec les constantes données par
LR

Ds = R—_L 2part(R) R2N2part(R)
NS (a) G (—a Reh(@eR) + ——shi R))
2par sh@sa) — asach(@sa) \  ° SYTR-LT TS

x [shosR (osR - QR? -+ chosR(asRQ- i)]_l :

R-L
D = Q X Dg + a2 N’S a) .
S ) sh(sa) — asach(asa) 2parf @)
h h

LR [ sh@eR)  ch@sR) |
R—L[D3 R DR NP

et ou nous avons posé
asash(xsa) — ch(asa)
sh@sd) — asach(@sa) -

Q==
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C.2.4 Configuration sans le trou

Comme pour la section C.1.4, nous fusionnons les zones ket solutions s’écrivent finalement

N3(r) = Dlw N parlr) ; (C.22)
N3r) = Dz (% - %) ; (C.23)
ou sh(pr)
a
1part(r) = Ksa’s( ag _sa/% : rp + aj?p) s
avec les constantes données par
D1 = |-RN{R + == r pran(R)] |asReh@sR) - Lsh(asR)]_l ;
Dy - RL_RL (Dlsh(ch:R) N o KR))

C.3 Reésultats

Malgré ces fastidieux calculs, I'avantage de cette géaengphérigue réside dans le fait que tout peut
étre fait analytiquement. Rappelons nous qu’en cylindgrijle calcul des densités de noyaux dépendait
d’'une somme infinie sur les fonctions de Bessel et d'une ndétimmeérique itérative. Nous tracons les
résultats obtenus par les calculs précédents, en pranar.1 kpc, R = 0.3 kpc etL = 4 kpc, sur la
figure C.2. Nous y rappelons également les résultats obwmggomeétrie cylindrique dans le cadre du
modele de dfusion a deux zones présenté dans le chapitre 8.

Géomeétrie sphérique Géomeétrie cylindrique
Groupe du Fer Groupe des Actinides Groupe du Fer Groupe des Actinides
T T T 13— \ \ T 16E T " ‘ ‘ 1 S \ \ ]
w 11— - 12 ] o F° —— trouengazetsources| 9 gt s -
S 4 12k 014 -~ trou en gaz — F q
'g 1= - 1 g 10F trou en sources | 2 C -
= -- trouengaz C = r B — -
& T  rvengaresouredd  O-9F ] & 1f 150 ]
0.9+ wouensources ||  0.8[~ 3 o8k E .
I I I 0.7 T T IR N } L o L C T N T I |
0 0.1 0.2 0.3 04 05 0.1 0.2 0.3 04 05 0 0.1 0.2 0.3 04 05 0 0.1 0.2 0.3 04 05
> 11 T T T T r N R s S s e F T T T T 5 T T T T
s 3 T 1 11 1 & gis: 14 B
2 g 'L ERE == 1 2 3516 1 5 1
I == = — I r Bl = —
(] =4 = — e - 1] c = — = 4
> 5091 1 o08F = z s 1 2 7
—~ Sos- - 07 | - 212~ S | r TEssaa |
=z n L J 0.6 . =z r e | 1=
07 [ R B 0L [ N B B e Wi SN T S I B
0.1 0.2 0.3 04 05 0 0.1 0.2 0.3 04 05 0 0.1 0.2 0.3 04 05 0 0.5
11 ST T 11 — T 17—
8 1 F 1 1.3F B 7
E 1+ U = 3 e E r b r b
=R I e [ ] £ L ,
o b - 1 -~ al2— = E B
Sool | 0.9 — > L i L A
Q - . B [ . 4
[ 1 08k - 0 1.1p= — - 4
0.8~ — F 4 r | = =
[ T O B 07 [ I O B 1k
0 0.1 0.2 0.3 04 05 0.1 0.2 0.3 04 05 0 0.1 0.2 0.3 04 05 0 0.1 0.2 0.3 04 05
r (kpe) r (kpe) r (kpe) r (kpe)

Fic. C.2 —A gauche: les densités de primaires, secondaires et le rapport/®eiendans le cas de la
géométrie sphérique décrite dans cette annexe. Les noyagrodpe du fer et des actinides sont repré-
sentésA droite: Pour comparaison, nous redonnons ici les courbes obtelamsschapitre 8 dans le cas
du modéle de diiusion a deux zones.

Pour les primaires, les résultats entre les deux géoméimigsqualitativement identiques, bien que
I'effet d’'une sous-densité locale de gaz se fasse moins sensilalaas sphérique. De plus, les contri-
butions d'un trou en gaz ou d’'un trou un sources sont prestgrgigques de sorte que la situation sans
gaz ni sources ne filére que de trés peu du cas sans trou, le manque de sourcesrtamgependant.
La situation dffére en revanche énormément entre les deux géométries paaciendaires et en consé-
quence pour le rapport S&im. En dfet, quelle que soit la configuration du trou, les secondaiaes la
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géomeétrie sphérique sont toujours moins nombreux que dasiihtion standard, sans trou. Cela n’était
pas le cas dans le modéle déasion cylindrique ou un trou en gaz (ou en gaz et en sourcés)leait
une augmentation du nombre de secondaires dans la zondeuses-

Ce petit exercice, en géométrie sphérique, présente déartess opposées a celles de I'approche
cylindrique, beaucoup plus réaliste. La configuration iéidci, bien gu’irréaliste, permet de mettre en
évidence la grande dépendance du probléme a la géométsrléae. Nous en concluons que I'hypo-
thése du disque mince du modéle déudiion a deux zones que nous utilisons doit certainemeneimflu
cer les résultats : il serait donc intéressant de la relakeqe épais, distribution réaliste du LISM — voir
88.2.1.2) pour voir des situations plus réalistes cons¢nes méme tendances mises en évidence dans
le modéle cylindrique étudié.



Annexe D

Combet, Lery & Murphy 2006, ApJ, 637,
798

Transit flow models for low and high mass protostars

In this work, the gas infall and the formation of outflows anddow and high mass protostars
are investigated. A radial self-similar approach to moHeltransit of the molecular gas around
the central object is employed. We include gravitational eadiative fields to produce heated
pressure-driven outflows with magneto-centrifugal agegien and collimation. Outflow solu-
tions with negligible or vanishing magnetic field are repdrtThey indicate that thermodynamics
is a suficient engine to generate an outflow. The magnetized sokishow dynamically signi-
ficant diferences in the axial region, precisely where the radialoigi@nd collimation are the
largest. They compare quantitatively well with observasiorl he influence of the opacity on the
transit solutions is also studied. It is found that, whert deisot the dominant coolant, such as in
the primordial universe, mass infall rates have substidatiger values in the equatorial region.
This suggests that star forming in a dust-free environmentilsl be able to accrete much more
mass and become more massive than present day protostaralsih suggested that molecular
outflows may be dominated by the global transit of materialiad the protostar during the very
early stages of star formation, especially in the case osiva®r dust-free star formation.

ISM : jets and outflows — stars : formation — methods : anaytic
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D.1 Introduction that the accretion of material is accompanied by strong
bipolar outflows. During the last two decades, starting
The understanding of star formation has chang@tdth the first outflow observation from a forming star
dramatically during the last two decades thanks to thg Snell et al. (1980), the number of outflow observa-
development of both instrumental and numerical tecions has increased to the point that this phenomenon
niques. However, while the picture of the main stagé&snow widely believed to féect every forming star. Bi-
of low mass star formation is becoming clearer, the giolar outflows allow the forming star to transport any
tuation for massive objects remains problematic. In tig¥cess of angular momentum. They can be classified as
present paper, we address the problem of the origineither atomic jets or molecular outflows, according to
outflows and infall around protostars over a wide randfeeir properties.
of masses. Jets are fasty 100— 300 km s1), well-collimated
At present, the stages of low mass protostar eM@pening angle< 10°), and mostly constituted of ato-
lution are empirically divided in four classes (see fanic material. Many models and simulations attempt to
example André et al. (2000) for a review) correspondimtgscribe how they can be launched from the magnetized
to the evolutionary sequence from the initial collapse &xcretion disk of the protostar (Ferreira 1997; Ouyed &
a new star. “Class 0” protostars correspond to the eRudritz 1997), and their magneto-centrifugal origin is
liest stage of star formation. Observationally, they apemmonly accepted. However, the nature of the exact
pear deeply embedded in a circumstellar dusty envelopechanism, be it a disk wind (Blandford & Payne 1982)
(detected in sub-millimeter wavelengths) that is mowr the asymptotic collimation of aK-wind (Shu et al.
massive than the central stellar mass. Furthermore, ti®@5, 2000), is still debated.
show powerful bipolar ejections of material in the form  \151ecular outflows (often traced by CO and Hio-
of collimated CO outflows which distinguish them fro”l‘ecules) are more massive, slower ens of km st
the pre-stellar phase of star formation (a gravitationally, |ess collimated than jets. The driving mechanism
bound core within a molecular cloud). of these outflows is still open to discussion but the jet-
The next stage of the star formation process corregiven bow shock model (Raga & Cabrit 1993; Cher-
ponds to “Class I” objects which are typically>l@ear nin et al. 1994; Downes & Ray 1999; Ostriker et al.
old and are characterized by a positive slope of thgipo1) and the wind-driven model (Shu 1991; Shu et al.
spectral energy distributions (SEDs) between 2.2 apdo0) are the two main theories that have emerged. In
10-25um. They are still surrounded by afilise cir- the jet-driven model, the bow shock surface created at
cumstellar envelope but are also surrounded by a dis head of the jet transfers momentum to the ambient
from which the accretion onto the central object tak@gedium thus producing a thin shell that is identified as
place. At this stage, the mass contained in the envelape molecular outflow. In the second approach, a wide-
is smaller than the mass of the central protostar. Lik@gle wind creates two bipolar wind-blown bubbles that

Class 0 objects, they also produce bipolar outflows (ofweep up the ambient material (then referred to as the
tical jets and molecular outflows) but these are less fnolecular outflow).

1 order of magnitude) powerful than those observed for For low and intermediate mass star formation, the

Class 0 protostars (Bohtemps etal. 1995)' morphologies and kinematics of the observed outflows
Class Il and IIl objects (resp. classical and wealye generally explained by one of these two models :
line T Tauri stars) are the final two stages in evolutionagyme outflows present jet-driven features (e.g. HH212,
sequence of protostars. These correspond to pre-mgigh outflow, Rodriguez-Franco et al. (1999)) whe-
sequence stars surrounded by an accretion disk (0pliss others (e.g. VLA 0548) show wind-driven signa-
cally thick (Classical) or thin depending on the degrggres (Lee et al. 2000, 2001). However, when massive
of evolution) but which do not have a circumstellar engar formation is considered, the observations cannot be
velope, as opposed to Class 0 or 1 objects. matched by any of these two models (Churchwell 1997,
Formation of massive starsi( > 10Mo), is less 2000). The formation of massive stars gives rise to mole-
well understood but two main theories have emerged ¢ilar outflows showing dierent properties than the ones
thecoalescence scenario which massive stars are forrecorded in low and intermediate mass star formation :
med by the merging of intermediate mass objects (Bafrey are very massive~(tens of solar masses and, in
nell et al. 1998) and ii) theccretion scenariporigi- some cases, more massive than the central stars that pre-
nally applied to massive star by Beech & Mitalas (19949umably drive them), poorly collimated and also faster
where a massive star forms thanks to large accretigyan in the case of low mass star formation. According
rates (10* — 102 M) onto the central object (Nor-to Churchwell (1997, 2000), jets cannot entrain more
berg & Maeder 2000; Behrend & Maeder 2001). Than a few solar masses and certainly not the tens of so-
main dificulty of the merging scenario arises when ongr masses observed in massive outflows. Furthermore,
considers the high stellar densities needed for it to B wide opening angles observed are hardly explained
efficient. On the other hand, it isflicult to accrete gas by the entrainment from a collimated jet. On the other
onto a very luminous star so that the upper mass of thgnd, if entrainment by a wide-angle wind allows a large
accretion scenario is rapidly reached. opening angle for the outflow, it cannot match the velo-
Whatever the mass of the central object s, it appeaiies reached by massive outflows.
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In this paper, we present a general radial self-similar Note also that the purely hydrodynamical problem
model for the flows surrounding young forming starsyill be studied by using Eq.(D.1) and setting the RHS in
applicable in both low and high mass star formation. Ti&g.(D.2) to zero.
paper is laid out as follows : in Sect. D.2, we describe
the model and its equations and show corresponding hy- .
drodynamical solutions in Sect. D.3; some magnetiz@%z'2 Self-similar treatment
solutions are then presented, together with a study9f2.2.1 Self-similarity - general statements
the influence of changes in the opacity, in Sect. D.4; we
give the main properties of the model in Sect. D.5 and A phenomenon is called self-similar if the spatial
discuss them in Sect. D.6 before concluding. (or temporal) distributions of its properties at various
different times (or locations) can be obtained from one
another by a similarity transformation. The investigation
of the full phenomenon can then be reduced to the study
the properties of the system for only a specific time
r location). If the origin of time can be chosen arbi-
arily, the scales of length and mass are also arbitrary,
nd the system iscale-free’. The system of partial dif-
%%r_ential equations (PDE) that describe the problem is
ransformed to a set of ordinaryftérential equations
ODE), which drastically simplifies the investigation.

Self-similar models turn out not only to describe the
behavior of physical systems under some special condi-
) ) tions, but also describe the intermediate-asymptotic be-
D.2.1 Fluid equations havior of solutions to wider classes of problems in the

We describe the gas with the usual macroscopic gtigag€ Where these solutions no longer depend on the de-
tities : densityo, velocityv, pressurep and temperature tilS Of the initial andor boundary conditions, yet the
T. The size of the system is such that the conditions f¥Stém is still far from being in an ultimate equilibrium
ideal MHD are fulfilled. We further assume steady-staf@te (Barenblatt & Zel'dovich 1972). For an extensive
9/t = 0), axial symmetry around the rotational axi&View of self-similarity, the reader is referred to Baren-

(/94 = 0). The standard ideal MHD equations then rolatt (1996). In present case of star formation, we ex-
duce to : press each variable using the following self-similar form

D.2 Theoretical basis of Transit Models

The present models are based on ideal MHD wigé
the assumption of radial self-similarity and a simplifie
treatment of radiation (Fiege & Henriksen 1996; Lergr
2003).

Spherical coordinates are used : the system is ¢
tered on the protostar, the- y plane corresponds to the
equatorial plane and the poloidal anglis taken relative (
to the rotational axis of the central object.

