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Avant propos
Formation stellaire, évolution des disques et formation planétaire sont intimementliées. Ave les nouveaux moyens observationnels, notamment dans le domaine infra-rouge, le bereau des planètes � les disques irumstellaires de poussière � peuventmaintenant être étudiés ave un niveau de détails sans préédent, permettant de testerles théories de formation planétaire. La première étape de la formation des planètes estla oagulation de la poussière. Les grains de tailles inférieures au miromètre grossissentpour former des agrégats qui vont �nalement donner naissane à des planétésimaux detaille kilométrique. Cette première étape est d'un intérêt tout partiulier, 'est la phasepour laquelle nous disposons du plus de ontraintes observationnelles, ave des obser-vations sur une très large gamme de longueurs d'onde.Pour mieux omprendre les proessus qui régissent la roissane des grains, nousnous sommes onentrés sur la omplémentarité entre les images en lumière di�uséeà plusieurs longueurs d'onde, les artes de polarisation, les spetres infrarouges et lesdistributions spetrales d'énergie. Ave la rihesse de données devenant disponibles, duvisible au domaine radio, des études �nes du ontenu en poussière et de l'évolution desdisques deviennent possibles et de puissants odes de transfert radiatif sont néessairespour exploiter pleinement les données. Le premier volet de ette thèse fut de dévelop-per un tel ode, basé sur la méthode Monte Carlo. Le seond volet est le début del'exploitation sienti�que de et outil, que nous utilisons pour des modélisations multi-longueurs d'onde et multi-tehniques de l'environnement de quelques objets jeunes :IM Lup, IRAS 04158+2805, GG Tau, AA Tau, . . .
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1.1 Naissane d'un système planétaireIl est di�ile d'évoquer les disques protoplanétaires sans penserà notre système solaire, qui est très probablement le fruit de l'évo-lution d'un disque entourant le soleil primitif. Le système solaire telque nous le onnaissons aujourd'hui omprend huit planètes, uneeinture d'astéroïde, et deux zones de noyaux ométaires : la ein-ture de Kuiper et le nuage d'Oort, derniers vestiges de la nébuleuseprotosolaire. Comprendre les proessus de formation des étoiles, etsurtout de eux des planètes, est une question fondamentale dans la reherhe de nos origines.Bien que ette question soit l'une des plus vieilles en astrophysique, elle a susité un intérêtnouveau depuis la déouverte de systèmes planétaires extrasolaires, aux propriétés variées, etsurtout notablement di�érentes de elles de notre système solaire.1.1.1 Un peu d'histoireLe premier sénario global de formation du système solaire fut formulé par ImmanuelKant (1755). Le philosophe allemand postulait que le soleil et son ortège de planètes avaientla même origine et qu'ils se seraient formés à partir de la ontration d'une nébuleuse. Deette nébuleuse naîtrait un disque en rotation, siège de la formation des planètes. En 1796, lemathématiien français Pierre Simon de Laplae formula une hypothèse similaire. Alors quel'approhe de Kant était essentiellement philosophique, et ne prenait en ompte que les e�etsde la gravitation, Laplae prenait en onsidération les e�ets possibles du moment inétique,qui atapultait de la matière du nuage en ontration, matière qui ondenserait éventuellementen planètes. À partir de 1747, Georges-Louis Leler de Bu�on, dans son Histoire naturelle,



2 1.1.1 Un peu d'histoiredéveloppa un sénario onurrent, postulant que le passage d'une étoile à proximité du soleilaurait arrahé des �laments de matière au Soleil, par l'e�et des fores de marée, �lamentsqui se seraient ensuite ondensés en planètes. Pendant une bonne partie de XIXème sièle,ette théorie de la quasi-ollision fut préférée. La théorie de la nébuleuse de Kant-Laplae futritiquée, notamment par James Clerk Maxwell, qui montra que si la matière des planètesonnues avait un jour été distribuée autour du Soleil sous la forme d'un disque, sa rotationdi�érentielle aurait empêhé la réation de planètes. Une autre objetion mentionnait que leSoleil possédait un moment angulaire inférieur à e que la théorie de la nébuleuse indiquait. Lesbases de la théorie de la quasi-ollision furent établies par Je�reys (1918). Mais Russell (1935)montra qu'il est impossible d'arraher de la matière au soleil ave des vitesses de l'ordre dequelques dizaines de km.s−1, typique des vitesses stellaires observées et Spitzer (1939) qu'untel �lament serait dispersé du fait de sa pression interne, et la théorie nébulaire revint en forevers le milieu du XXème sièle. Parallèlement, le début du XXème sièle fut marqué par uneintense ativité à appliquer les lois de la thermodynamique développée au sièle préédent,ave des ontributions de J. Jeans, A.S. Eddington et R. Emden. Ainsi en 1902, Jeans formulapour la première fois le ritère qui est onnu de nos jours omme la masse de Jeans, dérivantl'amore de l'e�ondrement gravitationnel d'une sphère de gaz uniforme.D'un point de vue observationnel, Joy (1942, 1945, 1949) publiait une série d'artiles danslesquels il rassemblait une dizaine d'objets du nuage du Taureau aux aratéristiques mar-quantes. Ces objets de faible luminosité présentaient un type spetral d'étoiles froides avede fortes raies d'émission, semblables à elle de la hromosphère solaire, ainsi que de fortesvariations photométriques. En�n, es étoiles étaient assoiées à des nébuleuses en absorptionou ré�exion. Joy nomma es objets étoiles T Tauri, d'après le nom de l'objet le plus étudiéde ette liste, l'étoile T Tau, dont la variabilité était onnue depuis 1850. La aratère jeunede es objets, suggéré par la présene des nébuleuses, fut proposé par Ambartsumian (1947),après avoir remarqué que les étoiles T Tauri apparaissaient dans des groupes, nommés asso-iations T, et que es groupes étaient souvent liés à des étoiles O et B (assoiations O), dont ladurée de vie est ourte. La présene de raies d'absorption du lithium beauoup plus profondesque elles observées dans le Soleil pointe également vers des objets jeunes. Le Lithium esten e�et détruit à des températures relativement basses de l'ordre de 2.5 106 K (Bodenheimer1965), bien plus faible que la température néessaire à la ombustion thermonuléaire de l'hy-drogène. Les arguments initiaux en faveur de l'extrême jeunesse de es étoiles de faible massesont résumés par Herbig (1962).Les étoiles T Tauri ont des types spetraux qui vont de K à M, ave un type spetraltypique estimé à K7-M0 (Cohen & Kuhi 1979). Aux fortes raies d'émission, s'ajoute un exèsontinu dans le domaine ultraviolet, qui vient se superposer au spetre de l'étoile, jusqu'à
6 000 − 7 000 Å et remplir les raies photosphériques (veiling en anglais), omme l'a noté Joypour la première fois, rendant la détermination du type spetral parfois omplexe. Les progrèsdans les déteteurs infrarouges ont permis de mettre en évidene un exès infrarouge important(Mendoza V. 1966). La �gure 1.1 présente la distribution spetrale d'énergie typique d'uneétoile T Tauri, ave la présene des exès ultraviolet et infrarouge.Depuis une vingtaine d'années, les étoiles T Tauri ont été lassées suivant deux atégories.D'une part, les étoiles T Tauri lassiques (CTTS), dont nous venons de disuter. Elles sont dé-�nies par des aratéristiques spetrosopiques (Herbig 1962), notamment les raies d'émissionde l'hydrogène (la raie Hα a une largeur équivalente supérieure à 10 Å) et du alium (raies Het K). D'autre part, les étoiles T Tauri à émission faible (WTTS, pour Weak Emission Line TTauri Stars). Ces étoiles possèdent plusieurs aratéristiques typiques des T Tauri lassiquesmais leurs raies d'émission ont des largeurs équivalentes beauoup plus faibles. Ces étoiles or-respondent sans doute à une phase plus évoluée que les CTTS où l'étoile a arété la majeure
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Figure 1.1 � Distribution spetrale d'énergie typique d'une étoile T Tauri : BP Tau. La ourbeen trait �n représente la photosphère de l'étoile. La ourbe en trait épais est un modèle dedisque ajusté aux données. Figure extraite de Bertout et al. (1988).partie de la masse du disque et ne subit plus aujourd'hui que peu, voire pas d'arétion.Les études spetrosopiques systématiques, notamment la reherhe de la raie Hα en émis-sion ont permis de déouvrir un nombre important d'étoiles T Tauri, le plus souvent assoiées àdes nuages moléulaires : Taureau, Orion, Ophiuus, Chameleon. Des groupes de quelques di-zaines d'étoiles T Tauri non assoiées à des nuages moléulaires ont également été déouverts,omme l'assoiation TW Hydra (Ruinski & Krautter 1983; Webb et al. 1999). Parallèlement,des soures plus enfouies étaient observées. Ainsi, Lada & Wilking (1984) et Lada (1986) di-visaient les soures de nuage ρ Ophiuus en trois lasses morphologiques basées sur la formede leur distribution spetrale d'énergie. Adams et al. (1987) suggéra que ette lassi�ationorrespond à une séquene évolutive depuis les proto-étoiles jusqu'aux étoiles de la séqueneprinipale.L'ensemble de es étapes a donné naissane au modèle de formation des étoiles de faiblemasse tel que nous l'imaginons aujourd'hui (voir les revues de Bertout 1989 et Ménard &Bertout 1999) et dont nous allons dérire les ingrédients essentiels.1.1.2 Formation des étoiles de faible masseL'assoiation des étoiles T Tauri ave des nuages moléulaires suggère que es étoiles seforment à partir du gaz du milieu interstellaire. Ce gaz est initialement en équilibre, la gravitépouvant être ompensée par divers proessus : rotation lente du gaz, turbulene, pressionmagnétique, . . . Suite à une onde de ho externe (explosion d'une supernovae voisine, ondede densité d'un bras spiral de la galaxie) ou par abaissement du hamp magnétique sous unseuil ritique par di�usion ambipolaire, le nuage ommene à s'e�ondrer sur lui-même. Cete�ondrement peut s'aompagner d'une fragmentation donnant naissane à plusieurs ÷urspre-stellaires. Des modèles d'e�ondrement pour une étoile isolée ont été initialement dévelop-pés par Larson (1967), pour un sénario dynamique, et Shu (1977), pour une e�ondrementauto-similaire (dont les di�érentes étapes sont résumées par Shu et al. (1987)). La onen-



4 1.1.3 L'environnement irumstellairetration de la matière au entre du ÷ur pre-stellaire donnera naissane à une proto-étoile,éventuellement multiple.L'étape suivante marque le début de la phase de formation stellaire proprement dite. Uneproto-étoile, appelée de Classe 0 suivant Andre et al. (1993), est entourée d'une enveloppeirumstellaire de masse supérieure à sa propre masse, depuis laquelle la proto-étoile arètede la matière. Des disques et �ots moléulaires sont également assoiés. L'extintion est alorstrès importante et la température de l'ordre de quelques dizaines de Kelvins : le systèmerayonne essentiellement dans le submillimétrique.Le système évolue alors vers un objet de Classe I (Lada 1987), qui présente une distributionspetrale d'énergie roissante dans l'infrarouge moyen. Il est entouré d'une enveloppe sphériquequi a perdu une grande partie de sa masse (elle ne ontient plus que quelques dixièmes demasse stellaire) et d'un disque arétant de la matière sur l'étoile entrale. Des �ots bi-polaireséjetent de la matière. Ces soures présentent un spetre entré sur l'infrarouge moyen etlointain.Vers un million d'années, l'enveloppe a pratiquement disparu de sorte que l'étoile en-trale et le disque deviennent observables sur toute la gamme spetrale. On parle d'objetsde Classe II. L'étoile ontinue à se ontrater lentement, n'ayant pas enore allumé ses réa-tions thermonuléaires et libère l'énergie liée à ette ontration sous forme d'un rayonnemententré aux alentours du miromètre. On parle d'une phase pre-séquene prinipale (PMS :pre-main sequene). L'évolution de l'étoile vers la séquene prinipale a été dérite par Haya-shi (1961). La position des étoiles T Tauri dans le diagramme de Hertzsrung-Russel on�rmeleur jeunesse. Assoiée à des modèles d'évolution stellaire (par exemple Palla & Stahler 1999,Siess et al. 2000 ou Chabrier et al. 2000), l'utilisation de es diagrammes permet de déterminerla masse et l'âge des objets, omme sur la �gure 1.2 pour le nuage du Taureau. Les valeurstypiques obtenues pour les étoiles T Tauri sont des masses entre 0.5 et 1 masse solaire et unâge aux environs d'un million d'années.La poussière irumstellaire, organisée sous la forme d'un disque, sur lequel nous revien-drons dans un instant, est à l'origine d'un exès important dans le domaine infrarouge. L'aré-tion de matière sur l'étoile se aratérise par une émission dans l'ultraviolet. Des jets bipolairessont assoiés au système. La matière irumstellaire ne représente plus que quelques entièmesde masse stellaire.À un stade plus évolué, les étoiles en formation ne présentent généralement plus de signa-ture d'arétion et d'éjetion, mais dans ertains as un léger exès en infrarouge moyen etlointain ou en millimétrique est observé. On parle alors de Classe III. Cet exès proviendraitd'un disque résiduel mine et léger (quelques millièmes de masse stellaire). À la toute �n dela phase pre-séquene prinipale, les zones entrales de l'étoile deviennent radiatives et lesréations de brûlage de l'hydrogène sont amorées. L'étoile entre sur la séquene prinipaleoù elle restera une longue fration de sa vie. À e stade, les astéroïdes et planètes sont sansdoute formés.1.1.3 L'environnement irumstellaireLors de sa formation à partir du nuage moléulaire, l'étoile interagit fortement ave son en-vironnement. Elle est entourée d'une enveloppe de gaz et de poussière, d'un disque d'arétionet d'un jet bipolaire ollimaté et/ou �ot moléulaire.La matière du fragment de nuage en e�ondrement était probablement initialement enrotation lente. Par onservation du moment inétique, la rotation va s'aélérer lors de laontration et la matière va avoir tendane à se répartir dans un disque. Dans le disque,la matière est globalement en rotation képlérienne mais les fores de frottement entre lesdi�érents �anneaux� du disque, liées à la visosité du gaz, font spiraler la matière vers les
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Figure 1.2 � Diagramme Hertzsrung-Russel du nuage du Taureau. Les ourbes en traits pleinssont les isohrones à 1, 3, 10, 30 et 100 millions d'années (selon les modèles DUSTY deChabrier et al. 2000) et les ourbes en pointillé sont les isomasses. La ligne verte à 0.08représente la limite de brûlage de l'hydrogène qui sépare les étoiles des naines brunes. Lespoints représentent les étoiles T Tauri et naines brunes du Taureau (jusqu'aux travaux deGuieu et al. 2006). Crédit : S. Guieu.zones entrales, permettant l'arétion de matière sur l'étoile et le transport entrifuge dumoment inétique : les parties externes, qui ont une vitesse orbitale linéaire plus faible queles parties entrales sont aélérées alors que les parties entrales sont freinées.Les disques entourant les étoiles T Tauri, sont essentiellement omposés de gaz moléulaire,ave une omposante de poussière qui représente une fration en masse de l'ordre de 1%. Lapoussière est en revanhe la prinipale soure d'opaité des disques, qui sont optiquementépais le long du plan équatorial, au moins dans les domaines visible et infrarouge prohe.Les disques ont des tailles aratéristiques de quelques entaines d'unités astronomiques, uneéhelle de hauteur de l'ordre d'un dixième de leur rayon, ave une struture évasée, 'est-à-direune éhelle de hauteur qui augmente ave la distane à l'étoile.Les disques d'arétion sont des éléments entraux dans la formation stellaire et les pre-mières phases de l'évolution des étoiles de type solaire. En plus de fournir la matière pourla onstrution de l'étoile, les onditions qui règnent en leur sein régulent la formation desplanètes.La géométrie de la zone d'arétion dans les parties entrales du disque reste enore peuonnue. Les premiers modèles d'arétion supposaient que le disque s'étendait jusqu'à l'étoileet que l'énergie inétique de la matière en arétion était libérée dans une ouhe limite dansle plan équatorial (Lynden-Bell & Pringle 1974). Certaines observations, omme les pro�lsde raies P-Cygni inverses restaient di�iles à expliquer. L'intense rayonnement X des étoilesT Tauri et de leur ativité dans le domaine entimétrique a ainsi permis de mettre en évidenede forts hamps magnétiques à la surfae de es étoiles (Andre et al. 1987; Montmerle et al.1993). Cela a soulevé le problème de l'in�uene de la magnétosphère stellaire sur la struture
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Figure 1.3 � Les di�érentes étapes de la formation stellaire : l'évolution temporelle a lieu duhaut vers le bas. La olonne de gauhe représente la distribution spetrale d'énergie, la olonneentrale �gure l'allure du système, la olonne de droite résume les aratéristiques prinipalesdes di�érentes lasses. (inspiré d'un doument de Andre et al. 2000).
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PSfrag replaementsArétion de matièreLignes de hamp magnétiqueFigure 1.4 � Arétion magnétosphérique : le disque d'arétion est tronqué par le hampmagnétique stellaire et l'arétion sur l'étoile entrale se fait en suivant les lignes de hamp(veteurs noirs) depuis le bord interne du disque, à des vitesses prohes de la vitesse de hutelibre. Lorsque la matière renontre la photosphère, elle est fortement hau�ée, provoquantl'apparition de tahes haudes au niveau des p�les magnétiques (en violet). Figure adaptéede Romanova et al. (2004).interne du disque et sur les proessus d'arétion qui ont lieu en son sein. Plus réemment,des mesures d'élargissement de raies par e�et Zeeman ont permis de on�rmer l'existene dehamps magnétiques de l'ordre de 1 à 3 kilogauss hez quelques T Tauri (Johns-Krull et al.1999, 2001; Guenther et al. 1999; Valenti & Johns-Krull 2004).Ces observations ont donné naissane au modèle d'arétion magnétosphérique, initia-lement développé par Ghosh & Lamb (1979), pour des étoiles à neutron magnétisées. Ensupposant que la omposante prinipale du hamp magnétique stellaire est dipolaire, Camen-zind (1990) et Koenigl (1991) montrèrent que, pour des taux d'arétion typiques entre 10−9et 10−7 M⊙.an−1 (Hartmann et al. 1998), le disque interne est tronqué à quelques rayonsstellaires. Le mouvement de la matière en aretion, si elle est su�samment ionisée, devienten e�et dité par le hamp magnétique à partir du point où la pression produite par la ma-tière en aretion (ρv2) est égale à la pression magnétique (B2/8π). Ce point est souventappelé rayon de tronation. La matière en arétion est alors transportée le long des tubesde hamp depuis le bord interne du disque jusqu'à la photosphère, produisant des olonnesd'arétion magnétosphérique. La matière arétée renontre alors la surfae stellaire à desvitesses prohes de la vitesse de hute libre produisant des forts hos d'arétion au niveaudes p�les magnétiques, qui se traduisent par des tahes haudes, plusieurs milliers de Kelvinsplus haudes que la photosphère (typiquement 8 000 K alors que la photosphère est à unetempérature de l'ordre de 4 000 K). La �gure 1.4 shématise e sénario.Ce proessus d'arétion est intimement lié à un proessus d'éjetion de matière sous formede jets bipolaires, très ollimatés (Kwan & Tademaru 1988; Mundt & Eislö�el 1998), parfoisassoiés à des �ots moléulaires (Are et al. 2006; Bally et al. 2006), rées par le ontat desjets ave l'enveloppe assoiée à l'étoile en formation. La manière dont les proessus d'arétionet d'éjetion sont liés reste mal omprise mais la orrélation observée entre les taux d'arétion



8et les taux d'éjetion (Cabrit et al. 1990; Hartigan et al. 1995) suggère fortement une relationentre les deux proessus. Tous les modèles de jet atuels s'appuient sur l'existene d'un hampmagnétique dans le disque et favorisent un méanisme magnétohydrodynamique (MHD) pourle lanement du jet. Les premiers modèles furent développés par Blandford & Payne (1982)et le domaine onnaît des développements rapides (voir les revues de Konigl & Pudritz 2000,Pudritz et al. 2006 et Shang et al. 2006). Dans tous les as, le disque est à l'origine du jetmais son origine préise est mal onnue. En partiulier, on ne sait pas si le jet provient de lazone d'interation entre la magnétosphère de l'étoile et le disque, omme 'est le as dans lesmodèles de vents-X (Shang et al. 2006) ou depuis une large zone radiale du disque, ommedans le as du modèle de vent de disque (Ferreira & Pelletier 1993; Pudritz et al. 2006), lesdeux modèles se s'exluant pas l'un l'autre. Le jet permet d'évauer une fration importantedu moment inétique, failitant ainsi l'arétion de la matière sur l'étoile. La rotation des jetsa été mise en évidene réemment (Davis et al. 2000; Pesenti et al. 2004; Ray et al. 2006) dansles zones externes des jets (à plus de quelques dizaines d'unités astronomiques de l'étoile),permettant de déduire qu'entre 60 et 100 % du moment inétique est évaué par les jets (dansles objets pour lesquels les données sont su�santes : DG Tau et RW Aur).L'environnement des objets stellaires jeunes est extrêmement omplexe et montre un visagetrès di�érent suivant l'éhelle à laquelle on le regarde. Dans la suite, nous allons nous intéresserprinipalement au disque d'arétion en nous onentrant sur sa omposante de poussière.1.2 La poussière dans les disques : propriétés et évolutionLe terme poussière revêt une signi�ation partiulière en astro-physique. La poussière, telle que nous la renontrons tous les jourssur Terre, est omposée, entre autre, de heveux et poils, de restesde nourriture, de spores, de terre desséhée, de résidus de ombus-tion, . . . Dans un ontexte astrophysique, un grain de poussièredésigne plut�t une petite partiule à l'état solide, omposée parexemple de siliates ou d'espèes arbonnées, omme un grain desable en plus �n. Ces grains suivent un yle de réation et destrution. Une grande fra-tion des grains de poussière est formée dans les éjetions des étoiles de masses intermédiares(jusqu'à 8 masses solaires) en �n de vie, par ondensation du gaz en expansion, éjetionsqui donneront naissane à des nébuleuses planétaires. La poussière ainsi formée est injetéedans le milieu interstellaire où elle peut rester plusieurs entaines de millions d'années et êtremodi�ée par le hamp de rayonnement interstellaire. Dans les nuages moléulaires, le pous-sière peut se retrouver dans un fragment en e�ondrement, pour ensuite être inorporée dansun disque depuis lequel la proto-étoile arète sa matière. Une grande partie de la poussièreva être détruite en étant inorporée dans l'étoile en formation. Dans le disque, la poussièresubit très probablement des modi�ations profondes : roissane des grains, reuit thermiqueet ristallisation, réations himiques à la surfae des grains, partiulièrement si un manteaude glae est présent. À la �n de sa vie, l'étoile va perdre une grande fration de sa masse,par éjetion de quantités importantes de gaz vers le milieu interstellaire, desquelles pourra seformer de la poussière, ommençant un nouveau yle.Si elle ne représente qu'une petite fration de la masse des disques irumstellaires, typi-quement de l'ordre de 1 %, la poussière, pare que son opaité est dominante sur elle du gaz(dans le ontinu), joue un r�le fondamental dans la struture du disque : elle ontr�le la tem-pérature du disque, en absorbant et réémettant le hamp de rayonnement de l'étoile. C'estégalement la omposante de poussière que nous détetons dans les observations en bandes



La poussière dans les disques : propriétés et évolution 9larges.Les grains de poussière sont aussi les omposants primordiaux des éventuelles planètes quivont se former dans le disque. La première étape du proessus de formation planétaire, surlaquelle nous nous onentrons dans ette thèse, est la oagulation des grains de poussière,initialement prohes de eux du milieu interstellaire, pour donner naissane à de plus grandsagrégats, onduisant �nalement à des planétésimaux de plusieurs kilomètres. Une fois esplanétésimaux formés, les interations gravitationnelles ommenent à dominer sur les autresfores, et vont potentiellement donner naissane à des ÷urs planétaires roheux.1.2.1 La poussière interstellaireNotre onnaissane de la poussière vient essentiellement de son interation ave la lumière :atténuation, di�usion, émission thermique dans l'infrarouge prohe et moyen (voir Whittet2003 et Draine 2003a pour des revues des observations de la poussière). L'existene de lapoussière interstellaire a été déduite de l'extintion de la lumière des étoiles (Trumpler 1930).La plupart des onnaissanes sur la poussière interstellaire sont enore basées sur des étudesde la dépendane en longueur d'onde de ette extintion, souvent évoquée sous le terme derougissement du fait d'une extintion supérieure dans le bleu que dans le rouge. De manièresimpli�ée, la dépendane en longueur d'onde fournit des ontraintes sur la distribution entaille des grains et les signatures spetrales sur la omposition himique. Les grains du milieuinterstellaire sont très probablement un mélange de siliates et de arbone ave une distri-bution en taille allant de ≈ 100 Å à ≈ 1µm et les modèles utilisent souvent une répartitionsuivant une loi de puissane dn(a) ∝ a−3.5 da où a désigne la taille des grains1. La taille maxi-male des grains a évolué au fur et à mesure que les mesures dans le domaine infrarouge sontdevenues disponibles, elle était de 0.25 µm pour Mathis et al. (1977), 0.9 µm pour Mathis &Whi�en (1989) et Weingartner & Draine (2001), et les nouvelles observations obtenues par letelesope Spitzer semblent indiquer la présene de grains plus gros. Des plus petites partiules,PAHs (Polyyli Aromati Hydroarbons) et très petits grains arbonés, sont également pré-sentes (Draine 2003b). Elles sont un ingrédient important dans les proessus de hau�age etde refroidissement. Ces distributions de type interstellaire servent souvent de point de départpour l'étude des disques, omme nous le verrons dans les hapitres suivants.1.2.2 Modèles de poussièreIl y a prinipalement trois types de modèles de poussière interstellaire : les modèles siliate-graphite (Mathis et al. 1977; Draine & Lee 1984; Kim et al. 1994) et leur extension � lesmodèles siliate-graphite-PAH (Siebenmorgen & Kruegel 1992; Li & Draine 2001; Weingartner& Draine 2001) ; les modèles à ÷ur en siliates et manteau arbonné (Desert et al. 1990; Joneset al. 1990; Li & Greenberg 1997) et les modèles qui supposent que les grains de poussièressont des agrégats de faible densité de partiules siliatées et arbonées (Mathis & Whi�en1989; Mathis 1996; Zubko et al. 2004).Le alul des propriétés optiques des grains de poussière implique la résolution des équa-tions de Maxwell pour l'interation de la lumière inidente ave la partiule. Cet exerie esten général peu trivial et, dans la plupart des as, la forme de la partiule est modélisée defaçon simpli�ée. La solution exate pour des partiules sphériques a été publiée par GustavMie en 1908. Cette théorie est enore très largement utilisée, de par sa simpliité et de parnotre absene de onnaissane préise de la géométrie des partiules : les grains sphériques et1Kim et al. (1994) n'utilisent pas une distribution en taille de type loi de puissane mais reonstruisentette distribution à partir des ourbes d'extintion. Ils obtiennent une distribution qui présente des osillationsautour de la loi de puissane en -3.5 et qui déroît ave un pro�l de type exponentiel au-delà de 25 µm.
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Figure 1.5 � Deux examples de grains de poussière. Images obtenues à l'aide d'un mirosope àbalayage életronique. Ces deux partiules sont essentiellement omposées de hondrite. Ellesont été apturées par des avions spéiaux dans la stratosphère (à une altitude de l'ordre de
20 km). La forme et la struture de es grains sont probablement similaires à elles des grainsométaires. Crédits : Don Brownlee, University of Washington, Seattle et Elmar Jessberger,Institut für Planetologie, Münster, Germany (Jessberger et al. 2001). La �gure d'entête deette partie présente une �sphérule osmique� 'est-à-dire une partiule de poussière inter-planétaire qui a traversé l'atmosphère terrestre, en étant partiellement reuite, puis réupérée(en Antartique pour la partiule présentée ii). Crédits : Don Brownlee.homogènes sont le modèle le plus simple de grain et l'on peut hoisir de l'utiliser jusqu'à eque des observations le mettent en défaut. Cette approhe nous donne des informations surles aratéristiques générales des grains, dans la limite où les propriétés optiques des sphèresne sont pas trop éloignées de elles des grains réels.Cependant omme le montre la �gure 1.5, les grains du milieu interstellaire ne ressemblentpas à des sphères homogènes. Essentiellement, deux approhes ont été utilisées pour romprela symétrie introduite par les grains sphériques et essayer de mieux reproduire les propriétésoptiques de grains omplexes. La première est d'essayer de modéliser les grains de la manièrela plus exate possible, par exemple en utilisant des théories de Mie généralisées pour desagrégats omposés de sphères (Rouleau 1996 par exemple), ou en représentant une partiulede forme arbitraire omme une somme de dip�les (méthode DDA : disrete dipole approxima-tion, Draine & Flatau 1994). Une seonde démarhe est d'utiliser une approhe statistique,qui essaye de trouver un moyen de modéliser les propriétés optiques de grains aux formesomplexes en trouvant un ensemble de partiules de formes simples ave des propriétés op-tiques similaires. Cette idée trouve une fondation sienti�que dans le fait, que pour les spetresd'absorption de partiules petites devant la longueur d'onde, on peut distinguer deux groupesde partiules : les sphères homogènes et les autres partiules. Les e�ets liés à la forme dans leseond groupe sont beauoup plus faibles que les di�érenes ave les sphères homogènes (Minet al. 2003). La méthode statistique permet, si la distribution de partiules est assez grande,d'éviter les e�ets de résonane observés pour les grains sphériques, et si les formes hoisiessont su�samment simples, de aluler les propriétés optiques à un oût en temps proesseurrelativement faible, omparé aux méthodes Mie généralisées ou DDA. Cette méthode a e-pendant peu de pouvoir de prédition. Dans la suite, nous utiliserons la théorie de Mie pourtous les disques que nous modéliserons. Nous emploierons la théorie de Mie généralisée dansle hapitre 7 pour étudier les grains dans les disques de débris.



La poussière dans les disques : propriétés et évolution 111.2.3 Croissane et évolution des grains : les premières phases de la formation planétaireLes disques irumstellaires sont supposés être le lieu de formation des planètes. La pre-mière étape de la formation de es dernières serait l'agglomération des grains de poussièreinitialement issus du milieu interstellaire. Les disques que nous observons doivent don êtrele siège d'une roissane et d'une évolution des grains : ristallisation, sédimentation, . . . etdonneront potentiellement naissane à des systèmes planétaires dans quelques millions d'an-nées. La mise en évidene de ette roissane et évolution des grains est don néessaire pourune meilleure ompréhension des proessus de formation planétaire et onstitue le ÷ur de lathèse.Les modèles d'évolution de la poussière dans des ÷urs en e�ondrement (Kruegel & Sie-benmorgen 1994; Ossenkopf & Henning 1994; Pollak et al. 1994; Miyake & Nakagawa 1995)ne prédisent que des hangements mineurs dans les propriétés des grains, omme le on�rmentles observations d'objets de Classe 0 et I (par exemple Bekwith & Sargent 1991; Bianhi et al.2003; Kessler-Silai et al. 2005).Les hangements prinipaux ont lieu une fois que la poussière est olletée dans un disqueirumstellaire, où les densités sont beauoup plus élevées, augmentant la probabilité d'in-teration. Les grains interstellaires primitifs peuvent alors roître de tailles sous-mironiquesà des orps kilométriques (planétésimaux) et éventuellement des planètes (voir la revue deDominik et al. 2006).La roissane jusqu'à des tailles de l'ordre du entimètre voire même du mètre se faitprinipalement par des agrégations lors des ollisions, bien que les instabilités gravitationnellespuissent jouer un r�le dans les régions partiulièrement denses en poussière (Youdin & Shu2002). Les di�érenes de vitesses relatives provoquant es ollisions sont produites par unouplage di�érent ave le gaz (voir par exemple les revues de Weidenshilling & Cuzzi 1993;Bekwith et al. 2000). Pour les grains sous-mironiques, la roissane par mouvement brownienest relativement bien omprise (Blum 2004). Les di�érenes de vitesses relatives des grainsave des tailles omprises entre 1 et 100 µm sont de l'ordre de 10−3 à 10−4 m.s−1, 'est-à-dire su�samment faible pour permettre un ollage des partiules, grâe aux fores de Van derWalls. Les expérienes en laboratoire montrent que la roissane se fait initialement sous formeordonnée et le résultat de e proessus de roissane initial est la formation d'une distributionen taille relativement étroite ave des agrégats frataux (Wurm & Blum 1998; Blum et al.1999, 2000; Krause & Blum 2004), dont la dimension fratale dépend du proessus d'agrégationdominant (mouvement brownien, turbulene, sédimentation gravitationnelle, . . . ). Ce type deproessus permet de former des grains jusqu'à des tailles de l'ordre du millimètre. Pour desvitesses relatives plus élevées, orrespondant à des grains plus gros, près du seuil de ollagedes grains individuels, un nouveau phénomène apparaît (Dominik et al. 1995; Dominik &Tielens 1997; Blum et al. 2000) : les agrégats sont restruturés lors de la ollision pour formerdes agrégats plus ompats. Les grains résultants, de tailles jusqu'à quelques dizaines deentimètres, ne présentent plus de struture fratale mais restent très poreux (voir par exempleles expérienes de Wurm et al. 2005). Lorsque les partiules atteignent une taille de l'ordredu mètre (à 1AU), les vitesses relatives deviennent si élevées que les agrégats sont détruitslors des ollisions et les grains individuels libérés (Jones et al. 1996; Blum & Wurm 2000). Enoutre, la migration radiale est aussi la plus e�ae pour es tailles de grains (Weidenshillinget al. 1997) : les partiules dérivent rapidement vers l'étoile et sont vaporisées. La manièredont les partiules peuvent surmonter ette �barrière du mètre� et atteindre des tailles où lesollisions destrutives et la dérive radiale ne sont plus un problème, reste inonnue.De nouveaux proessus physiques interviennent alors très probablement pour franhir ettebarrière. Si le niveau de turbulene dans le disque n'est pas trop élevé, les grains peuventsédimenter vers le plan médian, formant un sous-disque de poussière, qui pourrait devenir



12 1.2.4 Sédimentation, dynamique de la poussièrePSfrag replaements Orbite d'une partiule de gaz
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Figure 1.6 � Orbites du gaz et de la poussière dans un disque. Le gaz soutenu par la pressionréalise une orbite à hauteur au-dessus du plan médian onstante (ligne pleine). Une partiulede gaz, si son interation ave le gaz n'est pas prise en onsidération, suit une orbite képlérienneave des traversées périodiques du plan médian (ligne en tirets).instable gravitationnellement (Goldreih & Ward 1973; Youdin & Shu 2002), fragmenter etformer des planétésimaux, ou la poussière peut être apturée dans des tourbillons (Barge &Sommeria 1995).1.2.4 Sédimentation, dynamique de la poussièreLa sédimentation des grains vers le plan médian, sous les e�ets onjugués de la gravité del'étoile et du frottement ave le gaz, a lieu parallèlement à leur roissane. Les deux proessussont par ailleurs très ertainement liés. La sédimentation augmente les vitesses relatives entregrains de poussière et favorise les ollisions permettant aux grains de roître plus rapidement,e qui va enore aélérer leur sédimentation.Pare que le gaz et la poussière ne sont pas soumis aux mêmes fores, leurs trajetoires ausein du disque sont di�érentes. Le gaz subit la fore de gravité de l'étoile, la fore résultant dugradient de pression et la fore de frottement visqueux ave les partiules de poussière. Cesdernières sont soumises à la fore gravitationnelle et au frottement visqueux mais du fait dela rareté des ollisions entre les di�érentes partiules, le terme de pression est absent. Cettedi�érene essentielle onduit le gaz et la poussière à se déplaer sur des orbites di�érentesautour de l'étoile. Si l'on néglige les fores d'interation entre gaz et poussière, un volumein�nétésimal de gaz se déplae à hauteur onstante au-dessus du plan médian, soutenu par legradient vertial de pression qui ompense la omposante vertiale du hamp de gravité del'étoile. Un grain de poussière se déplae lui sur une orbite képlérienne autour du entre demasse, omme illustré sur la �gure 1.6.Dans le référentiel tournant ave un grain de poussière, elui-i e�etue des osillationsde part et d'autre du plan équatorial du disque. La fore exerée par le gaz tend alors àamortir es osillations, forçant le grain à sédimenter vers le plan du disque (Weidenshilling1977), à moins que e proessus ne soit balané par une agitation, par exemple liée à laturbulene, qui uniformise la poussière et le gaz. Malheureusement, les proessus à l'originede la turbulene dans les disques protoplanétaires ne sont pas très bien onnus, et le mélange,l'agitation sont généralement introduits de manière simple, paramétrée. Le problème de ladynamique vertiale des grains dans les disques a été étudié par Dubrulle et al. (1995), quiérivent la ompétition entre la sédimentation des grains et leur transport vers les ouhessupérieures du disque par la turbulene au moyen d'une équation de di�usion. Leurs résultatsmettent en évidene la formation d'un sous-disque de poussière dont l'éhelle de hauteur, quidépend de la taille des grains, est inférieure à elle du disque de gaz.