04

V-(pv)=0 (D.1) L(r,6) = Lo x (rL) X 1(6). (D.6)
0

1 1 The constant has the dimensions of the variable and
Vp+ VD +(v-V)v = 4—V xBxB (D.2) is directly dependent on the parameters of the problem
P ds such as the mass or the luminosity of the central object.
The free parameters are the self-similar indiaeand
V-B=0. (D-3)  the fiducial scaleg.
The magnetic Reynolds number being much greater
than unity, the diusion term in the induction equationy 2 5 2 ggyt-

o similar fluid quantities
can be neglected, and the magnetic field lines are frozen

in the plasma. The induction equation becomes Several observations of the protostellar environment
favor our self-similar approach since they show that ra-
Vx(vxB)=0 (D.4) dial density profiles in regions of isolated star forma-

tion are well represented by a power-lawx r=P with
p ~ 05-2 (e.g. L1527 has been found to hapen
VXB = V¥ (D.5) the range of 1.5-2 Ladd et al. (1991)). Indeed, in some
cases, density profiles are reproduced by most hydrosta-
where¥ is the electric potentiaH = —V'¥). A non-zero tically supported p = 2) or free infalling @ = 1.5)
toroidal electric field could convect the magnetic paloud core, e.g. Shu (1977). In some other cases, the
loidal field lines into a sink on the axis of the systenslope has been found to be much shallower than the
To ensure a zero toroidal electric field, the only requdnes predicted by the standard models. Density profiles
rement from Eq. (D.5) is/p, « Bp (Chan & Henrik- as shallow as 0.5-0.9 can be interpreted as the presence
sen 1980; Henriksen 1996), where the subsquipie- of a magnetic (Barsony & Chandler 1993) or rotational
notes the poloidal component of the field% v, + v4, support(Chandler et al. 1998) of the core.
andB = B + By). We now apply our assumptions to the ideal MHD
We also consider the equation of state for ideal gagjuations. Dimensional analysis allows us to determine
i.e.p=nkT. the index of each variable as a function of a single free

which directly implies
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self-similar parametet,. The systems then reads and the radiation is dominated by the protostar lumino-
sity. Here, we use a simplified description for radiation

M 23 (Fiege & Henriksen 1996) that allows us to use an ana-
plr.60) = E o 1(9) (D.7) lytical self-similar approach.
GM2 [\ 3 Radiative diffusion : The steady-state energy conser-
p(r,6) = 2 (—) P(6) (D.8) vation equation, that includes the mechanical and radia-

0 tive energy fluxes, simply reads

— -1

umyg GM (r 5

T(r,0)=——(— 0 D.9

Nl

% _
v(r.0) = (G—M) (L) u@  (D.10) Where: - _
) lo — his the specific enthalpyh = u+ p/p, with uthe

internal specific energy anglandp respectively

1 a2
rg ro Yp.p.s(6) — hrag is the specific radiative enthalpy. For an iso-

In these expressiong,is the gravitational constant, tropic radiation field, the radiative pressureigy =
kg the Boltzmann constanty, the mass of the proton, Urad/3, With Uraq the radiative energy density. Then,
& the mean molecular weight (we uge=2), andM Nraq is defined a$irag = (Urad + Prad)/p = 4Prad/p
the mass of the central object. The fiducial saales a — @yra, is the gravitational potential created by the
radius of reference. The self-similar assumption is valid central protos.tarl.
only above this radius (see Sect. D.2.3.2). Note also that ~ Frad IS t_he rad|at|ve flux. L
in Eq. (D.11), the subscrigi stands for “poloidal’. The Forth(_e radiation |n<_jependently_, the radiative energy con-
self-similar index is afreeparameter that lies betweers€rvation reads (Mihalas & Klein 1982)
-1/2 < a < 1/4. In particular,a = -1/2 yields to Kp
pure radial accretion. This issue is discussed in Fiege V- (Frad + pVhraq) = A Fraa
&.Henriksen (1996) .and the behavior of the solution\ﬁherec is the speed of light and the opacity. It is re-
with a can be found in Lery et al. (1999). Note that th\(/avritten at the zerdh order in (vc)
hydrostatic p = —2a + 1/2 = 2) and the free infalling
(p=15) cases cannot be t.reated by the present model. V-Frag=0. (D.13)

For the remainder of this paper, we choase -0.2
in most cases. From Eq.(D.7), we infer r~%°, which This equation decouples the mechanical energy fluxes
corresponds to a shallow density profiles where rotatifmem the radiative ones in Eqg.(D.12). Furthermore, when
and magnetic field can drive substantifibets. taking the zerdh order in (vc) in EQ.(D.12), thehiqg

In an early study on self-similar transit models, thierm disappears. This means that the radiative pressure
same proportionality relationship between each comp®-eglected, i.e. the photons transfer no momentum to
nent of the velocity and magnetic field was taken (Fiedfee gas.
& Henriksen 1996). All the components of the electric  The previous statements are valid for any particular
field Eq.(D.5) were then equal to zero. Such a configiorm of the radiative fluF qq. In this work, we use the
ration has the virtue of great simplicity, but does not aladiative dffusion approximation
low for the existence of a Poynting flux. They obtained c
fast axial outflows but the luminosities required to drive Frad = =—VPrad (D.14)
them were as high as 1010° L. In a subsequent work Ko
(Lery et al. 1999), this constraint has been relaxed. Oninere the radiative flux is directly linked to the energy
the necessary proportionality condition on the poloiddensity (then to the radiative pressure). This assumes
components of the velocity and magnetic field ¢ B,) that the mean free path of a photon is very short com-
was satisfied and the importance of the Poynting flypared to the characteristic length of the system. We use
taken into account. The corresponding solutions wele black-body radiative pressure fagg which, at the
found to be faster and required a comparatively smaltemperaturd is given by
source luminaosity to be driven. In this work, we use the

formalism and conditions from Lery et al. (1999) based Prad = EET"’ (D.15)
on Poynting flux driving mechanism{(6) # y,(6)) that 3¢

breaks the collinearity betwe@&andv. with o the Stefan-Boltzmann constant.

D.2.2.3 Self-similar radiation treatment Opacity : For the sake of simplicity, we choose an

. opacity defined by Kramer’s law,
In the early stages of star formation, most of the Iu—p 4 4

minosity comes from the accretion shock created by the P a( T\°
=Rl Tgems ) ’

infalling material. Later on, the accretion rate reduces 1K (D.16)
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10 ] Itis worthwhile to note that when fiusive radiation

is discarded, the fiducial scale is not explicitly defined.

In that case, the fiducial radius remains a free parameter
and a characteristic length has to be chosen on obser-
vational or physical criteria (see Lery et al. (1999) and
Sect. D.2.3.2 for the discussion on this issue).

[
T

o
-

D.2.3 Methods
D.2.3.1 Integration

Rosseland opacity (én-lg )

temperature range of interest

i Assuming self-similarity, the PDE system of HD
100 —10oac OF MHD equations is transformed into an ODE system
Temperature (K) where all variables depend only on the poloidal arfgle

di(9)

= Aj 1j(6) . (D.19)
Fic. D.1 —Opacity as a function of temperature computed do
with the code from Semenov et al. (2003) for a gas density lof the MHD (HD) case, eight (six) coupled equations
10*%g cnr®. constitute the system. We consider the problem as an
initial value problem (IVP) and use the values of the va-
_ riables (r, Ug, Ug, 1, yp, y4, ® andfy) as input parameters
where .the values of the exponeatsandb are defined at a given angTe. Ngte(»thg;, andy, are not present in
according to the type of coolant considered. These paa Hp case. In practice, we start the integration close
rameters will be discussed in greater detail in sectigfiyhe rotational axis, typically @ = 102 rad. We pro-
D.4.3. For example, when the cooling is dust-domlnatgﬁlde the initial values near the axis, i.e. a positivéor
a=0andob =2 (e.g. Pollack etal. (1985)). The constanfe otfiow,u, negative for the circulation pattern and
ko is determined using a numerical code developed %chosen to be positive. We look for solutions covering
Semenov et al. (2003) which calculates opacities over 6o t0 6 = /2 — € as the polar axis and the equatorial

a wide range of gas densities and temperatures, gVl ane are excluded by the self-similar treatment (Fiege
solar-type metallicity. This code includesi@irent shapese Hanriksen 1996).

and compositions for the dust particles. In this work, we
use the “homogeneous compact spherical dust” cortq-
guration to compute the opacity. Moreover, we focus on’
molecular outflows which temperature range (10-100K) For each solution, dimensional quantities can be cal-
is in the dust-dominated regime of opacity. In that caseulated using Eq.(D.7) to (D.11) and Eq.(D.17). From
the dust being such arffieient coolant, the opacity isthese equations, for any physical quantity, only the mass
independent of the density of the gas, Be= 0. The of the central objecM and the fiducial scale, are re-
opacities, obtained for a gas density of g cn3, are quired to compute the dimensional quantities at a given
plotted in Fig. D.1 and can be fitted by a power-law. WadiusR. Without radiative dfusion,ro remains a free
found the Kramer’s cd@icient of the temperature to beparameter (see Lery et al. (1999) for more details).

b =2 andkg ~ 2x 104 cn? g~ for the dust dominated  In Fig. D.2, the fiducial scale (from Eq.(D.18)) is

Il

10

2.3.2 Dimensions and the fiducial scaleg

regime. plotted as a function of the Kramer's deientsa andb
Following Eq.(D.6), the self-similar radiative fluxfor a one solar mass protostar aqd= 2x 10-%cnm? g~2.
reads The variation ofry with the Kramer’s parameters is
MV M i quite stit andrg quickly drops from~ 100 AU to O as
Fraa(r, 6) = (_) = (L) £(0) . (D.17) @Increases aridr b decreases from the dust-domina-
ro rg \ro ted case. Note thay is a lower limiting radius for the

validity of self-similarity.
Using the self-similar expression of the temperaflire  For physical reasons, should also be limited to the
in Eg. (D.15) and combining Eq. (D.14) and (D.15), onggion where the hypotheses of the model still apply. For
findsat to beas =b-3+2(@@+1)(1/4- a). example, close to the protostar, the radiation pressure

Furthermore, the inclusion of radiativefdision in  could have non-negligible dynamicafects preventing
the model constrains the expression of the fiducial sc@i@ model to be applicable there.

ro. Indeed, the RHS and LHS multiplicative constants
of the self-similar expansion of Eq. (D.14) have to bg 2 3 3 selection criteria of the solutions

equal : this leads to the following expressiorr gf
Firstly, we select solutions showing outflowing mo-

30 )b4]wizb tions near the axis region and infall near the equatorial
(D.18)

“ | dac

ro M2 (GM)P2 (“_mH

kg li.e., there is n@-component in the radiative flux, but only
a radial one, cf. the “virial isothermal” case in Fiege & Hen-

whereag = 40-/c with o the Stefan-Boltzmann constantriksen (1996).
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infall motion whereas a positive one is the signature of
an outflow. Note also thai, keeps a constant negative
P _sign, implying that all the material is being redirected
i(:, outward in this particular solution. This will not be the
»  case for solution with “net infall” (see Sect. D.4.2). The
0—velocity characterizes the movement of the gas to-
»  wards the rotational axis. Here, the maximum reached
0 by vy is ~ 0.45 km s : this is a small value that implies
a weak “collimation” of the flow. For this solution, the
outflow has a velocity of approximatively 1 km s*
and a~ 5° opening angle. The system is also almost
non-rotating asy is close to zero over the entire do-
main. The values of the number density (upper-left pa-
nel) are in the order of A&m3 at 5000 AU and shows a
Fi. D.2 — Variation ofro with the Kramer’s opacity para- increase towards the axis of rotation. However, the den-
meters. The values are obtained for a one solar mass proto§idy at the axis is only twice as large as the one near the
equator, emphasizing a quasi-spherical infall. At a given
radius, the temperature (lower right panel) is also almost
constant £ 100 K at 5000 AU) which characterizes an
] ) ) isothermal infall.
plane. This means that radial velocitly must change  gygajitatively, this solution presents some common
sign once for an angl@ypen Which is the opening anglee a1 res with observations. First we have an outflow. We
of the outflow : ford > fopen Ur is negative and trace they g, find that the fastest material was also the most col-
infall ; for 6 < fopen Uy is positive and the gas is flowingjimated (Bachiller 1996: Richer et al. 2000). This is pre-
outward. cisely the case here where the positive part of the radial
Secondly, we use the self-similar expressions of thgjocity (outflow) that decreases when the angle from
physical quantities to go from the dimensionless varialigs axis increases. However, physical quantities (velo-
to the dimensioned ones : we define the mass of the Cefty, temperature and density) do not match with ob-
tral object (we typically choose W), an observational seryations. In particular, the density is an order of ma-
radius ¢ 5x 10° AU) and a type of coolant (values af gnitude too high to fall in the observed density range

andb in the opacity). _ _ _ (10% — 10° cm3), and also the velocity is too small.
~ Finally, we discard unphysical solutions, i.e. solu-  |n conclusion, we have shown that our models can
tions that do not fit in the range of observations. produce outflows that can be launched from thermody-

namical éfects only. We have a simple heated quadru-
polar model for infall and outflow. The qualitative cha-
racteristics of the hydrodynamical solutions are similar

.to the observed protostellar outflows but are quantitati-

. F’!”e hydrodynamlcal_ (H.D) solut|on.s can apply 0 ly too dense, too slow and too narrow for typical solar
situations where magnetic fields are either very we ss objects

(e.g., primordial universe) or not dynamically dominant

for the movement of the gas (early stages of the col-

lapse). Besides, studying a purely HD problemallows 3.4 MHD solutions

to distinguish the #ects of the radiation and density gra-

dients from those of the magnetic field (see Sect. D.4).  Typical molecular outflows of low mass protostars
We find HD solutions with both infall and outflowshave observed velocities 20 km st and have a large

and they all show common properties : i) the outflow imnge of initial opening angles : from 30° for class

very narrow and ii) always quite slow (10 km s fora 0 to » 90° for class 1 objects (Bachiller 1996; Bachil-

one solar mass central object) and iii) infall is occurrinigr & Tafalla 1999). Their typical densities lie around

in the rest of the domain in a quasi-spherical way.  10*° cm3. Our hydrodynamical model cannot power
For illustration, a typical hydrodynamical solutiorsuch outflows and we now include the magnetic field in

is plotted in Fig. D.3 : the left panel corresponds to titee model.

density contours and velocity field of the solution inthe There are two main issues that we wish to address

poloidal plane, and the right panel tdf@irent quantities with our magnetized model :

plotted (at a fixed distance of 5000 AU) as a function of — Class 0 low mass protostars : they show power-

the poloidal angl®. The central object was assumed to ful, highly collimated molecular outflows despite

be a one solar mass protostar. The Kramer’s opacity pa-  their very young age.

rameters are those of a dust-dominated opacity (namely, — The formation of massive stars : they present very

a=0andb=2). massive outflows (with mass loss rates around
The infall-outflowing pattern is traced by the radial 5x 1072 M, yr1) that can be more massive than

velocity : a negative radial velocity corresponds to an the central object itself and hardly be explained

D.3 Hydrodynamical solutions
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Fi6. D.3 —Left panel : a typical solution for the HD case representetiénpoloidal planer(6). The iso-density contours and
velocity field are plotted. Right panel : corresponding eslof the velocity, density, temperature and radial radidtux at a
distance of 5000 AU from the central protostar, with respethe poloidal anglé. For this particular solution, the input values
of the dimensionless quantities are : the velocities 2.54,u, = —4.46x 1073, u; = 9.05x 1073, the density: = 3.62x 1073,
the temperatur® = 1.81 and the&d—component of the radiative fluf = 7.92x 1071

by the conventional jet- or wind-driven model$butes to the acceleration of the outflowing material in

(Churchwell 2000). this region. This behaviour is not present in the HD so-
lutions. The density structure of the present MHD so-
D.4.1 Dust case — a typical solution lution appears oblate with respect to the rotational axis

whereas it looks prolate for the hydrodynamical model.