La poussière dans les disques : propriétés et évolution 13Figure 1.7 � Trajetoires desgrains de poussière dans leplan (t, z), pour di�érentestailles de grains : panneausupérieur : 10 m, panneauinférieur : 1 m (roix), 10 m(triangles vides), 1 m (ar-rés vides), 1 mm (trianglespleins), 0.1 mm (arréspleins). Les partiules ontété initialement lâhées à unrayon de une unité astrono-mique et à une hauteur de
0.01 AU. Le temps est graduéen périodes orbitales. Figureextraite de Garaud et al.(2004).Garaud et al. (2004) s'intéressent au mouvement individuel des partiules suivant leurtaille (Fig. 1.7) puis utilisent une méthode de moyennage de Boltzmann et obtiennent uneexpression analytique pour l'évolution des propriétés moyennes de la poussière : densité, vitesseet dispersion en fontion de la distane au plan médian du disque. La �gure 1.7 met en évidenela di�érene dans le omportement des grains suivant leur taille : les petits grains (0.1 mm oumoins) sont très ouplés ave le gaz et restent à hauteur onstante au-dessus du plan médian,les grains de tailles intermédiaires ont un mouvement d'osillations amorties et les très grosgrains (10 m), qui ne voient pratiquement pas le gaz, ont un mouvement d'osillations libreset les grains de taille (Figure 1.7).Barrière-Fouhet et al. (2005) utilisent une méthode SPH (smoothed partile hydynamis)3D à deux phases : une phase représentant le gaz et l'autre une taille de grains de la pous-sière, pour modéliser la dynamique de la poussière dans le disque. Ils mettent en évideneune sédimentation vertiale, ainsi qu'une migration radiale di�érentielle des grains suivantleur taille. La sédimentation est la plus e�ae pour les grains entre 100 µm et 10 m. Lasédimentation est suivie d'une phase de migration radiale lorsque les grains sont prohes duplan médian. Ces modèles ne prennent pas en ompte les e�ets d'une redistribution des grains,par la turbulene par exemple.Fromang & Papaloizou (2006) étudient de manière loale, i.e. à un rayon donné dans ledisque, les e�ets de la turbulene magnéto-hydrodynamique sur la dynamique vertiale de lapoussière dans les disques protoplanétaires (la migration radiale ne peut être étudiée de parl'aspet loal des simulations). Ils trouvent que la sédimentation ommene à être signiativepour des grains de l'ordre de 1 à 10 m à une distane de quelques unités astronomiques, etque l'évolution et la sédimentation de la poussière peuvent être bien dérites par une équationde di�usion-advetion dont le oe�ient de di�usion peut être alulé à partir du hamp devitesse turbulent.La formation de e sous-disque de poussière (Safronov & Zvjagina 1969; Dubrulle et al.1995) joue un r�le essentiel dans notre ompréhension atuelle de la formation planétaire. Ladensité de poussière est rehaussée dans e sous-disque et peut atteindre, voire dépasser, elledu gaz (Cuzzi et al. 1993), e qui in�ue fortement sur les temps aratéristiques néessairesaux grains pour roître jusqu'à former des planétésimaux et éventuellement des planètes. Unautre proessus de roissane des grains prendrait alors le relais de elui que nous avons dérit



14préédemment : quand l'auto-gravité de la sous-ouhe de poussière dépasse la gravité del'objet entral, elle se fragmente pour former des planétésimaux (Goldreih & Ward 1973).La ouhe peut ependant être déstabilisée par un isaillement vertial (instabilité de Kelvin-Helmholtz) : les grains dans le plan médian ayant une vitesse képlérienne alors que, au-dessus,la vitesse est sous-képlérienne, à ause des frottements ave le gaz, supporté par la pression(Weidenshilling 1977; Cuzzi et al. 1993; Johansen et al. 2006). Ce isaillement donne naissaneà de la turbulene qui a tendane à étirer vertialement la ouhe de poussière avant qu'elle nedevienne su�samment �ne pour s'e�ondrer gravitationnellement. Un quasi-équilibre pourraitependant être atteint entre la turbulene et la sédimentation mais les phénomènes en jeu sontomplexes (fores de marée, de Coriolis, migration radiale, . . . voir par exemple Champneyet al. 1995; Sekiya 1998; Dobrovolskis et al. 1999; Youdin & Shu 2002; Ishitsu & Sekiya 2002,2003).En dépit des nombreuses inertitudes, les modèles prédisent que les grains peuvent grossirjusqu'à de très grandes tailles et sédimenter vers le plan équatorial, laissant une population depetits grains près de la surfae et des orps de plus en plus gros près du plan médian. Le disquea alors une struture strati�ée, que nous tenterons de mettre en évidene, voire de mesurerquantitativement, à l'aide d'observations sondant di�érentes zones du disque (hapitres 3 et4).1.3 Observations des disquesLa dernière déennie a été le témoin d'une amélioration des a-paités d'imagerie, ave l'avènement de puissants instruments dansles domaines optique et infrarouge, la mise en servie de télesopesde 8-10m ave optique adaptative, d'interféromètres dans les ré-gimes millimétrique et infrarouge. La sensibilité et la ouverture enlongueur d'onde ont été fortement augmentées et les domaines infra-rouges prohe et moyen sont maintenant e�aement explorés par le télesope spatial Spitzer.Les nouvelles installations, telles Hershel et ALMA, vont bient�t ompléter la ouverture. Cesprogrès instrumentaux nous o�rent une vision sans préédent des disques protoplanétaires,qui devrait nous permettre de mieux omprendre les méanismes qui ditent la formationplanétaire.Les observations des disques protoplanétaires nous donnent aès à deux informationsprimordiales, (i) la géométrie et la struture des disques et (ii) les propriétés optiques desgrains de poussière au sein du disque. Ces informations sont ependant ouplées, et il estsouvent néessaire d'obtenir plusieurs observations à di�érentes longueurs d'onde et de passerpar une étape de modélisation pour les extraire séparément.Chaque grain interagit de manière maximale, au sens où les setions e�aes d'extintion,di�usion et absorption sont maximales, ave les photons qui ont une longueur d'onde del'ordre de la taille du grain (au moins dans le as de grains ompats). À l'inverse, à unelongueur d'onde donnée, nous sommes essentiellement sensibles aux grains qui ont une taillearatéristique de l'ordre de la longueur d'onde. La aratérisation omplète des propriétés desgrains passe de e fait néessairement par une approhe multi-longueurs d'onde, l'informationobtenue à une unique longueur d'onde n'étant que très partielle. De même, ela impliqueque nous sommes dans l'impossibilité de sonder diretement les grains plus gros que quelquesentimètres, faute de signatures observationnelles détetables. Si pour les gros orps, de typeplanétesimaux, on peut espérer déteter leur présene par les perturbations gravitationnellesqu'ils induisent sur les grains plus petits, nous n'avons en revanhe auun moyen de déteter



Observations des disques 15des grains qui auraient une taille de l'ordre du mètre.L'observation à di�érentes longueurs d'onde, se traduit par une exploration de di�érenteséhelles dans le disque. Les images en lumière di�usée, dans le domaine visible et proheinfrarouge permettent de sonder les disques sur des éhelles omprises entre quelques dizaineset quelques entaines d'unités astronomiques. Pour une étoile CTTS typique (vue sous uneinlinaison relativement faible), la ontribution de l'émission thermique ommene à dominerelle de la lumière di�usée au-delà de longueurs d'onde de quelques miromètres. La répartitionen longueur d'onde de l'émission thermique du disque s'interprète, en première approximationpar le gradient radial de température et la distribution en masse, répartie prinipalement dansles parties externes, qui aratérisent le disque : les zones entrales (. 0.1AU), les plus haudes(jusqu'à ≈ 1 500K, qui orrespond à la température de sublimation de la poussière) émettentdans le domaine infrarouge prohe, entre 1 et 2µm; l'infrarouge moyen (≈ 10µm) sonde lespremières unités astronomiques alors que les zones externes, plus froides (< 50K), émettentdans les régimes sub-millimétrique et millimétrique.Dans les paragraphes suivants, nous présentons les prinipales méthodes d'observations dela poussière dans les disques, ainsi que les informations auxquelles elles nous donnent aès.1.3.1 Distribution spetrale d'énergieLes études des propriétés des objets jeunes s'appuyaient initialement uniquement sur desanalyses des distributions spetrales d'énergie, du fait de l'absene d'observations résolues(voir par exemple Bouvier et al. 1988 Bekwith et al. 1990). L'exès infrarouge de es objetsa très t�t été attribué à la présene d'un disque (Mendoza V. 1966, 1968). Cohen (1973) émitl'hypothèse que des grains de siliates en orbite autour de l'étoile étaient à l'origine de etexès infrarouge. Les observations entre 12 et 100 mirons d'objets stellaires jeunes par IRASpermit à Ruinski (1985) de montrer que et exès pouvait provenir d'un disque d'arétion.A�n d'expliquer omment la redistribution de l'énergie stellaire pouvait être responsable del'exès infrarouge de la plupart des CTTSs, Kenyon & Hartmann (1987) proposèrent que lesdisques entourant es étoiles étaient évasés, 'est-à-dire que l'éhelle de hauteur du disque roîtplus que linéairement ave la distane à l'étoile entrale. De e fait, un disque évasé intereptela lumière de l'étoile à tous les rayons et présente une surfae surhau�ée par rapport au planmédian qui ne voit pas la lumière de l'étoile. Cette struture évasée est par ailleurs une attentephysique pour un disque en équilibre hydrostatique dont la température dans le plan médianne déroît pas trop rapidement ave le rayon2. Le disque reçoit un surplus d'énergie de l'étoilequi vient ompléter l'énergie intrinsèque liée à l'arétion de matière. Nous savons aujourd'huique ette ontribution domine dans les parties externes. Pour les étoiles T Tauri et étoiles deHerbig, l'énergie radiative intereptée et ré-émise par le disque est dominante, sauf peut-êtredans les zones très entrales des disques entourant les étoiles de faible luminosité.L'étude des distributions spetrales d'énergie des étoiles jeunes a permis de mettre enévidene la présene des disques irumstellaires, présene on�rmée par la suite par les ob-servations à haute résolution angulaire. Elles nous informent sur le bilan d'énergie global dudisque et sur la manière dont se répartit l'émission dans le disque. Ainsi, la lassi�ation desétoiles de Herbig en deux groupes par Meeus et al. (2001), suivant la quantité et la formede l'exès dans l'infrarouge moyen a-t-elle été interprétée omme la distintion entre deuxlasses de disques, évasés ou �auto-ombragés� par un bord interne surélevé par le hau�agediret de l'étoile (Dullemond & Dominik 2004a). Une baisse de l'opaité, liée par exemple àune roissane ou sédimentation des grains pourrait être la ause de es di�érenes. Pour lesétoiles de masse solaire, qui nous intéressent prinipalement dans ette thèse, une struture2La pente γ, de la température T(r) ∝ rγ doit être supérieure à -1.



16 1.3.2 Images en lumière di�uséeévasée, sans bord interne surélevé, semble très bien reproduire les observations.L'information ontenue dans les mesures photométriques reste ependant très partielle et ilest extrêmement di�ile de remonter à la géométrie des objets sans données omplémentaires.Ainsi, Vinkovi¢ et al. (2003) montrent, qu'en absene d'information sur la répartition spatialede la poussière, il est possible de onstruire un halo sphérique qui présente la même SEDqu'un disque donné. Les SEDs n'en demeurent pas moins un outil très puissant lorsqu'ellessont utilisées en omplément d'une autre tehnique d'observation, interférométrie (Lahaumeet al. 2003) ou imagerie (Shneider et al. 2003) par exemple. Cela permet de réduire fortementle nombre de degrés de liberté et de ontraindre de manière plus robuste les propriétés desdisques. Nous utiliserons ette omplémentarité au hapitre 3.1.3.2 Images en lumière di�uséeL'apparition réente d'observations à haute résolution angulaire des disques, grâe autélesope spatial et au développement des tehniques d'optique adaptative sur les télesopesau sol a permis d'o�rir des informations uniques sur la struture des disques et les propriétésdes grains de poussière qu'ils renferment.Les images obtenues du domaine visible à l'infrarouge moyen révèlent des disques évasésvus en lumière di�usée. La di�ulté majeure de es observations est le ontraste entre lalumière di�usée par le disque et la lumière de l'étoile vue diretement, dont l'étalement pardi�ration vient masquer le disque. Cette di�ulté tehnique a fortement biaisé la détetiondes disques en lumière di�usée vers les disques vus sous de fortes inlinaisons, qui masquentl'étoile. La �gure 1.8 montre les images obtenues par le télesope spatial de deux des premiersdisques observés par la tranhe : HH 30 et HK Tau B. Ces observations donnent un aès diretà l'extension radiale des disques, typiquement quelques entaines d'unités astronomiques et àla struture vertiale : les disques sont géométriquement mines ave une éhelle de hauteuraratéristique de l'ordre d'un dixième de leur rayon. Le ontraste requis pour observer esdisques est beauoup plus faible que dans le as des disques où l'étoile entrale est visiblediretement. Les tehniques d'optique adaptative sont dans e as très e�aes et permettentd'obtenir des images omplémentaires de elles du télesope spatial, notamment en étendantles observations vers les domaines infrarouge prohe et moyen. Ainsi, MCabe et al. (2003)ont mis en évidene que HK Tau B apparaît omme une soure étendue jusqu'à 12 µm. Lalumière observée s'étend bien au-delà de e que nous attendrions pour de l'émission thermique,indiquant qu'il s'agit bien de lumière di�usée3. Perrin et al. (2006) ont obtenu des observationssimilaires pour le disque PDS 144, autour d'une étoile de Herbig Ae4.Si elle reste déliate, l'observation des disques en lumière di�usée lorsque l'étoile entraleest visible diretement n'en est pas moins possible. Ce type d'observations a jusqu'à présentmajoritairement été obtenu à l'aide du HST, l'instabilité de la fontion d'étalement du point(PSF : point spread fontion) des systèmes d'optique adaptative rendant déliates es obser-vations depuis le sol. De telles observations ont par exemple été obtenues pour TW Hydra(Krist et al. 2000), IM Lup (Padgett et al. 1999), GG Tau (Krist et al. 2005). Ces observationsnéessitent la soustration d'une étoile de référene a�n de supprimer dans la mesure du pos-sible la �gure de di�ration de l'étoile. L'utilisation d'un oronographe est parfois néessaire(Augereau et al. 2001; Shneider et al. 2003).La di�usion de la lumière est un proessus extrêmement sensible aux propriétés des grains :taille, omposition, forme, . . . En e sens, les images en lumière di�usée o�rent un outil de3En revanhe, il très probable qu'une fration non négligeable de la lumière que nous observons soit del'émission thermique des zones entrales du disque qui a été di�usée au moins une fois par les parties externes.4L'image a 10 µm obtenue pour PDS 144 présente très probablement un ontribution de l'émission ther-mique des PAHs (voir le paragraphe 1.2.1) qui vient se superposer à la lumière di�usée.
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(a) HH30 (b) HK TauFigure 1.8 � Imagerie à haute résolution de disques irumstellaires (images HST). Les deuxdisques sont vus par la tranhe. Les disques apparaissent omme deux �nébuleuses� allongéeset parallèles : ils sont en fait observés en lumière di�usée et le plan équatorial du disque estmatérialisé par la bande noire qui orrespond à une forte atténuation par un disque optique-ment épais (l'étoile entrale est omplètement masquée).Figure (a) : HH 30. Deux jets polaires sont observés, perpendiulaires au plan du disque.Figure (b) : HK Tau. Le système est double : HK Tau n'est pas résolu et apparaît sous laforme de la PSF du télesope spatial. HK Tau B, au sud (bas de la �gure) est le disque quinous intéresse.diagnosti des grains ontenus dans les disques irumstellaires très puissant. La très grandeépaisseur optique des disques dans le domaine visible et infrarouge prohe, où la ontributionde la lumière di�usée est dominante, ne nous autorise ependant qu'à sonder les ouhessurfaiques des disques, typiquement jusqu'à des profondeurs optiques de l'ordre de τ = 1.Cela permet de sonder la géométrie de la surfae du disque.L'étude de la dépendane de l'opaité en fontion de la longueur d'onde permet d'obtenirdes informations intéressantes sur les grains. Pour des petits grains de type interstellaire,la surfae τ = 1 est située dans les zones de faibles densités, loin du plan médian et sedéale vers les régions de plus fortes densités dans l'infrarouge prohe. Pour des gros grains,en revanhe, l'extintion varie très peu entre les domaines visible et infrarouge prohe et ons'attend à observer des nébuleuses en ré�exion dont la géométrie varie très peu ave la longueurd'onde. Pour les disques observés par la tranhe, la signature prinipale permettant d'étudierla poussière est la variation de l'épaisseur de la bande sombre ave la longueur d'onde. De tellesétudes ont été menées pour les disques autour de Orion 114-426 (MCaughrean et al. 1998),IRAS 04302+2247, (Padgett et al. 1999), HH 30 (Cotera et al. 2001) et HV Tau C (Stapelfeldtet al. 2003). L'ensemble de es travaux semble démontrer que les propriétés de di�usion de la



18 1.3.3 Spetrosopie infrarougepoussière sont dominées par des petits grains, prohes de eux du milieu interstellaire. Unearatérisation plus préise des propriétés des grains passe par la modélisation de es imagesmulti-longueurs d'onde. Ce travail a été réalisé par Cotera et al. (2001) et Watson & Stapelfeldt(2004) pour HH 30 qui trouvent que les variations de l'épaisseur de la bande sombre ave lalongueur d'onde sont moins rapides que elles attendues pour des grains interstellaires, ave unrapport des opaités entre 0.45 et 2 µm de 2.0, alors que des grains interstellaires produisentun rapport de l'ordre de 10.0. Des études similaires pour les disques HV Tau C (Stapelfeldtet al. 2003) et IRAS 04302+2247 (Wolf et al. 2003) trouvent des rapport d'opaité ohérentsave eux des grains du milieu interstellaire. Ces études voient en outre leur portée augmentéepar les premières observations de disques dans le moyen infrarouge (voir par exemple MCabeet al. 2003, pour le disque autour de HK Tau B). L'élargissement de la ouverture en longueursd'onde o�ert par es nouvelles observations permet de déduire des ontraintes beauoup plusfortes sur les propriétés de la distribution de grains.La distribution angulaire du rayonnement permet également de sonder les propriétés desgrains, notamment dans le as des disques présentant une inlinaison intermédiaire. La �gure2.8 (page 56) présente ainsi quelques unes de es distributions pour di�érentes tailles degrains. On pourra se référer à Voshhinnikov & Krügel (1999) pour une étude plus détailléedu omportement en di�usion de grains sphériques et homogènes. Ce type d'étude a été utilisépour le disque irumbinaire entourant GG Tau (Duhêne et al. 2004), dont la géométrie estbien onnue grâe aux observations millimétriques (Guilloteau et al. 1999) ainsi que pour ledisque de GM Aurigae (Shneider et al. 2003).La polarisation est aussi très dépendante des propriétés des grains. Pour les partiulestrès petites devant la longueur d'onde, la polarisabilité présente une ourbe en lohe quin'est fontion que de l'angle de di�usion (voir par exemple la �gure 2.6). Cette ourbe seomplexi�e quand la partiule a une taille similaire à la longueur d'onde, et présente surtoutune baisse de la polarisabilité maximale o�rant un diagnosti potentiel sur la taille des grains.Si elles sont di�iles à interpréter seules, les artes de polarisation permettent de ompléterles images en lumière di�usée et leur étude simultanée o�re la possibilité de réduire l'espaedes paramètres valides (Silber et al. 2000; Luas et al. 2004).1.3.3 Spetrosopie infrarougeL'analyse spetrosopique des disques dans l'infrarouge moyen fournit également des in-formations préieuses sur les propriétés des grains de poussière ontenus dans les disques.L'exploration de e hamp de reherhe a débuté ave les observations du télesope ISO et aréemment onnu un développement important grâe à la sensibilité du télesope Spitzer, quio�re de nouvelles perspetives dans la ompréhension des proessus d'évolution des grains.L'infrarouge moyen, entre 3 et 100 mirons est un domaine spetral rihe en résonanesvibrationnelles de la poussière. Il ontient en e�et les signatures des grains de siliates, detrès petits grains hors équilibre radiatif, mais également des informations sur les glaes d'eauet de CO2, qui forment des manteaux autour des grains dans les zones externes et froidesdes disques. La longueur d'onde, la forme et la fore des résonanes permettent de sonderla omposition himique, la ristallinité, la taille et la forme des partiules. On observe enpartiulier deux bandes, une à 10 µm due à la vibration de la liaison Si-O et l'autre à 20 µmliée aux �exions de la struture O-Si-O (voir notamment Dorshner 2003, dont les travaux sebasent sur les observations spetrosopiques de Gillett et al. 1968).Ces raies sont généralement observées en émission et proviennent des ouhes super�iellesoptiquement mines des disques qui, hau�ées par le rayonnement stellaire, atteignent destempératures plus élevées que le plan médian (Calvet et al. 1991; Chiang & Goldreih 1997;Men'shhikov & Henning 1997a). Calvet et al. (1992) montrent que 'est ette inversion du



Observations des disques 19pro�l de température qui est à l'origine de es raies en émission. La spetrosopie infrarougesonde essentiellement les partiules de tailles inférieures à quelques mirons, dans un régimede température ompris entre 1 500 et 50 K, e qui orrespond aux zones entrales des disques,situés à des distanes inférieures à une dizaine d'unités astronomiques de l'étoile, pour desétoiles de type solaire. Pour les disques vus sous de fortes inlinaisons, es raies sont observéesen absorption, les parties entrales du disque étant vues en absorption au travers des zonesexternes, plus froides (Watson et al. 2004). Ces observations restent ependant plus di�ilesà interpréter, l'absorption pouvant provenir de la poussière située dans le voisinage de l'objetobservé et non dans le disque.La région autour de 10 µm a fait l'objet de nombreuses études ar elle est aessibledepuis le sol, rendant aussi possible l'observation à très haute résolution angulaire grâe àl'interférométrie. Elle ontient les plus fortes résonanes des grains amorphes et ertainessignatures de grains ristallins. Cette signature spetrale présente une grande variation aussibien dans sa forme que dans son amplitude, pour des objets de toutes masses, depuis les étoilesde Herbig (Ake & van den Anker 2004; van Boekel et al. 2005), jusqu'aux étoiles T Tauri(Kessler-Silai et al. 2006; Sargent et al. 2006) et naines brunes (Apai et al. 2005).Malgré es larges variations, une tendane, valable pour les objets de toutes masses, semblese dégager. La forme de la raie apparaît orrélée à son amplitude, les raies les plus faibles étantgénéralement plus plates (van Boekel et al. 2003, 2005). Cette tendane est en aord ave uneroissane des grains de tailles sous-mironiques à des tailles mironiques. Si les grains gros-sissent enore, la raie d'émission des siliates disparaît. Certains objets ne présentent pas deraies d'émission, la majorité des petits grains de siliates ayant probablement disparu (Meeuset al. 2003). Cette roissane des grains semble en outre s'aompagner d'une ristallisation(van Boekel et al. 2005), signe de reuit thermique mais ette orrélation reste jusqu'à présentmal omprise. L'analyse est ependant probablement plus omplexe et ne peut être réaliséeseulement qu'en termes de taille de grain. Ainsi, Min et al. (2006) montrent que pour desagrégats ave des dimensions fratales typiquement prédites par les modèles de roissanede grains, la signature spetrale à 10 µm peut être détetée même dans le as de grandespartiules. Les tailles de grain déduites de l'étude de la raie à 10 µm, en supposant des grainsompats et sphériques, sont ainsi probablement sous-estimées. À l'inverse, l'étude de Meeuset al. (2003) semble alors suggérer que les grains observés sont relativement ompats.La taille des grains déduite de es observations varie d'une soure à l'autre, e qui laissesuggérer que nous regardons des disques à des instants di�érents dans leur séquene évolutive.L'absene de orrélation des signatures de roissane et de reuit thermique ave l'âge stellaire(Kessler-Silai et al. 2005; van Boekel et al. 2005) est de e fait partiulièrement intrigante,et semble indiquer que le temps d'évolution n'est pas le seul paramètre.Le domaine infrarouge moyen est aussi le siège des raies d'émission des très petits grainsqui sont hau�és stohastiquement. Des raies à 3.3, 6.2, 7.7 − 7.9, 8.6, 11.3 et 12.7 µm ontainsi été observées dans beauoup de disques, majoritairement autour des étoiles HAeBe (Ake& van den Anker 2004) et sont généralement attribuées à des hydroarbures polyyliquesaromatiques (PAHs) , dont les résonanes C-C et C-H seraient à l'origine des raies observées(Allamandola et al. 1989; Leger et al. 1989). Ces résonanes sont exitées par les photonsultraviolets et o�rent la possibilité de sonder une �ne ouhe à la surfae des disques, oùle rayonnement ultraviolet de l'étoile peut parvenir. Elles sont détetées dans une majoritédes étoiles de Herbig, entre 70 et 85% selon les mesures du relevé Cores to Disks du SpitzerLegay Program, dont le rayonnement ultraviolet est important, et dans environ 8 à 42% desétoiles T Tauri (Geers et al. 2006). Ces grains peuvent absorber une fration importante durayonnement reçu par le disque (plusieurs dizaines de pourents) et joue très probablementun r�le essentiel dans son bilan thermique et physio-himique.



20 1.3.4 Interférométrie infrarouge1.3.4 Interférométrie infrarougeL'interférométrie dans le domaine infrarouge est à l'heure atuelle l'unique méthode per-mettant de sonder l'émission thermique des premières unités astronomiques des disques proto-planétaires. Des progrès réents ont été réalisés dans e domaine, ave une soixantaine d'objetsobservés es quelques dernières années (Millan-Gabet et al. 2006). Ces résultats onernentessentiellement des étoiles de Herbig, su�samment brillantes pour être observées sans tropde di�ultés ave un interféromètre. Seules quelques étoiles T Tauri brillantes ont pu êtreobservées. Si l'interférométrie permet en théorie de reonstruire des images, la plupart des ob-servations atuelles ont été obtenues à l'aide de deux télesopes seulement, ne donnant aèsqu'à une information sur la taille aratéristique des objets observés. Pour ette raison, lespoints de visibilités sont le plus souvent interprétés à l'aide de modèles géométriques simples,tels un anneau ou un disque uniforme.Pour les étoiles de Herbig Ae et Be tardives, la taille aratéristique dans l'infrarougeprohe est fortement orrélée à la luminosité de l'étoile, suggérant que l'émission provient d'unrayon orrespondant au rayon de sublimation de la poussière diretement élairée par l'étoile(Akeson et al. 2000, 2002; Monnier & Millan-Gabet 2002; Colavita et al. 2003; Eisner et al.2003, 2004; Monnier et al. 2005). Dans le as des étoiles de Herbig, les visibilités observées sonten bon aord ave les modèles de bord interne surhau�é, introduits pour expliquer l'exèsd'émission observé pour es étoiles dans le domaine infrarouge prohe (Dullemond et al. 2001).Pour les étoiles plus lumineuses, de type Be préoe, les rayons trouvés sont, en général, pluspetits que le rayon de sublimation, peut-être à ause d'un proessus d'arétion di�érent, sousla forme d'une ouhe limite, où du gaz optiquement épais dans les zones les plus entraleséranterait une partie du rayonnement stellaire, autorisant la poussière à survivre près del'étoile.De manière surprenante, les observations des étoiles T Tauri indiquent des tailles araté-ristiques supérieures au rayon de sublimation (Akeson et al. 2005; Eisner et al. 2005), même siles barres d'erreur restent importantes. Quelques hypothèses ont été évoquées, omme le hauf-fage par arétion dans les zones entrales du disque, l'émission de gaz haud. Les modèlesutilisés jusqu'à présent étaient relativement simples et ont en partiulier négligé la ontribu-tion de la lumière di�usée, plus étendue que elle de l'émission thermique, e qui peut avoirpour onséquene de biaiser les tailles aratéristiques déduites vers le haut.van Boekel et al. (2004a) ont omparé, à l'aide de l'instrument MIDI (Leinert et al. 2003),la nature des grains dans les zones entrales des disques à elle des grains dans l'ensemble dudisque. Ainsi, ils montrent que les quelques AU entrales des disques entourant trois étoilesHAe présentent un taux de ristallinité élevé, signe d'un reuit thermique (Hallenbek et al.1998; Bruato et al. 2002) des grains au sein du disque5, ave une fration de grains ristallinsomprise entre 50% et 100%. La omparaison ave le spetre des zones plus externes du disque,entre 2 et 20 AU, obtenu par soustration du �ux orrélé au spetre total du disque montre unhangement marqué de minéralogie ave un taux de ristallinité beauoup plus faible dans eszones externes (entre 15 et 40%). En outre, ils trouvent une déroissane de la taille moyennedes grains ave la distane à l'étoile, suggérant que le proessus d'agrégation des grains estplus e�ae dans les zones entrales, plus denses des disques.Cette déroissane du taux de ristallinité dans le disque pointe diretement sur les modèlesde mélange et redistribution radiaux des grains (Mor�ll & Voelk 1984; Gail 2001; Wehrstedt& Gail 2002). Les taux mesurés ne sont pour le moment pas très bien ompris et la variationdu degré de ristallisation d'une soure à une autre reste troublante.5Les grains du milieu interstellaire sont essentiellement amorphes, ave une limite supérieure de 1 % deristallinité (Kemper et al. 2004), de même que eux observés autour des objets de Classe I (Watson et al.2004).



Observations des disques 211.3.5 Domaine millimétriqueLes disques des étoiles T Tauri sont optiquement épais dans le domaine visible et infra-rouge. De e fait, la lumière di�usée par le disque, observée en optique adaptative, par le HSTou en polarimétrie, provient d'une �ne ouhe sous la surfae du disque, qui ne ontient sansdoute qu'une petite fration de la masse de poussière du disque.À l'inverse, les observations dans le domaine radio, où l'opaité est beauoup plus faible(de l'ordre de 1 000 fois plus faible pour des grains interstellaires) permettent de sonder ledisque sur toute son épaisseur et o�rent une information sur la struture globale du disque,en partiulier sa masse totale de poussière, qui se répartit prinipalement dans le plan médian,inaessible à de plus ourtes longueurs d'onde. Plus préisément, le �ux millimétrique nousdonne aès au produit de l'opaité de la poussière par sa température (ar on se situe dans lerégime de Rayleigh-Jeans du orps noir). Remonter à la masse de la poussière implique de fairedes hypothèses sur la température de elle-i mais surtout sur son opaité massique qui restetrès mal onnue (Pollak et al. 1994; Miyake & Nakagawa 1995). Le omportement de l'opaitéest malgré tout relativement bien dérit par une loi de puissane en fontion de la longueurd'onde κ ∝ νβ. La valeur de β dépend des propriétés de la poussière, en partiulier de lataille des grains. Pour des partiules très grandes devant la longueur d'onde, β tend vers zéroet l'opaité devient grise. L'émission dans le domaine millimétrique se faisant dans le régimede Rayleigh-Jeans, la pente de la distribution spetrale d'énergie peut être diretement reliéeà elle de l'opaité de la poussière, permettant ainsi de remonter aux propriétés des grains.L'indie spetral α qui dé�nit la pente de la distribution spetrale d'énergie dans le domainemillimétrique α = d log(Fν)/d log ν se traduit en e�et diretement en indie de puissane dela loi d'opaité, β = α− 2.Bekwith & Sargent (1991) ont montré que les disques irumstellaires ont des indiesspetraux plus faibles que eux du milieu interstellaire (Finkbeiner et al. 1999; Li & Draine2001; Weingartner & Draine 2001) et des ÷urs pre-stellaires (Goldsmith et al. 1997; Friesenet al. 2005), ave des valeurs typiques α . 3 impliquant des β . 1, suggérant que les grainssont très di�érents de eux du milieu interstellaire, qui ont β ≈ 1.7. De nombreuses étudesont par la suite on�rmé e β < βISM, (Calvet et al. 2002; Testi et al. 2003; Beuther et al.2004; Natta et al. 2004; Andrews & Williams 2005) qui font état de valeurs omprises entre
0.5 et 1.2 pour di�érentes régions de formation stellaire. Draine (2006) a étudié l'e�et de laroissane des grains sur les opaités dans le domaine millimétrique et trouve que si la pentede la distribution en taille des grains est de l'ordre de p = −3.5, et si des grains de rayons plusgrands que trois fois la longueur d'onde d'observation sont présents, l'indie spetral est donnépar β ≈ (p− 3)βp, où βp est l'indie spetral des petits grains de la distribution, permettantainsi d'expliquer naturellement l'émission sub-millimétrique des disques protoplanétaires parle roissane des partiules de poussière.La véri�ation de la validité de l'hypothèse d'un disque optiquement mine est ii ruiale.En e�et, un disque optiquement épais omposé de grains interstellaires présente un indiespetral α = 2, soit la même valeur que elle d'un disque optiquement �n, omposé de grosgrains ave β = 0 (voir par exemple Bekwith & Sargent 1991 et Bekwith et al. 2000).L'obtention d'observations résolues, à l'aide de l'interférométrie, jusqu'à des longueursd'onde de quelques entimètres6, permet ependant le plus souvent d'exlure le as optique-ment épais. Ces observations mettent en évidene la présene de larges quantités de grainsmillimétriques dans le plan median à des rayons supérieurs à quelques dizaines d'unités as-tronomiques(Testi et al. 2003; Wilner et al. 2005; Rodmann et al. 2006), e qui pose des6Ces études à des longueurs d'onde supérieure au millimètre permettent en outre de déterminer dans quellemesure l'émission thermique millimétrique est ontaminée par l'émission �free-free� (Wilner et al. 2000; Testiet al. 2001; Natta & Testi 2004; Rodmann et al. 2006).



22problèmes pour les théories de dynamique des grains, qui prédisent que es grains doiventmigrer rapidement vers les zones entrales des disques. En outre, es populations de grainsmillimétriques et entimétriques peuvent avoir des distributions en taille très étroites, e quireste di�ile à expliquer ave les modèles atuels.Ces di�érentes tehniques d'observations ont permis de nombreux progrès dans notre om-préhension des disques protoplanétaires. Pour la première fois, nous avons les moyens d'établirdes ontraintes sur les propriétés des disques, et de leur poussière, des zones les plus internesjusqu'aux régions externes. La �gure 1.9 résume de manière shématique, les di�érentes zonessondées dans les disques. Ces progrès observationnels ont aussi ouvert la porte à un nombreimportant de questions que nous avons dérites brièvement. En outre, di�érentes observa-tions, pare qu'elles sont interprétées de manière indépendante, donnent parfois des résultatsinompatibles. Ainsi les analyses des images en lumière di�usée du disque entourant HH 30(Burrows et al. 1996; Wood & Whitney 1998; Cotera et al. 2001) aboutissent à une masse del'ordre de 10−4 M⊙ sensiblement di�érente des 1.5 10−3 M⊙ obtenues à partir d'observationsmillimétriques (Wood et al. 2002).Le prohain saut quantitatif à e�etuer dans notre ompréhension des disques passe parune interprétation de plusieurs types d'observations, de manière ohérente, à l'aide d'un uniquemodèle, a�n d'obtenir une vision plus globale du disque, de ses propriétés et de elles de lapoussière qu'il ontient. C'est la ligne diretrie que nous avons suivi dans e travail. Avantde dérire plus en détails les objetifs de la thèse, nous souhaitons préiser la notion de�modélisation des disques�.1.4 Qu'entendons-nous par modèles de disques ?L'interprétation des données observationnelles des disques pro-toplanétaires passe par une étape de modélisation, le plus souventnumérique. Il s'agit d'obtenir une desription simple, mais inluantles proessus physiques dominants, des disques et de omparer sespréditions aux observations, a�n de mieux omprendre la formationdes sytèmes planétaires. Plusieurs approhes peuvent être utiliséespour interpréter les observations à l'aide de modèles. La modélisa-tion des disques doit en e�et prendre en ompte deux aspets :� la modélisation de struture du disque. Il s'agit d'introduire les proessus phy-siques que l'on juge dominants : hydrodynamique, turbulene, onvetion, autogravité,dissipation visqueuse, transfert de rayonnement, himie du gaz, arétion, oagulation,destrution et sédimentation des grains, interation dynamique ave une étoile voisine,photo-évaporation du gaz . . . a�n de aluler les distributions spatiales des grains depoussière et du gaz, les hamps de vitesses dans les jets et vents de disques, la tempé-rature, l'état d'exitation des atomes et moléules, le taux d'ionisation, . . . .� la modélisation des quantités observables qui visent à reproduire les distributionsspetrales d'énergie, les images en lumière di�usée, les artes de polarisation, les artesmillimétriques, les pro�ls de raies dans les domaine infrarouge et millimétrique, . . . Celaimplique la résolution des équations du transfert radiatif.Les deux étapes sont liées et sont néessaires pour obtenir une ompréhension globale despropriétés des disques. L'approhe direte onsiste à aluler une struture de disque, suivantertaines hypothèses, et de omparer les quantités observables orrespondantes aux donnéesobservationnelles, a�n de disriminer entre les di�érents proessus physiques. Cette approheo�re l'avantage d'avoir une modélisation ohérente des disques mais présente ertaines limita-
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(ii) Émission PAHrésolue (i) Images en lumière di�usée à plusieurs longueurs d'onde

(iii) Interferometrie IR (iv) Spetrosopie mIR (v) Cartes mmFigure 1.9 � Représentation shématique de la omplémentarité des observations à di�érenteslongueurs d'onde. Di�érents types d'observations permettent de sonder plusieurs zones dudisques. Dans le sens trigonométrique en partant en haut à droite : (i) la lumière di�usée sondeles ouhes surfaiques du disque, d'autant plus profond dans le disque que la longueur d'ondeaugmente, (ii) l'émission des PAHs donne aès aux propriétés d'une �ne ouhe super�ielle,(iii) l'interférométrie infrarouge sonde les parties entrales des disques, (iv) la spetrosopiedans l'infrarouge moyen révèle les propriétés des grains jusqu'à quelques dizaines d'unitésastronomiques et (v) les observations dans le domaine radio mesurent le gros de la masse dudisque.tions, d'abord dans notre apaité à modéliser de manière réaliste des phénomènes omplexes,telle la turbulene et d'autre part dans nos hoix des proessus physiques pris en ompte. Denombreux �ingrédients� physiques peuvent jouer un r�le et il n'est pas toujours aisé de savoirà l'avane lesquels peuvent être négligés.On peut adopter une démarhe un peu di�érente, plus entrée sur les observations que surles proessus physiques en jeu au sein des disques. C'est ette approhe que nous utiliseronspar la suite. Il s'agit d'adopter un modèle de struture simple, par exemple, en dérivant sagéométrie ave des lois de puissane, d'ajuster les paramètres de e modèle aux observationset, dans un seond temps, d'essayer de omprendre quels proessus physiques peuvent être àl'origine de la struture déduite. La omplexité du modèle de struture doit être en adéquationave la quantité d'information que l'on peut extraire des observations. L'idée diretrie estde onsidérer le modèle le plus simple possible qui reproduit les observations et d'ajouter les



24 1.4.1 Modélisation de la struture du disqueingrédients physiques au fur et à mesure que le modèle est pris en défaut par de nouvellesobservations.1.4.1 Modélisation de la struture du disqueLe premier modèle de struture de disque d'arétion, qui est aujourd'hui onnu sous lenom de modèle standard, a été développé par Shakura & Sunyaev (1973) pour les disquesentourant les trous noirs, puis adapté aux disques irumstellaires (Lynden-Bell & Pringle1974; Lin & Papaloizou 1980; Bell & Lin 1994). Ce modèle avait pour objetif d'expliquer lesexès infrarouges des disques et le transport de moment inétique. La dissipation visqueuseintroduit un hau�age du disque ave un pro�l radial de température en T(r) ∝ r−3/4 etla struture vertiale du disque est alulée en supposant l'équilibre hydrostatique et unetempérature uniforme dans la diretion vertiale.Un autre famille de modèles : les disques passifs, 'est-à-dire hau�és uniquement par laluminosité de l'étoile, a été développée par Kenyon & Hartmann (1987), qui introduisent l'idéed'un disque évasé, permettant d'interepter les photons de l'étoile même à grande distane,puis par Chiang & Goldreih (1997) qui onsidèrent deux ouhes : la surfae du disque esthau�ée par l'élairement diret par l'étoile et le plan médian est lui hau�é par l'émission dela ouhe de surfae, donnant naissane à e que l'on appelle les modèles �1+1D�.Cette famille de modèles à deux ouhes a été améliorée par la prise en ompte de l'irra-diation de l'étoile et du hau�age visqueux (Ruden & Pollak 1991; Calvet et al. 1991, 1992;D'Alessio et al. 1998; Bell 1999; Lahaume et al. 2003), puis par l'inlusion du hau�age diretdu bord interne du disque par l'étoile (Dullemond et al. 2001, 2002).Pour tous es modèles, le gaz et la poussière sont parfaitement mélangés et le pro�l vertialest déterminé en supposant l'équilibre hydrostatique et l'introdution de proessus physiquessupplémentaires ne s'est faite que dans les quelques dernières années. Les e�ets de l'autogravitéont été pris en ompte par Huré (2000), eux de la sédimentation des grains par Dubrulle et al.(1995); Garaud et al. (2004); Dullemond & Dominik (2004b); Barrière-Fouhet et al. (2005),eux de l'instabilité magnéto-rotationnelle par Balbus & Hawley (1991); Fromang et al. (2004),mais au prix de la négligene d'autres e�ets, omme le transfert radiatif.Une revue des modèles de struture de disque est présentée par Dullemond et al. (2006).1.4.2 Modélisation du transfert radiatifLe développement des modèles de transfert radiatif appliqués aux objets stellaires jeunesa initialement suivi elui des modèles de struture auxquels ils sont fortement ouplés, la ré-solution du transfert radiatif étant indispensable pour déterminer la struture en températuredes modèles inluant le hau�age par l'étoile. Ce développement onjoint a eu lieu jusqu'à lamise au point des modèles à deux ouhes.L'étape suivante orrespond à une amélioration de la méthode de traitement du transfertradiatif, sans modi�ation au niveau de la modélisation de la struture en elle-même, enpassant progressivement à des modèles à deux dimensions (Dullemond 2002), permettant parexemple de prendre en ompte des e�ets d'ombre dans les disques (Dullemond & Dominik2004a), puis trois dimensions (Wolf 2003b et Steinaker et al. 2003 par exemple), en passantd'opaités grises (Dullemond 2002) à des opaités plus réalistes (Pasui et al. 2004 parexemple).La qualité et multipliité des observations réentes a néessité la mise au point de odesde transfert de plus en plus puissants ave la prise en ompte de la di�usion de la lumière,de manière approhée (Dullemond & Natta 2003) ou de manière préise ave les méthodesMonte Carlo, l'utilisation de soures d'élairements multiples a�n, par exemple, de prendre



Objetifs et travail de thèse 25en ompte le rétro-hau�age par les hos d'arétion (Lahaume 2004), la modélisation dutransfert polarisé (Ménard 1989), éventuellement dans les raies (Vink et al. 2005).1.5 Objetifs et travail de thèseComme nous l'avons vu, les progrès observationnels réents, liésà la haute résolution angulaire et aux augmentations de la sensibi-lité et de la ouverture en longueurs d'onde, ont permis des avanéesrapides dans notre ompréhension des propriétés des disques proto-planétaires.Ces résultats importants ont été obtenus en analysant le rayon-nement de la omposante de poussière des disques, émission ther-mique et lumière di�usée. Mais, dans la plupart des as, es étudesont été réalisées en utilisant un seul des deux régimes, en se onen-trant sur un seul type d'observations, soit une SED, soit une imageen lumière di�usée, soit une arte millimétrique, soit, plus réem-ment des données interférométriques infrarouges. En onséquene, seuls des modèles relative-ment simples ont pu être ontraints.Combiner des mesures en lumière di�usée et émission thermique, pour un disque irum-stellaire donné, o�re des analyses indépendantes et omplémentaires sur les propriétés desgrains, sur la struture du disque, en ouvrant une large gamme d'éhelles physiques. Desquestions fondamentales restent sans réponses et e type d'approhe est néessaire pour yapporter les premiers éléments de réponse. Comment, et en partiulier sur quelles éhellesde temps, les grains de poussière évoluent-ils pour former des orps de plus en plus gros, et�nalement des planètes ? Dans quelles régions des disques ette roissane des grains est-elleprédominante ? Dans quelle mesure les observations atuelles nous permettent-elles de mettredes ontraintes sur es proessus ?Pour tenter de répondre à es questions, deux axes prinipaux ont été abordés dans ettethèse :� le développement d'un ode de transfert radiatif. L'objetif est de mettre aupoint un outil qui nous permette de modéliser l'ensemble des quantités observablesdes disques : SEDs, images en lumière di�usée, artes de polarisation,. . . de manièreohérente entre elles a�n de pouvoir interpréter simultanément plusieurs observations. Leode doit en outre o�rir la possibilité de tester les préditions des théories de formationplanétaire : sédimentation, migration radiale, roissane préférentielle des grains dansles zones les plus denses,. . . en pouvant gérer des populations de grains qui varient enfontion de la position dans le disque.� la modélisation multi-longueurs d'onde et multi-tehniques. Le ode sera appli-qué à quelques objets pour lesquels nous disposons de jeux de données multi-longueursd'onde. L'objetif est de réaliser un éhantillonnage important de l'espae des paramètreset de systématiquement omparer un grand nombre de modèles à di�érents types d'ob-servations, a�n de déduire des ontraintes quantitatives sur les paramètres des modèleset d'étudier leurs impliations sur l'évolution des disques et les proessus de formationplanétaire.
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λ (−→r ) Iλ(−→r ,−→n )

+ κabs
λ (−→r )Bλ(T(−→r ))

+ κdiff
λ (−→r )

1

4π

∫∫

Ω
ψλ(−→r ,−→n ′

,−→n ) Iλ(−→r ,−→n ′
)dΩ′

(2.1.1)



28où κabs
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λ (−→r ) et κext
λ (−→r ) = κabs

λ (−→r )+κdiff
λ (−→r ) sont respetivement, les opaités d'ab-sorption, di�usion et extintion. s représente la distane le long de la diretion de propagation.

ψλ(−→r ,−→n ′
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« ds′(2.1.2)où l'émissivité ελ, dé�nie par :
ελ(−→r ,−→n ) = κabs
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)dΩ′ (2.1.3)est la somme des termes d'émission thermique et de lumière di�usée. La longueur optique τλest dé�nie omme l'intégrale de l'opaité le long de la diretion de propagation :

τλ(−→r0 ,−→n , s) =

∫ s

0
κext

λ (−→r0 + s′−→n )ds′ (2.1.4)Le alul de l'émission thermique néessite de onnaître la struture en température T(−→r )de la poussière. Cette température est déterminée en érivant que la matière est en équilibreradiatif. Si on suppose en outre, que les grains sont à l'équilibre thermodynamique loal(ÉTL) et qu'il a pas d'autres soures d'énergie que le hamp de rayonnement, la températureest obtenue en inversant, pour haque ellule i, l'équation :
4πMi

∫

∞

0
κabs

i (λ)Bλ(Ti)dλ = Γabs
i (2.1.5)où Mi est la masse de poussière de la ellule, κabs

i son opaité massique d'absorption et Γabs
ison taux d'absorption d'énergie.L'ensemble des équations 2.1.1 et 2.1.5 dé�nit omplètement le problème du transfertradiatif à partir de la donnée des propriétés optiques de la poussière (κabs

λ , κdiff
λ , ψλ) et dessoures d'élairement (onditions initiales de l'équation 2.1.1). Il est important de noter iique les opaités, en général, peuvent dépendre de la température, rendant inévitable un alulitératif entre les solutions des équations 2.1.1 et 2.1.5. Dans le as du transfert radiatif dansla poussière, e problème disparaît ar les opaités peuvent, en première approximation, êtreonsidérées omme indépendantes de la température.L'objetif des simulations est d'obtenir :� la struture en température T(−→r ) en haque point −→r du modèle, qui peut être utiliséeomme entrée pour d'autres modélisations, par exemple pour la himie ou l'hydrodyna-mique.� les intensités spéi�ques Iλ s'éhappant du système et desquelles on peut déduire les�ux dans di�érentes diretions qui donnent les distributions spetrales d'énergie et lesimages monohromatiques à di�érentes longueurs d'onde et pour di�érentes lignes devisée.

1Le terme anglais est �phase funtion� et nous utiliserons parfois le nom de �fontion de phase� par la suite.



La méthode Monte Carlo 292.2 La méthode Monte CarloLa méthode Monte Carlo est une méthode numérique qui per-met de résoudre des problèmes mathématiques par la simulationde variables aléatoires. Elle peut simuler tout proessus dont l'évo-lution est in�uenée par des fateurs aléatoires (haînes de Mar-kov, modèle de transport, �nane, . . . ), mais aussi des problèmesoù le �fateur hane� n'intervient pas, la méthode permettant laonstrution d'un modèle probabiliste arti�iel, par exemple pour la résolution d'intégrales,en partiulier multidimensionnelles. La date de naissane généralement aeptée de ette mé-thode est 1949 quand un artile de Metropolis et Ulam, intitulé "The Monte Carlo method",fut publié. Curieusement, les bases théoriques de la méthode étaient onnues bien avant queles premiers artiles ne fussent publiés, et ertains problèmes de statistique furent résolus aumoyen d'éhantillonage aléatoire, 'est-à-dire, dans les faits, par la méthode Monte Carlo. Ce-pendant, la di�ulté de simuler manuellement des variables aléatoires ne permit à la méthodede se développer qu'à partir de l'apparition des ordinateurs et de générateurs de nombrespseudo-aléatoires de bonne qualité.2.2.1 Prinipe général du odeLe ode dérit ii se base sur elui érit par Ménard (1989), dont il reprend le prinipede fontionnement général mais dont il étend les apaités et hamps d'appliation2. Dans leas du transfert radiatif, l'idée de base de la méthode Monte Carlo est de diviser les éner-gies rayonnées en di�érentes partiules ou paquets de photons. Par abus de langage, le termephoton sera parfois utilisé par la suite, il désignera les partiules du ode Monte Carlo et nonpas un photon au sens physique du terme, 'est-à-dire quanta d'énergie de l'onde életroma-gnétique. Chaque partiule est monohromatique et orrespond à un ensemble de photons.Les partiules sont émises à une ertaine position et dans une ertaine diretion puis e�e-tuent une marhe au hasard dans l'environnement irumstellaire, ave lequel elles peuventinteragir, étant oasionnellement absorbées ou di�usées et pouvant hanger de diretion depropagation en as de di�usion. Les probabilités ave lesquelles es ations ont lieu sont déter-minées par les équations du transfert radiatif. Quand les partiules quittent l'environnementirumstellaire, elles sont lassées en fontion de leur position, diretion de vol et longueurd'onde et produisent les di�érentes quantités observables : images et distributions spetralesd'énergie.La résolution de l'équation 2.1.1 n'est pas réalisée de manière direte mais par la simulationde la marhe aléatoire des paquets de photons. Les prinipaux problèmes que nous avons àrésoudre dans la méthode Monte Carlo sont don :� la détermination des oordonnées des points de la marhe aléatoire (setion 2.5)� le traitement des interations des photons ave les grains de poussière : alul des modi-�ations de l'état de polarisation dans le as d'une di�usion, alul de l'équilibre radiatifet réémission de l'énergie dans le as d'une absorption (setions 2.6 et 2.7).� prodution des quantités observables lorsque les photons quittent le système et at-teignent l'observateur.Le hamp de rayonnement est alulé de manière stohastique lors de la propagation desphotons mais l'équation de l'équilibre radiatif 2.1.5 de laquelle on déduit la struture entempérature est en revanhe résolue de manière non probabiliste (setion 2.7.1).La �gure 2.1 shématise le fontionement général du ode et dérit les artiulations entre2Ce hapitre dérit le fontionnement du ode et les tests que nous avons réalisés pour valider es résultats.Certaines parties entrent dans les détails du ode. Une desription plus brève est présentée en annexe.



30 2.2.1 Prinipe général du ode
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Figure 2.1 � Shéma général du ode. Les étapes prinipales du alul de la distribution spetraled'énergie et des images d'un objet sont présentées. Les �èhes en tirets représentent ertains heminsoptionnels possibles. Sous haque étape du alul �gure une boîte indiquant le numéro de la setiondans laquelle les aluls sont détaillés. Les boîtes en bleu représentent les étapes prinipales du ode,les boîtes en rose, les routines liées à l'émission thermique, les boîtes en vert, elles liées à la di�usionet les boîtes à adre rouge montrent les étapes les plus onsommatries en temps de alul. Les zonesgrisées shématisent les aluls e�etués par la première version du ode (Ménard 1989).



La méthode Monte Carlo 31les di�érents aluls que nous allons présenter dans les setions suivantes.2.2.2 Pourquoi faire on�ane au hasard ?De manière identique aux simulations hydrodynamiques, on peut distinguer deux famillesde méthodes pour résoudre numériquement l'équation du transfert radiatif : les méthodespartiulaires (Monte Carlo) et les méthodes basées sur des grilles. Cette dernière atégorie sedivise en deux ave les méthodes à oordonnées disrètes, qui intègrent l'équation du transfertle long de rayons prédé�nis et les méthodes basées sur les moments de l'intensité spéi�que,qui ne résolvent pas l'équation du transfert diretement mais ses moyennes sur les diretionsde vol.L'une des premières étapes du développement du ode a don été de séletionner la mé-thode la plus adaptée pour résoudre les problèmes auxquels nous nous intéressions. Le hoixde la méthode Monte Carlo a été réalisé en s'appuyant sur les possibilités o�ertes, dans leadre des objetifs que nous nous étions �xés, par les deux odes disponibles au LAOG, quitraitent haun une partie du transfert radiatif :� le ode de di�usion multiple de François Ménard et Gaspard Duhêne, qui permet deproduire des images des disques dans le domaine visible et infrarouge prohe.� le ode de struture vertiale de Régis Lahaume, Fabien Malbet et Jean-Louis Mo-nin qui inlut un modèle à deux ouhes, basé sur la méthode des moments pour letraitement du transfert radiatif (Lahaume et al. 2003).Deux possibilités se sont alors o�ertes à nous :� développer un ode de transfert radiatif basé sur la méthode Monte Carlo à partir duode de di�usion multiple. Il s'agissait de réérire en grande partie le ode de di�usionpour le rendre multi-longueur d'onde, inlure les équations de l'équilibre radiatif etajouter l'émission thermique du disque.� ombiner les deux odes existants en s'assurant que les aluls soient ohérents entre eux.Le travail à faire était ii de nature di�érente : il fallait véri�er que les hypothèses utiliséesdans les deux odes (géométrie du disque, propriétés optiques de la poussière . . . ) étaientompatibles entre elles et que les résultats produits par les deux odes puissent êtreinterprétés ensemble de manière ohérente.Ce hoix revenait à hoisir entre un ode partiulaire et un ode basé sur une grille. Chaquetype de ode a ses avantages et inonvénients que nous allons essayer de résumer ii.L'idée à la base des méthodes des moments apparaît dans les années soixante (voir parexemple, Mihalas & Mihalas 1984, et les référenes inluses). Pour les disques d'arétion, leséquations furent présentées par Hubeny (1990) et Malbet & Bertout (1991). Les méthodes desmoments n'utilisent pas l'équation du transfert radiatif 2.1.1 diretement, mais ses momentssuessifs (par rapport à la diretion de propagation). Le système d'équations ainsi formén'est omplet que pour un nombre in�ni d'équations de moments. Une relation de l�ture, quiestime les moments d'ordre élevé par des fontions des moments de plus bas ordres, est alorsnéessaire pour fermer le système ave un nombre �ni d'équations. Les plus utilisées sont larelation de di�usion limitée en �ux (Yorke et al. 1993; Sonnhalter et al. 1995; Murray et al.1994) et l'approximation d'Eddington (éventuellement modi�ée, voir par exemple, Malbet &Bertout 1991; Malbet et al. 2001). Ces méthodes sont bien appropriées aux as optiquementépais mais ne peuvent s'appliquer aux zones optiquement mines, ar les approximations nesont plus valides dans e régime.Les méthodes à oordonnées disrètes résolvent l'équation du transfert radiatif sur unegrille spatiale disrète, ette grille pouvant être déterminée pendant la simulation ou généréeau préalable. L'intégration de l'équation du transfert radiatif peut être réalisée par l'algorithmedes �longues aratéristiques�, 'est-à-dire en intégrant l'équation du transfert le long de tout



32 2.2.2 Pourquoi faire on�ane au hasard ?le trajet du rayon lumineux. Cette méthode est préise mais devient rapidement trop oûteuseen temps de alul. Elle reste ependant utile quand une grande préision est reherhée etquand on se trouve dans le limite du transport (au moins dans une partie du domaine). Uneméthode plus e�ae est basée sur l'algorithme des �ourtes aratéristiques� (Mihalas 1978;Kunasz & Auer 1988). Cette méthode de plus en plus répandue, évite les redondanes des�longues aratéristiques� en n'intégrant que sur une fration du rayon, l'intensité spéi�queau point de départ de l'intégration étant déterminée par interpolation des valeurs voisines.Les équations 2.1.1 et 2.1.5 forment un système d'équations ouplées. En e�et, le aluldu hamp de rayonnement doit prendre en ompte le hamp de rayonnement de l'étoile,absorbé et di�usé par le disque mais aussi le hamp de rayonnement provenant de l'émissionthermique du disque, lui aussi absorbé et di�usé. Dans le as optiquement mine, le hampde rayonnement de l'étoile est omplètement dominant et la température de la poussière peutalors être alulée diretement. Dans les zones optiquement épaisses, l'émission de la poussièrepeut ontribuer de façon signi�ative au hau�age. Les équations 2.1.1 et 2.1.5 sont alorsouplées, et la solution est obtenue par une méthode itérative où le hamp de rayonnementet la température sont alulés alternativement.Les tehniques numériques les plus utilisées sont l'�itération Lambda� (Collison & Fix1991; Efstathiou & Rowan-Robinson 1991) et le �tenseur variable d'Eddington� (Mihalas &Mihalas 1984; Malbet & Bertout 1991; Stone et al. 1992; Kikuhi et al. 2002; Dullemondet al. 2002; Dullemond 2002). L'�itération Lambda�, où Lambda désigne l'opérateur linéairequi donne l'intensité spéi�que moyenne à partir de la fontion soure, sou�re de problèmede onvergene et la méthode de l'�itération Lambda aélérée� (ALI), qui utilise un opé-rateur approximatif mais failement inversible (voir par exemple Rybiki & Hummer 1991)est souvent utilisée. Une onvergene plus rapide peut en outre être atteinte en ombinantette méthode à un ampli�ateur de onvergene linéaire omme l'algorithme de Ng (1974).Ces méthodes permettent d'améliorer la onvergene de tout shéma d'itération linéaire, enestimant le omportement de la onvergene du problème à l'aide des résultats préédents.La méthode du �tenseur variable d'Eddington� résout l'équation omplète du transfert maisestime la forme du hamp de rayonnement en utilisant une équation de moments. Le prinipeest ii de aluler, et non pas d'estimer ou de deviner omme 'est le as dans les méthodesde moments lassiques, les fateurs d'Eddington en utilisant le hamp de rayonnement alulépar intégration de l'équation omplète du transfert. Les équations de moments ne sont danse as plus une approximation et sont parfaitement équivalentes à l'équation omplète dutransfert. Cette méthode semble plus robuste que l'�itération Lambda� et onverge souventplus rapidement (elle peut également être ouplée à une aélération de type Ng). En outre,elle fontionne même à des opaités optiques très élevées.La méthode Monte Carlo fut employée la première fois pour résoudre le transfert radiatifen inluant l'émission thermique de la poussière il y a une vingtaine d'années (Lefèvre et al.1982, 1983). Cette méthode est par ailleurs très largement utilisée pour modéliser les di�usionsmultiples (Witt 1977a,b,; Witt & Oshel 1977; Yusef-Zadeh et al. 1984; Ménard 1989; Whitney& Hartmann 1992; Fisher et al. 1994) Le prinipal défaut des odes Monte Carlo est le bruitstatistique qu'ils génèrent et dont les odes à grille sont dépourvus. En e�et, la méthodeMonte Carlo permet d'obtenir un estimateur statistique d'une ertaine intégrale que l'on désirealuler. Cet estimateur est non biaisé mais possède une déviation standard qui peut s'érired'après le théorème entral limite omme σ/√n où n est le nombre d'expérimentations � dansle as qui nous onerne, n est le nombre de paquets lanés � et σ la déviation standard d'uneexpérimentation. Même si e bruit diminue ave un nombre de paquets de photons roissant, larédution du bruit à un niveau prédéterminé peut demander un temps de alul très important.Certains éléments déterministes peuvent être introduits dans la méthode Monte Carlo pour



La méthode Monte Carlo 33réduire e bruit, en diminuant σ. Ces tehniques de rédution de variane (la variane est iidé�nie omme une mesure des �utuations statistiques, ou, pour être plus préis, omme learré de la déviation standard des résultats d'un même alul ave di�érents ensembles denombres aléatoires) peuvent, par exemple, prendre, dans le as du transfert radiatif, la formedu onept d'interation forée introduit par Cashwell & Everett (1959), l'utilisation d'unéhantillonage du hamp de rayonnement adapté au problème (Juvela 2005) ou l'ériture del'équilibre radiatif à l'aide du hamp de rayonnement (Luy 1999).De manière similaire aux odes à grille, des itérations sont néessaires entre la résolutionde l'équation du transfert et elle de l'équilibre (Wolf 2003b). Quand l'opaité augmente lenombre d'itérations requises augmente et les aluls peuvent devenir exessivement longs, ungrand nombre de photons n'étant pas utilisés pour la solution �nale mais uniquement pour lesitérations intermédiaires. Des méthodes Monte Carlo aélérées sont apparues (Bernes 1979;Juvela 1997; Hogerheijde & van der Tak 2000). Ainsi, Juvela (2005) ne traite expliitementque ertaines des interations entre ellules. Il sépare la ontribution des photons émis et ré-absorbés dans la même ellule, alulée expliitement, et elle des photons qui sont absorbésdans une ellule di�érente de leur ellule d'émission, alulée par la méthode lassique paritérations suessives. Cela permet de réduire signi�ativement le nombre d'itérations nées-saires et don d'aélérer le taux de onvergene et peut se omparer à une méthode ALIadaptée aux odes Monte Carlo.Pare que l'opaité de la poussière est indépendante de la température, la température de lapoussière peut, en prinipe, être alulée sans itération. En e�et, si le ouplage radiatif entre lesellules est gardé en mémoire, le problème se résume à un système d'équation à résoudre et unesimulation fournissant les oe�ients de ouplages entre les ellules n'a besoin d'être réaliséequ'une seule fois. Niolini et al. (2003) utilisent ette méthode qui traite indépendemment lapropagation des photons et le alul de l'équilibre thermique. Pour un modèle de N ellules,il faut garder en mémoire N(N− 1)/2 termes de ouplage orrespondant à haque ouple deellules pour haque fréquene simulée, alulés par la partie Monte-Carlo du ode et résoudredans un seond temps l'ensemble des équations non-linéaires 2.1.5, e qui revient à inverser unematrie de Jaobi de taille N× N. L'inversion de ette matrie peut devenir très gourmandeen temps de alul lorsque N augmente, et néessiter une très grande quantité de mémoire.De e fait la taille de la grille de densité est limitée et ette méthode ne peut être utilisée dansles as où un nombre important de ellules est néessaire, par exemple dans un disque trèsoptiquement épais ou si le disque n'est pas axisymétrique et doit être dérit par une table dedensité à trois dimensions.Une autre alternative, de laquelle s'inspire notre ode, est le onept de réémission immé-diate développé par Bjorkman & Wood (2001). Lorsqu'un paquet de photons est absorbé, latempérature loale de la poussière est mise à jour et un nouveau paquet est immédiatementréémis au même endroit. La fréquene du paquet réémis est déterminée par une loi de proba-bilité prenant en ompte les photons préédemment émis et la nouvelle température loale.Cette méthode permet impliitement de onserver l'énergie ar haque paquet absorbé estréémis et s'éhappera �nalement du disque (la onservation de l'énergie est don forée indi-viduellement pour haque paquet). Cette méthode présente plusieurs avantages par rapportà la méthode lassique :� tous les paquets simulés sont utilisés dans le alul de la solution �nale et auuneitération n'est néessaire,� les orretions en température sont appliquées immédiatement à haque absorption.Dans la méthode lassique, les ellules émettent des paquets de photons orrespondantaux aniennes températures jusqu'à e que les températures soient mises à jour à la �nde l'itération,



34 2.2.2 Pourquoi faire on�ane au hasard ?� les photons suivent le �ux d'énergie et de e fait, plus d'émissions (et réémissions) ontlieu dans les zones les plus haudes. L'éhantillonnage de es régions est ainsi très bon.En partiulier, la méthode assure qu'il ne peut y avoir de régions d'émission importantemal éhantillonnées,� la méthode permet de onsidérer des profondeurs optiques importantes. En e�et, quandun photon à ourte longueur d'onde est absorbé, il est réémis le plus souvent à unelongueur d'onde plus grande, où l'opaité est sensiblement plus faible. L'augmentationdu libre parours moyen résultante rend la proédure beauoup plus e�ae dans lesas très optiquement épais.Le prinipal avantage des méthodes Monte Carlo est leur �exibilité. Ainsi, les diretionsde propagation des photons ne sont pas hoisies a priori (omme 'est le as dans les odesdéterministes où la géométrie de rayons disrets est �xée) mais résultent d'un traitementprobabiliste, rendant possible la simulation du transfert radiatif dans des milieux de géométriesomplexes à trois dimensions (Boisse 1990; Witt & Gordon 1996; Bianhi et al. 2000). Demême, ette �exibilité des odes Monte Carlo leur a permis d'atteindre un grand degré desophistiation auquel ne peuvent prétendre les méthodes à grille de résolution du transfert.Ainsi, les méthodes Monte Carlo peuvent traiter la physique de la di�usion dans tous esdétails : anisotropie, e�ets de la polarisation (Ménard 1989; Code & Whitney 1995; Bianhiet al. 1996) de manière relativement simple, réaliser un traitement orret de l'informationinématique dans le problème du transfert radiatif (Matthews & Wood 2001; Baes & Dejonghe2002; Baes et al. 2003). Si les méthodes basées sur des grilles peuvent résoudre failement letransfert à une dimension, pour des géométries plus générales, en revanhe, le problème devientbeauoup plus omplexe, et obtenir une solution exate devient beauoup plus déliat aveles tehniques onventionnelles. Si les odes à deux dimensions ommenent à se développer(Dullemond et al. 2002; Men'shhikov & Henning 1997b; Sonnhalter et al. 1995; Gouttebroze2005; Efstathiou & Rowan-Robinson 1990), il n'existe présentement, à notre onnaissane,qu'un seul ode à trois dimensions (Steinaker et al. 2002), alors que les odes Monte Carlo àtrois dimensions sont relativement nombreux (Bjorkman & Wood 2001; Wolf 2003b; Nioliniet al. 2003; Harries et al. 2004; Erolano et al. 2005). La simpliité et l'universalité de laméthode Monte Carlo o�rent de plus des perspetives d'extensions et d'évolutions aux odesplus importantes et probablement plus aisées à mettre oeuvre.Ces éléments nous ont poussé à hoisir la méthode Monte Carlo pour simuler le transfertradiatif. En partiulier, la possibilité de traiter aussi bien la lumière di�usée que l'émissionthermique ave un unique ode s'est avéré déterminante dans le hoix de la méthode. Ene�et, l'un des objetifs prinipaux de la thèse est de reproduire les observations des disquessur un large domaine de longueur d'onde en s'assurant que les images produites à di�érenteslongueurs d'onde puissent être exploitées simultanément. Maintenir deux odes basés sur desméthodes di�érentes à un même niveau de omplexité et surtout assurer la ohérene de leursrésultats nous est apparu une entreprise assez déliate et risquée. Les di�ultés renontréesdans la mise au point des deux odes auraient sans doute été de natures di�érentes et leshypothèses utilisées pour les résoudre dans un des odes auraient sans doute impliquer deslimitations sur le seond ode, rendant de e fait l'ensemble des deux odes moins e�aeet limitant son domaine d'appliation. À l'inverse, le développement du ode Monte Carlonous permettra de simuler des images de disques en émission thermique et/ou lumière di�u-sée ainsi que des distributions spetrales d'énergie ohérentes entre elles même dans des asomplexes (propriétés de la poussière ne sont pas uniformes dans le disque, géométrie à troisdimensions, . . . ) o�rant ainsi un outil partiulièrement adapté aux problématiques étudiées.