A typical MHD solution with pure transit is shownSuch a geometrical fierence may be observationally
in Fig. D.4. The left panel corresponds to the densitjistinguishable at high resolution. Indeed Motte & An-
contours and velocity field in the poloidal plane and th#ré (2001) have investigated the morphologies of Class
right panel to diferent quantities plotted at a fixed radiug and 1 protostellar envelopes and have found that seve-
of 5000 AU as a function of the angle ral sources (e.g. L1527, B335) have elliptical (or even

As previously, the radial velocity traces the infalmore complex) density structure. They invoke the pre-
ling/outflowing motion of the gas. For this solution, theence of bipolar outflows to possibly be the reason of
opening angle iypen = 1.1 rad~ 60°, wherev, changes these asymmetries. This could be the case in our model.
sign. However, between 1.1 and 0.3, the radial velocity As in the hydrodynamical case, the temperature is
is positive but very small and it is only beyond 0.3 rad almost constant over the domain. However, the radiative
17 that a non negligible outflowing motion is occurringflux plotted in the poloidal plane in Fig. D.5, right panel,

The outflow velocity is typically 10-20 km$ for  shows a strong anisotropy and is the highest in the axial
the most collimated part and the number density varigsne and also contributes to the acceleration of the out-
from 10° to 4 x 10° cm® between 0< 6 < 7/2. These flowing gas. On the other hand, the flux appears smal-
values fit in the range of typical values of molecular oufer in the equatorial region than elsewhere, emphasizing
flows (Bachiller 1996). The turning angle is the prefehat the equator is a privileged region for the accretion of
rential angle for the toroidal magnetic field (middle righiatter onto the central protostar. That is not the case for
panel), responsible of the collimation of the flova the  the HD model (Fig. D.5, left panel) where the radiation
jzx By component of the Lorentz force. In consequends,aimost spherical.
v, Which traces the movement of the gas towards the The typical values for two models, hydrodynamical
axis, is also maximised at the turning point. Naturallgnd magnetized, are gathered in Tab D.1 which summe-
this correlation was not found in the HD case whefgzes the previous points.
the opening angle was very small bytwas maximum Knowing the velocity and the density for every angle
around 55'. Remembering thd; o« vy in the modelp; ¢ at a fixed radius R, it is possible to calculate mass rates.

behaves identically to the toroidal field. In particular, the infall mass rate is given by
The density (upper right panel) presents a strong po-
loidal gradient §,) near the rotational axis, followed by . /2

¢ Min=2x 271R? u(R 0)p(R, 6) singde  (D.20)

an almost constant behavior for intermediate valugs o p
open

and finally increases again when approaching the equa-
torial region. The strong gradient near the axis contrithereu, (R, ) andp(R, §) takes the form of Eq.(D.10)
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FiG. D.4 —Same as Fig. D.3 but for a MHD solution with pure transit. Fros particular solution, the initial values of the
dimensionless variables arei: = 1.45x 10°, uy = -8.12x 102, u, = 7.49x 1073, y, = 512x 1, y, = 5.81 x 107,

1 =593%x10° 0 =213x 10! andf, = 1.353. The value of is -0.22 and the opacity parameters correspond to the dust
casea = 0 andb = 2.

Ut (km.s™ h vg‘ax(km.s_l) vg‘ax(km.s_ D pout (cm™3)  piS/pea F%’L‘('f/Fre;d

with B field ~ 10 0.25 0.5 X 10° 0.25 4.3
no B field ~1 0.45 5x 1073 1x 10 2 0.5

Tas. D.1 —Comparison between typical values of the HD and MHD solstiaha distance of 5000 AU from the central
protostar.

and Eq.(D.7). The first factor 2 is present to take ineoconsequence of the increase of the gravitational force
the contribution to the infall from the other side of thé&om the source.
equatorial plane. The infall rate scales wittM following a power-

We compute the infall rates forfiiérent central mas-1aw. For this example, we hawd, o MOSL This be-
ses and plot the result in Fig. D.6. Three solutions df@Vior comes from the self-similar form we use for the
treated : the one detailed previously in Fig. D.4 (soli§priables and, injecting equations (D.7) and (D.10) into
line) and two extreme cases (a low and a high densffl-(D-20) and using Eq.(D.18) fog , one finds
solutions, in dotted lines). The low and high density so- _ s b2
lutions are extreme in the sense that they are at the li- Min oc M2 M~ sz (5/2+20) (D.21)
mit of the observational range but not a_Iimit of the_mq a = 0 andb = 2 (dust case), it simply readd, o
del (which can also produce denser or lighter solutiong}2(i-a) 4nd witha = —0.22 we find a slope of 0.81. In

Then, for a given central mass, our m(_)del predict inf hr model the smallest valuecan tend to is-1/2 (o =

rates located between the two dotted lines. —1/2 corresponds to pure radial infall) which would give
First of all, the infall rate increases with the masg maximum slope of M, «< M in the dust dominated

of the protostar and we get a typical value Mf, ~ regime.

3% 10°® M, yr! for a 0.1 M, central object, which With the purely transit solutions like the previous

is in agreement with rates inferred from observations efe, the infall rate we calculate corresponds to the rate

low mass YSO (Bontemps et al. 1996). Itis important & gas moving towards the protostar. However, there is

mention here that the increase of the central mass daeset infall onto the central object in the sense that for

not correspond to the temporal evolution of the massthese models, all the matter that falls is deflected in the

the protostar : we are studying a self-similar steady-staigtflow. This can be shown by writing the continuity

problem where the central mass is a dimensional pagguation Eq.(D.1) in the dimensionless variables and in-

meter. Observationally, the higher the central mass iggrating over all space :

the later in the pre-stellar evolution the protostar is, and

as a consequence, the lower its accretion rate is. Herg™/?—¢ 1 d . inodd =

we are just studying the influence of the central mas;;)+e sing gg {4 Sind) | sindd = 0

on a given model and the increase of the infall rate is (D.22)

1+ 22)uuy +
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Fic. D.5 —The radiative flux contours of typical transit solutionstie HD (left) and MHD (right) case between 0 and 20.
At 5000 AU, the typical values are respectivelyx @0° and 3x 10° erg s cmr2.

mated outflows.

le-01g T T T T T T T

—— from solution of Fig. 4

1002 | ftom 2 "exteme" solton (vgh and low densty) 1 D.4.2 Dustcase - a typical solution with net
[ ] infall

1e-03¢

We now present solutions with a combination of
transit and pure infall solutions similarly to Lery et al.
(2002). We briefly review the interest and the properties
of such solutions.

The method of integration is the same as previously

1e-04¢

1le-05¢

Infall rate (solar masses/yr)

1e-06k

19.075 f except that, here, the domain is separated in two zones.
g ‘ ‘ ‘ 1 The separation occurs at the an@leFromdy to 05 — e,
le-gg- 01 1 10 100 we search for a transit solution, qualitatively identical t
M (solar masses)

the one of the previous section. Fréig+ € to /2 — ¢,
Fic. D.6 — Influence of the central mass on the infall rat¥€ 100k for a solution that presents the characteristic of
for a MHD transit solution. The solid line corresponds to tha@n infall (r < 0) but that is directed toward the equator
specific solution presented previously. The dotted linesese  and not toward the axis so that the gas is not deviated.
pond to two “extreme” solutions of high and low density. ~ This condition is fulfilled if thed—velocity is positive.

At the end of the transit region, ify, vy tends to zero

and is negative (requirement for transit). To integrate the

system in the net infall region, we change the signyof
with e — 0. The first term corresponds to the total din order to get a strictly infalling pattern and use the end
mensionless mass rate over the entire domain. With aatues of the transit solution, as initial conditions foe th
boundary conditionsly(0) = us(r/2) = 0, andu fi- solution betwee#ds andr/2.
nite, the integration of the second term equals zero. As There is a small region arourd which is not trea-
a consequence, the total mass rate in the model is ats#:0 = 05 is a location that cannot be reached (as for
equal to zero and all the infalling matter in diverted outhe equator in the pure transit solutions) and the integra-
ward. In order to compare to observations, it is possiliien numerically failed before reaching it. It is also im-
to compute the outflow to infall rate ratid,= Moy/Min. portant to mention that the two solutions, on both sides
For Class 0 and 1 objects, the ratio is found to be smaf-6s are mathematically independent. The continuity set
ler than unity typically,f ~ 0.1 - 0.3 (Bontemps et al. between the two zones is in consequence only apparent.
1996; Richer et al. 2000). In our case, for pure transit A solution with the characteristics described above
models,f = 1 by construction since all the material tha shown in Fig. D.7. As previously, we plot the density
is coming in has to be rejected in the outflow. contours and the velocity field (left panel) as well as the

Nevertheless, the inclusion of magnetic field greatlsariation of the physical quantities withat a given ra-

improves the properties of the solutions which now cordius (right panel). We are considering the standard case
pare well with observational quantities, with fast, collifor which the opacity is dust-dominated.
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Fic. D.7 —Same as Fig. D.4 but for a solution with net infall.

The two zones can be distinguished : i) the transitso be obtained by setting the net infalling region as a
zone, characterized by the change of the sign of the saaller or larger fraction of the full model.
dial velocity and by a negative theta-velocity. (i.e. from
6p = 102 to 6s ~ 0.8 rad), ii) a net infalling region )
wherev, < 0 andv, > 0 in the remaining of the domain.D-4.3  Influence of opacity
In th|s region, the gas is falling onto the equatorial plane The solutions presented previously had a dust-do-
so it can eventually accrete onto the central protostar. . L AT
The untreated region between the two zones has bénelﬂamd 0pa_1<:|ty. Th's. IS th? situation in the present-day
shadowed. tniverse which is enriched in heavy.elements, molecules
and grains thanks to many generations of stars and stel-
Fig. D.7 shows a solution with an opening angle ¢4 nucleosynthesis. However, in the primordial universe,
Bopen ~ 30" but solutions with smaller opening anglestar formation occurred in an almost metal-free envi-
have also been found. The radial velocity for the ouiopnment where the chemical composition was a mixture
flow is 20-50 km s' and the average density aroungf hydrogen (H), helium (He) and very small traces of
2x 10° cm3. Again, the solution appears almost spheteuterium (D) and light elements (Li, Be, B). To un-
rical : each physical quantity does not show strong gigerstand the physics in the early universe, it is neces-
dient except close to the boundary angles. Identicallyry to have accurate values of its opacities. Many stu-
with the transit magnetized solution, the minimum degies undertaken on primordial star formation used only
sity and maximum radiative flux is in the axis regionthe species involved in the formation of molecular hy-
this allows the outward acceleration of the gas in this rgrogen (and sometimes helium) (Stahler 1986; Omukai
gion and the radial velocity is then also maximum at the Nishi 1998: Nakamura & Umemura 1999) as ké
axis. the most abundant molecular species formed under pri-
Thed-velocity tends to zero at the axis and towardgordial condition and is also the mostextive coolant
fs. These are the boundary conditions we require fof the gas in the low temperature regime of star forma-
transit solution and have in consequence to establiskicn. However, HD molecules can also contribute to the
pressure balance between the transit and net infalliggpling of the gas when Hbecomes ingiicient (Palla
regions. Near the equataey, does not tend to zero. Thisl999) and in a recent paper, Mayer & Duschl (2005)
implies that the equatorial zone/R — €, 7/2] has to be show that the inclusion of Li in primordial opacity cal-
seen as a sink that absorbs anything entering it. LawHation lead to significant changes, up to two orders of
king at Eq.(D.22) for the net infalling zone (i.e. integramagnitude forT < 4000 K and conclude that the in-
ting betweerds and/2), one sees that a non-zarp fluence of Li on the dferent stages of population IlI
at one of the boundaryr(2 in the present case) resultstar formation and evolution could be assessed. Here,
in a non-zero global mass rate in the considered regige Wish to study the behavior of our models when the
This justifiesa posterioriterming these solutions “netoptical properties of the fluid are those of a dust-free en-
infall” models. For this category of models, the ratigironment.
f is then smaller than unity. For the particular solution The use of the Kramer's law form for the opacity
shown hereMoy; ~ 2 X 10°° M, yrtandM;, ~ 2Moe  prevents an explicit treatment of the cooling that includes
resulting inf = Mgt/ Min ~ 0.5. This is a typical value all the species previously mentioned. However, the Kra-
for net infall models, but larger and smaller values camer’s opacity cofficients @,b) can be interpreted in



D.4. MHD SOLUTIONS 197

term of the physical process enabling the cooling. Tl
emission rate per unit of volume can be writtencas
4opkT* o p21TP+ (Boily & Lynden-Bell 1995).