La méthode Monte Carlo 352.2.3 Nombres aléatoiresUne grande partie des aluls e�etués au ours des simulations se résume à tirer desnombres aléatoires suivant des lois de probabilité plus ou moins omplexes. Des algorithmese�aes existent pour simuler des variables pseudo-aléatoire uniformes et la démarhe natu-relle pour atteindre notre objetif est de simuler une variable suivant une loi de probabilitéquelonque à partir d'un générateur pseudo-aléatoire uniforme.Une des méthodes pour y parvenir est la méthode de la fontion de répartition, parfoisappelée équation fondamentale de la méthode Monte Carlo. Si l'on onsidère une variablealéatoire X dé�nie sur l'intervalle [a, b] de densité de probabilité f(x), alors la variable aléatoire
Y dé�nie par le hangement de variable Y = F(X), où F est la fontion de répartition (intégralede la densité de probabilité) de X, est omprise entre F(a) = 0 et F(b) = 1. Pour toutes valeursde y omprises entre 0 et 1, la densité de probabilité g de Y est donnée par :

g(y) = f(x)
1
dF
dx

= f(x)
1

f(x)
= 1 (2.2.1)et Y suit don une loi de probabilité uniforme. Ce alul, qui n'est autre que l'égalisationd'histogramme, permet de générer des nombres aléatoires suivant la loi f quand on a à sadisposition des nombres aléatoires suivant la loi uniforme. En e�et, si les variables Ai suiventune loi uniforme, les variables aléatoires Xi = F−1(Ai) suivent la loi f . Ainsi pour générerun nombre aléatoire x entre a et b, suivant la loi f , la méthode de la fontion de répartitionrevient don à inverser l'intégrale :

F(x) =

∫ x

a
f(y)dy = A ave, par dé�nition ∫ b

a
f(y)dy = 1 (2.2.2)et A désigne un nombre hoisi aléatoirement entre 0 et 1. Cette méthode est partiulièremente�ae si F−1 a une expression analytique. Dans le as ontraire, il faut tabuler ertainesvaleurs de F(xi) et reherher dans le tableau ainsi réé, la plus petite valeur xi telle que

F(xi) ≥ A. Pour aélérer ette reherhe, nous utilisons une méthode de dihotomie. Dansle as des tableaux de taille importante, des informations supplémentaires sont stokées enmémoire (pour quelles valeurs ertains seuils de probabilité sont atteints). Cela permet d'ini-tialiser la dihotomie ave deux valeurs prohes de la valeur reherhée (et non plus aux valeursminimale et maximale) a�n de réduire le nombre de pas néessaires pour atteindre la solution.Cette méthode revient à séletionner une partie du tableau dans laquelle se trouve la valeurreherhée puis de ne réaliser la dihotomie que dans ette partie. Dans la suite, A désignerales valeurs suessives d'une suite de nombres aléatoires, ie haque terme A représentera unnouveau nombre aléatoire ∈ ]0, 1] indépendant du préédent.La qualité du générateur de nombres pseudo-aléatoires est primordiale pour la pertinenede nos aluls. En partiulier, nous serons parfois amenés à utiliser plusieurs milliards denombres pseudo-aléatoires et un générateur 64 bits est néessaire. Cela orrespond à unelongueur de haîne maximale de 263 − 1 ≈ 9.2 1018 nombres aléatoires par opposition auxgénérateurs 32 bits, dont la longueur de haîne est de seulement 231 − 1 ≈ 2.1 109, dans lesmeilleurs as. Notre hoix s'est porté sur le générateur SPRNG (Salable Parallel RandomNumber Generators Library), qui a été abondamment testé et qui o�re la possibilité de générerdes �ux indépendants de nombres aléatoires en parallèle.



362.3 Nouveaux développements et aratéristiques du odeLa version originale du ode, développée par Ménard (1989), se onentrait sur la pro-dution d'images en lumière di�usée. L'approhe Monte Carlo hoisie permettait de prendreen ompte naturellement les di�usions multiples et le formalisme de Stokes adopté o�rait lapossibilité de aluler des artes de polarisation.L'ensemble de es aratéristiques ont été maintenues dans la version atuelle du ode etde nouvelles y ont été ajoutées :� l'utilisation de table de densité quelonque en trois dimensions,� l'utilisation de distribution de poussière non uniforme dans le disque, permettant desimuler des e�ets de sédimentation et migration radiale di�érentielle des grains suivantleur taille,� l'utilisation de grains non sphériques, orientés aléatoirement,� l'utilisation de la fontion de phase alulée à l'aide des propriétés optiques des grainsou son approximation par la fontion de Henyey-Greenstein,� l'utilisation d'un nombre d'étoiles quelonques, non pontuelles, ave des fontionsd'élairement éventuellement omplexes, par exemple une surfae présentant des taheshaudes ou froides et/ou de l'assombrissement entre-bord,� la détermination de la struture en température du disque par la résolution de l'équilibreradiatif en prenant en ompte les hau�ages passif et atif,� l'adaptation au as optiquement mine, où la probabilité d'interation des photons avela matière est très faible,� la généralisation à plusieurs longueurs d'onde ave :� la prodution d'images, en onsidérant à la fois la lumière di�usée et l'émission ther-mique, ave la possibilité de séparer les di�érentes ontributions,� la prodution de distributions spetrales d'énergie.Un travail important d'optimisation des performanes du ode a en outre été réalisé, aveen partiulier une parallélisation pour les systèmes à mémoire partagée (OpenMP). Le gainen vitesse lors du alul d'une image en lumière di�usée orrespond à un fateur de l'ordre de7 sur une mahine mono-proesseur, par rapport à la version originale du ode. L'utilisationd'un éhantillonnage spatial du hamp de rayonnement plus adapté à la simulation d'images(setion 2.6.8) permet en outre de réduire le nombre de paquets utilisés d'un fateur 3 àplusieurs entaines suivant la géométrie du disque.Les temps de alul publiés pour la résolution du as test dé�ni par (Pasui et al. 2004)semblent également indiquer que le ode est très e�ae pour le alul de l'équilibre thermiqueet la prodution des SEDs.Le tableau 2.1 résume les prinipales aratéristiques du ode omparées à elles d'autresodes. Les odes hoisis sont eux qui, à notre onnaissane, ont véri�é le as test dé�ni parPasui et al. (2004). D'autres odes sont utilisés pour modéliser les disques irumstellaires(Chiang & Goldreih 1997; Bell et al. 1997; D'Alessio et al. 1998; Lahaume et al. 2003). Ilsutilisent ependant ertaines approximations (méthode des moments, modèle à deux ouhes,opaités grises, . . . ) et n'ont pas la apaité de reproduire le as test. Le ritère de séletionhoisi est arbitraire mais il permet de réunir des odes qui ont un degré de omplexité similaire.



Hypothèses, domaines d'appliation et limites du modèle 37Modèle A B C D E F G H I3D × × × × × × ×Di�usion anisotrope × × × × × × × ×Grille de géométrie arbitraire × × ×Distribution en taille de grain × × × × × × × × ×Espèes de poussière multiples × × × × × × ×Chau�age di�érentiel des grains × ×3 ×Chau�age du gaz × ×Soures de hau�ages multiples/étendues × × × × × × ×Évaporation de la poussière inluse ×1 × × ×Contr�le global de l'erreur ×2 × ×Aeleration pour τ élévées × × × × × × ×Version parallèle × × ×Images × × × × × × × ×Cartes de polarisation × × × ×A : MCFOST, Pinte et al. (2006)B : MC3D, Wolf (2003b)C : MCTRANSF, Niolini et al. (2003)D : Bjorkman & Wood (2001); Wood et al. (2002)E : RADMC, http://www.mpia-hd.mpg.de/homes/dullemon/radtrans/radm/F : RADICAL, Dullemond (2002)G : STEINRAY, Steinaker et al. (2003)H : MOCASSIN, Erolano et al. (2005)I : TORUS, Harries (2000) et Harries et al. (2004)
1 Dans le as optiquement mine. Le as optiquement épais néessite un alul par itérations.
2 La méthode d'éhantillonnage adaptatif du hamp de rayonnement permet un ontr�le de la pertinenedes résultats.
3 Le alul est limité à 64 tailles de grain et seule la température est onvergée (voir Wolf (2003a)).Tableau 2.1 � Comparaison des di�érents modèles de transfert radiatif utilisés pour modéliserles environnements irumstellaires2.4 Hypothèses, domaines d'appliation et limites du modèle2.4.1 Système de oordonnées et géométrie du modèleLes positions suessives (x, y, z) des photons sont dérites en utilisant un système deoordonnées artésien, dont l'origine oïnide ave le entre de masse du système. Ce systèmede oordonnées sera quali�é d'universel par omparaison à d'autres systèmes de oordonnéesque nous aurons parfois besoin d'utiliser au ours de la propagation des photons. La diretionde vol du photon est dé�nie à l'aide d'un veteur unitaire (u, v,w) :

√

u2 + v2 + w2 = 1 (2.4.1)Les omposantes u, v, w sont parfois appelées osinus direteurs.Nous avons vu que le ode permet de gérer des distributions de densité arbitraires en troisdimensions. Dans la plupart des as ependant, une distribution de densité omplexe n'estpas néessaire et nous utiliserons une desription simpli�ée des grandeurs pertinentes de lagéométrie du disque à l'aide de lois de puissane (Pringle 1981). La première simpli�ationest de supposer que le système est axisymétrique et que nous pouvons le dérire à l'aide d'unetable de densité en deux dimensions. La struture en densité peut alors être dé�nie à partir



38 2.4.1 Système de oordonnées et géométrie du modèlede la densité surfaique et de la struture vertiale du disque. Pour la densité surfaiquenous adoptons une loi de la forme Σ(r) = Σ0 (r/r0)
p où r0 est un rayon de référene. Larelation paramétrique généralement employée pour dé�nir la struture vertiale du disquen'est stritement valide que si nous faisons plusieurs hypothèses. Le disque est supposé :� géométriquement mine, en tout point (r, z) du disque : z ≪ r,� vertialement isotherme, la struture en température ne dépend que de la variable r� en équilibre hydrostatique vertial,� omposé d'un gaz parfait,� non auto-gravitant.Ces hypothèses permettent d'obtenir une desription simple du disque à l'aide des paramètresprinipaux du disque, 'est-à-dire eux auxquels nous avons aès grâe aux observations surles instruments atuels. Elles impliquent ependant que la struture en température obtenuene sera pas ohérente ave la struture en densité.L'équilibre hydrostatique peut s'érire :

∂ρ(r, z)

∂z
+

GM∗µ

kT(r)(r2 + z2)
3
2

ρ(r, z) z = 0 (2.4.2)et devient pour un disque géométriquement �n ave z ≪ r :
∂ρ(r, z)

∂z
+

GM∗µ

kT(r)r3
ρ(r, z) z = 0 (2.4.3)ave k la onstante de Boltzmann, G la onstante gravitationnelle, M∗ la masse de l'étoile, µla masse moyenne des partiules onstituant le disque. La solution de ette équation est unpro�l gaussien :
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√

r3kT(r)

GM∗µ
(2.4.4)ave H(r) l'éhelle de hauteur du disque. La loi de température est posée s'érivant omme

T(r) = T0 (r/r0)
γ , e qui implique également une loi de puissane pour l'éhelle de hauteur

H(r) = H0 (r/r0)
β ave β = (γ + 3)/2. Il ne manque plus alors que la donnée de la densité

ρ(r, 0) dans le plan équatorial que nous obtenons en érivant
∫

∞

−∞

ρ(r, z) dz = Σ(r) et

∫ Rout

Rin

Σ(r) 2πr dr = Md (2.4.5)où Rin et Rout sont respetivement les rayons interne et externe du disque et Md est la massedu disque. Et �nalement, la loi de densité s'érit :
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sinon. (2.4.7)Elle permet de dérire le disque à l'aide de six paramètres, Md, Rrin, Rout, p, β, H0 quenous tenterons d'ajuster aux observations. r0 est un rayon de référene, sa valeur est sansimportane.



Hypothèses, domaines d'appliation et limites du modèle 39Une grille ylindrique (r, z, φ) est utilisée pour la table de densité du disque, e typede géométrie étant partiulièrement adapté pour dérire les disques irumstellaires. Nousutilisons Nr points radiaux espaés logarithmiquement, Nz points vertiaux espaés linéaire-ment et Nφ points azimutaux espaés linéairement, les Nz × Nφ premières ellules radialespouvant éventuellement être subdivisées pour mieux éhantillonner le bord interne. Une ou-pure vertiale est imposée à 10 fois l'éhelle de hauteur loale, 'est-à-dire que la hauteurdes ellules suit l'extension vertiale du disque et en partiulier son évasement. Le hoixde la oupure est fait de manière à e que la masse située au-dessus de ette oupure soitnégligeable. Ainsi, si le pro�l vertial est gaussien, le densité au niveau de la oupure est
exp

(

−102/2
)

= exp(−50) ≈ 2 10−22 fois plus faible que dans le plan équatorial3. En pra-tique, auune absorption ou di�usion n'a lieu dans ette zone et ette limite vertiale n'aauune in�uene sur le traitement du transfert. L'utilisation de e type de grille est en re-vanhe peu adapté pour modéliser des systèmes dont une des omposantes est à symétriesphérique. L'étude des systèmes ave enveloppes sphériques n'est don pas judiieux ave lagéométrie utilisée atuellement dans le ode. En revanhe, si la modélisation de tels objetsnous semble intéressante, l'utilisation d'une grille sphérique (ou de géométrie arbitraire) esttout-à-fait envisageable.Toutes les quantités (température, opaités, albédo, distribution en taille des grains, . . . )sont supposées onstantes à l'intérieur d'une ellule.2.4.2 Propriétés des grainsAprès avoir dé�ni la géométrie du disque, il nous faut nous attarder sur sa omposition.Nous ne onsidérons que la poussière, l'opaité du gaz est supposée négligeable par rapportà elle de la poussière. Nous employons le terme grain pour désigner des partiules maro-sopiques, pour lesquelles nous pouvons dé�nir une taille. En pratique, les partiules les pluspetites que nous onsidérons ont une taille de l'ordre du entième de miron.Le formalisme utilisé dans le ode est elui de Stokes (voir setion 2.6.1), l'ensemble despropriétés optiques d'un grain de poussière sont dérites à l'aide de ses setions e�aesd'extintion et de di�usion et des matries de Mueller pour haque angle de di�usion. Lesgrains sont supposés aléatoirement orientés, le modèle onsidère que l'opaité est indépendantede la diretion de propagation, qu'il n'y a pas de dihroïsme. Le ode peut utiliser des setionse�aes et matries de Mueller mesurées en laboratoire ou alulées par des simulationsnumériques. Dans le as où les grains sont sphériques, une routine intégrée au ode permet dealuler es setions e�aes et matries de Mueller à l'aide de la théorie de Mie. L'ensembledes propriétés de la poussière est dans e as dé�ni par la donnée des indies optiques. Ladistribution en taille des grains peut être quelonque mais une desription suivant une loi depuissane est souvent utilisée :
f(a) ∝ a−p (2.4.8)ave a variant entre amin et amax. Cette distribution en taille peut en outre être di�érentedans haque ellule du disque.Dans le as général, nous nous basons sur les résultats de Mathis & Whi�en (1989) etDraine (2003b), qui sont en bon aord ave la loi d'extintion interstellaire entre ∼ 0.2 et

∼ 20µm.Le modèle de Mathis & Whi�en (1989) omporte un mélange de grains de graphite, desiliates et de arbone amorphe, dont la taille typique est de l'ordre de 0.005 µm. Certainsgrains, qui peuvent être de nature di�érente, se ollent pour former des grains plus gros, jusqu'à3La masse négligée par ette approximation est `

1 − erf
`

5
√

2
´´

Md < 10−16 Md (10−16 étant la limite depréision en 64 bits, il nous est impossible d'évaluer numériquement 1 − erf(5
√

2)).



40 2.4.3 Régime stationnaire et propagation instantanéeune taille . 1µm. Les grains individuels sont ompats, mais les plus gros sont poreux. Lesdensités des grains homogènes sont de 1.9 g.cm−3 pour le arbone amorphe, 2.3 g.cm−3 pour legraphite, 3.3 g.cm−3 pour les siliates (Mathis 1996). Le densité moyenne des grains ompatsest de l'ordre de 2.5 g.cm−3. En prenant en onsidération le fateur de porosité de l'ordre de
5, nous obtenons une densité moyenne d'environ 0.5 g.cm−3. Les valeurs utilisées pour dérireles grains du milieu interstellaire sont amin ≈ 0.03µm, amax ≈ 0.9µm et p = −3.7. Cesparamètres onstituent un point de référene pour étudier si les grains que nous observonsdans les disques présentent ou non une évolution par rapport aux grains interstellaires.Nous avons également utilisé les �siliates astronomiques� dont les onstantes diéletriquesont été initialement onstruites par Draine & Lee (1984). Ces aluls se basent sur des mesuresen laboratoire d'olivine ristalline, qui produisent une bande d'absorption dans l'ultravioletà 0.15 µm qui n'est pas observée dans l'extintion et la polarisation interstellaires ommele montrent Kim & Martin (1995). Cette bande a été retirée des parties imaginaires desonstantes diéletriques et la fore d'osillateur a été redistribuée entre 0.1 et 0.125 µm. Lesparties réelles orrespondantes ont ensuite été realulées au moyen des relations de Kramers-Kronig (Weingartner & Draine 2000). Ces grains ont une densité de 3.5 g.cm−3.Nous avons également utilisé les indies optiques pour des grains d'olivine, donnés parDorshner et al. (1995). Ces indies sont également basés sur des mesures en laboratoire.Nous adoptons la même densité que pour les �siliates astronomiques� : 3.5 g.cm−3.Nous supposons que les grains de poussière sont orientés aléatoirement. Le milieu estdon onsidéré symétrique, i.e. non dihroïque. Cette hypothèse rend les matries d'opaitésproportionnelles à la matrie identité nous permettant ainsi de les érire à l'aide de salaires.Les opaités d'extintion et de di�usion dans une ellule i sont alors données par :

κ
ext/diff
i (λ,−→r ) =

∫ amax

amin

πa2Qext/diff(λ, a)f(a,−→r )da (2.4.9)où f(a,−→r ) est la distribution en taille des grains au point −→r et Qext/diff(λ, a) les setionse�aes d'extintion et de di�usion du grain de rayon a à la longueur d'onde λ.2.4.3 Régime stationnaire et propagation instantanéeNous ne onsidérons que des phénomènes stationnaires. Le hamp de rayonnement dessoures, la géométrie du système et les propriétés des grains sont supposés indépendants dutemps. Nous faisons en outre l'hypothèse que le propagation de la lumière est instantanée etne prenons pas en ompte les temps de propagation d'un point à un autre du modèle.2.4.4 Di�usion de la lumièrePare que la di�usion de la lumière par des partiules reouvre des domaines très largeset omplexes, nous limiterons notre étude au adre dé�ni par les équations de Maxwell et parl'optique linéaire.Nous supposerons en outre que la di�usion de la lumière se fait sans redistribution en lon-gueurs d'onde, 'est-à-dire que l'onde di�usée a la même longueur d'onde que l'onde inidente.Cela exlut en partiulier les phénomènes tels que la di�usion Raman ou la �uoresene. Nousne onsidérons que les e�ets de la di�usion à grande distane des partiules (hypothèse �far�eld� en anglais), où le hamp de rayonnement est polarisé perpendiulairement à sa diretionde propagation et déroît inversement proportionnellement à la distane. En�n, nous onsi-dérerons que les partiules di�usantes sont indépendantes et non orrélées, i.e. positionnéesaléatoirement les unes par rapport aux autres. Cela signi�e que les partiules sont su�sam-ment séparées pour que haune d'entre elles di�use la lumière de la même façon que si toutes



La vie d'un photon 41les autres partiules n'existaient pas. Cela implique également qu'il n'y ait pas de relationsde phase systématiques entre les partiules et que l'on puisse sommer les intensités (ou plusgénéralement les paramètres de Stokes, voir paragraphe 2.6.1) des ondes partielles sans prêterattention à leur phase.Ces hypothèses, très largement véri�ées pour les appliations qui nous intéressent, simpli-�ent grandement le problème et nous autorisent à érire l'équation du transfert 2.1.1.2.4.5 Grains en équilibre radiatifL'équation 2.1.5 qui permet le alul de la struture en température de la poussière s'appuiesur l'hypothèse que les grains sont en équilibre radiatif ave le hamp de rayonnement. Enpartiulier, nous ne prenons pas en ompte les petits grains (de rayon typiquement inférieur à
0.01µm) qui sont hau�és stohastiquement et ne sont jamais en équilibre thermique. Du faitde leur apaité alori�que très faible, l'énergie apportée par l'absorption d'un seul photonultraviolet ou visible peut onduire à une élévation importante et immédiate de la température,suivie d'un refroidissement rapide, jusqu'à l'arrivée d'un nouveau photon.Les grains de poussière ne se omportent pas omme des orps noirs. Leur spetre d'émis-sion est déterminé par leur température mais aussi par les aratéristiques des grains. Il estdonné par le spetre de Plank multiplié par l'e�aité d'émission des grains. Pour les grainsen équilibre radiatif, la loi de Kirho� établit que pour haque longueur d'onde, l'e�aitéd'émission est égale à l'e�aité d'absorption. Ce résultat a été établi rigoureusement parKattawar & Eisner (1970) pour une sphère isotherme. Il a été étendu pour un ensemble departiules non sphériques, orientées aléatoirement et formant un milieu isotrope et symétriquepar Mishhenko (2002). Ainsi, pour aluler le spetre d'émission d'un grain de poussière, ilnous su�t de aluler son spetre d'absorption, qui peut être obtenu en utilisant des méthodeslassiques, par exemple la théorie de Mie pour des grains sphériques et homogènes.2.5 La vie d'un photonLe traitement numérique de la propagation des paquets de pho-tons a pour objetif de résoudre de manière probabiliste l'équationdu transfert radiatif. Sur leur hemin à travers le volume du modèle,les paquets de photons vont subir des absorptions et/ou di�usionsjusqu'à e qu'ils s'éhappent éventuellement de l'environnement ir-umstellaire et soient utilisés pour générer les quantités observables.Chaque évènement (origine, absorption, di�usion, traversée d'uneellule, ...) produit une ertaine information qui est utilisée pour ré-soudre les équations du transfert et de l'équilibre radiatif. La marheau hasard des photons est déterminée par des quantités tirées aléa-toirement suivant des lois de probabilité �xées par les équations du système : point de départ,diretion de propagation, longueur de vol, nature des interations ave la poussière, ompor-tement lors de es interations.2.5.1 Génération des photonsPoint d'émission sur l'étoileLes étoiles sont, dans le as général, assimilées à des sphères rayonnant uniformément. Laposition initiale du photon est don exprimée en oordonnées sphériques (ii pour une étoile



42 2.5.1 Génération des photonsPSfrag replaements
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Figure 2.2 � Représentationshématique de la propagationdes photons dans le milieu ir-umstellaire. Les photons réa-lisent une marhe au hasardpontuée de di�usions et ab-sorptions et s'éhappent éven-tuellement du milieu irum-stellaire. Le trait plein sym-bolise la trajetoire d'un pho-ton stellaire et le trait en poin-tillé la trajetoire d'un photonémis par le disque.situé à l'origine) :
−→r 0 = R∗
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sin θ∗ cosφ∗

sin θ∗ sinφ∗

cos θ∗



 (2.5.1)ave θ∗ ∈ [0, π] et φ∗ ∈ [0, 2π]. Pour que le point d'émission −→r 0 soit distribué uniformément surla surfae stellaire, il faut que la probabilité fθ∗,φ∗dθ∗dφ∗ que θ∗ soit hoisi dans [θ∗, θ∗ + dθ∗]et φ∗ dans [φ∗, φ∗ +dφ∗] soit proportionnelle à la surfae de l'étoile sous-tendue par es anglesdA = R2
∗ sin θ∗dθ∗dφ∗. La densité de probabilité fθ∗,φ∗ peut être fatorisée fθ∗,φ∗ = fθ∗ fφ∗ave :

f∗θ ∝ R2
∗ sin θ∗ (2.5.2)

f∗φ ∝ 1 (2.5.3)Les angles θ∗ et φ∗ sont hoisis au moyen de deux nombres aléatoires répartis uniformémententre 0 et 1

cos θ∗ = 1− 2A (2.5.4)
φ∗ = 2πA (2.5.5)Diretion d'émission depuis l'étoileL'énergie émise dans un angle solide dΩ par l'élément de surfae dA est donné par l'in-tensité spéi�que : dE = Iλ(θ∗d, φ

∗
d) cos θ∗d dAdt dλ sin θ∗d dθ∗d dφ∗d (2.5.6)où θ∗d et φ∗d sont dé�nis par rapport à la normale à la surfae. La probabilité d'émettre dans

dΩ est
fθ∗d,φ∗

d
∝ dEdAdt dλ = Iλ(θ∗d, φ

∗
d) cos θ∗d sin θ∗d dθ∗d dφ∗d (2.5.7)Pour une sphère qui émet uniformément Iλ est isotrope, la diretion d'émission −→n 0 depuis lasurfae stellaire est don donnée par

fθ∗d
∝ Iλ cos θ∗d sin θ∗d (2.5.8)

fφ∗

d
∝ 1 (2.5.9)



La vie d'un photon 43et les angles θ∗d et φ∗d sont obtenus par
cos θ∗d =

√
A (2.5.10)

φ∗d = 2πA (2.5.11)Des lois plus omplexes d'irradiation stellaire ou d'assombrissement entre-bord peuvent êtreprises en ompte diretement si Iλ(θ∗d) est onnu pour haque longueur d'onde.Les angles θ∗d et φ∗d sont ii dé�nis par rapport à la normale à la surfae de l'étoile etnous devons les exprimer dans le système de oordonnées universel. Pour ela, on onsidèrele veteur :
−→n ′

0 =





sin θ∗d cosφ∗d
sin θ∗d sinφ∗d

cos θ∗d



 (2.5.12)qui donne la diretion de vol dans le système de oordonnées attahé au point d'émission. Ils'agit alors de aluler les oordonnées de e veteur dans le système universel. La transfor-mation du système de oordonnées universel vers le système de oordonnées loales se faitau moyen d'une rotation d'angle θ∗ autour de l'axe y suivie d'une rotation d'angle φ∗ autourde l'axe z, ave θ∗ et φ∗ dé�nis dans le sens trigonométrique. Ces transformations peuvents'érire sous forme matriielle :
Ry(θ

∗) =





cos θ∗ 0 sin θ∗

0 1 0
− sin θ∗ 0 cos θ∗



 (2.5.13)et
Rz(φ

∗) =





cosφ∗ − sinφ∗ 0
sinφ∗ cosφ∗ 0

0 0 1



 (2.5.14)La rotation globale qui peut s'érire, d'après le théorème d'Euler, omme la ombinaison desdeux rotations devient ainsi :
R(θ, φ) = Rz(φ

∗)×Ry(θ
∗) =





cos θ∗ cosφ∗ − sinφ∗ sin θ∗ cosφ∗

cos θ∗ sinφ∗ cosφ∗ sin θ∗ sinφ∗
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 (2.5.15)et le veteur de propagation est donné par :
−→n 0 =
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×





sin θ∗d cosφ∗d
sin θ∗d sinφ∗d

cos θ∗d



 (2.5.16)Les éléments de la matrie de rotation peuvent s'érire en fontion des oordonnées du veteur−→r 0 (dans le as où w∗ est di�érent de 1) :
cos θ∗ = w∗ (2.5.17)
sin θ∗ =

√

1− w∗
2 (2.5.18)

cosφ∗ =
u∗

sin θ∗
=

u∗√
1− w∗

2
(2.5.19)

sinφ∗ =
v∗

sin θ∗
=

v∗√
1− w∗

2
(2.5.20)



44 2.5.1 Génération des photonsOn obtient alors les oordonnées du veteur propagation :
−→n 0 =
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(2.5.21)Dans le as où w∗ = 1, les deux systèmes de oordonnées sont onfondus, auune rotationn'est néessaire et le veteur propagation est simplement :
−→n 0 =





sin θ∗d cosφ∗d
sin θ∗d sinφ∗d

cos θ∗d



 (2.5.22)Point d'émission dans une elluleSuivant l'hypothèse que la température et l'opaité sont onstantes dans la ellule, l'émis-sion est uniforme dans une ellule. De e fait, la probabilité de hoisir les oordonnées y-lindriques rc dans [rc, rc + drc], zc dans [zc, zc + dzc] et φc dans [φc, φc + dφc] est donnépar :
frc,zc,φc ∝ Bλ(T(−→r ))κabs

λ (−→r ) rc sinφc drc dφc dzc (2.5.23)
∝ r sinφc drc dφc dzc (2.5.24)La fontion de probabilité peut se fatoriser frc,zc,φc = frc fzc fφc ave

frc ∝ rc (2.5.25)
fzc ∝ 1 (2.5.26)
fφc ∝ 1 (2.5.27)Les relations qui nous donnent la position d'émission des photons sont don :

rc =
√

r2n−1 +A(r2n − r2n−1) (2.5.28)
zc = zn−1 +A(zn − zn−1) (2.5.29)
φc = 2πA (2.5.30)Diretion d'émission depuis une elluleL'émission dans une ellule est supposée isotrope, la probabilité d'émettre dans un anglesolide donné dΩ est diretement proportionnelle à et angle solide et fθc

d,φc
d
∝ sin θc

d dθc
d dφc

det en déomposant :
fθc

d
∝ sin θc

d (2.5.31)
fφc

d
∝ 1 (2.5.32)La diretion d'émission est ainsi donnée par

−→n 0 =





sin θc
d cosφc

d

sin θc
d sinφc

d
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 (2.5.33)ave
cos θc

d = 1− 2A (2.5.34)
φc

d = 2πA (2.5.35)



La vie d'un photon 452.5.2 Énergie et longueurs d'onde des paquetsIl ne nous reste plus qu'à déterminer l'énergie et la longueur d'onde que nous allonsattribuer à nos paquets de photons. La méthode Monte Carlo o�re une très grande �exibilitédans es hoix. Nous exploitons ette liberté dans l'éhantillonage du hamp de rayonnementa�n d'améliorer les performanes du ode. Suivant l'objetif à atteindre, l'éhantillonage enénergie et en longueur d'onde va varier et nous présentons les détails des aluls dans la partie2.7.4.D'une manière générale, on peut hoisir une distribution quelonque pour éhantillonnerune propriété du hamp de rayonnement (que e soit sa distribution angulaire, en énergie, enlongueur d'onde), il s'agit simplement de orriger en onséquene les propriétés des paquetspour s'assurer qu'en moyenne, on reproduit bien la distribution reherhée. En d'autres termes,si l'on doit produire une loi de distribution p(x), on peut tirer x aléatoirement suivant uneautre loi q(x), dès lors que l'on applique un poids w(x) = p(x)/q(x) au paquet.Dans tous les as, l'énergie et la longueur d'onde d'un paquet sont �xées de manière àe que la somme des énergies de tous les paquets reçus, pour haque diretion d'observationet haque longueur d'onde, orresponde à e que reevrait un observateur et e indépendam-ment du nombre de paquets propagés. En partiulier, l'intégration sur toutes les diretionsd'observations et sur toutes les longueurs d'onde doit redonner la luminosité bolométrique del'étoile (dans le as d'un disque passif).2.5.3 Longueur de volLes photons se déplaent dans l'environnement irumstellaire en suivant une marhe auhasard, pontuée d'absorptions et/ou di�usions. La profondeur optique entre deux pointsd'interation est déterminée de manière probabiliste. À partir de l'équation de transfert, noussavons que la fration des photons qui subissent une interation ave la matière entre τ et
τ + dτ est donnée par fτdτ = e−τ − e−(τ+dτ) = e−τdτ . La loi de probabilité de la profondeuroptique est don :

fτ = e−τ (2.5.36)En onsidérant l'intervalle de profondeur optique [0,∞[ et la formule 2.2.2, la profondeuroptique jusqu'au prohain point d'interation est obtenue par :
τ = − ln(A) (2.5.37)où A est un nombre aléatoire réparti uniformément entre ]0, 1].La longueur de vol l jusqu'au point d'interation s'obtient en inversant l'intégrale :
τ =

∫ l

0
κ(s)ds (2.5.38)où s désigne la distane le long de la diretion de propagation du photon.Pour la préision de la méthode Monte-Carlo, il est néessaire de résoudre ette équationave soin et en partiulier en suivant les éventuelles disontinuités d'opaité. Si une ertaineimpréision peut être aeptée pour les simulations d'images en lumière di�usée, elle ne peutl'être dans le as du alul de l'équilibre radiatif. En e�et, si la préision n'est pas su�sante,l'inversion numérique de τ(s) près de la limite d'une ellule peut donner un point d'intera-tion situé dans la mauvaise ellule. Cela peut onduire à des erreurs importantes, par exempleune �fausse� absorption dans une ellule presque vide (ave une opaité très faible) doit êtreompensée par l'émission thermique d'une énergie identique e qui implique une température



46 2.5.3 Longueur de voltrès élevée en raison de l'opaité très faible. Ainsi une mauvaise détermination de la posi-tion d'interation peut produire des erreurs sur la détermination des températures près desdisontinuités d'opaité.L'inversion de τ(s) est exéutée un très grand nombre de fois (au moins une fois par photon)et représente la partie la plus oûteuse en temps de alul de la simulation Monte-Carlo. Nousnous sommes don attahés à optimiser ette étape du alul, en explorant plusieurs méthodesd'intégration et en testant leur e�aité.La méthode hoisie est de déterminer pour haque ellule traversée par le photon, laposition à laquelle le photon va sortir de la ellule. Il s'agit don de déterminer les distanes(le long de la diretion de vol) entre le photon et haque limite de la ellule puis de hoisirla distane minimale, qui orrespond à la limite que le photon va franhir. Cette distaneminimale est la longueur de vol du photon dans la ellule, elle est sauvegardée au ours dualul ar elle permet en outre le alul du hamp de rayonnement (f setion 2.7.2).Deux méthodes ont été implémentées pour aluler la longueur de vol parouru par unphoton dans haque ellule. La première, spéi�que à la grille ylindrique, est partiulièremente�ae ar elle minimise les aluls en faisant intervenir des informations sur l'organisationde la grille. La seonde, basée sur la méthode de dihotomie, est plus universelle et serait trèsfailement adaptable à une grille autre que ylindrique mais est en revanhe moins rapide,d'un fateur de l'ordre de 2.Méthode 1Pour un disque axisymétrique, un photon quittera la ellule (n, k) en franhissant unedes limites rn, rn+1, zk, zk+1, φl, φl+1 de la ellule. Le alul de la distane parourue parle photon pour atteindre une limite radiale donnée revient au alul du point d'intersetionentre une droite et un erle en géométrie à deux dimensions, soit à résoudre une équationdu seond degré. En e�et, les oordonnées du paquet de photons, après qu'il ait parouru unedistane s, sont :
x = x0 + s.u (2.5.39)
y = y0 + s.v (2.5.40)
z = z0 + s.w (2.5.41)et la distane ∆sr orrespondant à la distane radiale r est donnée par :

∆sr
2(u2 + v2) + 2∆sr(x0u+ y0v) + x0

2 + y0
2 − r2 = 0 (2.5.42)La distane jusqu'au bord de la ellule est donnée par la plus petite solution positive del'équation. Pour réduire le temps de alul, des tests sur la diretion de propagation du photonsont e�etués. Le signe du produit salaire entre le veteur position du photon et le veteurde propagation, projetés sur le plan équatorial du disque, permet de déterminer si le photonse rapprohe ou s'éloigne de l'objet entral. Si le photon s'éloigne, il ne franhira jamais lalimite inférieure de la ellule et l'équation 2.5.42 n'est résolue que pour la limite supérieure

r = rn+1. Si le photon se rapprohe de l'objet entral, il peut franhir les limites supérieureset inférieures, mais s'il franhit les deux, il franhira néessairement la limite inférieure enpremier (Fig. 2.3). L'équation 2.5.42 est don résolue pour la limite inférieure r = rn et si ellen'a pas de solution positive, elle est résolue pour la limite supérieure r = rn+1 de la ellule.Le alul de la distane du photon à une limite vertiale donnée (Fig. 2.4) revient quant-à-lui au alul du point d'intersetion entre deux droites (toujours en géométrie à deux dimen-sions), soit à résoudre une équation du premier degré. Comme préédemment, on séletionnela limite que le photon peut franhir (supérieure ou inférieure) à l'aide du signe du produit
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PSfrag replaements rnrn

rn+1rn+1Figure 2.3 � Détermination du point de sortie radial d'un photon. La limite vertiale de laellule que le photon va franhir est fontion de la diretion de propagation du photon. Siette diretion forme un angle aigu ave le veteur position du photon (�gure de gauhe), lephoton s'éloigne de l'objet entral et franhira la limite externe de la ellule. Si l'angle estobtus (�gure de droite), le photon se rapprohe de l'objet entral et peut alors franhir leslimites interne et externe : le point d'intersetion éventuel ave la limite inférieure est alulé ;s'il n'existe pas, le point d'intersetion ave la limite supérieure est alulé.salaire du veteur position et du veteur position, projetés sur l'axe vertial, pour détermi-ner si le photon s'éloigne (et franhira don la limite supérieure de la ellule z = zk+1) ou serapprohe du plan équatorial (et franhira don la limite inférieure de la ellule z = zk). Unefois la limite z que le photon peut franhir déterminée, il reste à résoudre l'équation suivante :
z0 + ∆sz.w = z (2.5.43)

PSfrag replaements zk+1zk+1

zkzkFigure 2.4 � Détermination du point de sortie vertial d'un photon. La limite vertiale de laellule que le photon va franhir est fontion de la diretion de propagation du photon. Siette diretion forme un angle aigu ave la normale au plan équatorial (�gure de gauhe),le photon monte vers la surfae du disque et franhira la limite supérieure de la ellule. Sil'angle est obtus (�gure de droite), le photon se rapprohe du plan médian et franhira lalimite inférieure.Si le disque n'est pas axisymétrique, il faut en outre reherher à quelle position le photonva franhir la limite azimutale de le ellule (Fig. 2.5). On reherhe d'abord si le photon sedéplae dans le sens trigonométrique ou antitrigonométrique pour déterminer quelle limiteazimutale il peut franhir, en regardant le signe du produit salaire du veteur position avele veteur perpendiulaire au veteur propagation, projetés sur le plan du disque, puis on



48 2.5.3 Longueur de volrésout l'équation du premier degré :
y0 + ∆sφv

x0 + ∆sφu
= tanφ (2.5.44)où φ est l'angle de position de la limite de la ellule à franhir. Si la solution est négative, elleest ignorée.