— a = 0 corresponds to situations where a sings; **%- B
efficient component (dust @0) dominates the 8 1
cooling, assuming its fraction by mass remairé 2e-041
constant during evolution. g8 *

— On the other handg = 1 gives the density de-3 201~ ¥
pendence of the opacity when the cooling is dl% i .
to two-particle processes and no coolant is dong %

nant. For such a density dependence, the systE i

dust case (a=0)

4

is expected to be dilute and cold so that the exc > 7 .+ ]
tation levels are almost empty. [T ‘ ! ‘ ! ‘ ! ‘ L]
— b measures the fierence between a black bod: 0 008 % 049 o2

emission & T#) and the one considered here. In

the case of dust = 2 as seen before. This apFiG. D.8 —Influence of Kramer’s opacity parameton the
pears to be an upper limit aidhen decreases forinfall rate.

other types of cooling, in particulére [-5/2, —1]

for molecular cooling in interstellar clouds (Gold-

smith & Langer 1978).
g ) different setsq, b). The radial radiative fluxes are plot-

In order to study the influence of the opacity on the S%Ed on the right panel for the same sets of parameters.

lutions of our model, we start from the dust case al'Il—quthermore the quantities plotted are dimensionless (i
then increasa from 0 to 1 and decreasefrom 2 to 1 ' q P '

so as to leave the dust-dominated regime. If no dus 10) and; (¢)) because asandb are modified, the fidu-

. ; . cial scalery changes (see Eq.(D.18)) : the influence of
presentin the star formation environment, then the maji . .
. : e opacity on the morphology of the solutions would be
source of opacity would come from molecular line co- . ;
: . ) more dificult to visualize as they would not start from
oling . As mentioned previously, that case would beethe same point
in the range £5/2, —1]. However, in this workp does point.
not take any value smaller than unity. This is due to the
stiffness of the ODE system to solve. In fact, to study tl
influence of opacity on the solutions, we do not chan T ‘ L B
any other parameters batandb ; for a given set of in- density racial rodiative field
put parameters, a valid solution (i.e. filling the whol ;| A 100l _
space and presenting circulation features) appears ta - 3
main valid only forb varying between 2 and 1. Below 1
the integration fails befor@ = 7/2 and the other input
parameters should be slightly adjusted. Doing so wot
make it impossible to distinguish th&ects due to opa- os-
city from those coming from the new input values. Th

limit b = 1 is not strict, we found solutions that coulc | Ry

still be integrated wittb < 1 and others that would fail ooama

earlier. = a‘=0:9: b=1. \ F | ‘ T
By changinga andb progressively, we depart from % 05 T 15 o0 05 1 15

the dust-dominated regime. It is however important to

note that we cannot say what type of coolantitis we agg; D.9 —influence of the opacity parametarandb on the
modelling except that it is lessfeient than dust and gimensionless density and radial radiative flux.

results in a smaller opacity.

The study is made on pure transit solutions only and

not on net infall ones as the discontinuity between the The dimensionless density increases in the equato_
two regions of the latter was morefiicult to handle.  ria| region as one leaves the dust-dominated regime. As
The results are shown in Fig. D.8 and Fig. D.9. Theis the dimensionless density, this means thaa &%
infall rate is calculated in the same way as in Sect. D.4ileases ant decreases, the ratio between the density
and is plotted in Fig. D.8 as a function of the Kramer'st the equator and at the rotational axis increases. The
opacity parameteat (b stays equal to 2). The infall rateradial radiative flux shows the opposite behavior : the
increases as one leaves the dust opacity regime. Vibux is relatively smaller at the equator than in the axial
simply, when the opacity decreases and the medium begion.
comes more transparent, the photons escape more easilylt is not possible to generalize this behavior as not
and are lessficient in slowing the infalling gas. all the solutions that were found behave like that. For
In Fig. D.9, the left panel represents the density fexample, the morphology of the solution presented in
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Sect.D.4.1 was almost ufiacted by the change of opa
city. The only diterence was observed for its dimen —
sional quantities that would scalefldirently and, as a
result, give a higher infall rate when dust is not the di
minant coolant (see Fig. D.8). However, it is of intere:
that such solutions exist : the higher density in the eqt
torial region along with the weaker radiative field in thi
region could lead to the accumulation of matter in tt
equatorial plane (i.e., to a more massive accretion dit
and may ultimately lead to the formation of more ma:
sive star for dust-free opacity regimes (such as the or
of the primordial universe).

5e-04

+ 0e+00F~

-5e-04

Lo e

B (Gauss)
_1e-03 I | | L
1e-0: )

D.5 General properties of MHD models

The main feature of the model is the production of @, D.10 —The rotational velocity (left) and radial magnetic
heated pressure-driven outflow with magneto-centrifugiald (right) plotted as a function @t The continuous and dot-
acceleration and collimation. An evacuated region exisésl lines correspond to the two types of solutions. For tylari
near the axis of rotation where the outflow is produe only show solutions with almost the same turning angle,
ced and the density systematically increases with thi¢ others were found.
angle from the axis. The streamlines passing close to
the rotational axis are also the ones closest to the cen-

tral object (see Fig. D.11, upper left panel). The 9%Srences appear between the two types of models and

on these strgamlmes transits dgeper in the gravitatips density profiles all indicate the characteristic oblate
nal well and is also t_he most_ vigorously heat_ed. ASs%ape of magnetized solutions. Rotation and magnetic
consequence, the radlz_;\I velocity of the OUtﬂ_OW_'S alwa}'iﬁld seem coupled and the solutions with reasonable di-
maximum near the axis and decreases with Increasiidnsioned quantities are in one of the two following ca-

poloidal anglep. tegories : i) slow rotating and poorly magnetized or ii)
faster rotating and highly magnetized.
D.5.1 Two families of solutions

All the solutions that we have found have the sank®-2-2 Energetics of the solutions
qualitative properties, except around their tuming point | order to compare and contrast the two families of
In this region, two distinct families of solutions appeag,|ytions, the evolution of the energy along a streamline
as shown in Fig. D.10. The rotational velocity (left s considered. We call Family/Eamily 2 the slovfast
panel) and the radial magnetic fielil (right panel) are 4ating weaklystrongly magnetized family of solutions
plotted as a function of the poloidal angléor different ¢5,ndin the previous section.
solutions. . . Streamlines follow d/(rdd) = u;/u, in the poloi-
The solutions fall into one of the two categories g plane. It is convenient to look at the local specific
i) slow rotators where the rotational velocity is small an@nergy components normalized to the local specific gra-

almost constant over the entire domain (dotted line) apghtional energy (to have a dimensionless quantity) and
ii) fast rotators where,, increases and decreases Wit qefine their sum as

a strong gradient around the turning point of the solu-

tion (solid line). At its maximumy, peaks at about four B _

. . gr,0) = -

times thev, value of the other solutions. Because we Egrav

haveB; « vy, the solutions that peak at the turning point

also have a much stronger toroidal field there and a¥/BereEx is the specific kinetic energfgay = ~GM/r

consequence a larger pinch force towards the rotatiot}g specific gravitational potential energy, agagn =

axis. B?/8np the specific magnetic energy. Using the self-
The radial magnetic field (Fig. D.10, right panel§imilar form for the quantitiesBebecomes

changes sign at the turning point of the soluti@p ¢ 2 2

or) and it appears that the fast rotating solutions (solidgg) - }(urz FEHE) - 140+ N e

lines) have a substantially higher radial magnetic field 2 ¢ 8ru\vg  y3

on the overall domain than the slow rotating models (2 (D.24)

to 16 times higher for the solutions shown). Note that in the hydrodynamical case, the Bernoulli theo-
The other variables (not shown here : density, temem implies thaBeis constant along a streamline.

perature, etc...) do not seem to k®eated and no dis- In Fig. D.11, upper left panel, streamlines are plot-

tinction can be made between the two types of solutiotesl for two solutions, one from each family. The central

when looking at these quantities. No morphological dibbject is located at the origin. It is interesting to note tha

Ek + Egrav+ E + Emagn) (D.23)
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is 5 times smaller thaky for the slow rotating solu-
tion while it is comparable tdey for the fast rotating
model. For clarity only two solutions have been plot-

H
S
T

8e+03|

LR g0 | ted here, but it has been found a general behaviour that
T aer 2 1 Family2 .
R l ] (Ek/I_Emagn)tum T~ L Furthermore, the same ratio for
¥ zev03 = Family 1 solutions has been found many times much
0 =L . 1 7 1 .| greater(5-100) than unity.
0 5000 10000 0 5000
XOY equaer 25 curviinear abscissa (A) In conclusion, the behaviour of the two types of so-
Lh At 7o T N e Femv2 1 |utions is similar far from their turning point, but then
' ol |7 embainy 5 | differs significantly : for the slow rotating models, the

magnetic energy is always much smaller than the kine-
) tic energy whereas they become comparable for the fast-
‘ | ‘ | o ‘ | ‘ . ] rotating solutions. The magnetic field appears then to be
° aniimearsbscssa(al) . aniinerabsissaau) . responsible for a closer transit around the center of the
latter ones. Despite thisftierence between the two fa-
Fic. D.11 —Family 1 and 2 refer respectively to the slow andnilies of solutions, the properties (velocity, density) of
fast rotating solutions found previouslypper left: poloidal the outflows they power are similar.
streamlinesUpper right : ratio of the kinetic to the magne-
tic energy as a function of the curvilinear abscissa = 0
is chosen at the infalling end of the streamlihewer left: [D).6 Discussion
energetics of a solution along a streamline for a solutiomfr
Family 1. The specific energy components have been nor
lized to the gravitational potential enerdyower right: same
as lower left for a solution from Family 2. After the main early phase where infall dominates
the dynamics, the protostar deposits linear and angular
momentum and mechanical energy into its surroundings
) ) ) through its jets and molecular outflow. It is therefore im-
for streamlines integrated from the same point (lc_’ca;SGrtant to discuss the behavior of the outflows at large
in the outflowing region), the solution from Family Zyisiance. in the case of low mass stars, the accretion-
transits closer to the central object, deeper in the grayjaction engine should dominate the global dynamics
tational well than the one from Family 1. This is a geney,q produce relatively weak molecular outflows. In that
ral trend that has b.een.observed for many solutions. T&?se, the present model may apply only for a short stage
three other panels in Fig. D.11 show energy componeqisne earliest phases of low mass star formation. On the
plotted along these two streamlines. other hand, if the physics of the outflow formation re-
On lower left and right panels theftérent specific mains the same regardless the mass of the protostar, the
energy components as a function of the position aloggnamics of massive objects should be dominated by
the streamline of the solution from Family 1 and 2 afige transit and should have strong and heavy molecular
plotted. The origin of the curvilinear abscissia chosen outflows, according to the present model. In that case,
at the “infalling end” of the streamline. the transit model plays a major role in the formation of
Far from the turning point, the main contribution tenassive stars. Moreover, the transit model brings an in-
the kinetic energyH,) comes from the radial velocity teresting new feature for the interaction between mole-
(ve andvy have much smaller values). The absolute vaular outflows and jets. Indeed, a lot of gas is brought
lue ofv, rapidly decreases when approaching the turnit@the axial region that is not at rest and is already stra-
point (See Fig. D.4) and so do&s (dashed line), for tified when the atomic jet starts propagating away from
both Family 1 and 2 solutions. Near the turning pointhe protostar. It will drastically change the jet propaga-
however, the contribution afy 4 to Ex becomes domi- tion and stability properties. This demonstrate the im-
nant : i) for the slow rotating solutions (Family 1 — loportance of understanding of the history of outflows in
wer left panel)p,; does not change much on the domaisrder to model correctly the behavior of jets.
and Ex reaches a minimum at the turning point, ii) but Also, according to our model, at larger distanees
for the fast rotators (lower right)s quickly increases at r2e-1/2 B « r*=3/4 andv « r~%2, The magnetic field
the turning point andkx reaches a local maximum. Theand the density decrease faster than the velocity. For
magnetic energy qualitatively follows the same behavigkample fore = —1/4,p o« r1, B r1, andv o r=/2,
asBrg o< vrg andBy o vy. and the outflow becomes purely ballistic (Lery et al.
Finally, the ratio of the kinetic to the magnetic ener@p02). Only large bow-shocks due to the long time-scale
is plotted on the upper right panel in Fig. D.11, agawariations of the source should survive. Ultimately, the
for the two types of solutions. Qualitatively, they beesombined &ects of the reduction of the ionization and
have alike, andEx/Emagn is in both case minimum attemperature in the giant bows, and of the lack of ambient
the turning point. This conforms with intuition as onenedium, may make the outflows fade out and finally be-
expects a larger influence of the magnetic field near tbeme very dificult to observe on distances of 3 to 10
central protostar. However, at the turning poiBkagn Pc. However, the momentum that they may transfer to

Energy / Grav. Energy (specific)

6.1 Behavior at large distance
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the ambient medium could help to maintain turbulence Solutions without magnetic field have been found
on large scales. and they appear almost spherical (quantities do not vary
much with the poloidal angle). Although they do not
compare well with observation ranges (too dense and
D.6.2 The outflow evolution too slow outflow), they indicate that thermodynamics is
a suficient engine to generate an outflow. They could
ly to star formation in the primordial universe or in
é)very early stage of star formation where magnetic

Of our steady-state model, any temporal evoluti
is beyond the scope. However, we may speculate on

evolution of YSOs by considering the slow quasi-stea Yids may not be dynamically important (however, in

evolution of our model. With the new |n.5|ght_ given b he latter case, the point mass gravity field should be re-
the model, we suggest some physical justifications gmr

. . d by self- ity).
the early evolutionary sequence of both low and hi aced by self-gravity)

mass YSOs which is usually defined on the basis of an The magnetlged sqlutlons §how Qynam|cglly signifi-
o cant density gradients in the axial region, precisely where
empirical scheme only.

he radial velocity and collimation are the largest. Their

During the Class 0 stage, most of the mass of tt@diative field is also highly anisotropic and the highest

system is still located inthe infalling envelope. The SOULt the rotational axis. It contributes to the ejection of the

ce is totally embedded and the transit of matter arou gs. Quantitatively, the pure transit solutions compare

the center object can start during the formation of tv(\?ell with observations of outflows : velocities of a few

stellar core. This gives rise to a fast, powerful and Cotléns of km s! and typical density of 10° cm3.

limated molecular outflow. However during this early However. for these models all the infalling gas is de-
stage, the central object may not have already developed wever, ! inggasi

the jet that is commonly thought to drive the molecul I!ated Into the outflow — there is no net '”f"?‘”- Itis pos-
outflow. sible to obtain, from the same set of equations, a purely

. infalling region around the equatorial plane. The gas in
ob'e\(/:\{chizns[ler?gl?r;r(;%éhg eggfhcgadsizkl;rt‘zg;[;heec?remﬁ%g region is not deviated and will likely end up on the

) y ccretion disk around the protostar. When changing the
cumstellar env_elope. Alet _evenFuaIIy emerges fromt 8a|ing and putting a more massive central object, the
newly formed inner accretion disk as the transit Conﬂifall rate also increases. This indicates that our model

nugs._The Jet may then pressurize and en_traln the Tors the large accretion rate scenario to form massive
terial in the axial region, pushing the transit flow awa hars

from the axis, thus reducing the molecular outflow ve- : . : .
The influence of the opacity on the transit solutions

locity and increasing its diameter. Therefore, molecular

outflows will appear to be less powerful and less coll 1as been studied. When leaving the dust dominated re-

mated with time gime, the fiducial scale of the model decreases which

. hesults in an increase of the infall rate. Furthermore, the
For low mass protostars, in the latest stages of the

. . morphology of some solutions is alsfiected : the den-
pre-stellar evolution, the central object should not bet . L
. Sity ratio between the equator and the axis increases as

embedded in an envelope and our model cannot apply: _ .. " .
. e radial radiative flux ratio decreases. As a consequen-
The molecular outflow continues to spread out and slow . . .
F, when dust does not dominate the cooling, such as in

down and is eventually overtaken by the central jet Stfche primordial universe, matter could be more easily ac-

fed by the accretion disk. In the case of high mass stars . . .
. o . . cUmulated in the equatorial region and form more mas-
the transit features may remain in action until the Cel: o stars

tral star forms and reach the main sequence. Either the Wi t that molecul ] dominated
increasing opening angle of the molecular outflow in the € suggest that molecular outllows are dominate
the global transit of material around the protostar

low mass case, or the ignition of the central object m . . .
xcept for a thin layer surrounding the central jet —

ultimately stop the accretion by suppressing any cont o .
y Stop y supp gany if present, where the dynamics is governed by entrain-

between the reservoir formed by the molecular cloud 0 and that th ¢ low to hiah
and the accretion disk or the star. ment) and that the same process occurs from low to hig

mass forming stars. The present work also suggests that
radiative heating and magnetic field may ultimately be
D.7 Summary the main energy sources driving outflows during star for-
mation, at the expense of gravity and rotation.
t+ Finally, although the details of the outflow mecha-

In this paper, we have presented a MHD model tha . el : !
applies to infall and molecular outflows around yourefgsmS may be peculiar to individual objects we believe

stellar objects. The model is based on the radial seft€ infall-outflow circulation arises naturally given ac-

similarity assumption applied to the basic equations Bf€tion. and thus could also be present in other astrono-

ideal, axisymmetric and steady-state MHD includin'@l'ical objects such as active galaxies and around suitably

Poynting flux. Instead of the usual mechanisms inv8!aced compact objects, such as neutron stars.

ked for the origin of molecular outflows (underlying jet
or wind), the outflow is powered by the infalling matter
through a heated quadrupolar transit pattern around the The authors are particularly grateful to Prof. R.N.
central object. Henriksen and Dr. J. Fiege for their contribution to the
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Annhexe E

Combet, Maurin, Donnelly, O'C. Drury,
Vangioni-Flam 2005 A&A, 435, 151

Spallation-dominated propagation of Heavy Cosmic Rays and
the Local Interstellar Medium (LISM)

Measurements of ultra-heavy nuclei at Ga\énergies in the galactic cosmic radiation address
the question of their sources (nucleosynthetic s- and cgs®es). As such, the determination
of CR source abundances is a promising way to discriminatedss existing nucleosynthesis
models. For primary species (nuclei present and acceteasitbe source), itis generally assumed
that the relative propagated abundances, if they are alas@ss, are not toofilerent from their
relative source abundances. The range of the correctioorfassociated with propagation has
been estimated in weighted slab models only. Heavy CRs tbaletected near the Earth were
accelerated from regions that are closer to us than wergtitanuclei. Hence, both the geometry
of sources in the Solar neighbourhood, and the geometrysafighe same region, must be taken
into account. In this paper, a two zonédsion model is used, and as was previously investigated
for radioactive species, we report here on the impact ofdhallinterstellar medium (LISM —
under-dense medium over a scald 00 pc) on primary and secondary stable nuclei propagated
abundances. Considering down to Fe nuclei, the connectibvelen heavy and light abundances
is also inspected. A general trend is found that decreasedHHCR source abundances relative
to the HCR ones. This could have an impact on the level of cgsses required to reproduce the
data..

Diffusion — ISM : Cosmic Rays, Bubble — Galaxy : Solar Neighboath&/HCR abundances

205
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Beyond the iron peak, the flux of Cosmic Ray nweodficient, providing a way to determine the latter as it
clei drops by several orders of magnitude. The UHCRseaks the propagation parameter degeneracy (Maurin
require peculiar environments to be nucleosynthesissdal. 2002) observed in standardfdsion models (i.e.,
and two distinct processes are involved : very generallyith constant gas and source disk distribution); iii) in
either the neutron flux in the medium is low so that thtae UHCR context of relative abundance determination
neutron capture rate is less than fhdecay rate of nu- (PkyPt and Actinidedt), gas sub-density has a major
clei, or the flux is high (with the capture rate much greaffect on mixed species only (species with both primary
ter than theg-decay rate) ; these two situations are corand secondary contributions).

monly_ refe_rred_ to as _the s- (slow) and r-process (rapid). |, §2, we give some simple arguments which allow
The situation is obviously more complex; see Meygfs to understand why the local sub-density is expected to
(1994) for an illuminating review. One particular issue iggye a major influence on heavy CRs at @e¥hergies.

the determination of the relative contributions of s- ang §3, the model taking into account the sub-density as
r-process nucleosynthesis required to explain the dafarcylar hole is described. Profiles in the LISM cavity

inferring the corresponding source abundances from tae\ye|| as spectra for primary and secondary-like nuclei

elemental and isotopic abundances. under various source geometry assumptions are com-
Based on model predictions (Meyer 1994) as wglared to those obtained in a standard “no-holefudi

as on some analysis of CR data (Brewster et al. 1988nn model. The correction factors used to determine the

it is shown, for example, that faz > 89, the entire source abundances are then derived and consequences

Solar System abundances must be attributed to thdorthe data are discussed §d. We then conclude and

process. On the other hand, the latter does not contribodenment on further developments demanded by UHCR

to Z < 40 (Binns et al. 1981). In-between, most of theropagation.

elements exist as a mixture of r- and s- contributions.

Their origin (e.g. massive stars, explosive nucleosyn-

thesis) and exact abundances are still debated (Goriely

1999; Cowan & Sneden 2004) and CRs could provide.1 Why a local sub-density may #fect

some answers. However, to determine the CR source the propagation

abundances, the fluxes measured near the Earth must

be propagated back through the Galaxy, which is not a

straightforward task. It has been previously recognised that very heavy

) . _nuclei have a peculiar propagation history compared to

We shall not discuss here the important questiggnt nuclei. This is related to their large destructionsso
of the time elapsed since nucleosynthesis and progggtions which make them have very short path lengths.
gation which is studied through radioactive heavy elgragarding this extreme sensitivity to nuclear destruc-
ments (Thielemann et al. 2002) and which is anothgs, an UHCR breaks up more often than a lighter one
part of the puzzle, nor shall we use a propagation ngfiq thus propagates for a shorter distance. Kaiser et al.
work to study all the abundances (Letaw et al. 1984). Wgg72) emphasized that the strength of the source and
instead focus on propagation. The goal of this paper isi{@ |ocation in space and time may be a dominant local
demonstrate the importance of the local CR-source digniribution or merely add to the general background
tribution and in particular to examine th&ect of the lo- depending on whether this source is close or far. These
cal gas distribution on calculations of source abundan¢ggnors use a very simple model in which propagation
from data. Whlleithe truncation of path Iengths for UHstarts from a single source in space and time. They con-
CRs has been discussed (through the weighted slab @gge thatA > 81 elements cannot be explained by any
proach) and recognised as having a large impact on fg,1ce older than £r. In the present paper, the steady-
propagation of UHCRs (Clinton & Waddington 1993gtate approximation is however assumed but the spatial
Waddington 1996), we illustrate here how this truncgiscreteness hypothesis is relaxed to some extent. This is
tion may be obtained from a deficit in nearby sourcessirst step away from a leaky box model towards a more
in the two zone dfusion model. The low density gas inegjistic description. The framework is a two zongh
the local interstellar medium (LISM) is also of particugiq, model (thin disk and halo) which has been used by
lar importance. It is shown that this under-dense regi%ny authors for light nuclei, e.g. Maurin et al. (2001).
leads to results dierent from both the standard two zong, particular, such a model has distinct features com-
diffusion model (which is equivalent to a simple leakyared 1o leaky boxes. The interstellar matter density is
box model) and the truncated weighted slab. now located in a thin disk with CRs spending most of

The main results of this study are : i) around a fetheir time in the difusive halo. The characteristic times
GeV/n, the relative abundance @f> 60 nuclei to ligh- of the various processes in competition during propa-
ter ones is decreased when the LISM features are takgtion (see below) can be extracted (Taillet & Maurin
into account — the strength of théect is inversely re- 2003). As it is shown below, the fact that the typical dis-
lated to the value of the ffusion codficient (i.e. to the tances travelled by heavy or UHCRs before their des-
energy) and is directly related to the destruction crossction could be as little as a few hundred pc naturally
section values (i.e. t&) —; ii) the shape of the spectraneans that LISM properties are an important ingredient
at low energies is sensitive to the value of thdiion in propagation.
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E.1.1 Propagation characteristic timesvs A

During the propagation of nuclei through the Ge 10°¢
laxy, several processeffect their journey. All of these i
have specific timgength scales which characterise th
importance of the considered process relative to the otg
ones. The nuclei can undergo energy losses foémint :E:l 3
forms, interact with atoms of the ISM and be destroys

[ Thinline: E=1 GeV/n

in a spallation process or escape from the boundarie | Thick line: E=10 GeV/n
the difusive volume (i.e. the galactic halo) because | convectior
the combined influences offtlision and convection. W0E .. diffusion
In a leaky box model, the density of gas in the box — spallaton] .
constant so that the link between characteristic leng 10 100

. S . A
and times is simple and the comparison to the escape

length is straightforward. In reality, spallation and enefg, E.1 —Characteristic times of iusiveconvective escape
gy losses occur when a nucleus crosses the galactic digig spallation as a function of the atomic mass. Typicaleslu
Thus, the characteristic times (or lengths) for those png; = 0.0112 kpéMyr—* and Lnao = 4 kpc were considered.
cesses are directly linked to the number of disk croBhe times have been calculated at kinetic energies peramcle
sings (Taillet & Maurin 2003) which should be compaef 1 GeV/n and 10 GeYh in the two zone dfusion model.

red to the difusive and convective escape times.

E.1.1.1 Spallation dominates over energy losses . .
energy losses and reacceleration, will be properly taken

Whether in a leaky box model or a more sophistic&ito account in a separate paper whgidecay and elec-
ted model as used here, spallations and losses both oteuric capture decay will be re-examined in the context
when gas is crossed. We assume its density tadpe=  of the present diusion models.

1 cnt3. The spallation rate is given dysp = Mismo,
wherev is the velocity of the nucleus andis the reac-
tion cross section. For this study, the Letaw et al. (198
cross sections are accurate enouBlyis the kinetic

energy per nucleon): Once established that spallations are dominant rela-

_ B . _02 tive to the energy losses, we compare the former to the
7 = e[l = 0.62 exp-Eign/ 200) Sin(1008, Bk convection and diusion processes taking into account

the number of disk-crossings in the two zoné&ulion

I§ 1.1.2 Time scales of dffusion, convection and spal-
) lation

0o = 457971 + 0.016sin(53 — 2.63 log(A))] . model. For further justification and details the reader is
referred to Taillet & Maurin (2003).
The loss rate is given b¥ioss = (dE/dt)pss/Ex, Where It is well known thatrgis = L2/K(E) is the charac-

Ex is the kinetic energy of the nucleus, and the Coteristic escape time needed by a nucleus to leave a dif-
lomb and ionisation energy losses are taken into accofurgive volume of sizé- for a diffusion codficientK (E).
(Mannheim & Schlickeiser 1994; Strong & Moskalenkd he presence of a galactic wind (velociy), assumed
1998) assuming the ionised fraction of the ISM to e be constant and perpendicular to the galactic plane,
0.033. In both casesE/dtis proportional taz?, with Z  induces a general convective motion throughout the Ga-
the charge of the nucleus. laxy. Considering that the flusive process is still present,
At a givenEi/n, I'sp scales with the atomic mags the boundary to be taken into account is not the halo
asA%’ (log A does not induce strong variations). Assusize but the distance in which thefdision can no longer
ming A = 2Z, which is not the case for heavy nucletompete with the convection and brings the nucleus to-
(A > 22), ionisation and Coulomb loss rates also irwards the Earth. With this consideration, one can define
crease with A but followingion/cout < A. A comparison the typical time scale for the convective escape process

of these two rates yields at 1 GgV astwing = 2K(E)/V2.
03 Spallation only occurs within the disk of total thick-
Fsp~ 10x (A/10) Lion, ness A. The typical length associated with the spallation

. process in a diusive propagation issp, = K(E)/(hlsp).
Tsp~ 60 (A/10) ° Tcou The time scale assuming a purelnySive transpo?t is
This means that theffect of spallation is always domi-thents, = r3,/K(E) = K(E)/(hl'sp)*.
nant over energy losses (at higher energy tfiece is The characteristic times forfilision, convection and
even stronger). The latter are thus discarded in the reggéllation are plotted in Fig. E.1 as a function of the ato-
of this paper as it mainly focuses on qualitatifBeets. mic mass of the nucleus at two diferent kinetic ener-
Note also that the cross sections have not been corregies per nucleon (1 GeX and 10 GeYh). As we as-
for the dfects of decay which can be significant for theumeK(E) = Ko8(R/1GV)’ (whereR is the rigidity),
propagation of heavy nuclei. Thes#ezts, as well as the convection and ffusion times are constant with A.