PSfrag replaements
φl+1φl+1 φl+1

φlφl φl

Figure 2.5 � Détermination du point de sortie azimutal d'un photon. La limite azimutale de laellule que le photon va franhir est fontion de la diretion de propagation du photon. Si ettediretion forme un angle aigu ave le veteur perpendiulaire au veteur position (�gure degauhe), le photon tourne dans le sens trigonométrique et franhira la limite d'azimut le plusgrand. Si l'angle est obtus (�gure entrale), le photon tourne dans le sens anti-trigonométriqueet franhira la limite d'azimut le plus faible. Si le photon se propage ave un angle omprisentre les angles dé�nis par les deux limites azimutales (�gure de droite), il ne pourra franhirune des limites ar il aurait déjà franhi la limite s'il avait toujours été sur ette trajetoire.La solution (qui orrespond à un temps négatif) est don ignorée.Dans le as non axisymétrique, la détermination des limites vertiales est légèrement mo-di�ée pour prendre en ompte le fait que deux ellules symétriques par rapport au plan dudisque ne sont maintenant plus équivalentes : un photon qui se dirige vers le plan médian vafranhir une limite inférieure (omme préédemment) s'il a une altitude positive mais il vafranhir une limite supérieure s'il a une altitude négative.La distane jusqu'à la limite de la ellule i est �nalement déterminée en prenant la distaneminimale parmi les distanes radiale, vertiale et éventuellement azimutale :
∆si = Min(∆sr,∆sz,∆sφ) (2.5.45)Comme la méthode nous permet de savoir exatement quelle interfae nous avons franhie,nous savons sans avoir à le aluler quelle va être la ellule suivante. Par exemple, si le photonfranhit la limite rn+1, nous n'aurons qu'à inrémenter l'indie radial pour trouver la nouvelleellule.Méthode 2La limite à franhir par le photon est ii déterminée par une méthode dihotomique. Onfait avaner le photon par des pas d'intégration ds suessifs, de longueur une ertaine frationde la plus petite dimension de la ellule, jusqu'à e que le photon sorte de la ellule. Dès quele photon est sorti de la ellule, les deux derniers points −→r j et −→r j+1, de part et d'autre dela limite (ou des limites), sont gardés en mémoire. Cette paire de points est ensuite redé�niepour enadrer une unique limite ave un préision pre-déterminée. Cet enadrement est réaliséà l'aide d'une méthode dihotomique, initialisée par −→r + = −→r j+1 ∈ V et −→r − = −→r j /∈ V où V



La vie d'un photon 49est le volume de la ellule où se trouve le point de départ du photon. Les paires suessivessont données par :
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(2.5.46)et l'algorithme s'arrête quand |−→r + +−→r −| < ε où ε est la préision souhaitée. La longueur devol parourue par le photon dans la ellule est �nalement donnée par :
∆si =
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(−→r + +−→r −)−−→r 0

∣

∣

∣

∣

(2.5.47)où −→r 0 est la position initiale du photon dans la ellule.S'il la première méthode semble plus omplexe, elle est ependant plus rapide. En e�et,pour haque ellule, le temps de alul orrespond prinipalement à la résolution d'une (oude deux) équations du seond degré, les équations de premier degré et di�érents tests étantbeauoup plus rapides à traiter. La seonde méthode, où très peu de aluls sont réalisés, faitintervenir un très grand nombre de tests logiques et se révèle �nalement plus lente.Le photon va-t-il interagir ave la matière ?A l'intérieur d'une ellule, l'opaité est supposée onstante et l'inversion est alors direte :l'épaisseur optique de la ellule i est τi = κi∆si.Le alul de la longueur de vol est répétée pour toutes les ellules traversées par le photonjusqu'à e qu'il sorte du volume, auquel as, il ontribuera aux quantités observables ou jusqu'àe que la profondeur optique τ soit atteinte : ∑n
i κi∆si > τ , auquel as le photon interagiraave la matière dans la ellule n. La longueur de vol ∆s′n dans la ellule n est alors déterminéede manière à e que :

n−1
∑

i=1

κi∆si + κn∆s′n = τ (2.5.48)Si le photon est di�usé, ou absorbé puis réémis, il ontinue sa marhe au hasard suivantune nouvelle diretion, une nouvelle longueur optique τ est tirée et le alul doit être répétépour déterminer la nouvelle longueur de vol jusqu'au point d'interation suivant. La séletionde la nature de l'interation, di�usion ou absorption, est elle aussi aléatoire. Nous tirons unnombre aléatoire uniformément entre 0 et 1, s'il est supérieur à l'albédo alors l'interation estune absorption, sinon, il s'agit d'une di�usion.2.5.4 Prodution des quantités observablesQuand les photons sortent du modèle, ils sont propagés jusqu'à l'observateur et lasséssuivant leur position, diretion de vol et longueur d'onde. Les photons s'éhappent dans toutesles diretions et le ode produit don simultanément les images ou distributions spetralesd'énergie pour toutes les lignes de visée.Si on suppose que l'observateur est situé à l'in�ni, il ne peut reevoir que les photons dontla diretion de vol oïnide ave la ligne visée. Dans la pratique, l'observateur n'est pas àune distane in�nie mais à une distane très grande devant la taille du réepteur et l'anglesous-tendu par le réepteur est extrêmement faible. Du fait de la nature probabiliste du ode



50Monte-Carlo, nous ne pouvons utiliser des angles aussi faibles et devons aepter de regrouperdans un même apteur entré en θ, l'ensemble des photons qui s'éhappent ave une diretionde vol omprise dans un intervalle autour de θ. L'intervalle peut être hoisi aussi petit quenéessaire ave la limitation que plus l'intervalle sera petit, moins de photons s'éhapperontave une diretion de vol omprise dans et intervalle. Dans la pratique, la largeur des apteursest �xée en fontion de la préision reherhée sur l'inlinaison. Les apteurs sont dé�nis poursous-tendre un même angle solide :� en inlinaison, les apteurs sont répartis en intervalles égaux de osinus de l'angle d'in-linaison. Pour Nθ apteurs, le apteur n regroupera toutes les inlinaisons omprisesdans l'intervalle :
∆θn =

[

cos−1

(

n

Nθ

)

, cos−1

(

n− 1

Nθ

)] (2.5.49)Cei assure que tous les apteurs intereptent le même angle solide.� en azimut, les apteurs sont répartis en intervalles égaux d'angles . Pour Kφ apteurs,le apteur k regroupera tous les azimuts ompris dans l'intervalle :
∆φk =

[

2π
k − 1

Kφ
, 2π

k

Kφ

] (2.5.50)A haque apteur orrespond une image, divisée en pixels, ou une distribution spetraled'énergie, divisée en longueurs d'onde. Le plan de l'image est dirigé perpendiulairement àla ligne de visée et le entre de l'image est situé sur la droite reliant l'origine du système deoordonnées universel à l'observateur. Les veteurs unitaires qui dé�nissent le plan image sontdonnés par :
−→nx =
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− cos θ cosφ
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 (2.5.51)La projetion de la position d'origine du photon (point d'émission ou de dernière di�usion)sur le plan image donne les oordonnées du pixel que va �allumer� le photon. La taille de laarte par rapport à la taille du disque, ainsi que sa résolution sont hoisies au début de lasimulation suivant la zone du disque que l'on souhaite éhantilloner et la taille des struturesque l'on veut résoudre.2.6 Traitement de la di�usionLorsqu'un obstale, qui peut être un életron, un atome, ou unepartiule est illuminé par une onde életromagnétique, les hargeséletriques qu'il ontient sont exitées et mises en mouvement os-illatoire. Ces harges életriques, aélérées, émettent un rayon-nement életromagnétique qui est appelé rayonnement di�usé parl'obstale. Le formalisme présenté i-dessous permet de dérire demanière ompate et élégante le omportement de la lumière lorsd'une di�usion unique. Les di�usions multiples deviennent ependant non négligeables dèsque l'opaité dépasse τeff = 0.15 (Lefèvre et al. 1982). Leur traitement a justi�é, lors de laréation du ode, l'utilisation de la méthode Monte Carlo (Ménard 1989). Cette dernière per-met en e�et de déomposer l'histoire d'une partiule en suite d'événements simples et permetde traiter les di�usions multiples, en inluant les modi�ations de l'état de polarisation, demanière naturelle.



Traitement de la di�usion 512.6.1 Formalisme de StokesUne onde életromagnétique est dérite par son intensité et sa fréquene mais aussi son étatde polarisation et ette propriété est fondamentale dans le traitement de la di�usion ar deuxondes polarisées perpendiulairement peuvent se omporter de manière très di�érente au oursd'une di�usion. Pour dérire l'état de polarisation, nous utilisons le formalisme développé parGabriel Stokes en 1852 qui représente une onde életromagnétique par un 4-veteur4 appelé leveteur de Stokes et dont les omposantes sont dé�nies par des ohérenes entre les amplitudesdu hamps életrique. Si on érit le hamp életrique suivant deux omposantes orthogonales,que nous appellerons horizontales et vertiales :
−→
E =

−→
E ◦ ei(ωt−kz) avec

−→
E ◦ = E//

−→e// + E⊥
−→e⊥ (2.6.1)Les omposantes du veteur de Stokes, appelées paramètres de Stokes, sont dé�nies par

I = 〈E//E
∗
//〉+ 〈E//E

∗
//〉 U = 〈E//E

∗
⊥
〉+ 〈E⊥E∗

//〉
Q = 〈E//E

∗
//〉 − 〈E//E

∗
//〉 V = i (〈E//E

∗
⊥
〉 − 〈E⊥E∗

//〉)
(2.6.2)Le terme I dérit l'intensité totale du rayonnement. Les termes Q et U quanti�ent les intensitéspolarisées linéairement (en intensité et diretion). Le terme V aratérise l'intensité polariséeirulairement, dans un sens ou dans l'autre, suivant le signe de V. Ces quatre éléments sonthomogènes à une intensité lumineuse.À la di�érene du veteur de polarisation, qui n'a de veteur que le nom, le veteur deStokes est un veteur au sens mathématique du terme : le formalisme de Stokes présenteainsi l'avantage d'être linéaire en énergie ; la polarisation résultant de la somme de deuxrayonnements inohérents est donnée par la somme de leur veteur de Stokes et l'on peutaluler les oordonnées du veteur de Stokes dans un repère quelonque à l'aide de matriesde hangement de base. De plus, il est failement relié aux grandeurs réellement observées quesont les intensités dans les di�érentes diretions de polarisation.Le taux de polarisation est dé�ni par le rapport entre �ux polarisé et �ux non polarisé. Ilest unitaire dans le as d'un rayonnement omplètement polarisé et nul pour un rayonnementnon polarisé :

P =

√

Q2 + U2 + V2

I
≤ 1 (2.6.3)Les taux de polarisation linéaire, angle de polarisation et taux de polarisation irulairepeuvent être déduits des veteurs de Stokes par les formules suivantes :

Pl =

√

Q2 + U2

I
, θ =

1

2
tan−1

(

U

Q

)

, Pc =
V

I
(2.6.4)Lors d'une di�usion, l'état de polarisation est généralement modi�é et on dérit ettemodi�ation par une matrie arrée de dimension quatre, la matrie de Mueller (1948) quidérit la relation entre les paramètres de Stokes inidents et transmis :
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(2.6.5)4On peut réellement parler d'un 4-veteur au sens des espaes de Minkowski. En faisant l'analogie ave larelativité restreinte, I joue le r�le du temps et Q, U et V elui des trois dimensions spatiales. On peut dérireun ��ne de polarisation� : tout veteur à sa surfae représente une lumière omplètement polarisée. Ce �nereprésente la frontière entre un domaine interdit Q2 +U2 +V2 > I2 et un domaine autorisé Q2 +U2 +V2 ≤ I2.



52 2.6.2 Di�usion par des grains aléatoirement orientésLa matrie de Mueller ontient essentiellement deux informations sur le proessus dedi�usion :� la polarisabilité de la partiule di�usante, ie omment vont être modi�ées les ompo-santes Q,U et V du veteur de Stokes et don l'état de polarisation au ours de ladi�usion, ette information est dérite dans la rapport des termes Sij sur le terme S11,� la répartition de l'intensité di�usée en fontion de l'angle. En e�et la matrie de Muellerdonnée i-dessus est fontion de l'angle de di�usion et l'intensité di�usée dans unediretion (θ, φ) s'érit (pour une onde inidente non polarisée) Id(θ, φ) ∝ S11(θ, φ) Ii.La donnée de deux matries de Mueller à des angles (θ1, φ1) et (θ2, φ2) permet don deonnaître le rapport des intensités di�usées reçues pour des angles de di�usion (θ1, φ1)et (θ2, φ2). S11(θ, φ) est appelée fontion de phase (onde inidente non polarisée).Pour dérire la di�usion d'un paquet de photons de polarisation quelonque dans unediretion quelonque, il faut don onnaître l'ensemble des éléments de la matrie de Muellerpour tout angle (θ, φ) de di�usion.2.6.2 Di�usion par des grains aléatoirement orientésDans le adre de partiules aléatoirement orientées, et en partiulier pour des partiulessphériques et homogènes dérites par la théorie de Mie (1908), la matrie de Mueller sesimpli�e et le proessus de di�usion peut être dérit par 4 oe�ients, qui ne dépendent plusque de l'angle de di�usion θ et sont indépendants de l'angle d'azimut :
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(2.6.6)Le alul de es oe�ients pour des partiules de Mie est implémenté dans le ode. Laroutine utilisée est une version légèrement modi�ée de elle présentée dans l'ouvrage de Bohren& Hu�man (1983)5.2.6.3 PolarisabilitéMême quand un grain est élairé par une lumière non polarisée, l'onde di�usée est géné-ralement polarisée. Le degré de polarisation dépend à la fois de la taille du grain, de l'anglede di�usion et de la longueur d'onde. Les éléments S13 et S14 de la matrie Mueller sont gé-néralement très petits devant l'élément S12, sauf pour de très rares types de partiules. Pourune onde inidente non polarisée, seules les omposantes I et Q du veteur de Stokes sont nonnégligeables, après di�usion, et la polarisation de l'onde di�usée est donnée par S12/S11, quidé�nit la polarisabilité du grain di�useur, ie, sa apaité à polariser.La �gure 2.6 présente l'évolution de la polarisabilité de grains sphériques et homogènes avel'angle de di�usion pour di�érentes tailles de grain. Quelque soit la taille du grain di�useur,la polarisabilité est nulle pour des angles de di�usion égal à 0◦ et 180◦. Pour des grainsde périmètre inférieur à la longueur d'onde, la polarisabilité se présente sous la forme d'uneourbe en lohe qui pique à 1 pour un angle de di�usion de 90◦. On est en e�et dans le régime5La alul des oe�ients de la matrie de Mueller fait intervenir des aluls par réurrene. Ces réurrenespeuvent être alulées de manière montante (les indies élevés sont générés à partir des indies inférieurs) oudesendante. La routine de Mie initialement employée dans le ode n'utilisait que des réurrenes montantes ets'est avérée instable numériquement dès que la taille de la partiule devenait grande par rapport à la longueurd'onde (pour x = 2πa/λ & 150). Nous l'avons don remplaée par la routine dérite dans Bohren & Hu�man(1983), dont nous avons testé la stabilité jusqu'à des grains de 10 m en bande B (pour les indies optiquesde Mathis & Whi�en (1989)).
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Figure 2.6 � Polarisabilité en fontion de l'angle de di�usion pour une unique taille de grainsave di�érents rapports 2πa/λ. Les aluls ont été réalisés en bande V ave les indies optiquesde Mathis & Whie�en, 1989.de Rayleigh et la polarisabilité est donnée par (1 − cos2 θ)/(1 + cos2 θ). Quand le périmètredu grain se rapprohe de la longueur d'onde, la polarisabilité présente des osillations entredes valeurs prohe de −1 et 1. Une polarisabilité positive signi�e que la lumière di�usée estpolarisée perpendiulairement au plan de di�usion, une polarisabilité négative, qu'elle estpolarisée parallèlement à e plan. Pour les partiules très grandes devant la longueur d'onde,on retrouve une ourbe en lohe qui pique à 1 pour des angles de di�usion légèrementinférieur à 90◦. La similarité entre les propriétés de polarisation des partiules très petites ettrès grandes par rapport à la longueur d'onde est partiulièrement remarquable. En théorie,il est don extrêmement di�ile de distinguer entre des petits et des gros grains à l'aide de laseule information de polarisation.Les ourbes présentées dans la �gure 2.7 ont été alulées pour des tailles uniques degrains. Si les grains suivent une distribution en taille telle que elles souvent utilisées pourmodéliser les disques, ave une pente en -3.5 par exemple (�gure 2.7), les gros grains x > 10ne ontribuent quasiment pas du fait de leur faible nombre. Tant que la taille maximale desgrains orrespond à un rapport x < 1, la ourbe de polarisabilité est similaire à elles desgrains dans le régime de Rayleigh. Pour x & 1, la ourbe se déforme, elle pique vers 100 degrésave un maximum autour 80%, mais ne dépend pratiquement pas de amax. Les mesures enpolarisation dans les disques nous permettent don de déterminer si des grains de taillessupérieures à λ/2π sont présents.2.6.4 Quelques remarques sur la distribution angulaire de rayonnementLa fontion de phase, 'est-à-dire la répartition angulaire de l'intensité di�usée est unepropriété aratéristique du grain di�useur : de sa taille, de sa forme et de ses indies optiques
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Figure 2.7 � Polarisabilité en fontion de l'angle de di�usion pour une distribution en taille degrains ave di�érents rapports 2πamax/λ. amin est �xée à 0.03µm et la pente de la distributionen taille est -3.5. Les aluls ont été réalisés en bande V ave les indies optiques de Mathis& Whie�en, 1989.(don de sa omposition). Elle s'érit :
ψλ(θ) =

1

σdiff(λ)

dσdiff(λ, θ)dΩ (2.6.7)où dσdiff(λ, θ)/dΩ est la setion e�ae de di�usion di�érentielle, à l'angle θ. Cette dé�nitionimplique la normalisation :
∫∫

4π
ψλ(θ)dΩ = 1 (2.6.8)Une di�usion isotrope aurait ψλ = 1/4π. Le premier moment

〈cos θ〉 =
∫∫

4π
ψλ(θ) cos θ dΩ (2.6.9)de la fontion de phase est une mesure de l'asymétrie entre la di�usion vers l'avant et ladi�usion vers l'arrière. On appelle e premier moment, le paramètre d'asymétrie, souventnoté g.Approximation de Henyey-GreensteinPour une onde inidente non polarisée, la fontion de phase est le premier élément S11(θ) dela matrie de Mueller. Cette fontion est omplexe et surtout n'a pas d'expression analytique.Pour pallier à e problème, plusieurs approximations analytiques ont été utilisées (van deHulst 1981), la plus ommune étant la fontion de Henyey-Greenstein (Henyey & Greenstein1941).



Traitement de la di�usion 55La fontion de phase de Henyey-Greenstein est une fontion à un paramètre g :
ψ(µ, g) =

1

4π

1− g2

(1 + g2 − 2gµ)
3
2

(2.6.10)où µ = cos θ ave θ l'angle de di�usion. Cette fontion est onstruite de manière à e que
g soit égal à 〈cos θ〉 et dé�nisse le degré d'anisotropie (ompris entre -1 et 1). Une valeurde g prohe de 1 favorise les di�usions vers l'avant alors qu'à l'inverse g ≈ −1 orrespond àdes trajetoires où les photons reviennent sur leurs pas. g = 0 traduit une di�usion isotrope.La formule 2.6.10 qui permet de dérire la fontion présente l'énorme avantage d'avoir uneprimitive inversible. La prodution de nombres aléatoires suivant ette fontion est don trèsaisée et présente ainsi les deux avantages numériques que l'on pourrait souhaiter : un faibleoût en temps de alul et une très faible oupation mémoire (à la di�érene de la fontionde phase de la théorie de Mie, qui doit être tabulée).La fontion de Henyey-Greenstein représente bien la fontion de phase alulée par lathéorie de Mie pour des valeurs de x = 2πa/λ prohe de 1.5 et était don utilisée en assoiationave des distributions du type Mathis et al. (1977) dans e régimeLes développements du ode � exploration de nouveaux régimes de longueurs d'onde,strati�ation et roissane des grains � ont pour onséquene de faire intervenir des di�usionssur des petits et/ou gros grains par rapport à la longueur d'onde et ainsi d'élargir la plagedes valeurs de x utilisées et il nous a don fallu tester la validité de ette approximation pourles valeurs de x qui nous intéressent.La �gure 2.8 superpose les fontions de phase de Henyey-Greenstein et de la théorie deMie pour di�érentes valeurs du rapport 2πa/λ. Pour les petits grains, la fontion de Henyey-Greenstein a tendane à devenir uniforme (g → 0) alors que la théorie de Mie se rapprohede la fontion de phase de Rayleigh en 1 + cos 2 θ et pour les gros grains où la fontion dephase se pique fortement vers l'avant, on onstate que l'approximation de Henyey-Greensteinne reproduit pas les pis d'intensité di�usée vers l'avant et vers l'arrière.On note, en outre, que les partiules très petites et très grandes devant la longueur d'onde,qui ont des polarisabilités similaires, produisent des distributions angulaires d'intensité dif-fusée singulièrement di�érentes. Pour limiter es di�érenes, des fontions analytiques plusomplexes ont été introduites, omme des ombinaisons linéaires de fontion de deux Henyey-Greenstein, l'une ave un g positif, l'autre ave un g négatif, a�n de reproduire le pi derétrodi�usion (voir par exemple Witt 1977a6). Draine (2003b) dé�nit une fontion à deuxparamètres qui permet de reproduire non seulement le premier moment 〈cos θ〉 de la fontionde phase mais également le seond 〈cos2 θ〉 et reproduit de e fait beauoup mieux la fontionde phase de la théorie de Mie. Dans e dernier as, l'inversion analytique � qui nous intéressedans la méthode Monte Carlo � n'existe pas et la fontion doit être tabulée, ne présentant dee fait plus d'avantage numérique par rapport à la fontion exate issue de la théorie de Mie.La �gure 2.9 présente la di�érene entre deux images de disques simulées ave la fontion dephase de la théorie de Mie et la fontion de Henyey-Greenstein, pour des grains petits devantla longueur d'onde, 'est-à-dire dans le régime de Rayleigh. La fontion de Henyey-Greensteintend à être uniforme, elle sous-estime les di�usions vers l'avant : les entres des nébuleusessont don moins brillants que dans la as du alul ave la théorie de Mie et surestime lesdi�usions à 90◦, e qui se traduit par le surplus de brillane des bords des nébuleuses.Les di�érenes peuvent don être signi�atives et il est important de les garder en mémoire.Il n'en demeure pas moins que le hoix de la fontion de phase dépend du point de vue adopté.6Hong (1985) augmente enore la omplexité en reproduisant la distribution angulaire de la lumière zodia-ale à l'aide d'une ombinaison de trois fontions de Henyey-Greenstein. L'objetif est ependant très di�érentdu notre : nous souhaitons non pas reproduire une distribution angulaire observée mais utiliser une distributionqui soit physiquement réaliste (ou au moins ohérente ave les paramètres de nos grains).
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Figure 2.8 � Comparaison entre la fontion de phase alulée par la théorie de Mie (ligne pleine)et la fontion de Henyey-Greenstein (ligne en tirets) de même premier moment g = 〈cos θ〉pour di�érentes valeurs du paramètre 2πa/λ. Les aluls ont été réalisés en bande V pourles indies optiques de Mathis & Whi�en (1989). Les éhelles vertiales sont di�érentes surhaune des sous-�gures.

Figure 2.9 � Image simulée d'un disque edge-on en utilisant la fontion de phase aluléepar la théorie de Mie (gauhe) et di�érene relative ave l'image du même disque produiteen utilisant la fontion de Henyey-Greenstein de même g = 0.02 (régime de Rayleigh). Lafontion de Henyey-Greenstein produit une image moins brillante de l'ordre de 30% au entredes nébuleuses et plus brillante de l'ordre de 20% sur les bords des nébuleuses. Les di�érenessont très importantes dans la bande sombre, elles re�ètent le bruit des simulations MonteCarlo, très peu de paquets parvenant jusqu'à l'observateur.



Traitement de la di�usion 57On peut préférer dé�nir la répartition angulaire d'intensité di�usée à l'aide du seul paramètre
g et don hoisir la fontion de Henyey-Greenstein, en argumentant par exemple que les grainsde poussière ne sont probablement pas sphériques et la fontion de phase de Mie n'est pas unemeilleure représentation des propriétés de di�usion. Dans le ode, nous avons fait le hoix degarder les deux possibilités. Lorsque nous nous intéressons à la polarisation, nous utilisons lamatrie de Mueller dans son ensemble ainsi que la fontion de phase alulée par la théorie deMie (qui est une ombinaison linéaire des éléments de la matrie de Mueller, voir la setionsuivante) a�n que toutes les propriétés de di�usion utilisées forment un ensemble ohérent.Si nous ne regardons pas la polarisation, nous pouvons utiliser les deux fontions de phase ;le hoix de la fontion de Henyey-Greenstein permet de réduire le temps d'initialisation arnous n'avons pas à aluler les matries de Mueller, le transfert étant omplètement dé�ni àl'aide des setions e�aes et paramètres d'asymétrie des grains.Fontion de phase pour une onde inidente polariséeL'ensemble des remarques préédentes sont pertinentes dans le adre de la di�usion d'uneonde inidente non polarisée. Si l'onde est polarisée, son omportement lors de la di�usionpeut être omplètement di�érent.En e�et, l'intensité di�usée s'érit alors Id ∝ Ii S11 + Qi S12 (dans le as de théorie deMie) et non plus seulement Id ∝ Ii S11, ie la fontion de phase dépend de l'état initial depolarisation, par l'intermédiaire du paramètre Qi.En partiulier, ela signi�e que même pour le alul des seules artes en intensité, le faitde ne pas onsidérer la polarisation peut onduire à des résultats erronés.La modi�ation de la fontion de phase a lieu à deux niveaux :� la répartition de l'intensité dans le plan de di�usion est modi�é et ne suit plus S11(θ)mais S11(θ) + Qi/Ii S12(θ)� la di�usion n'est plus isotrope en azimut ar Qi/Ii dépend de l'angle d'azimut φ. Parexemple, si on dé�nit φ par rapport au plan de polarisation inident, Qi s'érit alors

Qi = Ii p cos(2φ) où p est le taux de polarisation linéaire.Le alul de la fontion de phase dans le as général s'obtient en déomposant les hampséletriques inidents et di�usés en deux omposantes parallèles et perpendiulaires au plan dedi�usion. Pour une onde inidente d'intensité Ii, les hamps életriques s'érivent :
−→
E i =

√

Ii cosφ−→e// +
√

Ii sinφ−→e⊥ (2.6.11)
et

−→
E d =

√

Ii S//(θ) cosφ−→e// +
√

Ii S⊥(θ) sinφ−→e⊥ (2.6.12)L'intensité di�usée est alors :
Id = Ii |S//(θ)|2 cos2 φ+ Ii |S⊥(θ)|2 sin2 φ (2.6.13)

= Ii i//(θ) cos2 φ+ Ii i⊥(θ) sin2 φ (2.6.14)
= Ii

i⊥(θ) + i//(θ)

2
(cos2 φ+ sin2 φ) + Ii

i⊥(θ)− i//(θ)
2

(sin2 φ− cos2 φ) (2.6.15)
= Ii

i⊥(θ) + i//(θ)

2
− Ii

i⊥(θ)− i//(θ)
2

cos(2φ) (2.6.16)(2.6.17)



58 2.6.4 Quelques remarques sur la distribution angulaire de rayonnementDans les as d'une onde partiellement polarisée de polarisation linéaire p, on obtient :
Id = (1− p) Ii

i⊥(θ) + i//(θ)

2
+ p Ii

(

i⊥(θ) + i//(θ)

2
−
i⊥(θ)− i//(θ)

2
cos(2φ)

) (2.6.18)
= Ii

i⊥(θ) + i//(θ)

2
− p Ii cos(2φ)

i⊥(θ)− i//(θ)
2

(2.6.19)L'ériture des oe�ients S11 et S12 en terme de fontion de phase permet de véri�erque l'équation 2.6.19 est inluse dans la notation matriielle de Mueller. Pour ela, on peutregarder les deux as partiuliers, d'une onde polarisée parallèlement et perpendiulairementau plan de di�usion. Si l'onde inidente est polarisée suivant le plan de di�usion : Qi = Ii etles paramètres de Stokes de l'onde di�usée sont :
Id = (S11 + S12)Ii, Qd = Ii, U = V = 0 (2.6.20)

i//, l'intensité lumineuse di�usée par unité d'intensité inidente s'érit alors :
i// = S11 + S12 (2.6.21)Si l'onde inidente est polarisée perpendiulairement au plan de di�usion : Qi = −Ii et lesparamètres de Stokes de l'onde di�usée sont :

Id = (S11 − S12)Ii, Q = −Ii, U = V = 0 (2.6.22)et
i⊥ = S11 − S12 (2.6.23)e qui nous permet d'exprimer S11 et S12 en fontion de i// et i⊥ :

S11 =
i⊥ + i//

2
et S12 =

i// − i⊥
2

(2.6.24)On obtient bien :
f(θ, φ) = S11(θ) +

Qi

Ii
(φ) S12(θ) (2.6.25)

=
i⊥(θ) + i//(θ)

2
− p cos(2φ)

i⊥(θ)− i//(θ)
2

(2.6.26)Pour une onde non polarisée, la fontion de phase se résume à S11(θ) qui est la moyennearithmétique des fontions de phase i//(θ) et i⊥(θ) des ondes 100% polarisées parallélementet perpendiulairement au plan de di�usion.Dans le as d'une onde polarisée, S12(θ) est la orretion à appliquer à ette fontionde phase et ette orretion est d'autant plus importante que le rapport (i⊥ − i//)/(i⊥ +
i//) = S12/S11 se rapprohe de 1 en valeur absolue, ie quand la partiule a une polarisabilitéimportante.En outre si l'onde est polarisée, la fontion de phase perd sa symétrie azimutale, S11 peutalors être vue omme la moyenne azimutale de la fontion de phase :

〈f(θ, φ)〉φ = S11(θ) + p 〈cos(2φ)〉φ S12(θ) = S11(θ) (2.6.27)Ces aluls sont exats dans le adre de la théorie de Mie. Pour des partiules quelonques,les deux blos anti-diagonaux de la matrie de Mueller (qui sont nuls pour des partiulessphériques) sont beauoup plus petits que les blos diagonaux et l'erreur générée en utilisantles préédentes formules demeure très faible.



Traitement de la di�usion 59Appliation du formalisme ondulatoire à des paquets de photonsL'ensemble des formules préédentes ont été érites dans le adre d'un formalisme ondu-latoire, le formalisme de Stokes est par onstrution ondulatoire. Il nous faut don prendrequelques préautions pour utiliser les équations préédemment érites dans le adre du forma-lisme orpusulaire de nos paquets de photons. Par abus de notation, nous dérivons haquepaquet par un veteur de Stokes, et parlerons don de polarisation d'un paquet.Lors des di�usions des paquets sur un grain (ou une distribution de grains, voir le para-graphe suivant), il nous faut nous assurer que le répartition angulaire de l'intensité di�uséesuive statistiquement la fontion de phase ψλ(θ). Dans notre ontexte, ette fontion orres-pond à une densité de probabilité.Si l'on souhaite onserver l'énergie des paquets à haque di�usion (omme pour l'étape1 du hau�age thermique, voir setion 2.7.4), il nous faut tirer aléatoirement les angles dedi�usion pour qu'en moyenne, on retrouve la fontion de phase. D'après les aluls préédents,nous avons vu que l'on pouvait aluler les deux angles dérivant la di�usion suessivement.L'angle θ est hoisi aléatoirement suivant la fontion de répartition :
F(θ) =

∫ θ
0 S11(θ

′) sin θ′ dθ′
∫ π
0 S11(θ′) sin θ′ dθ′ (2.6.28)Pour une lumière inidente non polarisée, i.e., Q,U = 0, la distribution de l'angle d'azimut φest isotrope. Pour une lumière de polarisation linéaire p non nulle, l'angle d'azimut est dé�nipar rapport à la diretion de polarisation et déterminé à l'aide de la fontion de répartitionsuivante :

Fθ(φ) =
1

2π

(

φ− S11(θ)− S12(θ)

S11(θ) + S12(θ)
p

sin(2φ)

2

) (2.6.29)où θ a été préédemment hoisi grâe à l'équation 2.6.28 (�ol 1989). Une fois la diretion dedi�usion onnue, on multiplie le veteur de Stokes par la matrie de Mueller orrespondantà l'angle θ. Ce faisant, nous modi�ons (si le paquet inident est polarisé) son intensité :
Id = Ii + S12/S11 Qi 6= Ii. Pour éviter ela, il nous faut renormaliser le veteur di�usé pours'assurer que le paramètre I est bien onservé lors de la di�usion. Cette opération revient àséparer les informations de répartition angulaire de l'intensité di�usée et de polarisabilité queontient la matrie de Mueller. En e�et, l'information angulaire a été utilisée dans le hoixdes angles de di�usion et la multipliation par la matrie n'est maintenant utile que pouronnaître le nouvel état de polarisation du paquet.On peut aussi faire le hoix de ne reproduire la distribution angulaire du rayonnementdi�usée qu'en moyenne sur un grand nombre de paquets. On peut par exemple hoisir de fairedi�user les paquets de photons uniformément et de les multiplier par la matrie de Muellertelle qu'elle nous est fournie par la théorie de Mie, 'est-à-dire sans faire de renormalisationette fois-i. Par onstrution, l'intensité n'est ii plus onservée pour un paquet lors d'unedi�usion, mais elle l'est en moyenne sur un grand nombre de paquets.D'une manière plus générale, on peut hoisir une distribution angulaire quelonque pour lesphotons, il s'agit simplement de orriger en onséquene l'énergie des paquets pour s'assurerqu'en moyenne, on reproduit bien la distribution angulaire de l'intensité di�usée.Importane de l'anisotropie azimutalePour mesurer l'importane de l'anisotropie azimutale de la di�usion, nous avons alulédeux images du disque présenté sur la �gure 2.9 en utilisant l'équation 2.6.29 d'une part, eten forçant φ à être isotrope d'autre part. La �gure 2.10 montre les di�érenes relatives dees images. À la préision à laquelle nous travaillons, les di�érenes sont négligeables, l'image



60 2.6.5 Distribution en taille de grains
Figure 2.10 � Di�érene rela-tive entre les images produitesen prenant ou pas en omptel'e�et de la polarisation del'onde inidente sur la fon-tion de phase. Les di�érenesde �ux dans les nébuleusessont de l'ordre du pourent, equi orrespond au bruit MonteCarlo.étant uniforme au niveau des deux nébuleuses brillantes et on peut faire l'hypothèse quel'angle d'azimut est réparti de manière isotrope, indépendemment de l'état de polarisation dupaquet inident.2.6.5 Distribution en taille de grainsL'étude des disques à plusieurs longueurs d'onde et/ou en utilisant plusieurs tehniquesdi�érentes montre que les grains de poussières présents dans les disques ne sont pas de tailleunique. En partiulier, les grains observés en lumière di�usée ne sont pas les mêmes que euxque l'on observe à plus grande longueur d'onde en émission thermique. La distribution entaille peut être quelonque mais nous utilisons généralement une répartition ontinue quenous éhantillonons logarithmiquement sur typiquement 1 000 tailles de grains entre amin et

amax. Cette distribution en taille peut se généraliser pour prendre en ompte des grains deompositions di�érentes, haque grain étant alors non plus dé�ni uniquement par sa taillemais aussi par ses indies optiques.Du point de vue de la di�usion, la répartition en taille des grains peut être traitée suivantdeux approhes di�érentes :� on onsidère les propriétés optiques de haque type de grains individuellement ie, lespropriétés optiques des grains d'une taille et d'une omposition données. Dans e as,il faut à haque di�usion hoisir le type de grains sur lequel on va di�user suivant saprobabilité de di�usion proportionnelle à sa setion e�ae de di�usion.� on s'intéresse aux propriétés optiques de haque ellule du disque ; toutes les ellulesdu disque pouvant avoir les mêmes propriétés si tous les types de grains sont répartisde la même manière sur l'ensemble du disque ou haque ellule peut avoir sa propredistribution de grains. Cette méthode, qui permet d'éviter l'étape du hoix de la tailledu grain di�useur à haque di�usion, implique de onvertir les propriétés optiques desgrains en propriétés optiques des ellules dans la phase d'initialisation du ode.Ces deux méthodes sont stritement équivalentes d'un point de vu théorique et fournissentles mêmes résultats, mais présentent des di�érenes au niveau de l'oupation mémoire et dutemps de alul.