208 ANNEXE E. COMBET ET AL. 2005, A&A, 435, 151

At 1 GeV/n, it appears that spallation is almost alwayime conducted tomography of the LISM (Lallement et al.
dominant, except for the very light nuclei where both003). As a consequence, the spallation rate is lessened
convection and diusion compete. At 10 GeM, spalla- so that the primary fluxes are expected to be enhanced.
tion is less dominant but remains the major process for The history of the origin of the local bubble (see
the heavier nuclei. A naive (and false) interpretation 8reitschwerdt & Cox (2004) for a review) is an imprint
these figures is that a heavy nucleus never escapes fufrthe explosive stellar activity in the Solar neighbou-
the Galaxy. Actually, many paths lead from the source tioood (Maiz-Apellaniz 2001; Berghétfer & Breitschwerdt
the halo boundary and these numbers only indicate @@02; Benitez et al. 2002). The spatio-temporal position
typical time a CR reaching our position may have traf these sources is certainly of importance. However, as
velled before being destroyed. For convection ariiidi the steady state is assumed in this paper, only the spa-
sion, 7gir andrying define an exponential cufavhereas tial influence can be examined. For example, Lezniak &
the cutdf is smoother for spallation (Taillet & MaurinWebber (1979); Webber (1993) have shown that an ab-
2003). sence of nearby sources (in @dsion model) can trun-
Table E.1 contains the typical spallation distanceste the path lengths in weighted slab models. This trun-
for different atomic masses (10, 50, 100 and 200) acattion has been recognised to be of great importance in
a set of three diusion codicients (two extreme valuesthe propagation of heavy nuclei (Clinton & Waddington
and one median) which fit the/8 ratio when combi- 1993; Waddington 1996). Thidtect is realized here as
ned with the appropriate choice for the other propagacircular hole of a few hundred pc surrounding the So-
tion parameters (Maurin et al. 2001, 2002). Fet1®0 lar area, reflecting the fact that no very recent sources
and A=200 and for the median value of theffdision have exploded in the Solar neighbourhood. Note that
codficient, the spallation length scales have the sarés truncation could also be affect of the matter tra-
order of magnitude as the size of the observed local gessed during the acceleration and the escape from the
sub-density (see Sect. E.2). This sub-density preclugesirce region.
the creation of secondary species in the local bubble and
the average density crossed by a primary or a secondar
nucleus during its journey is smaller than when this suE—')é'l The model
density is not taken into account. Itis expected that hea- The dfects of a local sub-density on radioactive spe-
vier nuclei will be more sensitive than lighter nuclei t@jes have been studied in the context of giLion mo-
this feature. del by Donato et al. (2002). As it isfiiicult to derive an
The smaller the spallation length scale, the greatgfalytical solution of the diusion equation using a rea-
the efect of the sub-density is expected to be and thistic distribution for the gas, it is assumed that the LISM
suggests that the local bubble must be considered to tigaf circular cavity of radius (see below). It appeared
the heavier species. This reasoning is valid only if thRat the radioactive flux received on Earth was lessened
cosmic rays undergo the samefdsive process in theby ~35% when the decay length of the radioactive spe-
LISM as in the rest of the Galaxy. There are at least twéges' was twice the size of the sub-density compared
indications supporting this assumption : to the case when a sub-density was not taken into ac-
— The local bubble and the galactic halo share someunt (cf. Donato et al. (2002), Fig. 4). Furthermore, in
common properties. Hence, it seems reasonableler to match measured radioactive abundance ratios
that the values of the flusion codicient in both (1°Be/°Be, 26Al/2’Al and 26Cl/Cl), the size of the lo-
regions are not drastically flierent. As we use cal sub-density was constrained to lie within 60 and 100
only one coéicient for the disk and the halo, thepc — values consistent with direct observations. This in-
latter can be seen as affextive value that also creases confidence in the model. In the latter, the Galaxy
applies for the local bubble. is considered as a thin disk where the sources and gas
— The second clue comes from the analysis of s&re located (Fig. E.2). To be consistent with the results
condary radioactive species which can travel forgbtained for light stable nuclei (Maurin et al. 2001), for
few hundred pc only before decaying. Ptuskin &adioactive nuclei (Donato et al. 2002) and also for anti-
Soutoul (1998) were able to derive the correspoprotons (Donato et al. 2001), the same geometry is used.
ding ’local’ diffusion codficient modelling the The width of the disk, B, is 200 pc and the Galactic ra-
LISM as three shells of gas with various densdiusR is 20 kpc. The exact value f& is not important
ties. They found a larger value at low energy thagb that one can set the center of the cylindrical geometry
the standard one found frony® analysis. This at the Earth’s position (see Donato et al. (2002)), which
again points towards afliisive transport of CRs simplifies the calculations. Thefflisive halo, empty of
in the local bubble. gas and sources, extends to a heiglun each side of
the disk which can vary from 1 to 10 kpc. The local sub-
density is then a hole of radiwsin this disk, whereas

E.2  Two zone model with a hole the source sub-density is a hole of radiug=rom the

The local interstellar medium (LISM) is known to 1 g diffusion model, the typical length for decay is defi-

be a highly asymmetric low density region, extendinged ad,.q= vKyto whereK is the difusion codicient,y the
between 65 to 250 pc — recent studies have for the fitstentz factor and the lifetime of the nucleus.
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A Group Ko (kpc® Myr—1)

0.0016 0.0112 0.0765
10 LiBeBC 210pc 1.25 kpc 6.38 kpc
50 Sub-FgFe 70pc 390 kpc 2.01 kpc
100 Z=44-48 40pc 250 pc 1.27 kpc
200 Actinides 30pc 150 pc 780 pc

Tas. E.1 —Typical length scales of the spallation process fdfedént nuclei and diusion codficients at 1 Geyh.

L rameters must be tuned to fit the data. In the following
work and when mentioned, the max, median and min
set of parameters can be understood as detailed in Table

Ve E.2. These three sets are the two extreme and median

sets (with regard to the value of thefdision codicient
normalization) shown to be compatible witli®analy-
sis. Throughout the paper, the gas sub-density is set to
a = 100 pc whereas the sub-density in sources can be

Fic. E.2 —Schematic view of the cylindrical geometry foryaried.

the moqel usgd n this paper : the hole. region of raqhus In the remainder of this section, we focus on the dif-

located in a thin disk surrounded by dfdsive halo of sizé . . .

(a convective wind/, may be present). The exact radius of th]:eerences between a model with a hole in t,h_e surrounding

Galaxy radiusR is not important (see text). gas (angbr sources) and the standardfd_slon model

with no hole. Note that as the propagation parameters

used for the standardftlision model (with no hole) are

fitted to B/C, the results obtained in this latter model and
disk emerges a galactic wind with a constant velodjty those obtained in an LB are similar (see Fig. E.8). It is
that adds a convective component to thugiive propa- useful to define the “enhancement factor" which is defi-
gation of the CRs. ned as the ratio of a given hole configuration to the stan-

These assumptions (sources and gas in a thin diglrd ditusion model (no hole, hereafter SDM) for a gi-

circular hole, halo empty of gas, samefdsion coef- ven set of propagation parameters. Such a ratio ensures
ficients in the disk and in the halo) are probably toiinat the source spectral shape and normalization are fac-
strong. However, they have lead to a successful desctipred out for primaries and the production cross section
tion of many species in a consistent way, an issue vggor secondaries. The discussion of the absolfferts
think to be of great importance. We also believe that tle@ abundances — including the standard result from the

approximations made (some that would need a hedegky box model —is given in Sect. E.3.

numerical treatment to be relaxed) would have a minor

effect compgred to the one induced by the LISM 988 5 5 General behaviour

metry. Despite many weaknesses, the presdhision

model has to be thought of as a first step towards a more To separate thefkects of the absence of gas and

realistic description. sources in the hole, we study thredfeient configura-

Energy losses are not taken into account, meanifighs :i) in the first case, only the gas is absent from the
that in this cylindrical geometry the flission equation “hole region” but the sources are still presdijtthe se-

reads cond case is the opposite configuration and the hole is a

ON source sub-density but not a gas one andn the last
—KAN + VCE + 2hr'6(2)N = q(r, 26(2) (E.1) case, there is both a gas hole and a source hole (possibly
having diferent sizes).

whereN = N(r, 2) is the diferential density in energy.

The Dirac distributions(z) expresses thg fact thgt th_%.2.2.1 Profiles

sources and the gas are only located in the thin disk.

In this work, the results are always normalized to the The enhancement factors for primaries, secondaries

source spectrum, thus the only quantity one must sgad for the ratios SecondgRrimary are plotted in fi-

cify is q(r), the radial source distribution (cf. E.5.1.1). Igure E.3 as a function of the distance to the center

is appropriate to use a decomposition in the Bessel spéce- 0 corresponds to the Earth’s location). The three

to solve this equation and the complete derivation is diele configurations described above have been studied.

ven in detail in Appendix E.5.1 (the derivation closelffor these profiles, the size of the hole is 0.1 kpc and
follows that given in Donato et al. (2002)). the median set of parameters has been used, namely :
The heightL of the halo is a free parameter as argy, = 0.0112 kpé Myr~1, L = 4 kpc,V, = 12 km st

the galactic wind velocity,, the spectral index and andé = 0.7. The iron group (left panel) and the acti-

normalizationKq of the diffusion codicient. Those pa- nide group (right panel) are both considered at 1 eV

A

-« —>
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set 6§ Kokp Myr) L(kpc) Vc(kms?

max 0.46 0.0765 15 5
med 0.7 0.0112 4 12
min 0.85 0.0016 1 135

Tas. E.2 —Two extreme and one median sets of parameters shown cottepaiib B/C analysis (Maurin et al. 2001).

Fe-group Actinide group

result is quite sensitive to the particular geometry assu-
med. To obtain a very rough estimate of this sensitivity,
the diffusion equation was solved for a spherical geome-
try where source and gas holes were taken as shells. In
this latter configuration (which is unrealistic, but which
may be considered as the extreme opposite geometry to
that of the thin disk case) the enhancement and relative
importance of a gas hole or a source hole are smaller
and the gas-hole enhancement is almost cancelled by a
4 source hole.
4 When looking at the secondary enhancement fac-
T £ o= tor (Fig. E.3, middle panels), a source-only sub-density
0 01 02 03 0405 0 01 02 03 04 08 has almost no consequencesl0% dfect) on the se-
condary flux (enhancement facterl). This indicates
Fic. E.3 —Left panels : Fe-group. Right panels : Actiniddhat most of the secondaries found in the solar neighbou-
group. Primaries (upper), secondaries (middle) angbsec rhood originate from primaries that were not produced
(lower) enhancement factors are plotted as a function of t@eally. When a gas hole is considered (close sources are
distance to the center of the sub-density (the fluxes areaormpresent), the secondary enhancement factor is maximal
lized relatively to the SDM fluxes). In both models, the sizgs. 80% for Fe-group nuclei and 450% for actinides).
of the gas hole and source hole are equalb = 0.1 kpc and |, this case, the secondaries presenta cannot have
Ew/n=1 GeVn. The set of astrthysicaI parameters is thf MBeen produced locally (as there is no gas) and have all
gfg;ft(ﬁo = 00112 kpé Myr™, L =4 kpe, Vo = 12km s* 0 propagated from further regions. Once they reach
o the gas sub-density, they cannot be destroyed, which ex-
plains the enhancement. The enhancementin the case of
a gas and source hole is explained in the same manner.

It appears that when the distance from the hole is larg@Wever. this enhancementis slightly lower§0% for
enough (typically &), the enhancement factor tends t5€9"0UP nuclei a_nd 350% for actinides) than the case
unity (i.e. there is no dierence from the no-hole case'! which only gas is excluded : when sources are present

emphasing that, to a first approximation, the hole hg‘_;sthe hole, primaries from the hole can propagate in the
only a local éfect. An important consequence is thafiSk and produce secondaries that majusie back to-

nuclei are not sensitive to other density features of th@rds the Earth.
ISM, which justifies the crude model used here.
When a gas hole only is considered, more primarigss 2 Spectra
(upper panels) are expected (i.e., enhancement factor
> 1) compared to the SDM as nuclei entering the hole Enhancement factor spectra for primaries, seconda-
region do not undergo spallation as they would if gaes (Fe-group nuclei in the left panel and actinides in
were present. In that case, at the Earth’s location, thée right panel) and for the ratio S€cim are plotted in
is a 60% increase in primaries of the iron group andRig. E.4 between 500 MeX and 100 Ge¥h atr = O.
275% increase in the actinides. In the opposite confight high energy the behaviour of any hole configuration
ration (sources absent, gas present), no primary nutégids, as expected, to the no-hole case at high energies
are produced within the sub-density and those that hasspallation becomes negligible. In the case of a sub-
propagated to the hole undergo spallation. In that cadensity in gas, the enhancement factor for the median
the primary density is lessened compared to the SOibpagation configuration is quite large (almost a factor
(~ 20% for Fe-group nuclei and 40% for actinides). of 2), even for the Fe flux. Comparatively, the sulyFee
The third case, where both gas and sources are &dio is enhanced by a mere 20%.
sent from the hole region, is found to give intermediate Actually, these enhancements, whether for prima-
results. It appears that in this geometry the absencerieb or secondaries, are not very sensitive to the exact
gas has a larger impact that the absence of sources vadue ofL andV, (because the enhancements are norma-
a gas and source hole, the enhancement factor is gtzad to the SDM). They mostly depend on the value of
ter than unity. There is a 20%fTect for nuclei of the the difusion codficient. Hence, it implies, for example,
iron group and a 75%fkect for actinides. However, thethat a very precise measurement of the iron abundance

1.6—»1‘ T T T 7 R
FoTs —— gas and source hole-| 25

I \ --- gas hole ]
g1.2F o source hole 4

Enhancement Factor

Sec/Prim
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Fe-group Actinide group

L g m A - o
o 1.6 B —— gas and source hole] 3 S Primaries Secondaries
200F --- gas hole ] C ] 8 1 T B S S \
glar ~ source hole 7 L
E 1.2F G 4 2r — gasandsource hale Thick lines: Vc=0 km/s K
L s 4 1 - [ |-- gashole e L Thin lines: Vc=12 km/s !
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Fic. E.4 —Same as Fig. E.3 but for spectrarat 0. _
Fic. E.5 —Primary and secondary enhancement factors as a

function of the ratia/rs, for the median set of parameters. The
size of the holes ara = b = 0.1 kpc, and the dierent values

spectrum would give some hint as to the value of tﬁ)érsEJ cover a wide range of energid§; and destruction cross
diffusion codicient, by evaluating the deviation from gection values.

standard dfusion model. The larger the deviation at low
energy, the smaller thefilision codficient required to

fit the deviation. seems that very small values §§ have to be excluded
because of the too large enhancement they yield when a
E.2.3 Other dependences gas hole is included.
E.2.3.1 Enhancement factorvsrgp B Sec
It is useful now to display the enhancement factor min/medmax  minfmedmax

as a function ofa/rs, (a being the size of the hole and  LiBeB-CNO
rsp the typical spallation distance, see Sect. E.1.1.2). As E=1 GeV/n 2.081.171.03 2.291.131.02
several combinations oKp, 6) for a given choice ofA E=5 GeV/n 1.361.071.02 1.331.051.01
yield the same, (Taillet & Maurin 2003), the para- E=10 GeVn 1.271.041.02 1.191.031.01
meter dependence is morgieiently studied. Indeed, to Fe-group
quickly obtain the enhancement due to a gas hole — orE=1 GeV/n 6.241.581.11 20.91.751.11
any combination of holes, compared to the SDM —itis E=5 GeV/n 2.341.231.06 3.381.261.06
suficient to take the desireldy andés, choose a speci- E=10 GeVn 1.771.151.04 2.031.161.04
fic A and evaluatesp, for a given energy. The enhance- Z=44-48
ment factor is then directly inferred from Fig. E.5. Two E=1 GeV/n 8.671.801.14 43.02.141.15
cases are displayed to emphasize fiiect of the Galac-  E=5 GeV/n 2.951.37/1.08 5.061.361.08
tic wind : the first withV. = 0 km s and the second E=10 GeVn 1.991.191.06 2.591.221.06
with V. = 12 km s. This is the typical range of pos- Actinides
sible values for the wind. It is not a dominarifext. E=1 GeVn 17.62.771.26 2004.451.31

The enhancement factor for several nuclei could be E=5 GeV/n 5.731.671.15 18.21.821.16
obtained from the previous plot, but for simplicity, they E=10 GeVn 3.281.371.11 6.221.461.12
have been gathered for light to heavy nuclei for several
energies and propagation sets in Table E.3. Despite . E.3 —Enhancement factors at the Earth’s location due
fact that the three sets of propagation parameters hif/#he presence of a local sub-density on four groups of nucle
been shown to be compatible withi@analysis, the mi- Different energies (from 500 MgW to 10 Geyn) and three
nimal set gives some unrealistic enhancement factcte!s of parameters have been considered.
This allows the exclusion of an unrealistic configuration
for which the ditusion slope required to fit the/8 data
was 0.85 (Mayrin etal. 2002), far away from any theorg= 5 3 o Impact of the source hole
tical expectations. Actually, in previous papers attemp-
ting to obtain some conservative values for the propaga- A few decades ago, some authors introduced the
tion parameters from & and sub-F#&e ratios (Maurin possibility of a truncation of the path lengths used in
et al. 2001, 2002), the hole configuration has not betre weighted slab formalism. Lezniak & Webber (1979)
taken into account. In order to be able to firmly excludben showed that a source hole in &ukion model mi-
someKq andé values, a new detailed analysis is requimics such path-length truncation. This truncation was
red, which goes beyond the scope of this paper. Thudirist introduced to best fit the sub-fe ratio, although
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afterwards, new results on cross section production established — from direct observations, and also indi-
duced the need for it. However, truncation was impleectly because it better fits light radioactive CR mea-
mented for UHCR propagation and it has a sizeable sfirements (Donato et al. 2002) — the finfikeet is an
fect (Clinton & Waddington 1993; Waddington 1996)nhancement of the cosmic ray flux.

especially for secondary nucleus production. The trun- The dependence of this enhancement to the halo
cation uncertainty is here equivalent to the uncertairgize L and the convective wind; is minor. The main

in b (see also Fig. E.8 in Sec. E.3.3). dependence is through theffdision codicient, K(E).

In this section, the size of the source hole vari@he previous sections helped us to establish that very
fromb = 0tob = 500 pc. In Fig. E.6, the enhancemerdmall difusion codficients that were found to best fit
factors of primaries and secondaries of the iron grothge B/C ratio in a standard ffiusion model (Maurin et al.
and actinide group are plotted as a functionbofThe 2002) must be discarded as they produce a too large en-
energy of the nuclei is 1 GeW and the size of the gashancement of fluxes when the gas hole is taken into ac-
hole is once again fixed at= 100 pc (because this fea-count. It is reassuring since these small valuesKigr
ture is certainly present). Depending on the size of therresponded to quite largefidision slopes, unsuppor-
source hold, one can have an enhancement factor thatl by theoretical considerations (too far from a Kolmo-
is greater or lower than unity. Actually, this situation oggorov or a Kraichnan turbulence spectrum). However, a
curs only because the source hole is in competition witlew study of BC must be conducted taking into account
the gas hole. the hole configuration to provide a quantitative result.
Going one step further, one sees that the low energy se-
condary fluxes can be useful to determi\g¢ The se-
45 — Primaries, Fe-group - condaries better suit this estimation than primaries as,

— Primaries, Actinide group . .
--. Secondaries, Actinide grolp - Unlike the latter, they are not very sensitive to a source
- Secondaries, Fe-group hole. This could provide another way, apart from using
radioactive nuclei (Ptuskin & Soutoul 1998), to extract
the difusion codficient without too much ambiguity.
Note also that the heavier the nucleus, the more local
it is, so that looking at dferent nuclei gives dierent
sampling regions where thefflision codicient is ave-
raged. Figure E.7 in the next section will provide a better
understanding of how thefect of the hole is sometimes
os ‘ ‘ ‘ ‘ ‘ disconnected from the dependenced.aand so in certain
0 ol 0z (kpo) 03 04 %% configuration why the flux at low energy only depends

on Koy (if the latter is not too large).

Fic. E.6 —Enhancement factor for primaries and secondaries One can now come to theftérences in derived sour-
of the Fe and actinide groups as a function of the size of the abundances. Cosmic ray fluxes are propagated to sour-
hole in sourcesh. A constant gas hole radies= 100 pc was ce by using leaky box (or equivalently a standaridi

considered and the propagation computed using the mediarssen model) and hole models applied to real data.
of parameters.
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E.3 Consequences for CR observations

However, we do not wish to put too much emphasis
on this dfect. It must be considered as an illustration of UHCR abundance spectra have been obtained via
the impact on relaxing the condition of continuous dispacecraft measurements since the 1970s, most nota-
tribution of sources. The limits of our model are reachddly by arieL 6 (Fowler et al. 1987)Ea0-3 (Binns et al.
and to go further, one must relax the steady state &$89),Trex (Westphal et al. 1998) and the Ultra-Heavy
proximation. In fact, the question of nearby sources cgaosmic-Ray Experiment (amcre ; Donnelly et al., in
not be easily disconnected from the question of recdlieparation).
sources (Taillet et al. 2004). The data are scarce, especially in the actinide re-
gion, and only elemental abundances have been obtai-
ned. However, several important conclusions have al-
ready been drawn. They are related i) to nucleosynthesic

Setting holes in a diusion model fects the abun- aspects (see the introduction), ii) to the possible site of
dance spectra, especially at low energies where the mgceleration and iii) to the mechanisms leading to ele-
portance of spallation is larger. A gas hole increases timental segregation during acceleration.
number of primaries and even more the number of se- The recent results ofucre provide unprecedented
condaries. Conversely, a source hole decreases the nstatistics and will allow us to draw firmer conclusions.
ber of primaries (the secondaries being quite insensitidewever, as emphasized throughout this paper, some as-
to it). So there is a balance between the two configugects of the propagation still need to be clarified in or-
tions. Unless a large source hole is choder 300 pc) der to fully interpret these data. In this last section, some
and because the gas hole (s&ze- 100 pc) is firmly questions and results about UHCRs are first reiterated,

E.2.4 Preliminary conclusions
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before inspecting the propagatioffexts on these nu-all of the space-based measurements indicate a high va-

clei in different models. In particular, those species sute relative to solar system material, though the uncer-

fering from major propagation uncertainties (regardletzinties on the latter are large. Thecre’'s Actinide/Pt

of cross-sections, which is another issue) are indicatetio® (0.028'5359), in broad agreement with other ob-
servations, is higher than in the present interstellar me-
dium (0014 + 0.002) and similar to that of the proto-

E.3.1 Introduction : UHCR data, their inter-  solar medium4 0.023) and the interior of superbubbles

pretation and general issues (0.029+0.005). These observational values are unadjus-

ted for propagation and so are therefore best considered
The ultra-heavyZ > 70) elemental abundance raxq |ower-limits.

tios most pertinent in determining c_o;mic ray originare There are large uncertainties on tHéeets of pro-
Pb-groupPt-groupe,U/eoTh and ActinidegPt-groups. pagation on these ratios. For example, estimates of the

CR-source abundances. Elements in the Pt-group are48s1 3 to as high ax2.6. Accurate estimates of propa-

termediate-FIP, refractory and r-process, while in the Ristion efects are therefore crucial to interpret the data.
group low-FIP, volatile and primarily s-process elements

predominate. Thus an anomalous GCRMRMatio (re- 32 .
lative to Solar values) would reveal any nucleosynthE=3-2 UHCR abundances and the correction
tic (s- or r-process) or atomic (FIP or volatility) bias in factor for the propagation

the source abundances. This ratio is more enlightening As emphasized above, in the context of UHCRS, one

than (for exa_lm_ple_) th_e Pie or PiFe ones, as the "%issue is the determination of relative source abundances
tios of nuclei similar in mass are supposed to be relgr for example, Actinide®t and PEPt. To this end, in
tively unafected by interstellar propagation. This poinis g psection, it is verified that the choice of a more
IS dISCLtJ)SSEddIn the next section. In comlmon with lcl)thf‘:éfined propagation model leaves the abundance ratio of
spa<|:e—_ ase mea}sure(;‘nentsmmm r(ra]su t; (Dobl';ge Y close heavy nuclei (if considered as being pure prima-
gt al, In pre_pa(;atl%n)dl elmon_strztet at th¢retabun- ries) almost unchanged. Figure E.7 shows that for any
ance ratio is decidedly low in the GCRs20= 0.03) e configuration and any propagation parameters, the
compared to the best estimates from solar and meteorr'ﬂﬁximum dfect on the Actinide®t ratio (when both

material (103+ 0.12; Lodders (2003)). Even assuming o o nsidered as pure primaries) is at most 20% (as ob-
a Very severe propagatioffect on th_'s ratio >€,2'6,)’ the tained in the source hole case). THEeet is even smal-
GCR value is a mere.63 + 0.09. This could indicate a5, tor the PIPt ratio (also considered as pure prima-

vo!atility-bas_ed aC(_:eIeration bias as Pb elements arelrig-s). However, Pt is a mixed species and is responsible
latively volatile (Ellison et al. 1997; Meyer et al. 1998)¢ tho \ncertainties on these two ratios. Considering for
The relative abundance of chronometric pairs SU%Qample the ratio P¥/PB"™™, the diference in Pt pro-
asgoTh ando,U can provide an estimate of the time elapyyction from Pb in the various hole models can be as
sed since their nucleosynthesis. Most models of actini%?,ge as a factor of 2. Hence. this hole must be taken
decay indicate thapU/ooTh drops to unity about 1 Gyrinig account using a complete propagation network to
after nucleosynthesis. However, only 44 actinides haygrive abundances in a model that is thought to be more
been detected so far. 35 of these were detected by B8iistic than the LB model.
uHCcRE and this expgriment provides the only. e.sti.mate Figure E.7 is also useful in understanding the propa-
yet of thegoU/soTh in the CRs. The & upper limitis  gation regimes of heavy nuclei. For very smatfdgion
only ~ 1, implying that significant,U decay has oc- coeficients (equivalent to low energies), the spallation
curred and that the time elapsed since nucleosynthgsigyih is much smaller than the halo size. In that case,
is relatively large. The transuranics can also be usedigs ratio of two close nuclei is independentadbut sen-
excellent cosmic ray 'clocks’ since the relative abunsive to any hole. Conversely, for largefidision codfi-
dances ob3Np, ssPu andesCm fall drastically 107 yr ¢ients (equivalentto high energies), the spallation lengt
after nucleosynthesis (Blake & Schramm 1974). Agaiy, mych larger than the hole size, thus, the ratio is only
the best data available are from thecre, which de- gensitive td_. Depending on the nucleus and energy un-
tected ongeCm event. The longest-lived isotope of Cigyer consideration, one can be in an intermediate regime

has a half-life of only 16 Myr. This fact, combined withyhere hoth the hole and halo influence the ratio.
thegoU/goTh results from the same experiment suggests

that the CR-source material is an admixture of old and o )
freshly-nucleosynthesised matter, such as that foundfm3-3 Abundance normalization biasvs A

superbubbles. N _ The arieL 6 experiment (Fowler et al. 1987) mea-

~ Finally, anomalies in the Actinidgt ratio could syred the abundances of Fe-group elements so that they
indicate an unusual, possibly freshly-nucleosynthesisg@vided abundances normalized to Fe. One peculiar fea-
componentin the cosmic ray source matter. Results frgfipe is the overabundance of the 44 < 48, 62< Z <

69 and 70< Z < 74 groups which are presumed to be

2Pt-grouge (735 < Z < 805), Pb-groug (805 < Z <
835) and Actinides ar& > 88. Si.e. (Z>88)(75<Z < 79).
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T T
Thick line: L=10 kpc
Thin line: L=2 kpc

the propagation scheme used. As before, for primaries,
it corresponds to the flux divided by the source term
whereas for secondaries, it corresponds to the flux di-
vided by the production cross section. All the results

0.95
are normalized to the iron group\(~ 50). For the dif-
2 fusion models (without a hole and withftérent hole
= 0.9 configurations), the median set of parameters is used
' (Ko = 0.0112 kpé Myr~1). We also plotted the results
e of a LB model and for a truncated weighted slab (TWS).
~- gas hole The densities in the TWS are calculated using the escape
085 | poures fole 7 mean free path and path length distribution (PLD) from
T — ] ol —————l Clinton & Waddington (1993) — details can be found in

Fic. E.7 —{Actinides/ Pt};opaq/ {Actinides/ Pisyceratio (all

01 5
Ko (kpc /Myr)

Appendix E.5.2. The truncation was taken to be 1 gem
Waddington (1996) showed that such a truncation com-
bined with a pure-source better fitted the UHCR abun-

species considered as pure primaries). For larfasion co- qances.

efficients, the ffect of the hole (any configuration) is negli-
gible and only depends on the halo sizethe curves with the

samel tend to the same values — upper (resp. lower) group
curves L = 2 kpc (respL = 10 kpc). On the other hand, for

There is a general trend showing that the propaga-
t(i]?n in an LB model (or as well as in a standardrah
slon model) predicts larger fragmentation of nuclei than

low diffusion cogficients, the ratio is completely insensitive té* diffusion model with a gas hole, especially for high
L. See text for details.

A. For a larger dfusion codicient, this éfect would be
weaker. Note that thefiect is stronger for secondaries
(right panel) than for primaries (left panel), as already
discussed. Furthermore, both the TWS model and the

predominantly secondary in origin. Actinides were alsource hole dfusion model give lower primary densi-
found to be overabundant in this experiment. Later, iies that a LB or a standard DM model. This is consistent
Binns et al. (1989), CR abundances (framo 3) were with the study of Lezniak & Webber (1979) who showed
propagated back using an LB model. This study rises ttieat a truncation of the short path lengths was equiva-
possibility that a bias occurs during the process becalmsat to the removal of the nearby sources ina DM. As an
the propagation correction factor in an LB model maijustration (not displayed here), we find that to obtain

be incorrect.

Primaries

Secondaries

o
©
I
z

Propagation correction factor
(relative to A=50)
o
P

gas hole DM _ |

0.8

gas & source |
hole DM

the same curve with the source hol&dsion model or
with the WS model truncated & = 1 g cnT?, the size

of the hole has to be set around 180 pc (when using the
median dffusion codicient).