Traitement de la di�usion 61Méthode 1 : Choix de la taille du grain di�useurPour simpli�er l'ériture des équations, on supposera ii que seule la taille des grains varie.Mais ela ne restreint en rien le raisonnement et il est diret de généraliser à d'autres typesde di�érene entre les grains (indies de réfration, . . . )La probabilité de di�user sur un grain de taille a sahant qu'on l'on a une interation(di�usion ou absorption en −→r dans le disque) est donnée par :
pdiff(a)da =

πa2Qdiff(a)f(a,−→r )da
∫ amax

amin
πa2Qext(a)f(a,−→r )da (2.6.30)La probabilité d'absorption étant :

pabs(a) da =
πa2Qabs(a)f(a,−→r )da

∫ amax

amin
πa2Qext(a)f(a,−→r )da (2.6.31)et la normalisation orrespondante :

∫ amax

amin

(pdiff(a) + pabs(a))da = 1 (2.6.32)La probabilité de di�usion peut se déomposer de deux façons :
pdiff(a)da =

∫ amax

amin
πa2Qdiff(a)f(a,−→r )da

∫ amax

amin
πa2Qext(a)f(a,−→r )da πa2Qdiff(a)f(a,−→r )da

∫ amax

amin
πa2Qdiff(a)f(a,−→r )da (2.6.33)

= Albédo(−→r )
πa2Qdiff(a)f(a,−→r )da

∫ amax

amin
πa2Qdiff(a)f(a,−→r )da (2.6.34)

= Albédo(−→r ) Pdiff(a)|diff (2.6.35)ou :
pdiff(a)da =

πa2Qext(a)f(a,−→r )da
∫ amax

amin
πa2Qext(a)f(a,−→r )da Qdiff(a)

Qext(a)
(2.6.36)

=
πa2Qext(a)f(a,−→r )da

∫ amax

amin
πa2Qext(a)f(a,−→r )da Albédo(a) (2.6.37)

= Pint(a)|int Albédo(a) (2.6.38)où Pdiff(a)|diff et Pint(a)|int désignent la probabilité que le photon di�use sur (respetivementinteragisse ave) un grain de taille a sahant qu'il y a di�usion (respetivement interation).Ces deux expressions reviennent à :� hoisir si l'interation est une absorption ou une di�usion en fontion de l'albédo de laellule où a lieu l'interation, puis, dans le as de la di�usion, hoisir la taille du graindi�useur suivant sa setion e�ae de di�usion,� hoisir la taille du grain sur lequel le photon va être absorbé ou di�usé suivant lasetion e�ae d'extintion, puis hoisir si ette interation va être une absorption ouune di�usion en fontion de l'albédo du grain.Les deux éritures sont équivalentes. Nous hoisissons la première ar elle permet d'éviter dehoisir une taille de grain quand il y a une absorption (et que l'on est dans le as de l'équilibrethermodynamique loal, voir paragraphe 2.7.6), e qui est plus e�ae en temps de alul.



62 2.6.5 Distribution en taille de grainsMéthode 2 : Propriétés moyennes et matrie de Mueller équivalenteL'idée de ette seonde méthode est de onsidérer les propriétés optiques des ellules etnon plus des grains. En e�et, la nature vetorielle du veteur de Stokes (en partiulier salinéarité) nous autorise à sommer les matries de Mueller des di�érents grains.Si le photon di�use sur un grain de taille a , le veteur de Stokes di�usé sera :
(Id,Qd,Ud,Vd) = M(a) (Ii,Qi,Ui,Vi) (2.6.39)La probabilité de di�user sur un grain de taille a est

πa2Qdiff(a)f(a,−→r )da
∫ amax

amin
πa2Qdiff(a)f(a,−→r )da (2.6.40)En prenant en ompte les di�usions sur toutes les tailles de grains ave leurs probabilitésrespetives, on obtient le veteur de Stokes di�usé par la population de grains :

(Id,Qd,Ud,Vd) =

∫ amax

amin
πa2Qdiff(a)f(a,−→r )M(a)da

∫ amax

amin
πa2Qdiff(a)f(a,−→r )da (Ii,Qi,Ui,Vi) (2.6.41)

= M(−→r ) (Ii,Qi,Ui,Vi) (2.6.42)ave :
M(−→r ) =

∫ amax

amin

πa2Qdiff(a)f(a,−→r )
∫ amax

amin
πa2Qdiff(a)f(a,−→r )da M(a)da (2.6.43)la matrie de Mueller au point −→r . Il est important de noter ii que ette moyenne est mathé-matiquement exate et qu'elle ne fait intervenir auune approximation. Le alul du hampdi�usé a l'aide de la matrie M(−→r ) est rigoureusement identique au alul qui onsiste à hoi-sir la taille a du grain di�useur puis à multiplier le veteur de Stokes inident par la matriede Mueller du grain a, M(a).De manière similaire, nous pouvons aluler le paramètre d'asymétrie de la distributionde grains :

g(−→r ) = 〈cos θ〉−→r (2.6.44)
=

∫ 2π

0

∫ π

0
cos θ ψ(−→r , θ, φ) sin θ dθ dφ (2.6.45)

=

∫ π

0
cos θ S11(

−→r , θ) sin θ dθ (2.6.46)
=

∫ π

0
cos θ

∫ amax

amin

πa2Qdiff(a)f(a,−→r )
∫ amax

amin
πa2Qdiff(a) f(a,−→r )da S11(a, θ)da sin θ dθ (2.6.47)

=

∫ amax

amin

πa2Qdiff(a)f(a,−→r )
∫ amax

amin
πa2Qdiff(a) f(a,−→r )da ∫ π

0
cos θ S11(a, θ) sin θ dθ da (2.6.48)

=

∫ amax

amin

πa2Qdiff(a)f(a,−→r )
∫ amax

amin
πa2Qdiff(a) f(a,−→r )da ∫ 2π

0

∫ π

0
cos θ ψ(a, θ, φ) sin θ dθ dφda (2.6.49)

=

∫ amax

amin

πa2Qdiff(a)f(a,−→r )
∫ amax

amin
πa2Qdiff(a) f(a,−→r )da 〈cos θ〉a da (2.6.50)

=

∫ amax

amin

πa2Qdiff(a)f(a,−→r )
∫ amax

amin
πa2Qdiff(a) f(a,−→r )da g(a)da (2.6.51)



Traitement de la di�usion 63Le paramètre g(−→r ) de la distibution s'érit don omme la moyenne des g(a) des di�é-rents grains, pondérés par les setions e�aes de di�usion et densités relatives des grains. Enpartiulier, ette ériture nous permet d'avoir une idée du omportement général de la di�u-sion de la lumière par la distribution de grains, à partir des setions e�aes et paramètresd'asymétrie de haque grain, sans avoir à aluler leur fontion de phase.Comparaison des méthodesD'un point de vue numérique, ette seonde méthode est beauoup plus rapide ar elleévite l'étape du hoix de la taille du grain (qui représente de l'ordre de 30% du temps dealul) mais elle implique une initialisation plus longue, due au alul des matries moyennes
M(−→r ). En pratique, e temps d'initialisation est le plus souvent raisonnable et nous utilisonsprinipalement ette seonde méthode. Une exeption notable est le as du alul multi-longueur d'onde lorsque la distribution en taille de grains n'est pas uniforme dans le disque.Ave des valeurs typiques de 1 000 tailles de grains, 1 000 ellules, 50 longueurs d'onde et unéhantillonage des matries au degré près, le alul de toutes les matries M(−→r ) néessite del'ordre de 10 milliards de multipliations (et additions) supplémentaires et il est alors pluse�ae d'utiliser la première méthode.La première méthode présente en outre l'avantage de produire de l'information supplémen-taire, elle permet de savoir sur quels grains les paquets ont e�etivement di�usé en fontionde la position dans le disque.2.6.6 Nouvelle diretion de volLes angles de di�usion et d'azimut sont dé�nis par rapport au veteur de propagationinident du paquet. Pour obtenir les oordonnées du veteur de propagation après di�usion,le alul est similaire à elui de la diretion d'émission depuis l'étoile (paragraphe 2.5.1) où ilnous faut remplaer la normale à la surfae par le veteur de propagation avant di�usion etles angles d'émission θ∗d et φ∗d par les deux angles de di�usion θ et φ dans les équations 2.5.21et 2.5.22.2.6.7 Calul des nouveaux paramètres de StokesLe formalisme de Stokes utilise le plan de di�usion omme référene pour les intensitésparallèle et perpendiulaire. En as de di�usions multiples, il faut don appliquer une rotationau veteur de Stokes a�n de aluler les intensités parallèle et perpendiulaire au nouveau plande di�usion.Avant haque di�usion, nous hoisissons un plan de référene, orthogonal au veteur depropagation, i.e. orrespondant au plan de polarisation, muni d'un système de oordonnées,dont l'axe vertial oïnide ave la projetion de l'axe z (perpendiulaire au plan du disque)du système de oordonnées universel. Pour un paquet quittant le système, e plan orrespondau plan image vu par l'observateur. Nous notons e plan Pn, où n orrespond au nombre dedi�usions subies par le paquet.Nous dé�nissons les paramètres de Stokes dans e plan et il nous faut, lors de la di�usion,appliquer une rotation de e plan autour de l'axe de propagation, a�n de ramener l'axe vertialsur l'axe dé�ni par l'intersetion ave le plan de di�usion. Si on note ω l'angle de ette rotation,



64 2.6.7 Calul des nouveaux paramètres de Stokesla modi�ation du veteur de Stokes est dé�nie par la matrie de rotation :
RStokes(ω) =









1 0 0 0
0 cos(2ω) − sin(2ω) 0
0 sin(2ω) cos(2ω) 0
0 0 0 1









(2.6.52)Cette matrie ne modi�e que les paramètres Q et U, une rotation dans le plan de polarisationn'a�etant pas l'intensité ni la polarisation irulaire, et applique une rotation d'angle 2ω auxparamètres Q et U.De même, nous dé�nissons, l'angle ω′ de la rotation permettant de ramener l'axe dé�ni parl'intersetion du plan de di�usion ave le plan Pn+1 sur l'axe vertial de e plan, a�n d'exprimerles veteur de Stokes par rapport à l'axe vertial dans le plan image après di�usion.Il nous est alors possible d'obtenir les veteurs de Stokes suessifs du paquet de photons,di�usion par di�usion :
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(2.6.53)Il nous reste à aluler les angles ω et ω′. Dans le plan Pn, l'axe vertial a pour oordonnées
(0, 1). Le plan de di�usion est dé�ni par le veteur de propagation du paquet di�usé −→v n+1,ses oordonnées dans le plan Pn sont

( −→v n+1.
−→
i n

−→v n+1.
−→
j n

) (2.6.54)où −→i n, −→j n et −→k n forment une base direte. Par dé�nition, −→k n = −→v n et (
−→
i n,
−→
j n) est unebase de Pn. Par dé�nition du plan Pn+1, nous avons aussi −→v n+1 =

−→
k n+1 et �nalement leproduit salaire nous donne :

cosω =

−→
k n+1.

−→
jn

√

(
−→
k n+1.

−→
in )2 + (

−→
k n+1.

−→
jn)2

(2.6.55)Par symétrie nous obtenons :
cosω′ =

−→
k n.
−→
j n+1

√

(
−→
k n.
−→
i n+1)2 + (

−→
k n.
−→
j n+1)

2

(2.6.56)Les bases (−→i n, −→j n, −→k n) et (−→i n+1, −→j n+1, −→k n+1) sont deux bases diretes. Nous endéduisons don : −→
k n.
−→
j n+1 = −

−→
k n+1.

−→
j n (2.6.57)Cette égalité est véri�ée pour toutes les permutations irulaires sur (−→i , −→j , −→k ) et implique

cosω′ = − cosω (2.6.58)De même, l'ériture des sinus à l'aide du produit vetoriel nous donne
sinω′ = sinω (2.6.59)



Traitement de la di�usion 65soit
ω′ = π − ω (2.6.60)et �nalement

RStokes(ω
′) = RStokes(−ω). (2.6.61)La transformation omplète du veteur de Stokes lors d'une di�usion peut don s'érire
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= RStokes(−ω)M(θ)RStokes(ω)
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(2.6.62)Le traitement des di�usions multiples se fait alors naturellement en prenant omme veteurde Stokes inident, le veteur de Stokes di�usé lors de l'interation préédente.2.6.8 Éhantillonage du hamp de rayonnement : prodution des imagesLorsque le milieu traversé par les paquets est optiquement mine, les probabilités d'ab-sorption et de di�usion ave e milieu sont très faibles et une très grande majorité des paquetsatteignent l'observateur sans interagir ave la matière, ne produisant auune information.Pour éviter ela, nous utilisons le onept de di�usion forée de Cashwell & Everett (1959).L'idée est de forer haque paquet à di�user au moins une fois entre le point d'émission etla limite du modèle. L'épaisseur optique totale τtot le long de la diretion de propagation duphoton est alulée. Une fration exp(−τtot) du paquet est diretement transmise. L'énergierestante (1− exp(−τtot)) est di�usée, la position de di�usion étant donnée par :
τ = − ln(1−A× (1− exp(−τtot))) (2.6.63)où A est un nombre aléatoire dans [0, 1[.Un disque même très optiquement épais présente une surfae qui reste optiquement mine,et il peut être e�ae de forer les di�usions dans es régions. Il peut en outre être trèsintéressant, si nous forçons les di�usions, de nous arranger pour qu'elles aient lieu à l'endroitoù on le souhaite.Pour ela, nous avons généralisé le onept de di�usion forée. Nous faisons le hoix detirer aléatoirement, non plus la longueur optique du paquet, mais sa longueur de vol. Leséquations 2.5.37 et 2.6.63 favorisent en e�et les di�usions à faibles longueurs optiques, e quise traduit, les pro�ls de densité étant le plus souvent déroissant ave la distane, par une trèsgrande majorité de di�usion dans les zones entrales des disques. Les artes obtenues sonttrès bien onvergées dans les régions prohes de l'étoile mais le bruit est important dans leszones externes du disque. Nous souhaitons que les di�usions aient lieu uniformément dans nosartes synthétiques a�n que tous les pixels soient onvergés de manière similaire. Pour ela,nous déidons de hoisir la longueur de vol de manière uniforme entre les longueurs de volminimale et maximale (qui orrespondent aux longueurs à partir desquels, le photon entre etsort des régions d'opaité non nulle).Dans e as, il nous faut orriger l'énergie du paquet pour prendre en ompte la probabilitéqu'il a de di�user au point que nous avons hoisi. Comme nous l'avons vu préédemment,le fateur de orretion à appliquer à l'énergie du paquet est le rapport de la probabilitéselon laquelle nous devons tirer la longueur optique τ , à savoir exp(−τ)/(1 − exp(−τtot))(puisque nous forçons la di�usion entre 0 et τtot) sur la probabilité selon laquelle nous avonse�etivement tiré τ .L'estimation de ette dernière probabilité est illustrée sur la �gure 2.11, où sont représen-tées les fontions de répartition en fontion de la longueur de vol et de la longueur optique.



66 2.6.8 Éhantillonage du hamp de rayonnement : prodution des images
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Figure 2.11 � Fontions de répartition de la longueur de vol (à gauhe) et la longueur optique(à droite). La probabilité suivant laquelle nous avons tiré la longueur optique τ est la pentedu segment rouge, rapport des longueurs des segments vert et bleu. lmin ext la longueur devol à partir de laquelle l'opaité n'est plus nulle, lmax elle à partir de laquelle elle redevientnulle et lsortie elle à laquelle le paquet sort du modèle.Le hoix d'un nombre aléatoire A se traduit par une longueur optique l, auquel orrespondune longueur optique τ . On note l1 et l2, les longueurs de vol néessaires pour entrer et sortirde la ellule où a lieu la di�usion (l1 < l < l2), et τ1 et τ2, les longueurs optiques orrespon-dantes (τ1 < τ < τ2). À es deux longueurs, orrespondent deux nombres ompris entre 0 et1, A1 et A2 ave A1 < A < A2. Pare que le tirage de la longueur de vol est uniforme etque l'opaité est onstante dans une ellule (e qui signi�e que longueur optique et longueurde vol sont proportionnelles à l'intérieur de la ellule), les fontions de répartition sont desfontions a�nes entre l1 et l2 d'une part et τ1 et τ2 d'autre part.La probabilité qui nous intéresse est la pente de la fontion de répartition en τ , qui estégale à la pente entre τ1 et τ2 (segment rouge sur la �gure). Elle nous est donnée par :
pτ =

A2 −A1

τ2 − τ1
(2.6.64)soit la longueur segment vert sur elle du segment bleu.Il ne nous reste plus qu'à déterminer A1 et A2. Pour ela, on peut aluler la pente dela fontion de répartition de la longueur de vol de deux manières di�érentes. Pare que larépartition est uniforme en longueur de vol, nous avons :

pl =
A2 −A1

l2 − l1
=

1− 0

lmax − lmin
, (2.6.65)soit

A2 −A1 =
l2 − l1

lmax − lmin
. (2.6.66)Nous avons alors :

pτ =
l2 − l1
τ2 − τ1

1

lmax − lmin
(2.6.67)

=
1

κ (lmax − lmin)
(2.6.68)où κ désigne l'opaité dans la ellule où a lieu la di�usion.Au �nal, l'énergie du paquet qui di�use doit être pondérée par :

wE = (1− exp(−τtot))
exp(−τ)

1− exp(−τtot)
κ (lmax − lmin) (2.6.69)

= exp(−τ)κ (lmax − lmin) . (2.6.70)



Calul de l'émission thermique du disque 67Cette méthode pose ependant un problème lorsque l'opaité sur la ligne de visée estélevée. Pour les di�usions à faibles longueurs de vol, wE va être très élevé et le paquet varepartir ave une énergie importante. S'il di�use une seonde fois, il va �allumer un pixel� àl'endroit de ette seonde di�usion. Nous allons don obtenir une arte ave les paquets quiont di�usé une seule fois bien uniforme, sur laquelle vont venir se superposer quelques rarespixels très brillants produits par des paquets qui di�usent au moins deux fois, dont la premièredi�usion a lieu dans une zone très optiquement épaisse. Au �nal, e sont es quelques paquetsqui vont introduire le bruit le plus gênant dans les images.Pour éviter ela, nous n'utilisons notre shéma de di�usion forée que lorsque la profondeuroptique le long de la ligne de visée est inférieure à 0.5. Dans le as ontraire, nous utilisons leshéma lassique dérit dans la setion 2.5.3.La �gure 2.12 illustre l'e�aité de la méthode en omparant les images, en utilisant laméthode lassique (2.5.3, à gauhe) et la méthode présentée ii (à droite). Le nombre depaquets est identique dans les deux as. Le temps de alul est environ trois fois plus longave la nouvelle méthode mais un nombre de paquets au moins 100 fois plus important seraitnéessaire ave la méthode lassique pour obtenir une onvergene similaire dans les partiesexternes du disque. Ce fateur dépend de la géométrie du disque (en partiulier son degréd'évasement) et varie, d'après nos essais, entre 10 et plusieurs milliers, voire plusieurs dizainesde milliers dans le as des disques sans évasement.2.7 Calul de l'émission thermique du disqueLe alul de l'émission thermique de la poussière ontenue dans le disque représente laomposante prinipale du travail de développement numérique de ette thèse. Nous avons faitle hoix de traiter le proessus d'absorption - réémission de manière symétrique au proessusde di�usion (voir la �gure 2.1) : lorsqu'un paquet est absorbé, il hau�e la poussière et estimmédiatement réémis à une nouvelle longueur d'onde, prenant en ompte l'augmentationde la température de la poussière. Il poursuit ensuite sa route, au travers de l'environne-ment irumstellaire, ses propriétés étant modi�ées au gré des di�usions et/ou absorptions -réémissions suivantes.2.7.1 Corretion en température et ajustement de la distribution en longueurs d'ondeCette méthode de alul a été présentée pour la première fois par Bjorkman & Wood(2001). Une fois la température onnue après l'absorption d'un nouveau paquet dans la ellule,il faut réémettre ette énergie a�n que l'équilibre radiatif soit satisfait. Avant l'absorption dee photon, la ellule avait émis des photons qui transportaient une énergie orrespondantà l'émissivité préédente de la ellule j′λ = κλBλ(Ti − ∆T), où ∆T est l'augmentation detempérature due à l'absorption du photon. Les photons préédents ont don été émis suivantune distribution en longueur d'onde inorrete orrespondant à la température préédente
Ti − ∆. Après la réémission du photon, l'ensemble des photons doit avoir été émis suivant
jλ = κλBλ(Ti). Bjorkman & Wood (2001) érivent que le photon doit être émis suivant lespetre :

∆jλ = jλ − j′λ = κλBλ(Ti)− κλBλ(Ti −∆T), (2.7.1)qui orrespond à la surfae grisée sur la �gure 2.13. Ils en déduisent la densité de probabilitésuivante :
q(λ)dλ =

κabs
i (Bλ(T)− Bλ(T −∆T)) dλ

∫∞

0 κabs
i (Bλ(T)− Bλ(T−∆T)) dλ (2.7.2)



68 2.7.1 Corretion en température et ajustement de la distribution en longueurs d'onde

Figure 2.12 � Comparaison des images obtenues sans (à gauhe) et ave (à droite) la redis-tribution uniforme du bruit pour un même disque vu par le p�le (i ≈ 18◦, en haut) et parla tranhe (i ≈ 87◦, en bas). Le nombre de paquets (volontairement faible pour visualiser lebruit) est identique dans les deux as : 1.28 millions, le temps de alul est trois fois plus longpour les modèles de droite. Le disque a un degré d'évasement de 9/8 et une densité de surfaeen -1. La di�érene est partiulièrement marquée au niveau de la surfae, optiquement �ne,du disque.Tant que l'énergie transportée par un photon est faible, e qui est assuré en hoisissantun nombre de paquets de photons su�samment grand, le hangement de température ∆T estpetit, et le spetre d'émission du photon réémis peut s'érire :
∆jλ ≈ κλ∆T

(dBλ(T)dT

)

Ti

(2.7.3)
∆jλ est toujours positif ar ∆T est positif et la fontion de Plank est une fontion stritementroissante de la température. La loi de probabilité orrespondante est :

q(λ)dλ =
κabs

i

(

dBλ
dT

)

Ti

dλ
∫

∞

0 κabs
i

(

dBλ
dT

)

Ti

dλ (2.7.4)L'approximation utilisée dans l'ériture de la densité de probabilité à l'aide de la dérivée de laloi de Plank permet d'éviter de faire la di�érene de deux lois de probabilité à haque hoixde longueur d'onde et permet une exéution beauoup plus rapide. Le tirage d'un nombre



Calul de l'émission thermique du disque 69aléatoire suivant la di�érene de loi de probabilité de l'équation 2.7.2 est en e�et un alultrès oûteux ar il faut realuler la fontion de répartition à haque absorption-réémission.L'ériture suivant l'équation 2.7.4 nous o�re la possibilité de prétabuler ette loi de probabilitépour un ertain nombre de températures. La densité de probabilité à la température Ti de laellule est obtenue par interpolation linéaire entre les valeurs prétabulées.
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Figure 2.13 � Choix de la lon-gueur d'onde de réémissiondans l'algorithme de réémis-sion immédiate. Les ourbesd'émissivité de la poussière
jλ = κλBλ sont traées avantet après l'absorption d'unphoton individuel. La répar-tition spetrale des photonspréédemment émis est repré-sentée par l'émissivité à l'an-ienne température (ourbeinférieure). Pour orriger larépartition spetrale d'énergiede l'anienne température à lanouvelle (ourbe supérieure),le photon doit être émis sui-vant la di�érene des réparti-tion spetrale d'énergie, 'est-à-dire suivant la zone grisée.Baes et al. (2005) ont étudié en détails les bases théoriques de ette méthode d'ajustementde la distribution en longueurs d'onde et, en partiulier, son domaine d'appliation. En parti-ulier, ils montrent que l'équation 2.7.2 n'est valable que sous ertaines onditions. En e�et,si k photons ont déjà été absorbés et réémis, le problème à résoudre est de faire émettre k+ 1photons suivant l'émissivité orrespondant à la température T. Il faut ajuster un ensemble de

k longueurs d'onde générées aléatoirement suivant la distribution
p(λ)dλ =

κλBλ(T−∆T)dλ
∫

∞

0 κλBλ(T −∆T)dλ (2.7.5)à un ensemble de k longueurs d'onde suivant la distribution
r(λ)dλ =

κλBλ(T)dλ
∫∞

0 κλBλ(T)dλ (2.7.6)en ajoutant un unique paquet. La distribution de probabilité de e paquet q(λ)dλ doit donsatisfaire l'équation
(k + 1) r(λ)dλ = k p(λ)dλ+ q(λ)dλ (2.7.7)et s'érit :

q(λ)dλ = (k + 1)
κλBλ(T)dλ

∫∞

0 κλBλ(T)dλ − k κλBλ(T −∆T)dλ
∫∞

0 κλBλ(T−∆T)dλ. (2.7.8)Cette formule peut s'interpréter physiquement. Quand le paquet (k+1)est absorbé, la tempé-rature s'élève de T−∆T à T. Ce dernier paquet doit don être réémis suivant une distribution



70 2.7.2 Taux d'absorption et intensité spéi�que moyennede probabilité orrespondant à ette température, soit
Pk+1(λ)dλ =

κλBλ(T)dλ
∫

∞

0 κλBλ(T)dλ (2.7.9)En outre, il faut prendre en ompte le fait que les k préédents paquets ont été émis àune mauvaise longueur d'onde. Il faut don les faire réémettre ave une longueur d'ondeéhantillonnée suivant la di�érene entre l'anienne et la nouvelle distribution de probabilité
j = 1 . . . k Pj(λ)dλ =

κλBλ(T)dλ
∫∞

0 κλBλ(T)dλ − κλBλ(T−∆T)dλ
∫∞

0 κλBλ(T−∆T)dλ. (2.7.10)Cette proédure est équivalente à émettre un seul paquet suivant la distribution de probabilitédonnée par l'équation 2.7.8.L'équation 2.7.8 est dans le as général di�érente de l'équation 2.7.2 de Bjorkman & Wood(2001). Cependant l'ériture de l'équilibre radiatif �xe la relation entre k et T :
∫

∞

0
κλBλ(T)dλ =

(k + 1) ε

4πM
(2.7.11)où ε est l'énergie transportée par un paquet de photons, par unité de temps. On en déduit :

∫∞

0 κλBλ(T)dλ
∫∞

0 κλBλ(T−∆T)dλ =
k + 1

k
(2.7.12)En éliminant k dans l'équation 2.7.8, on obtient :

q(λ)dλ =
κabs

i (Bλ(T)− Bλ(T−∆T)) dλ
∫∞

0 κabs
i (Bλ(T)− Bλ(T−∆T)) dλ (2.7.13)et on retrouve l'équation 2.7.2, et la méthode de Bjorkman & Wood (2001) est bien justi�éemathématiquement.2.7.2 Taux d'absorption et intensité spéi�que moyenneUne méthode partiulièrement e�ae pour aluler le taux d'absorption d'énergie est dele relier au alul du hamp de rayonnement

Γabs
i = 4πMi

∫ ∞

0
κabs

i (λ)Jλ dλ (2.7.14)où l'intensité moyenne Jλ est dé�nie par :
Jλ =

1

4π

∫∫

Ω
Iλ dΩ′ (2.7.15)L'équation 2.1.5 revient alors à érire l'égalité des hamps de rayonnement absorbé et émis

∫

∞

0
κabs

i (λ)Jλ dλ =

∫

∞

0
κabs

i (λ)Bλ(T)dλ (2.7.16)Comme le démontre Luy (1999), l'intensité spéi�que moyenne dans une ellule donnéepeut être estimée via sa relation ave la densité loale d'énergie du hamp de rayonnement :
Jλ =

1

4πVi

∑

γ

εγ ∆lγ (2.7.17)
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Figure 2.14 � Information rée par un photon lors de sa propagation. Dans la méthode MonteCarlo lassique (�gure de gauhe), l'information n'est réée que dans les ellules où le photoninteragit ave la matière. L'utilisation du onept d'intensité spéi�que moyenne permet deproduire de l'information dans toutes les ellules traversées par le photon (�gure de droite),autorisant une diminution du nombre de photons néessaires pour atteindre un ertain degréde onvergene, notamment dans les régions optiquement mines.où la somme sur γ désigne la somme sur tous les photons qui ont traversé la ellule. εγ estl'énergie des photons par unité de temps et ∆lγ la longueur de vol parourue par les photonsdans la ellule. Le alul se résume alors à sommer les longueurs de vol de haque photontraversant la ellule.L'intérêt de ette méthode, par rapport à une méthode qui égaliserait l'énergie émise etl'énergie absorbée dans la ellule, est que haque photon rée de l'information dans toutesles ellules qu'il traverse et non pas seulement dans la ellule où il est absorbé. Cela estpartiulièrement ritique dans les zones optiquement mines où la probabilité d'être absorbéest négligeable : la température peut être alulée même si auun photon n'est e�etivementabsorbé dans es zones. Cela permet en outre de diminuer onsidérablement le nombre dephotons néessaires pour onverger la température et d'obtenir des artes de températurebeauoup plus lisses, plus rapidement.Si le taux d'absorption est estimé de ette manière, l'équation 2.7.12 n'est en général plusvéri�ée. En e�et, elle devient
∫∞

0 κλBλ(T)dλ
∫∞

0 κλBλ(T−∆T)dλ =

(∫∞

0 κλJλ dλ)k+1
(∫∞

0 κλJλ dλ)k (2.7.18)où (∫∞

0 κλJλ dλ)k est la valeur de l'intégrale du hamp de rayonnement après k absorptions etqui n'est égale à k qu'en moyenne statistique. De e fait, il n'y plus de raison pour que la dis-tribution de probabilité de l'équation 2.7.8 soit égale à elle de l'équation 2.7.2. Les méthodesde Bjorkman & Wood (2001) et Luy (1999) sont don, d'un point de vue mathématique,inompatibles entre elles. Nous verrons dans les paragraphes suivants omment nous pouvonsependant les utiliser au sein du ode a�n de pro�ter de leurs avantages respetifs.2.7.3 Résolution de l'équilibre radiatifUne fois le taux d'absorption onnu, il faut inverser l'équation
4πMi

∫ ∞

0
κabs

i (λ)Bλ(Ti)dλ = Γabs
i (2.7.19)



72 2.7.4 Éhantillonage du hamp de rayonnement : prodution des SEDpour obtenir la température. Cette équation est impliite et néessite plusieurs évaluations del'intégrale pour di�érentes températures. Pour éviter ela, la valeur de l'intégrale est prétabu-lée pour NT = 1000 températures espaées logarithmiquement entre 1K et la température desublimation. La température Ti de haque ellule est obtenue par interpolation linéaire entreles valeurs prétabulées.2.7.4 Éhantillonage du hamp de rayonnement : prodution des SEDLes partiules que l'on propage dans le ode Monte Carlo peuvent représenter un nombrequelonque de photons physiques. L'énergie des partiules, et don le nombre de photonsqu'elles ontiennent, peuvent être librement hoisis suivant le but à atteindre. A�n d'améliorerson e�aité lors de la prodution de SEDs, le ode utilise deux éhantillonnages du hamp derayonnement, 'est-à-dire deux stratégies di�érentes pour déterminer l'énergie d'un paquet.En e�et, d'une part, la onvergene du alul de la distribution de température est optimiséquand tous les paquets ont la même énergie, indépendemment de leur longueur d'onde. D'autrepart, le alul du �ux émergent est plus e�ae quand le nombre de paquets est maintenuonstant pour tous les intervalles de longueurs d'onde. Dans e as, 'est l'énergie des paquetsqui dépend de la longueur d'onde. Ainsi il est plus e�ae de aluler la température et laSED à l'aide d'un proessus à deux étapes :� la première étape est le alul de la température. En l'absene de soure de hau�ageautre que le hau�age par l'étoile, le disque est initialement à température nulle. Tousles paquets de photons sont générés à la surfae de l'étoile et sont suivis jusqu'à equ'ils quittent le système. Lors d'une di�usion , le veteur de propagation, ainsi que leveteur de Stokes, sont modi�és mais pas la longueur d'onde. Lors d'une absorption,le paquet hau�e la ellule dans laquelle il a été absorbé, il est réémis immédiatement,in situ et de manière isotrope, mais à une longueur d'onde di�érente, alulée suivantla température de la ellule de la grille. Pour e proessus de réémission, le onept deréémission immédiate et la orretion en température assoiée sont utilisées. Dans etteétape, tous les paquets ont la même énergie et sont aléatoirement di�usés/absorbés-réémis dans le disque. Nous dé�nissons la luminosité d'un paquet ε, omme :
ε = L∗/Nγ étape1 (2.7.20)où L∗ est la luminosité bolométrique de l'étoile et Nγ étape1 le nombre de paquets générés.La longueur d'onde du paquet est hoisie suivant la densité de probabilité normaliséeproportionelle à Bλ(T∗) ou au spetre stellaire utilisé. À la �n de ette étape, lorsquetous les paquets ont été propagés, le onept d'intensité moyenne de Luy (1999) esten outre utilisé pour aluler la température �nale. Cela permet de réduire le bruit lorsde l'estimation de température pour les as optiquement mines. Cette première étapepermet une onvergene rapide de la température mais devient oûteuse en temps dealul lorsqu'il s'agit de aluler une SED, en partiulier dans le régime des grandeslongueurs d'onde où l'énergie émise est faible. De e fait, les SEDs sont alulées demanière di�érente.� la seonde étape alule la SED à partir de la distribution de température aluléepréédemment. Le nombre de paquets de photons est identique pour toutes les longueursd'onde. Cette étape maintient ainsi un niveau de bruit similaire dans haque intervallede longueur d'onde et améliore l'e�aité du alul de la SED en limitant le tempsde alul passé dans les intervalles de haute luminosité et en se onentrant sur euxde plus faibles luminosités. Pare que l'information sur l'énergie absorbée ne fait pluspartie des objetifs du alul dans ette étape (ette information a été extraite de lapremière étape via la température), lorsque qu'un photon interagit ave la matière