As the energy of the events measured in the detec-
tors are not well known, the propagation correction can-
not be easily performed. As explained in the caption of
the figure, these curves give rough corrections to trans-
form LB-derived source abundances to the “more rea-
listic" ones in hole models. For illustrative purposes,

.| 04 N - X : ;

041 ow" < . “er | we apply this correction to the LB abundances obtai-

| soureeele B s ey | ned by Binns et al. (1989). Figure E.9 shows that for
i e “gg|  the specific CR abundances obtained by these authors,

TWS

ST U R R S I IR —"
50 100 150 200 250 050 100 150 200
A A

the LB-propagated abundances (open triangles) display
a discrepancy compared to the SS ones alowe60,

namely they are twice as large. Previously, a possible
enhancement in the r-process contribution in this charge

Fic. E.8 —Propagation correction factor for a givénrela- d. Applving th .
tive to the nucleus\ = 50. From the curves, one directly getg_ange was suggested. App Y'”Q the ap_pIrOXImate correc-
lodel 1/glocel 2 = Corr FactoM%! 2/Corr.Facto!* !  which tion due to a gas sub-density in ouiffdsion model, a

is the relative CR abundance obtained usiniedent propa- Petter agreement with SS abundances is obtained (filled
gation models. The standard DM and the LB model (2 dadiiangles) for heavier species while lighter species are
dotted lines) are equivalent. The source hole DM and the TW&Ss dfected. One must bear in mind that this is a very
(2 dotted lines) which predict a smaller primary densitynthaough estimation.
the LB are also equivalent. Left panel is for primaries, righ
panel for secondaries (it is assumed for simplicity thas¢he
secondaries come from the paréitin = Awc+ 6). See text E.4  Conclusion
for discussion.
The propagation of heavy to UHCRs was conside-
red in a two zone diusion model with various assump-
Figure E.8 gives the correction factor according tions about the local gas density and source distribution.
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100 — T T T T T T [T T T T T T T T T[T T T T T T T T g . .
R ol system abundances (Lodders) abundances derived in a gas hole model are lessened by

 CR source abmdancet e~ <14 a factor of 2 compared to those evaluated in an LB mo-
Gas sub-densty correction (this paper) del. In this case, the discrepancy with solar abundances
for Z > 60 nuclei is smaller. This could have important
consequences on the of r-process contribution needed
to explain the measured data. Note that all these results
were derived independently of the value of the produc-
tion cross sections.

Further work — using a full propagation network for
nuclei — is required to obtain more quantitative results.

i i f L Before this work can be completed, a similar study must
0,01ttt 5 e first be conducted for nuclei that are unstable to elec-
tronic capture : these are known tfiext source abun-
dances (see e.g., Table | in Letaw et al. (1985)) and the

6

Abundance relative to 10 Fe
=

=
o
T T

o
=

Fic. E.9 — Circles : Solar System abundances (Lodde

S S . .
2003). Squares : Measured CR abundances combining HEfé(SaI sub(:]enSIty lsbllkely ;[jofhave afled (Slllg.htly drllf-.
and Ariel data (Binns et al. 1989). The open up triangles r rent to the one observed fgunstable nuclei) on their

present the CR source abundances using a Leaky Box md¥@Pagation.

from the above data. Filled down triangles are these valoes c

rected by the factor between the LB model to filgiion mo- Acknowledgments This work has been funded by the
del with a hole in gas. These factors are taken from Fig. Esench-Irish programme, PAI Ulysses, EGIPEnter-
and correspond to the median propagation set. For the rangﬁge Ireland. We thank Dr. Waddington for suggesting

44< Z < 48,62< Z < 69, 72< Z < 74, the nuclei were yho comparison to the truncated weighted slab model.
considered to be pure secondaries.

The propagation parameters used here were previously
shown to be compatible with/B and antiproton data,
which allows a coherent treatment of both heavy and
lighter species. Moreover, a previous analogous study
for radioactive species has validated the relevance of
modelling the observed local sub-density as a circular
hole of ~ 100 pc in the Galactic disk, increasing confi-
dence in the model used here.

It is well known that for light nuclei, Leaky Box
and difusion models are equivalent, which is not the
case for the radioactive species. Using propagation pa-
rameters matching the/8 ratio in an LB model and a
DM, we explicitly checked that the same equivalence
exists for the heavy nuclei. However, this equivalence
does not hold when a local sub-density in gas/and
sources is taken into account. These new models can
be understood as physical configurations that change the
path length distribution. They are equivalent to trunca-
tion —whose importance has previously been underlined
for the propagation of heavy nuclei — for the case of a
source hole. To our knowledge, there is no well-known
modified PLD corresponding to the case of a hole in gas.

It was found that for nuclei in the same mass range,
these models have a weak impact on estimates of CR
abundances as long as one deals only with pure prima-
ries and pure secondaries. However, the determination
of mixed species abundances, e.g. Pt, is very sensitive to
the presence of a local gas sub-density. The strength of
this dfect depends strongly on thefldision codicient
value (and hence on the energy of the CRs).

While this dfect is small for propagated nuclei of
similar masses, it becomes important when considering
the whole range of nuclei from iron to the actinides. For
a typical ditusion codicient, it is found that the CR
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E.5 Appendices

E.5.1 Derivation in cylindrical geometry

The calculation leading to the solutions for the two zone elodcylindrical geometry without energy losses is
presented and follows Donato et al. (2002). Thifudion equation describing the evolution of the nucleusitiens
N(r, 2), including spallation and convection due to the galaciitdveads :

—KAN(r, 2) + Vc% + 2h['6(2)N(r, 2 = (r, 2)

whereq(r, 2) = q(r)x2hd(2) is the source distributionK is the difusion codicient,V. is the velocity of the galactic
convection windh is the thickness of the disk, alt)= nov is the spallation reaction rate. The Dirac distribution
is needed as the spallation and sources are only presere gligk. Considering a local density with a radajs
the density is then given by = nis y®(r — a), where®(r — a) is the Heavyside function. The space of the Bessel
functions is well adapted to this geometry and we use thedatlg decompositions, witki, thei-th zero of the
Bessel functionp :

N2 = ) N@ () (E2)

a0 = Y ad(ag)

O(r —a)N(r,2) = Z Qido (4‘ LR)

with Q; following

32(4) f pN(p. 0)0(0 — —)Jo(ép)dp

In the space of Bessel functions, th@dsion equation becomes

2 2 .
N VeoNi &\ &Kré(z)ﬁi - —Zh%é(z) . (E-3)

Using the property of the Bessel functions

ff—}f.z [=4ipdo(¢ip) u(dip)+
fp\]o({jp)\lo({ip)dp = ] ipd¢ip)o(Zip)] fori# ]
30°135(Gp) + I (&ip)] fori =]

Qi reads,
%%Zjii Miij fOI’iij
Q= (E.4)
BiN; fori = ]

with B; andM;; being respectively

- alesfoa)oled)-caled i)

i
Inserting Eq. (E.4) in the dlusion equation, Eq. (E.3) becomes

2 X
PN VedNo & Zh%é(z)

(E.5)
+—[2hFB.N(O)+4hF RTE) ZM.JN(O)]a(z)

J#
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In the halo, the RHS term of Eq. (E.5) is not present. Considaihe boundary conditioi;(z = L) = 0, the
solution in the halo is given by

NP(2) = exp( 2 | N(0) (E.6)

whereS; is a constant defined as

The solution in the thin disk\;(0), is obtained by integration Eq. (E.5) across the diskwbehz = —h andz = +h
with h — 0. Eq. (E.5) becomes

, V g 1
2N/(0) - 2% Ni(0) + ZhR' - thrBi N;(0)
(E.7)
1 a 2
—Z4hr=——— % M;iN;(0)=0.
K Raf@o; o

The continuity between the halo and the disk is establislyadgerting the halo solution (Eq. (E.6)) in Eq. (E.7).
Defining A as

A = Ve +KS, coth(iz") + 2hI'B (E.8)
one finds
Ni(0) = ﬂzh[l—ﬂZMiij(O)]. (E.9)
A q.R\]%(é) j#

It appears that to calculabd(0), one needs to know the values for all the other orderseoB#ssel decomposition.
We use a perturbative method to compute these quantitietheAteroth order, we haveNi(O)(O) = 2hqg/A;, and
calculate recursively thea(+ 1)-th order as

1)y - 9 _ 4 O
N (0)_A_2h[1 qiRJf(a);M"Ni (0)] (E.10)

until the convergence is reached. In practice, the connemyés reached quite rapidly, after 5 iterations. Using
Eq. (E.2), the density of nuclei in the physical space is tigen by

Vez R inh SiL;Z
N2 = (%) ) N(O)%(Sf))\lo (gi LR) . (E.11)
= ¥

E.5.1.1 Primaries and secondaries

The previous derivation is valid for any source tegfn). For the primaries, we consider the two situations
where there are sources in the hole or not, but in each casassuene a constant source distributigrwith r. In
that case, there are analytical expressions for the conmp®o&q(r) in Bessel space, namely

: 2
T Gdud)

qr) =1 - G

2(%&) - Bh&D)

N9
The secondaries are only produced by spallation of the pyimaclei on the ISM, so their source termgg) =
I'psNP(r), whereI'ys is the production reaction of the secondaries Bifi¢r) is the density of primary nuclei. As

a consequence, for the secondaries we compute Eq. (E.9lysisipg g = l"psNip where Nip, referring to the
primaries, have been previously determined.

qr)=0ef-b - qg-=
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E.5.2 The Truncated Weighted Slab

In this work, we use the truncated weighted slab (TWS) apgra@s described in Clinton & Waddington
(1993). The escape mean free path and path length distiibate defined respectively as,

5.5 g cnT? forR< 7.6 GV
Aesc= R 04
5.5x (7'66\/) forR > 7.6 GV
and,
—exp[xo_ ] for x > Xo
P(x) Aesc X
0 otherwise

whereRis the rigidity andxo the truncation of the shortest path lengthg=(L g cnT? in this work). When neglec-
ting the energy losses and assuming only one primary parfemta secondarg, one finds the truncated weighted
slab densities of primaries and secondaries to be

/lesc + /lp

—Xo/A
Np gpe o/

Ns = AsAoP Op Ao g/t A g0/ s
(Ap — As)Aps (Aesc+ Ap) (Aesc+ As)

where A, (resp.4s) corresponds to the mean free path of a primary (resp. secgndith respect to its total
destruction cross section and whelig is the mean free path of a primary relative to the secondasglymtion
cross section.
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Ce travail de thése, s'intéresse dans deux parties distidctleux thématiques astrophysiques indépendantes : i)
certains aspects de la formation stellaire sont traités dae premiére partie, alors que la seconde, plus modeste,
s'intéresse au rayonnement cosmique.

Lorsqu’une étoile se forme, alors que l'accrétion sur kabtentral se poursuit, de gigantesques éjections de
matiére se produisent sous forme de jets et flots molécsilhipolaires. Aprés une introduction donnant une vision
globale de tous les éléments impliqués dans la formatidiaisés nous présentons les modeles « standards » pour les
flots moléculaires. Dans un troisieme temps, nous conetrgign modéle alternatif et complémentaire aux approches
standards : le modéle de transit. Il s'agit d’'un modéele MH@Dpaimilaire et qui considére le renversement d’un partie
de I'écoulement lorsque le gaz en chute approche de 'objetral. Les résultats montrent notamment que le modele
permet de rendre compte des taux de masses observés lofoduadéon des étoiles massives, taux que les modeéles
standards atteignentfiicilement. Le modéle est étudié de fagon extensive grace @xpieration Monte Carlo de
I'espace des paramétres et la mise en évidence de deux grfanailes de solutions. Le modéle de transit donne une
description a grande échelle de I'environnement protiaste et montre une forte structuration du milieu autant en
densité qu’en vitesse. C'est dans un tel milieu que le jetdssdisque d’accrétion se propage, et une étude numérique
préliminaire de cette propagation montre que la morphel@gila cinématique du jet est fortemeffiteatée par le
milieu ambiant. Nous en déduisons I'importance d’avoir onre description de ce dernier et la nécessité de ne pas
se contenter des milieux « uniformes et au repos » génératernasidérés.

La seconde partie est consacrée a la partie nucléaire dormaym@nt cosmique Galactique. Ce « rayonnement » est
constitué de noyaux qui se sont propagés dans la Galaxia batmdifusif, aprés avoir été accélérés dans les chocs de
supernovae. Certains de ces noyaux atteignent la Terre sarit détectés. Comprendre la propagation de ces noyaux
est essentiel pour remonter, a partir des mesures, aux afogsldes noyaux dans les sources. Dans ce travail, nous
nous intéressons spécifiguement au cas des noyaux lourdsneaction avec I'expérience UHCRE, et regardons
comment la structure locale de la Galaxie, la « bulle locakfecte la propagation des lourds. Nous trouvons que
la sous-densité locale du voisinnage solaire jatiectvement un réle dans la détermination des abondancesesou
et que I'dfet tend a réduire les filérences entre les abondances sources et les abondanaes stala noyaux. Nous
donnons enfin dans un dernier chapitre quelques perspepgie la poursuite de cette étude.

This thesis is built in two distinct parts, treating of twdfdrent astrophysical topics : i) in the first (and main) part,
work related to star formation is presented whereas ii) doesd part deals with cosmic rays.

When a star forms, huge bipolar ejections of material, utiseform of jets and molecular outflows, are obser-
ved as accretion proceeds onto the central object. Aftentanduction giving a large overview of the star formation
process, we focus on thefi#irent “standard” approaches used to model molecular owfléw alternative and com-
plementary model is then built : the transit model. It is d-s&hilar MHD model where part of the infalling material
is being diverted into an outflow when approaching the céotrpect. It is shown that the transit allows to reach the
huge mass rates observed in massive star formation, in itjppds the “standard” approaches. The model is thought-
fully studied with a Monte Carlo exploration of the paranmedpace and two families of solutions are put to the fore.
The transit model gives a large-scale description of théogtellar environment, showing both density and velocity
structures. Itis in such a medium that a jet launched fronatdeeetion disk will propagate and a preliminary numeri-
cal study of this propagation shows that the morphology anekatics of the jet is stronglyffected by the ambient
medium. We conclude in the importance of a good descriptfahenlatter and the urge of leaving the “uniform and
motionless medium” usually used in such simulations.

The second part focuses on the nuclear component of the t@atasmic rays. After being accelerated in su-
pernova remnants, these nuclei propagate through the yatakits halo. Eventually, some of them reach the Earth
where they are detected. A good understanding of the prtipagaocesses is compulsory in order to derive the source
abundances from the measured ones. In this work, we foculirarheavy nuclei, in connexion with the UHCR Ex-
periment, and study how the local structure of the Galaxg,stbrcalled “local bubble”, feects the propagation. We
find that the local sub-density surrounding the Solar nesghiftood does play an important role in the determination
of the source abundances and that tieat tends towards a better agreement between the sourcageaioes and the
solar abundances for these heavy nuclei. Some very crudexam@ations have been used in this preliminary study
and we give, in a final chapter, some future developmentsstimild be implemented.