Calul de l'émission thermique du disque 73nous forçons une di�usion et pondérons l'énergie du photon di�usé (ou pour être exatl'ensemble de son veteur de Stokes) par la probabilité de di�usion 'est-à-dire l'albédo,e qui assure un alul orret de l'énergie di�usée et la prise en ompte de l'énergieabsorbée. Cela évite de propager des photons qui seraient �nalement absorbés et ne nousapporteraient auune information utile. En outre, nous évitons de suivre les paquetsqui restent �piégés� trop longtemps. En e�et, si un paquet arrive dans une zone trèsoptiquement épaisse, il di�use de nombreuses fois, et devient très oûteux en tempsde alul. De plus, son énergie devient négligeable (ar multipliée par l'albédo à haquedi�usion) et il ne ontribuera pratiquement pas au �ux reçu. Nous préférons don stopperle alul de e paquet pour passer au suivant. Cette élimination des paquets �piégés�est en revanhe impossible dans la première étape du alul où l'énergie des paquets estmaintenue onstante et ne devient jamais négligeable.Dans ette seonde étape, nous ne onnaissons pas à l'avane la luminosité des paquets.La SED est onstruite en émettant, pour haque longueur d'onde, un nombre Nγ étape2de paquets tels que pour l'inlinaison désirée, un nombre N de paquets soient reçus, Nvalant typiquement de l'ordre de 1 000 ou 10 000 suivant que l'on reherhe une préisionà 1 σ de l'ordre de 3 % ou 1 %. Ces paquets sont émis par l'étoile et le disque. L'énergie(par unité de temps) de es paquets est onnue lorsque les N paquets ont été reçus. Elles'érit :
ελ =

L∗(λ) +
∑

i Li(λ)

Nγ étape2
(2.7.21)où i est l'indie des ellules et L∗(λ) et Li(λ) sont les luminosités de l'étoile et desellules à la longueur d'onde λ. Elles sont données par :

L∗(λ) = 4π2R2
∗ Bλ(T∗) , (2.7.22)et

Li(λ) = 4π κabs
i (λ)Bλ(Ti)mi . (2.7.23)Dans ette étape, la longueur d'onde est �xée de manière déterministe et les paquetssont émis aléatoirement depuis l'étoile et les ellules du disques suivant les probabilitésrespetives :

p∗ =
L∗(λ)

L∗(λ) +
∑

i Li(λ)
, (2.7.24)et

pi =
Li(λ)

L∗(λ) +
∑

i Li(λ)
. (2.7.25)Ce alul en deux étapes présentent plusieurs avantages (outre elui d'optimiser haqueétape pour un objetif bien préis). Il permet d'abord de ombiner les proessus d'aélérationde Bjorkman &Wood (2001) et Luy (1999) suessivement, évitant ainsi leur inompatibilité.Cela permet d'obtenir un ode e�ae aussi bien dans les as optiquement épais que dans lesas optiquement mines, ainsi que, et surtout, dans les as où ertaines zones sont optiquementépaisses et d'autres optiquement mines, e qui orrespond au as des disques protoplanétaires.En outre, dans les deux étapes l'émission du disque est traitée de manière omplètementdi�érente et haune d'entre elles produit une distribution spetrale d'énergie. La omparaisondes résultats produits par les deux étapes (en gardant en mémoire que la distribution spe-trale d'énergie produite par la seonde étape est par onstrution beauoup mieux onvergée)permet de véri�er que les résolutions utilisées sont su�santes. En e�et, lors de la premièreétape, les émissions ont lieu exatement aux positions d'absorption, ave une résolution spa-tiale exellente (limitée par les erreurs d'arrondis et de tronature numériques). À l'inverse,



74 2.7.4 Éhantillonage du hamp de rayonnement : prodution des SEDdans le seonde étape, l'émission se fait de manière uniforme au sein d'une ellule. Si lesellules deviennent trop grandes, la résolution va devenir trop faible pour bien éhantillonnerle hamp d'énergie et on s'attend à observer des di�érenes ave les résultats obtenus par lealul de la première étape. La �gure 2.15 illustre e phénomène dans le as d'une résolutioninsu�sante au niveau du bord interne du disque. Pour pallier au manque de onvergene dela distribution spetrale issue de la première étape, nous avons hoisi de sommer, pour ette�gure uniquement, les �ux reçus dans tous les apteurs et omparons ainsi les distributionsspetrales moyennées sur tous les angles d'inlinaison.De manière similaire, si la résolution est insu�sante dans les régions externes du disque,on observe une di�érene signi�ative dans le domaine sub-millimétrique entre les résultatsdes deux étapes.L'énergie émise par une ellule i de température T à une longueur d'onde λ est donnéepar
κabs

i (λ)Bλ(T) (2.7.26)Si dans la seonde étape, l'énergie émise est bien alulée de ette manière, dans le premièreétape, en revanhe, la méthode de orretion en température revient à érire ette énergieomme
κabs

i (λ)

nT
∑

i=1

dBλdT
(Ti)∆Ti −−−−−→nT→∞ κabs

i (λ)

∫ T

0

dBλdT (T′)dT′ = κabs
i (λ)Bλ(T). (2.7.27)En e�et, lors de la première étape, la température de la ellule est initialement nulle etaugmente au fur et à mesure des absorptions. L'énergie émise est don la somme des énergiesémises à toutes les températures intermédiaires. nT désigne ii le nombre de es températuresintermédiaires (ave TnT

= T la température �nale de la ellule), qui orrespond aussi aunombre d'absorptions-réémissions qui ont eu lieu dans la ellule. La omparaison des SEDs desdeux étapes permet de s'assurer que e nombre est su�samment grand et que par onséqueneles ∆Ti sont su�samment petits pour que l'on puisse approximer l'intégrale par une somme.En d'autres termes, ela permet de véri�er que le nombre de paquets néessaires au alulde la distribution de température a bien été utilisé dans la première étape. En outre, etteomparaison o�re la possibilité de véri�er que les Ti sont alulées de manière orrete. Ene�et, es températures sont alulées par interpolation entre des températures prétabulées.Si la résolution de ette table en température est trop faible, les Ti vont être alulées demanière impréise et le hemin par lequel va �passer� la sommation sera inorret, entraînantune erreur sur l'énergie émise7.Pour réduire enore le temps de alul, une solution serait de n'utiliser la seonde étapeque pour ompléter la première, a�n d'utiliser dans la SED, l'ensemble des paquets générés,qu'ils proviennent de la première ou de la seonde étape. En e�et, la distribution spetraled'énergie produite lors de la première étape est onvergée dans les régimes de longueurs d'ondeoù l'énergie émise est importante. On pourrait don se ontenter de ne aluler dans la seondeétape que les longueurs d'onde où la onvergene est insu�sante et de n'utiliser que le nombrede paquets néessaires pour ompléter eux issus de la première étape. Nous avons ependantfait le hoix de realuler toutes les longueurs d'onde dans ette seonde étape et de perdrel'information des paquets de la première étape sur les quantités observables (l'informationsur la température est bien entendu utilisée), ette information pouvant nous être utile pourvéri�er a posteriori, par omparaison des résultats des deux étapes, que la résolution était bien7Une résolution insu�sante en température va aussi avoir pour onséquene une erreur sur la température�nale (qui est elle aussi alulée par interpolation). Cette erreur n'est ependant pas diretement détetableen omparant les SEDs des deux étapes ar dans les deux étapes, l'énergie émise est ensée se faire à ettetempérature �nale, qu'elle soit exate ou non.
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Figure 2.15 � In�uene de la résolution de la grille spatiale au niveau du bord interne sur lesdistributions spetrales d'énergie simulées. Le panneau supérieur présente shématiquementle problème lié à une résolution insu�sante. Les arrés représentent une ellule au niveaudu bord interne, la arte de ouleur symbolisant la densité d'énergie thermique émise. Lerayonnement stellaire vient de la gauhe et est représenté par les �èhes. Lors de la premièreétape, la densité d'émission est par onstrution égale à la densité d'absorption et présenteun fort gradient du bord interne vers le entre du disque. Dans la seonde étape, l'émissionest supposée uniforme dans la ellule. Si la résolution est insu�sante, la di�érene entre lesrépartitions spatiales de l'émission thermique dans les deux étapes devient non négligeable etinduit des erreurs au niveau de la distribution spetrale d'énergie. La ourbe rouge représentele résultat produit par la seonde étape. Il est dans e as sensiblement di�érent de eluiproduit par la première étape (ourbe noire en tirets). Le panneau inférieur présente le mêmealul mais une augmentation de la résolution au bord interne. Les densités d'émission sontette fois-i beauoup plus prohes et les résultats des deux étapes sont en parfait aord.



76 2.7.5 Zone sombre : as très opaquesu�sante. Nous disposons ainsi, en quelque sorte, d'un test d'auto-ohérene qu'il nous estapparu primordial de garder (au prix d'une légère perte en e�aité) pour pouvoir utiliser leode de façon relativement sûre, par exemple dans des régions de l'espae des paramètres quenous n'aurions jamais explorées jusqu'à présent (très grandes profondeurs optiques, variationsbrutales d'opaité, . . . ).2.7.5 Zone sombre : as très opaqueLors de la seonde étape, un paquet qui di�use un grand nombre de fois �nit par avoirune énergie négligeable, elle-i étant multipliée par l'albédo à haque di�usion. A�n d'éviterde générer des paquets si profondément dans le disque qu'auun d'entre eux ne pourraits'éhapper ave une énergie appréiable, une �zone sombre� est dé�nie à haque longueurd'onde. Elle inlut toutes les ellules pour lesquelles la distane optique jusqu'aux limites dela grille de alul est, dans toutes les diretions, au moins supérieure à τλ = 30. Cette valeur
τλ = 30 orrespond au meilleur ompromis entre la préision des résultats et le temps de alul.Auun paquet n'est émis depuis ette zone et nous �xons à zéro la probabilité d'émissiondepuis les ellules à l'intérieur de la zone sombre. Les probabilités d'émission depuis l'étoileet le disque 2.7.24 et 2.7.25 sont ainsi réérites :

p∗ =
L∗(λ)

L∗(λ) +
∑

i wi(λ) Li(λ)
, (2.7.28)et

pi =
wi(λ) Li(λ)

L∗(λ) +
∑

i wi(λ) Li(λ)
. (2.7.29)où wi(λ) prend la valeur 0 pour les ellules dans la zone sombre et 1 pour les ellules àl'extérieur de ette zone.De la même manière, l'énergie des paquets est modi�ée pour prendre en ompte le dé�itd'émission dans la zone sombre :

ελ =
L∗(λ) +

∑

i wi(λ) Li(λ)

Nγ étape2
. (2.7.30)En outre, tout paquet qui entrerait dans la zone sombre lors de sa marhe aléatoire est�tué�, ar il n'a auune hane de ressortir ave une quantité d'énergie signi�ante.2.7.6 Équilibre radiatif d'une distribution en taille des grainsLe bilan thermique de la poussière doit prendre en ompte le ouplage thermique entre legaz et la poussière, via les ollisions des moléules de gaz sur les grains de poussière. Dansles régions où la densité est élevée, près du plan médian par exemple, e ouplage est trèsfort et la température du gaz et de la poussière sont très prohes. À la surfae du disque, enrevanhe, la densité devient très faible et les éhanges thermiques entre le gaz et la poussièresont onsidérablement réduits. Supposer l'équilibre thermodynamique dans es régions peutonduire à des erreurs sur l'estimation de la température et des �ux émergents. Ce problèmeest enore plus ruial pour les disques de débris où l'ensemble de l'émission est optiquement�ne.Les deux hypothèses extrêmes ont don été implémentées dans le ode : soit l'éhangethermique entre le gaz et la poussière est parfaitement e�ae, et gaz et température sont àl'équilibre thermodynamique loal (ÉTL), soit il n'y a auun ouplage thermique entre gaz etpoussière.



Calul de l'émission thermique du disque 77Si l'on suppose l'équilibre thermodynamique loal, tous les grains sont à la même tempé-rature, qui est aussi la température du gaz. On peut alors dé�nir ette température ommela température de la ellule. Elle est donnée par l'équation de l'équilibre radiatif :
4π

∫ ∞

0
κabs

i (λ)Bλ(Ti)dλ = Γabs
i (2.7.31)S'il n'y a pas de ouplage thermique (autre que radiatif) entre la poussière et le gaz, et parvoie de onséquene entre les grains de di�érentes tailles, haque type de grains a sa propretempérature et l'équilibre radiatif doit, dans e as être érit indépendamment pour haquetaille (et/ou espèe) de grains :

4π

∫ ∞

0
κabs

i (λ, a)Bλ(Ti(a))dλ = Γabs
i (a) (2.7.32)où κabs

i (λ, a), Ti(a) et Γabs
i (a) sont respetivement l'opaité, la température des grains depoussière de taille a dans la ellule i ainsi que l'énergie qu'ils ont absorbée. Les grains, bienqu'en équilibre ave le même hamp de rayonnement, ne sont pas à la même température àause de leur opaité di�érente.Dans l'idéal, il faudrait prendre en ompte un ouplage entre le gaz et la poussière nonparfait. Cela implique de aluler la température du gaz a�n de quanti�er les éhanges ther-miques ave la poussière. Burke & Hollenbah (1983) ont étudié le taux de refroidissement (oude hau�age) du gaz par les ollisions ave la poussière, qui est proportionnel à la di�érenede température entre gaz et poussière8. Le alul préis du ouplage thermique entre gaz etpoussière implique elui de la température du gaz et ainsi, la prise en ompte des nombreuxproessus (autre que l'interation ave la poussière) de refroidissement (émission dans lesraies atomiques d'hydrogène, oxygène, arbone, dans les raies moléulaires de H2, CO, CH,. . . ) et de hau�age (rayons osmiques, désexitation ollisionnelle de H2, dissoiation de H2,photoionisation de C, hau�age photoéletrique par les petits grains hors équilibre, réationshimiques exothermiques, . . . ) du gaz qui sortent du adre de la thèse.Jonkheid et al. (2004) et Kamp & Dullemond (2004) prennent en ompte es di�érentse�ets, en analysant le problème du point de vue de la température du gaz et font l'hypothèsed'une température unique pour la poussière, alulée à l'avane sans prendre en ompte leouplage thermique ave le gaz. Les deux groupes trouvent des résultats similaires ave unetempérature du gaz prohe de elle de la poussière dès que la profondeur optique en bande Vest supérieure à 0.1. Au-dessus de ette surfae, la température du gaz est plus élevée que ellede la poussière, pouvant atteindre des températures de l'ordre de 104 K jusqu'à des distanesde l'ordre de 50 unités astronomiques. L'étape suivante sera de joindre les deux approhes etde modéliser simultanément la température du gaz et des di�érents grains de poussière, enprenant en ompte leurs interations respetives.L'équation 2.7.32, si elle très similaire à l'équation 2.7.31, omplexi�e le traitement nu-mérique du transfert radiatif. Ainsi, dans le as de la méthode Monte Carlo lassique, si onnote ng le nombre de tailles (ou plus généralement d'espèes) de grains onsidérées, le nombrede paquets de photons, et par voie de onséquene le temps de alul, augmente en O(n2

g)par rapport au alul supposant une température identique pour tous les grains, les paquetsdevant modéliser le hau�age mutuel des ng grains. Wolf (2003b) a réalisé e genre de alulpour des enveloppes sphériques et des disques axisymétriques. Dans le as des disques, ils ne8Plus préisément, la dépendane en température doit prendre en ompte un fateur supplémentaire pro-portionnel à la raine de la température des grains de poussière, qui dérit le �ux de partiules de gaz à lasurfae des grains.



78 2.7.6 Équilibre radiatif d'une distribution en taille des grainsprésentent que les pro�ls de température et pas les distributions spetrales d'énergie, proba-blement à ause de limitation en temps de alul. Nous reviendrons sur es résultats par lasuite.La méthode de réémission immédiate de Bjorkman & Wood (2001) permet de ramener letemps de alul en O(ng), l'émission thermique des di�érents grains s'ajoutant dans le aluldu hamp de rayonnement, le hau�age mutuel est impliitement pris en ompte. On n'a alorsbesoin d'un nombre de paquets approximativement ng fois plus important que dans le as oùtous les grains sont à l'équilibre entre eux, haque grain devant absorber un nombre de paquetssu�sant pour que le alul de sa température soit onvergé. Le fateur numérique ahé dansle O est don supérieur à 1, de l'ordre de la setion e�ae d'absorption moyenne des grainssur la plus petite setion e�ae d'absorption des grains, a�n que les grains qui absorbent lemoins d'énergie interagissent ave le nombre de paquets néessaires à la onvergene de leurtempérature.Si la méthode de Bjorkman & Wood (2001) appliquée au hau�age di�érentiel des grainspermet de faire quelques aluls pontuels, le temps de alul reste rédhibitoire pour espérerexploiter de manière intensive le ode en prenant en ompte le hau�age di�érentiel. L'uniquesolution pour réduire la omplexité de l'algorithme est de hau�er haque grain par tous lespaquets propagés. Nous avons don naturellement pensé à oupler la méthode d'ajustementen longueurs d'onde à elle d'intensité spéi�que moyenne, où tous les paquets sont utiliséspour le alul du terme de hau�age. Nous avons vu, ependant, dans la setion préédenteque les deux méthodes étaient inompatibles. Cette inompatibilité n'est ependant que théo-rique. Dans la pratique, l'approximation qu'elle implique est parfaitement justi�ée au seuil depréision que nous reherhons et l'utilisation simultanée des deux méthodes permet au oded'être partiulièrement e�ae. Le paragraphe 2.8.6 présente les tests que nous avons réaliséspour valider ette utilisation onjointe des méthodes de Bjorkman & Wood (2001) et Luy(1999).La méthode que nous avons développée est don la suivante :� Choix du grain qui absorbe le paquet : lors d'une absorption dans une ellule,nous hoisissons le grain sur lequel a lieu l'absorption, en fontion de sa setion e�aed'absorption. La probabilité orrespondante est donnée par :
Pabs(a)|abs da =

πa2Qabs(a)f(a,−→r )da
∫ amax

amin
πa2Qabs(a)f(a,−→r )da (2.7.33)La méthode est similaire à la méthode 1 dé�nie en setion 2.6.5 pour le hoix du graindi�useur.� Calul de la température du grain : le hamp de rayonnement vu par le grain estalulé par

Γabs
i (a) = 4πMi

∫ ∞

0
κabs

i (λ, a) Jλ dλ (2.7.34)La méthode de alul présente une légère di�érene par rapport au as ÉTL. Dans eas, à haque traversée d'une ellule par un paquet nous mettions à jour la variable
(κ J)i, approximation numérique de l'intégrale ∫∞

0 κabs
i (λ) Jλ dλ :

(κ J)i ← (κ J)i + κabs
i (λ)∆lλ ελ (2.7.35)Dans le as du hau�age di�érentiel, il nous faudrait érire ette équation pour haundes ng grains, rendant la méthode peu e�ae. Nous préférons don mettre à jour lavariable Ji(λ) pour haque longueur d'onde :

Ji(λ) ← Ji(λ) + ∆lλ ελ (2.7.36)



Calul de l'émission thermique du disque 79Quand une absorption a lieu dans une ellule sur un grain de taille a, nous alulonsalors uniquement la variable (κ J)i(a) orrespondant au grain absorbeur :
(κ J)i(a) =

∑

λ

κabs
i (λ, a)Ji(λ) (2.7.37)La température du grain est alors obtenue en érivant :

∫ ∞

0
κabs

i (λ)Bλ(T(a))dλ = (κ J)i(a) (2.7.38)� Réémission thermique du paquet : la longueur d'onde du paquet réémis est aluléeen prenant en ompte la orretion en température du grain de taille a, suivant la loide probabilité :
q(λ),dλ =

κabs(a)
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κabs(a)

(

dBλ

dT

)

T(a)

dλ (2.7.39)C'est à e niveau, que l'approximation liée à l'utilisation ombinée des méthodes deBjorkman & Wood (2001) et Luy (1999) est introduite, du fait du alul de T(a) àl'aide de la méthode de l'intensité spéi�que moyenne, lors des réémissions immédiates.Cette méthode permet ainsi, pare tous les paquets sont utilisées pour hau�er tous lesgrains, de aluler le hau�age di�érentiel des grains ave un temps de alul en O(1) parrapport au as où tous les grains sont en équilibre entre eux. Seuls deux aluls supplémentairessont néessaires, à haque absorption-réémission :� le hoix de la taille du grain (équation 2.7.33),� le alul de (κJ) à partir de J (équation 2.7.37).Ave les paramètres généralement utilisés dans le ode (en partiulier, ng = 1000), ela setraduit par une augmentation du temps de alul d'un fateur légèrement inférieur à 2.L'oupation mémoire est en revanhe beauoup plus importante pour atteindre jusqu'à
2.8 Go (pour 1 000 tailles de grains, 1 000 points de température et 1 000 ellules). Cettevaleur reste ependant très en-deçà des apaités mémoire des mahines de alul réenteset ne limite don pas l'utilisation du ode. En outre, ertains paramètres de résolution ontvolontairement été surestimés (notamment la résolution de la grille en température et de ladistribution en taille de grain, que l'on peut réduire d'un fateur 10 sans noter de di�érenesdans les résultats) et le ode a été testé ave suès sur une mahine n'o�rant que 256 Mo.2.7.7 Autres proessus de hau�ageLes équations érites jusqu'ii se basent sur l'hypothèse d'un hau�age passif, la seulesoure d'énergie étant le rayonnement émis par l'étoile. Si d'autres proessus de hau�agenon radiatifs interviennent (hau�age par frition visqueuse dans les disques atifs, ollisionave les rayons osmiques, équilibre ave un réservoir de température, le nuage moléulairepar exemple, . . . ), des taux de hau�age respetifs par unité de volume doivent être ajoutésau membre de droite de l'équation 2.1.5 qui devient :
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∫ ∞

0
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i (λ)Bλ(Ti)dλ = 4π
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0
κabs

i (λ) Jλ dλ+

n
∑

k=1

Ek (2.7.40)où n est le nombre de soures loales d'énergie, de densités volumiques d'énergie par unité detemps Ek.



80 Si nous supposons que es termes dépendent en général de la position, de la taille, . . . desellules mais pas de leur température, ils restent onstants lors de la simulation Monte Carloet l'utilisation de l'algorithme de redistribution en longueurs d'onde reste parfaitement valide.La prise en ompte de es soures d'énergie supplémentaires implique de légèrement modi�erla première étape du alul :� les paquets ne sont plus émis uniquement depuis la surfae stellaire mais aussi depuisle disque,� les longueurs d'onde des paquets ne sont plus hoisies suivant le spetre stellaire maissuivant le spetre d'émission global du système étoile plus disque,� la luminosité des paquets s'érit maintenant
ε = Ltot/Nγ étape1 (2.7.41)où Ltot désigne la luminosité totale du système.En pratique, nous alulons les températures initiales des ellules du disque résultant de essoures de hau�age internes lors de l'initialisation du ode :

4π

∫

∞

0
κabs

i (λ)Bλ(T◦
i )dλ =

n
∑

k=1

Ek (2.7.42)desquelles nous déduisons les probabilités d'émission et énergies des paquets.Auune modi�ation n'est néessaire lors de la seonde étape, la struture en températureobtenue à l'issue de la première étape prenant en ompte les soures de hau�ages internes.Les disques autour des étoiles T Tauri sont prinipalement passifs. Ils se peut en revanheque le terme de hau�age soit dominant dans les parties les plus entrales du disque, et ed'autant plus que la luminosité de l'étoile est faible. Il s'érit :
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) (2.7.43)où ν est la visosité inématique, qui peut être paramétrée omme ν = αcsh ave cs la vitessedu son, h l'éhelle de hauteur du disque (Shakura & Sunyaev 1973). La valeur de α esttrès inertaine, les valeurs utilisées varient entre 10−3 et 1. Elle est le plus souvent supposéeuniforme dans le disque, e qui est sans doute loin d'être vrai.Dans toute la suite, nous n'avons onsidéré que des disques passifs et n'avons pas pris eterme en ompte.2.8 Validation du odeAvant d'utiliser notre modèle et de le onfronter aux observations, il faut nous assurerque les aluls sont réalisés de manière exate. Nous avons ainsi fait subir au ode toute unesérie de tests, aussi bien au niveau de l'exatitude des résultats, par omparaison ave lesrésultats d'autres odes, qu'au niveau de sa stabilité vis-à-vis des paramètres �numériques�que nous utilisons � taille de la grille, résolution en longueur d'onde, . . . Les tests présentésii sont entrés sur les nouvelles apaités du ode. Tout au long du développement, nousavons ependant veillé à e que l'introdution de nouvelles aratéristiques ne viennent pasintroduire d'erreurs dans les préédentes et haque étape a été validée point par point, par laomparaison répétée à des as de référene.



Validation du ode 812.8.1 Modèle de référene à deux dimensionsDé�nition du modèleA�n de tester le ode, nous avons réalisé une omparaison ave inq autres odes detransfert radiatif pour des as tests préisément dé�nis par Pasui et al. (2004). Trois dees odes sont basés sur la méthode Monte-Carlo :� RADMC de C.P. Dullemond (www.mpia-hd.mpg.de/homes/dullemon/radtrans/radm/),� MC3D de S. Wolf (Wolf 2003b)� MCTRANSF de G. Niolini (Niolini et al. 2003),et les deux autres utilisent des méthodes à grilles� STEINRAY de J. Steinaker (Steinaker et al. 2003),� RADICAL de C.P Dullemond, (Dullemond et al. 2002).Pour omparer la préision et l'e�aité des di�érents odes, Pasui et al. (2004) dé�nissentune on�guration de disque à deux dimensions ave des propriétés de poussière simples. Cha-un des odes a alulé la struture en température dans le disque, et la SED émergente. Nousavons reproduit es aluls et les résultats ont été omparés quantitativement en fontion dela profondeur optique et de l'inlinaison.Le géométrie testée omprend une soure entrale pontuelle émettant omme un orpsnoir à 5 800 K ave une luminosité solaire. Cette soure est entourée d'un disque axisymétriquequi s'étend de 1 à 1 000 unités astronomiques. Les grains sont sphériques et homogènes,omposés de siliates astronomiques, de rayon unique 0.12µm et de densité 3.6 g.cm−3. Lesonstantes optiques sont extraites de Draine & Lee (1984). Le disque est évasé ave un pro�lvertial gaussien ρ(r, z) = ρ0(r) exp(−z2/2h(r)2). Des lois de puissane sont utilisées pour ladensité de surfae Σ(r) = Σ0 (r/r0)
α et pour l'éhelle de hauteur h(r) = h0 (r/r0)

β où r estla oordonné radiale dans le plan équatorial (rayon ylindrique), h0 l'éhelle de hauteur aurayon r0.Dans e test, β = 1.125, α − β = −1.0 sont utilisés. Le rayon de référene est r0 = 500AU, l'éhelle de hauteur du disque est h0 = 99.74 AU. Elle est identique à elle dé�nie parPasui et al. (2004). Un fateur √2/π apparaît à ause de la di�érene dans la dé�nitiondu pro�l gaussien9.La di�usion est onsidérée omme isotrope et la polarisation n'est pas alulée, 'est-à-direque toute l'information sur la di�usion est ontenue dans la setion de di�usion, Qdiff , qui agitsur le paramètre de Stokes I uniquement. Cela est équivalent à réduire la matrie de Muellerà :
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(2.8.1)et à �xer S11 onstant, i.e., indépendant de l'angle de di�usion.Les résultats sont présentés dans les paragraphes suivants pour quatre profondeurs op-tiques dans le plan équatorial di�érentes, τV : 0.1, 1, 10, et 100. Pour haune de es profon-deurs, les résultats sont alulés pour trois inlinaisons di�érentes, 12.5◦, 42.5◦ et 77.5◦Considérations numériquesPour tous les as présentés ii, le nombre de ellules de la grille est �xé à Nr = 50 et

Nz = 20 dans les diretions radiale et vertiale. 107 paquets de photons sont utilisés pouraluler la distribution de température (première étape) et 10 000 paquets reçus par longueurd'onde sont utilisés pour la génération de la SED (seonde étape). Le temps total de alulest de 13 minutes pour le as le plus optiquement mine et de 20 minutes pour le as le plusoptiquement épais sur une mahine bi-proesseur (Intel Xeon) à une fréquene de 2.4GHz.9Voir la dé�nition de f2(r) dans l'équation 4 de Pasui et al. (2004)



82 2.8.2 Tests numériques supplémentaires, stabilité du odeL'utilisation mémoire est de 10Mo. Les temps de aluls dérits dans Pasui et al. (2004),pour le même as, varient entre une journée et deux semaines, ave des oupations mémoireomprises et 1 et 4Go. Les di�érents odes ont probablement évolué depuis ette publiation,mais notre ode apparaît signi�ativement plus rapide et éonome en mémoire.Pour les modèles à haute résolution (voir partie 2.8.2 i-dessous), ave Nr = 500 et Nz =
200, le temps de alul pour le as le plus optiquement épais est de ≈ 7 heures et l'oupationmémoire de 450Mo.Pro�ls de températureLes pro�ls radial et vertial de température pour le as le plus optiquement épais sont pré-sentés sur les panneaux supérieurs de la �gure 2.16. Pour améliorer la lisibilité, les résultats denotre ode ont été déalés de 200 K dans la �gure de gauhe et de 40 K dans le �gure de droite.Les panneaux inférieurs des deux �gures montrent les di�érenes, données en pourentages,entre les di�érents odes, en prenant RADICAL omme référene. La ligne ontinue épaisseprésente la di�érene entre notre ode et RADICAL. La température radiale du ode di�èrede moins de 5% de tous les autres odes, à l'exeption de MC3D et RADICAL près du rayoninterne du disque, et de STEINRAY à grands rayons, mais le maximum de di�érene resteinférieur à 15%. Dans la diretion vertiale, le ode est toujours en aord à mieux que 2.5%ave RADICAL, MCTRANSF et RADMC. L'aord ave MC3D et STEINRAY est toujoursmeilleur que 2.5% à hautes altitudes (θ > 20◦). Près du plan médian, les déviations sont plusimportantes mais n'exèdent jamais 4%.Distributions spetrales d'énergieLa �gure 2.17 présente les SEDs alulées pour deux inlinaisons et quatre profondeursoptiques, τV. Elle se ompare diretement ave la �gure 7 de Pasui et al. (2004). Nousavons traé λFλ en (W.m−2) où Fλ est la densité de �ux à une distane égale au rayonstellaire. Pour une étoile nue (sans disque) Fλ = πBλ (triangles dans la �gure 2.17). Le odereproduit la pente orrete à grandes longueurs d'onde, i.e., λFλ ∝ λ−5, attendu pour unmilieu optiquement mine ontenant des petites partiules (ave κ ∝ λ−2), et émettant àgrande longueur d'onde, dans le régime de Rayleigh-Jeans (Bλ ∝ λ−4).La �gure 2.18 présente les di�érenes entre les SEDs alulées par les di�érents odes detransfert radiatif. L'aord global est meilleur aux plus faibles inlinaisons, en raison de la plusfaible profondeur optique le long de la ligne de visée de l'observateur. En e�et, pour les modèlesave τV = 0.1 et τV = 1 à toutes les inlinaisons et pour les modèles ave τV = 10 et τV = 100aux inlinaisons de 12.5◦ et 42.5◦, les déviations entre notre ode et tous les autres n'exèdepas 10%. Pour les as les plus optiquement épais, i.e., aux inlinaisons importantes et/ouaux épaisseurs optiques élevées, les di�érenes les plus grandes, jusqu'à 15%, sont observéesaux longueurs d'onde inférieures à 1µm, où la di�usion domine, et autour de 10µm, dans labande des siliates. Les résultats du ode sont ependant presque toujours dans l'enveloppedes résultats des autres odes (Fig. 2.18). La solution exate du problème n'étant pas onnue,un meilleur aord entre notre ode et les inq autres ne peut être espéré et es résultatsvalident la �abilité du ode, à une préision de 10% et pour les profondeurs optiques étudiéesii.2.8.2 Tests numériques supplémentaires, stabilité du odeDans la partie préédente, nous avons étudié la validité des aluls réalisés par le ode. Lesrésultats présentés ne dépendent pas de la résolution hoisie et de la position de la oupure
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Figure 2.16 � Figure de gauhe : Température radiale dans le plan médian (panneau supérieur)et di�érenes (panneau inférieur) pour le as le plus optiquement épais, τV = 100 en utilisantRADICAL omme référene. Dans les deux panneaux, les résultats du ode sont représentéspar la ligne ontinue épaisse. Les lignes ontinues mines représentent les résultats de MC3D,les lignes en tirets-points eux de MCTRANSF, les lignes en tirets-points-points-points euxde RADICAL, les lignes en pointillés eux de RADMC et les lignes en tirets eux de STEIN-RAY. Dans le panneau supérieur, pare que toutes les ourbes sont très prohes, les résultatsdu ode ont été déalés de 200K dans un soui de larté.Figure de droite : Courbes de température radiale (panneau supérieur) et di�érenes (pan-neau inférieur) entre les odes en utilisant RADICAL omme référene, pour le as le plusoptiquement épais, τV = 100 et pour une distane r dans le plan équatorial égale à 2 uni-tés astronomiques de l'étoile entrale. Dans le panneau supérieur, les résultats du ode sontdéalés de 40 K. Les types de lignes utilisés sont les mêmes que dans la �gure de gauhe.vertiale de la table de densité. Les tests qui suivent montrent que les résultats ne sont quetrès peu a�etés et que la grille généralement utilisée est su�samment préise.Impat de la résolution en inlinaisonA�n d'aélérer la onvergene du ode, les paquets de photons sont enregistrés dansdes intervalles d'angles d'inlinaison. L'angle d'inidene des photons arrivant à l'observateurn'est pas unique omme 'est souvent le as ailleurs, notamment dans les odes basés surdes grilles ou des odes utilisant des algorithmes de suivi de rayons (�ray-traing� en anglais)pour produire les quantités observables �nales (en partiulier les odes MC3D et RADMC). Ilest important de noter qu'en proédant de la sorte, les inertitudes assoiées aux modèles seomparent favorablement aux erreurs observationnelles. En e�et, les angles d'inlination desdisques observés sont rarement mieux onnus que 5−10◦ (1−2◦) pour un disque observé par lep�le (par la tranhe). Dans le ode, les intervalles d'inlinaison intereptent des angles solideségaux du as vu par le p�le au as vu par la tranhe, i.e., ils ouvrent des intervalles égaux en
cos i. Cet intervalle peut être �xé de manière à orrespondre à la qualité des données. Dansles aluls présentés préédemment, 21 intervalles sont utilisés. Dans toutes les �gures, lesinlinaisons listées, i.e., 12.5◦, 42.5◦, 77.5◦, sont les inlinaisons médianes des intervalles (quiorrespondent haun à un intervalle de 0.05 en cos i). Ces intervalles englobent les inlinaisons
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Figure 2.17 � SED du modèle de référene à deux dimensions pour deux inlinaisons i = 12.5◦(panneau de gauhe) et i = 77.5◦ (panneau de droite). La profondeur optique dans le planéquatorial est donnée entre parenthèses au-dessus de haque ourbe. La ourbe en trait pleinmontre les résultats pour le as le plus optiquement mine, τν = 0.1, la ligne en pointillés pourun disque ave τν = 1, la ligne en traits-points pour un disque ave τν = 10, et la ligne entirets pour le modèle le plus optiquement épais, τν = 100. Les triangles représentent l'émissiondu orps noir de l'étoile nue. La pente de la SED à grandes longueurs d'onde ne dépend quedes propriétés optiques de la poussière et est traée dans haque panneau à l'aide d'un traitplein, λFλ ∝ λ−5.de 0◦ à 17.75◦, de 40.37◦ à 44.42◦, et de 76.22◦ à 79.02◦, respetivement.Par omparaison, le rapport d'axes d'un disque irulaire estimé ave une erreur de mesureégale à la moitié de la taille de l'intervalle utilisé,i.e., 0.025, entraînerait une erreur sur i de
∼ 10◦ pour un disque vu par le p�le, et ∼ 1.5◦ pour un disque vu par la tranhe. En e�et,pour un disque parfaitement irulaire vu par le p�le, mesurer un rapport d'axes de 0.975au lieu de 1 reproduirait une inlinaison de i = 12◦ au lieu de i = 0◦. Dans le as vu par latranhe, mesurer un rapport d'axes de 0.1 su lieu de 0.125 induirait une di�érene de 1.4◦dans la détermination de l'inlinaison.Pour véri�er plus quantitativement que la taille des intervalles d'angles d'inlinaison n'in-troduit pas de biais notable dans nos omparaisons, nous présentons dans la �gure 2.19, lesmêmes aluls pour des intervalles d'inlinaison 20 fois plus étroits. Dans la �gure 2.19, lesintervalles vont de 11.76◦ à 12.89◦, de 42.31◦ à 42.67◦ et de 77.38◦ à 77.63◦. Les résultats sonttrès similaires à eux de la �gure 2.18, panneau inférieur droit.Impat de l'éhantillonnage de la grilleDans e paragraphe, nous testons l'in�uene de l'éhantillonnage de la grille sur les SEDsproduites. Dans la �gure 2.20, les di�érenes entre les préédents aluls ave τV = 100 et esmêmes aluls réalisés ave un éhantillonage de la grille 10 fois plus �n, dans les diretionsradiales et vertiales, sont présentées. Le nombre de paquets de photons est le même pourles deux simulations, le temps de alul orrespondant est d'environ 7 heures. Ce temps dealul est plus long que dans le as à basse résolution ar la taille des ellules est réduite et
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Figure 2.18 � Di�érenes entre les SEDs modélisées, données en pourentages, en prenant leode RADICAL omme référene. Les résultats de tous les odes sont présentés : les inq odesinlus dans l'étude de Pasui et al., 2004 ainsi que notre ode. Les résultats sont présentés enfontion de la profondeur optique dans le plan médian et de l'angle d'inlinaison. Le panneaugauhe supérieur montre les résultats pour le as le plus optiquement mine τν = 0.1. Lapanneau droit supérieur pour le as τν = 1.0, le panneau gauhe inférieur pour τν = 10.0,et le panneau droit inférieur pour le as le plus optiquement épais τν = 100.0. Dans haquepanneau, trois inlinaisons di�érentes sont onsidérées : i = 12.5◦ (haut), i = 42.5◦ (entre),and i = 77.5◦ (bas). Tous les odes sont omparés à RADICAL. La trait plein épais donneles résultats de notre ode, le trait plein �n, eux de MC3D, la ligne en tirets-points eux deMCTRANSF, la ligne en pointillés eux de RADMC, et la ligne en tirets eux de STEINRAY.
les pas d'intégration sont ajustés aux ellules. Le nombre de pas néessaires pour inverser lelongueur de vol optique en longueur de vol physique, diretement proportionnel au temps dealul est don fortement augmenté. La omparaison montre que la résolution spatiale a trèspeu d'in�uene sur les SEDs, ave des di�érenes qui n'exèdent pas 2.5% même dans le asle plus défavorable.
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Figure 2.19 � Di�érene entreles di�érents odes pour le asla plus optiquement épais aveune haute résolution en in-linaison. La �gure présenteles mêmes aluls que euxdu panneau inférieur droit dela �gure 2.18 mais des in-tervalles d'inlinaisons 20 foisplus étroits. Les types delignes sont les mêmes que dansla �gure 2.18.
Figure 2.20 � Stabilité vis-à-visde la résolution spatiale. Di�é-renes (en pourentages) entreles SEDs émergentes du mo-dèle ave une grille de (500 ×
200) points (radial × vertial)et le modèle ave une grille de(50 × 20) points. Le nombrede paquets de photons est lemême pour les deux modèles.Impat de la oupure vertialeÀ la di�érene des autres odes (qui utilisent une grille sphérique), notre ode s'appuiesur une grille ylindrique. Il est don aussi le seul ode à introduire une oupure vertialede la table de densité (qui n'a pas lieu d'être ave une grille sphérique). Cette oupure estgénéralement hoisie à 10 fois l'éhelle de hauteur loale du disque. Pour véri�er l'in�uene deette oupure sur les spetres émergeants, nous avons fait tourner les modèles préédents aveune oupure à 20 fois l'éhelle de hauteur au lieu de 10, en maintenant la même résolutionvertiale et don en utilisant deux fois plus de ellules. Les di�érenes entre les modèles aveune éhelle de hauteur à 10 et 20 fois l'éhelle de hauteur sont présentées sur la �gure 2.21.Elles sont toujours inférieures à 3%, justi�ant ainsi l'adoption de la oupure à 10 éhelles dehauteur.
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Figure 2.21 � Stabilité vis-à-vis de la oupure vertiale dela table de densité. Nous tra-çons les di�érenes, donnéesen pourentages, du modèleave une oupure vertiale à20 fois l'éhelle de hauteur parrapport au modèle de réfé-rene traé sur la �gure 2.17(oupure à 10 fois l'éhelle dehauteur) pour le as le plusoptiquement épais. La résolu-tion de la grille est identiquepour les deux modèles.2.8.3 Polarisation linéaireLa partie lumière di�usée et polarisation du ode a été développée et testée par FrançoisMénard (Ménard 1989). Elle a été onservée en grande partie dans la version atuelle du ode.Quelques hangements ont ependant été apportés (hangement de la routine qui alule lathéorie de Mie, utilisation de la fontion de phase de Mie et non plus la fontion de Henyey-Greenstein, deux types de traitement de la di�usion, par grain ou par ellule) et il ne nousest pas apparu inutile de refaire quelques tests.Nous utilisons ii une taille de grains unique a=0.12µm, ainsi que les onstantes optiquestabulées par Draine (1985)10.Nous nous onentrons sur la polarisation non résolue, 'est-à-dire la polarisation netteproduite par l'étoile et son environnement irumstellaire., omme elle serait mesurée par unphoto-polarimètre. Seule la polarisation linéaire est onsidérée.Dans la �gure 2.22, les résultats sont présentés pour des aluls réalisés ave la mêmegéométrie que elle dérite dans le paragraphe � 2.8.1. Les quatre mêmes profondeurs optiquessont onsidérées. Dans haque panneau, inq longueurs d'onde sont représentées de 550 nm à2 200 nm.Toutes les ourbes peuvent être dérites qualitativement par deux régimes. Pour les anglesd'inlinaison i ≤ 60◦ degrés, l'étoile entrale reste diretement visible pare que le disque estgéométriquement mine. Sa ontribution au �ux total domine et la polarisation nette restefaible ar la fration de lumière di�usée, et don polarisée, est très petite omparée à l'intensitétotale. Pour les on�gurations plus inlinées, i ≥ 60◦, la polarisation augmente ar l'étoile estprogressivement masquée par le disque. Dans le on�guration utilisée, pare que le disque a desbords frans, une assure est observée dans les ourbes quand le disque oulte soudainementla soure entrale. Des aluls similaires ont été présentés par Monin et al. (1998) dans uneon�guration de disque di�érente.Le panneau gauhe supérieur de la �gure 2.22 montre les aluls dans le as le plus op-tiquement mine. Dans e as, même aux longueurs d'onde les plus ourtes, le disque est sioptiquement mine que peu de di�usions ont lieu et l'étoile entrale reste toujours visible,ave seulement une rédution d'intensité d'environ 10% (i.e, exp(−0.1)) au maximum. La po-10es onstantes sont disponibles sur ftp://ftp.astro.prineton.edu/draine/dust/diel/eps_Sil
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Figure 2.22 � Polarisation en fontion de l'inlinaison pour di�érentes profondeurs optiques dudisque, dans le sens des aiguilles d'une montre depuis le panneau supérieur gauhe : τv = 0.1,
τv = 1.0, τv = 10.0, τv = 100.0. Dans haque panneau, les aluls sont présentés pour 5longueurs d'onde : ligne pleine = bande V (550 nm), ligne en tirets = bande R (650 nm),ligne en points-tirets = bande I (810 nm), ligne en points = bande H (1650 nm), ligne enpoints-points-tirets = bande K (2200 nm).larisation est faible pour tous les angles d'inlinaison. La polarisation est de 0.34% en bandeV dans le as par la tranhe. Pour les longueurs d'ondes plus grandes, les setions e�aes dela poussière déroissent rapidement et la fration de lumière di�usée est plus faible, l'étoilemoins éteinte, entraînant une polarisation plus faible, prohe de zéro en bande K, même pourle as par la tranhe (P = 0.0022%). Dans le panneau supérieur droit, (pour τ = 1.0), le om-portement général est le même. Cependant, la fration de lumière di�usée est plus grande, etla polarisation nette aussi en onséquene. L'étoile reste toujours visible, bien que plus atté-nuée, et le maximum de polarisation reste faible, 3.80% dans le as par la tranhe en bandeV et 0.024% en bande K.Dans le panneau inférieur gauhe de la �gure 2.22, où τ = 10.0, l'étoile devient omplète-ment éteinte quand elle est vue entièrement par la tranhe dans le visible (bande V, R, et I).Dans es trois as, le disque est apable de masquer e�aement l'étoile et di�use une quan-tité importante de lumière. Une augmentation brutale de polarisation est ainsi observée quandl'étoile est progressivement oultée. Aux plus grandes longueurs d'onde, la setion e�aed'extintion des grains déroît et l'opaité e�etive du plan équatorial est su�samment faiblepour que la soure entrale reste visible diretement, e qui résulte en une faible polarisation.On peut noter que la polarisation sature en bande V (la ourbe de polarisation est plate pour
i > 80◦) pare que l'étoile est totalement éteinte avant i = 90◦. La polarisation dans le as



Validation du ode 89par la tranhe est 20.1% en bande V, 22.6% en bande R, 15.8% en bande I, 0.91% en bandeH et 0.25% en bande K.L'e�et est plus prononé dans le dernier as onsidéré, τ = 100.0 (panneau inférieurdroit). Les trois ourbes de polarisation dans l'optique saturent aux grandes inlinaisons, avela polarisation plus saturée en bande V qu'en bande R, ette dernière plus saturée qu'en bandeI. Les ourbes dans le prohe infrarouge de sont pas enore saturées. En e�et, la populationde poussière omposée de grains de siliates d'un seul rayon a = 0.12µm ne suit pas la mêmeloi d'extintion que elle de la poussière interstellaire. Une opaité τV = 100 en bande Vorrespond à τR = 48, τI = 30, τH = 4.1 and τK = 2.3. Sur le panneau inférieur gauhe,nous avions observé que la polarisation ommençait à saturer en bande V pour τV = 10.Ii, l'opaité en bandes H et K est inférieure 5 et nous n'observons don pas de phénomènede saturation. En revanhe, l'opaité en bande V, R et I est supérieure à 30 et on observebien une saturation de la polarisation. Une polarisation maximale de 13.6% est observée à 72degrés en bande V et la polarisation atteint 3.35% à i = 90◦ en bande K. En bande V, lapolarisation déroît pour i > 72◦. Ce omportement est dû à l'augmentation de la fration delumière di�usée plusieurs fois, qui a tendane à être moins polarisée que la lumière di�uséeune unique fois.2.8.4 Cas optiquement mineA�n de tester la validité de notre implémentation de la méthode de la di�usion forée deCashwell & Everett (1959), nous avons hoisi de omparer les pro�ls de brillane produitspar le ode de Jean-Charles Augereau (ode de di�usion simple basée sur la méthode du�ray-traing�, Augereau et al. 1999) et le n�tre, pour une même arte de densité. Les résultatssont présentés sur la �gure 2.23. L'aord entre les deux est exellent (les di�érenes à desdistanes inférieures à 0.5′′ sont dues à une utilisation di�érente de la table de densité et nesont pas à prendre en ompte), validant ainsi notre méthode de alul. On notera en partiulierl'augmentation du bruit ave la distane dans le as de la méthode Monte Carlo, la probabilitéde di�usion diminuant ave la distane.2.8.5 Éhantillonnage spatial du hamp de rayonnementDans ette partie, nous omparons les pro�ls de brillane obtenus en utilisant la méthodelassique de alul de la longueur de vol ave eux obtenus à l'aide de notre méthode derépartition uniforme du bruit dans les images (setion 2.6.8). La �gure 2.24 présente lespro�ls obtenus pour un disque vu par le p�le (panneau de gauhe) et par la tranhe (panneaude droite). Les pro�ls se superposent très bien, validant ainsi notre méthode. On remarquel'e�aité de la méthode d'uniformisation du bruit pour éhantillonner les régions de faible�ux, en partiulier la surfae du disque dans le as où le disque est vu par la tranhe.2.8.6 Chau�age di�érentiel des grainsPour prendre en ompte le hau�age di�érentiel des grains, plusieurs modi�ations, ontété apportées au ode :� l'équilibre radiatif est érit individuellement pour haque taille de grain,� l'algorithme de réémission immédiate et de orretion en température a été modi�é : ilest utilisé en ombinaison ave la méthode de l'intensité spéi�que moyenne.Les paragraphes suivant présentent les tests de es modi�ations. Comme il n'existe pas desolution analytique au problème et que nous ne pouvons omparer nos résultats ave euxd'autres odes, nous avons hoisi de valider nos aluls étape par étape, haque étape nous
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PSfrag replaementsDistane in arseFigure 2.23 � Comparaison des pro�ls de brillane dans le as optiquement mine. La densitéhoisie provient de l'inversion des pro�ls de brillane de HD32297 selon les diretions Nord-Estet Sud-Ouest (arrés noirs et rouges). Les ourbes noires et rouges sont les résultats du odede Jean-Charles Augereau pour es deux pro�ls et la ourbe bleue est le résultat du odeMonte Carlo pour le pro�l Nord-Est.permettant de valider un point préis du alul, sahant que les aluls des étapes préédentesont été véri�és.Température des grains en équilibre ave le hamp de rayonnement stellairePour véri�er si notre ériture de l'équilibre thermique est orrete nous nous plaçonsdans un as optiquement mine. En e�et, le hamp de rayonnement est alors très largementdominé par le hamp de l'étoile et on peut s'a�ranhir d'un éventuel problème au niveau dela réémission thermique.Pour véri�er la validité de nos aluls, nous les avons omparés à eux du ode Jean-CharlesAugereau (qui n'est valide que pour le as optiquement mine), dans une on�guration biendé�nie : nous étudions le hau�age de grains de siliates (Draine 2003b) par le soleil.La �gure 2.25 présente la température des grains en fontion de leur taille et de la dis-tane à l'étoile. On observe bien que la température des grains déroît ave la distane. Lesgrains les plus petits sont les plus hauds, la température déroît ensuite ave la taille dugrain jusqu'à un minimum dont la position dépend de la distane puis réaugmente pour de-venir onstante lorsque l'opaité devient indépendante de la longueur d'onde. Le minimumde température s'explique par la résonane de la setion e�ae d'absorption : les grains quirayonnent une fration importante de leur énergie à des longueurs d'onde prohes de etterésonane, réémettent plus e�aement l'énergie absorbée est sont don plus froids. Lorsquela distane augmente, les grains sont plus froids, ils émettent à plus grandes longueurs d'onde,
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Eem(a) =

∫

∞

0
κabs(λ, a)Bλ(T)dλ (2.8.2)est réalisée ave un pas d'intégration trop grand, la fontion Eem(a) présente des osillationsqui se réperutent sur la température. L'utilisation d'un éhantillonnage de 200 longueursd'onde permet de faire disparaître et e�et12.Dans tous les as les di�érenes restent très faibles, inférieures à 2.35 % pour 50 longueursd'onde et inférieures à 1.85 % pour 200 longueurs d'onde.Réémission thermiquePour véri�er que l'énergie est absorbée et réémise de manière orrete, en partiulier pourvoir quelles sont les impliations de l'approximation dérites dans le paragraphe 2.7.6, nouspouvons nous appuyer sur notre méthode de alul en deux étapes des distributions spetralesd'énergie. En e�et, la ombinaison des méthodes de orretion en température et d'intensitéspéi�que moyenne n'intervient que dans la première étape. La seonde étape n'est que trèspeu modi�ée, nous érivons juste l'émission d'une ellule i à la longueur d'onde λ omme

E =

∫ amax

amin

f(a,−→r )
∫ amax

amin
f(a,−→r )da ∫ ∞

0
κabs

i (λ, a)Bλ(Ti(a))dλda (2.8.3)12Cet e�et est absent quand tous les grains sont en équilibre entre eux ar l'énergie émise est obtenue enintégrant l'équation 2.8.2 sur toutes les tailles de grains, e qui a pour onséquenes de lisser les osillations.



Validation du ode 93au lieu de
E =

∫ ∞

0
κabs

i (λ)Bλ(Ti)dλ (2.8.4)dans le as de l'équilibre thermodynamique loal, les opaités étant reliées par la relation :
κabs

i (λ) =

∫ amax

amin

f(a,−→r )
∫ amax

amin
f(a,−→r )daκabs

i (λ, a)da. (2.8.5)Cette modi�ation ne hange rien à l'algorithme général et nous avons véri�é que nous obte-nions un résultat identique au as ÉTL en forçant Ti(a) = Ti pour tous les grains. Le résultatde la seonde étape peut être onsidéré omme sûr pour une distribution de températuredonnée et il ne reste qu'à véri�er que les deux étapes donnent bien le même résultat pour unesimulation omplète.La �gure 2.27 présente les distributions spetrales issues des deux étapes, pour un disquetypique autour d'une étoile T Tauri. Les résultats sont parfaitement en aord, validant ainsinotre méthode de alul.
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Figure 2.27 � Comparaisonentre les SEDs produites parles étapes 1 et 2 (intégréessur tous les apteurs d'inli-naison). La ourbe pleine pré-sente la SED �nale du modèleet la ourbe en tiret, la SEDproduite à la �n de la pre-mière étape. 10 millions de pa-quets de photons ont été uti-lisées pour la première étape.Pour la seonde étape, 10 000paquets ont été reçus danshaque intervalle de longueurd'onde.Comparaison ave les résultats sans approximationNous pouvons en outre véri�er que nous obtenons le même résultat en ombinant lesméthodes de réémission immédiate et intensité spéi�que moyenne et en les utilisant sues-sivement. Nous avons don réalisé la même simulation en alulant la température de haquegrain, lors de la première étape, à l'aide des seuls paquets de photons absorbés sur e grain. Àla �n de la première étape, la température �nale est ependant alulée à l'aide de la méthodede l'intensité spéi�que moyenne, i.e. en prenant en ompte tous les paquets pour tous lesgrains. La méthode est don ii similaire à elle que nous utilisons lorsque tous les grainssont à la même température. Un nombre total de 10 milliards de paquets (soit 1 000) a éténéessaire lors de la première étape pour avoir une onvergene similaire à elle de la �gure2.27. Les résultats sont présentés sur la �gure 2.28, panneau de gauhe et sont identiques àeux de la �gure 2.27.Le panneau de droite présente la di�érene relative entre la SED �nale du alul où nousombinons les méthodes de orretion en température et d'intensité spéi�que moyenne (Fig.
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λ (µm)Figure 2.28 � Comparaison entre les SEDs produites par les étapes 1 et 2 (intégrées surtous les apteurs d'inlinaison) pour le même modèle que elui de la �gure préédente maissans ombiner les méthodes d'aélération de réémission immédiate et d'intensité spéi�quemoyenne. Les types de ligne sont les mêmes que eux de la �gure 2.27. Le nombre de paquetsutilisés est 10 milliards pour la première étape et 10 000 paquets reçus pour haque longueurd'onde dans la seonde étape. Le panneau de droite présente la di�érene (en pourentages)entre la SED de la �gure 2.27 et elle présentée dans le panneau gauhe de ette �gure2.27) et la SED �nale du alul où nous ne les utilisons que de manière suessive ave unnombre de paquets mille fois plus important (Fig. 2.28, panneau de droite). Les di�érenesmaximales sont de l'ordre du pourent, e qui orrespond exatement à la déviation attendue,haque intervalle de longueur omptant 10 000 paquets de photons.Pour illustrer plus avant l'e�aité de notre méthode de alul, le alul sans aélérationa été e�etué ave 10 millions de paquets. On observe une di�érene notable dans le régime àgrande longueur d'onde, la SED issue de la première étape présentant un dé�it en émissionimportant.Dans toutes es simulations présentées dans les �gures 2.27 et 2.28 et 2.29, nous avonsutilisé 100 tailles de grains ar la onvergene n'a pu être obtenue ave 1 000 tailles de grainsdans le as où les deux méthodes d'aélération sont utilisées suessivement, le temps dealul étant déjà de 15 heures sur un quadri-opteron à 2.6 GHz pour le alul de la �gure2.28, panneau de gauhe. Les aluls ave l'utilisation simultanée des deux algorithmes d'a-élération (�gure 2.27) ont ependant été aussi réalisés ave 1 000 tailles de grains et l'aordentre les résultats des deux étapes est tout aussi exellent.Limite du as optiquement épaisNous ne sommes bien sûr pas à l'abri d'une erreur de odage dans la seonde étape. Lasimpliité de la modi�ation dans ette étape limite ependant très fortement e risque. Etmême si erreur il y avait, il est fort probable qu'elle ne produise pas le même e�et qu'une erreurdans la première étape et nous pouvons don onsidérer que si les deux étapes produisent lamême distribution spetrale d'énergie, ette SED est alulée orretement. Nous pouvons enoutre véri�er nos aluls dans le as limite d'un disque optiquement épais : nous nous attendons
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10 millions de paquets pour lapremière étape, soit le mêmeque pour la �gure 2.27.à e qu'il n'y ait que très peu de di�érenes ave un modèle où nous ferions l'approximation del'équilibre thermodynamique loal, e qui orrespond bien aux résultats que nous obtenons.En résumé, les deux méthodes d'aélération (Bjorkman & Wood 2001 et Luy 1999),bien que mathématiquement inompatibles, peuvent dans le pratique être parfaitement êtreutilisées simultanément. Dans le as où les grains sont à l'équilibre thermodynamique et onttous la même température, notre méthode de alul des SEDs en deux étapes nous permet deles utiliser suessivement, sans faire d'approximations. Dans le as où les grains ont haunleur température, pour des raisons d'e�aité des aluls, nous avons besoin de faire etteapproximation mais les pages préédentes ont montré que l'erreur réalisée est omplètementnégligeable.2.9 Résumé et perspetivesNous avons développé un ode de transfert radiatif qui répond à l'ensemble des ritèresque nous nous étions �xés. Cet outil nous permet une modélisation globale des quantitésobservables des disques, du domaine visible au millimétrique. Nous avons pris soin de limiterau maximum les hypothèses destinées à réduire le temps de alul et lorsque nous en avonsemployé, nous avons véri�é qu'elles ne limitaient en auun as la préision de alul. En outre,l'ensemble des développements e�etués l'ont été ave le soui de préserver les aratéristiquesmises en plae préalablement, rendant le ode original par le nombre d'observations qu'ilpermet de modéliser.Dans ette partie nous avons présenté les di�érents tests auxquels nous avons soumis leode, et en partiulier la partie hau�age de la poussière et réémission thermique qui formentle gros du travail de développement réalisé pendant la thèse. L'e�aité et �abilité du odeont été testées en onsidérant un problème simple et bien dé�ni, qui a été utilisé omme pointde référene pour omparer le ode à inq autres odes de transfert radiatif. Ces tests ontmontré que le ode alule la température et les SEDs en exellent aord ave les résultatsdes autres odes.Les disques que nous avons utilisés pour valider les résultats du ode ont des épaisseursoptiques équatoriales en bande V relativement faibles, ave un maximum de τV = 100. Pour



96reproduire les disques observés par la tranhe, le ode a été apable de gérer des disquesplus ompats, plus onentrés dans le plan équatorial et/ou dans les zones entrales avedes épaisseurs optiques allant jusqu'à des opaités de l'ordre 109 en bande V, illustrant laapaité du ode à modéliser des disques beauoup plus optiquement épais que eux présentésdans ette partie. Il ne nous a pas en revanhe été possible de tester de manière absolue lavalidité de nos aluls pour des profondeurs optiques supérieure à 100, les modèles de référenen'ayant pas été alulés à des profondeurs optiques plus élevées. Notre méthode de alul endeux étapes, haune traitant le proessus d'émission de manière di�érente, nous permetependant d'�ter tout doute raisonnable sur d'éventuelles erreurs de aluls, tout en o�rantl'équivalent d'un ontr�le global de l'erreur, aratéristique qui fait généralement défaut auxodes basés sur la méthode Monte Carlo. En outre, le omportement qualitatif orrespondbien à e que l'on attend physiquement quand on augmente la profondeur optique mais iln'en demeure pas moins qu'une omparaison entre les di�érents odes à grandes profondeursoptiques est fortement souhaitable.Le travail d'optimisation et de parallélisation a rendu le ode très e�ae (la distributionspetrale d'un disque très optiquement épais τV & 109 est obtenue en quelques heures sur unemahine réente). Couplé aux larges apaités de alul disponibles à Grenoble, notammentà la Grille CIGRI, qui permet d'exploiter l'ensemble des ressoures libres sur un nombreroissant de grappes de alul, il o�re des perspetives partiulièrement intéressantes, enautorisant un éhantillonnage important de l'espae des paramètres.Plusieurs perspetives d'évolution du ode sont envisageables à moyen ou long terme :� la prise en ompte des grains hau�és stohastiquement. Ces grains subissent des varia-tions rapides de température bien au-delà de la température d'équilibre (Guhathakurta& Draine 1989). Cela signi�e que les grains à l'intérieur d'une ellule ont une éhelle detempérature dépendante du temps et sont aratérisés par une distribution de probabi-lité de température P(T) et non pas par une unique température d'équilibre. Bien quedes proessus physiques plus omplexes apparaissent ii, leur inlusion des aluls dutransfert radiatif par la méthode Monte Carlo est en prinipe similaire à la résolution dusystème transfert radiatif � équilibre radiatif (e.g., Misselt et al. 2001). Cela implique dedisrétiser les partiules hau�ées stohastiquement en NE intervalles d'enthalpie. Auvu de l'oupation mémoire atuelle du ode, ela ne devrait pas poser de problèmespartiuliers. En revanhe, Baes et al. (2005) ont soulevé une di�ulté éventuelle dansl'appliation de la méthode de redistribution en longueurs d'onde ave des grains hau�ésstohastiquement. Les augmentations relatives de la température des grains pourraientêtre si grandes que des orretions négatives de distribution de probabilité soient obte-nues et les auteurs raignent que des itérations ne puissent être évitées. Cette hypothèsemérite une étude plus spéi�que pour voir dans quelle mesure l'erreur réalisée en utili-sant la méthode de redistribution en longueurs d'onde est aeptable. En e�et, l'erreurinduite est mathématiquement similaire à elle produite en utilisant simultanément lesméthodes de redistribution en longueurs d'onde et d'intensité spéi�que et nous avonsmontré qu'en pratique leur utilisation ommune est parfaitement justi�ée. Nous sommesdon en droit d'espérer un résultat similaire pour les grains hau�és stohastiquement.� Notre modèle s'appuie sur une desription du disque en lois de puissane ou sur l'utili-sation de tables de densité issues de modèles qui ne prennent pas en ompte les e�etsdu rayonnement. Si es hypothèses sont su�santes pour les modélisations auxquellesnous nous intéressons, il est sans doute probable que, dans le futur, nous ayons besoinde modèles plus ohérents a�n de ontraindre la physique sous-jaente des disques. Detelles simulations impliquent des itérations entre le alul du transfert radiatif et elui



Résumé et perspetives 97de la struture du disque. Dès lors, il s'agit, d'un point de vue numérique, d'un problèmeindépendant de elui du transfert radiatif et toutes sortes de développements plus oumoins omplexes peuvent être envisagés : le alul de l'équilibre hydrostatique du disque,de la géométrie du bord interne en prenant en ompte la sublimation di�érentielle desgrains de di�érentes tailles et ompositions, la ristallisation des grains, le ouplage aumodèle de sédimentation, l'apparition de glae à la surfae des grains dans les zonesexternes, froides des disques, . . . De manière plus générale, tout proessus qui induitdes modi�ations des lois d'opaité devra ainsi être traité de manière indépendante autransfert radiatif et le résultat �nal obtenu par itérations.� Nous avons vu que notre modèle peut onsidérer un ouplage thermique entre gaz etpoussière soit nul, soit parfait. Une extension naturelle serait de aluler e ouplage demanière ohérente. Cela implique de aluler la température de haque grain de poussièreet du gaz ainsi que leurs interations réiproques. Du point de vue de l'implémentationnumérique, ette extension semble assez déliate ave les algorithmes utilisés atuelle-ment et imposera très probablement un hangement de méthode, ave par exemple unretour à la méthode lassique où le hamp de rayonnement et la struture en tempé-rature sont alulés itérativement. La méthode atuelle implique en e�et des mises àjour très fréquentes de la température (à haque absorption). Si ette étape devient tropoûteuse en temps de alul, e qui sera probablement le as au vu du nombre impor-tant de proessus entrant en jeu dans le hau�age du gaz et surtout au vu du nombred'interations à onsidérer, entre haque type de grain et le gaz, la méthode atuellerisque de se révéler très ine�ae.� Une dernière extension possible est de prendre en ompte des grains qui ne seraient pasorientés aléatoirement mais suivant une diretion privilégiée. Cela modi�e le transfertradiatif à deux niveaux. D'une part, le milieu devient dihroïque, l'opaité qui étaitun salaire jusqu'à présent devient un tenseur. D'autre part, la répartition angulairede la lumière di�usée est singulièrement plus ompliquée, elle dépend des angles dedi�usion mais aussi de l'orientation de la partiule par rapport au faiseau inident. Lapolarisation par des grains alignés est également plus omplexe, d'une part pare quele proessus de di�usion devient plus ompliqué et d'autre part pare que l'extintiondihroïque est également la soure de polarisation. Ces modi�ations restent d'ordretehnique et ne poseront a priori pas de problèmes partiuliers.Ces évolutions ne nous apparaissent pas essentielles au vu de nos travaux atuels et nousles implémenterons lorsqu'elles deviendront néessaires, si elles le deviennent. Il est en outreprobable que d'autres voies s'ouvrent à nous lors de nos études futures des disques protopla-nétaires. La grande �exibilité de la méthode Monte Carlo devrait dans tous les as permettreleur implémentation sans trop de di�ultés.AnnexePubliation A : Monte Carlo radiative transfer in protoplanetarydisksCet artile résume les aratéristiques prinipales du ode. Une étude de la masse de disqueminimale détetable par Spitzer est présentée et les ouleurs de disques dé�nis par des loisparamétriques sont omparées aux ouleurs IRAC et MIPS d'étoiles T Tauri dans des régionsde formation stellaire prohes.L'artile a été publié dans le revue Astronomy & Astrophysis.

























Modélisation multi-longueursd'onde et multi-tehniques
3

Sommaire3.1 Cadre de l'étude . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1093.2 IM Lup . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1123.3 IRAS 04158+2805 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1233.4 GG Tau . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1363.5 Conlusions et perspetives . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1493.1 Cadre de l'étudeComme nous l'avons vu dans le premier hapitre, la qualité et la multipliité des obser-vations des disques protoplanétaires nous permettent d'avoir une relativement bonne idée deleurs propriétés et fournissent déjà d'importantes ontraintes pour les théories. Les observa-tions à di�érentes longueurs d'onde sondent di�érentes éhelles dans les disques et di�érentstypes de grains. Cette omplémentarité n'a été que relativement peu exploitée jusqu'à présentmême si elle o�re des perspetives très attrayantes pour ontraindre les sénarios d'évolutiondes disques et de formation planétaire.L'obtention d'une vision globale des disques reste un dé� majeur dans le domaine de laformation stellaire, bien au-delà des apaités observationnelles atuelles. Cependant, la modé-lisation multi-longueurs d'onde et multi-tehniques, en partiulier l'interprétation simultanéede l'émission thermique et de la lumière di�usée, peut fournir les premières lefs vers uneompréhension générale des disques protoplanétaires. Mais ette tâhe est déliate. L'inter-prétation de di�érents types d'observations de manière ohérente néessite une modélisationnumérique intensive et une méthode d'analyse des modèles et de omparaison ave les obser-vations e�ae. Si la reprodution d'une observation, une image en lumière di�usée ou uneSED, par exemple, est relativement aisée, la reprodution de plusieurs observations est enrevanhe nettement plus omplexe. Les propriétés optiques de la poussière ne sont en e�etpas indépendantes d'une longueur d'onde à une autre. Ainsi, si l'on ajuste des modèles à uneimage en lumière di�usée à une longueur donnée, il est peu probable que le même modèle àune longueur d'onde signi�ativement di�érente, par exemple en passant de la bande I à labande K, reproduise les observations. De même, les modélisations qui se onentrent sur uneimage en lumière di�usée aboutissent à des masses généralement plus faibles que les études



110 3.1.1 Séletion des jeux de donnéesbasées sur des observations millimétriques. Ainsi, une masse de l'ordre de 10−4 M⊙ a été dé-duite pour le disque de HH 30 à partir des images en lumière di�usée (Burrows et al. 1996;Wood & Whitney 1998; Cotera et al. 2001) alors que Wood et al. (2002) aboutissent à unemasse de 1.5 10−3 M⊙ à partir du �ux millimétrique. La résolution de es désaords n'est pasimmédiate. La simple modi�ation des propriétés optiques, à la longueur d'onde où le mo-dèle est en désaord ave les observations, a�n d'obtenir un meilleur ajustement, n'est passienti�quement satisfaisante (Watson & Stapelfeldt 2004) et n'est pas envisageable quand lenombre d'observations devient important. Cette méthode aboutirait à la onstrution d'unetable de propriétés optiques en fontion de la longueur d'onde omplétement ad ho. Uneapprohe plus signi�ative est d'utiliser des propriétés optiques réalistes, au sens où elles sontohérentes entre elles à di�érentes longueurs d'onde, par exemple pare qu'elles orrespondentà un type de grains donné. Dans e as, l'ajustement des modèles à la seonde observation vaa�eter les ajustements déjà réalisés et d'autres paramètres, relatifs à la géométrie du disquepar exemple, vont devoir être modi�és pour ompenser, rendant néessaire la modélisationsimultanée des deux observations.Cette di�ulté met ependant en évidene tout l'intérêt des études multi-longueurs d'onde.Les solutions en aord ave une observation ne sont le plus souvent pas uniques, voire trèsnombreuses. L'ensemble des modèles reproduisant une observation donnée n'en reproduisentependant pas d'autres et l'utilisation d'un nombre roissant de quantités observables per-met de fortement restreindre l'espae des paramètres aeptables et par là même de fournird'importantes ontraintes sur les propriétés des disques.Pour mener à bien ette étude de données multi-longueurs d'onde, nous avons fait uneutilisation intensive de notre ode de transfert radiatif en exploitant sa apaité à produire lesimages en lumière di�usée et les observations en émission thermique pour un même modèle.L'ensemble des optimisations détaillées dans le hapitre nous permettent de simuler une imageen lumière di�usée ou une SED en quelques minutes, permettant de aluler, sur des mahinesparallèles ave plusieurs dizaines de proesseurs, quelques milliers voire quelques dizaines demilliers de modèles sur des durées de l'ordre de quelques jours.Nous avons utilisé une approhe multi-paramétrique, partiulièrement adaptée aux res-soures de alul disponibles au LAOG (fermes d'ordinateurs et mahines de alul ave ungrand nombre de n÷uds) et notamment à la grille Cigri1 du projet CIMENT2. Dans la me-sure du possible, nous avons tenté d'explorer l'espae des paramètres de la manière la plusexhaustive possible, a�n de valider la robustesse de nos résultats et de déterminer les zonesde validité de haque paramètre.3.1.1 Séletion des jeux de donnéesA�n de maximiser les résultats de notre étude, nous avons hoisi des jeux de donnéesobservationnelles les plus omplets possible. Nous avons ainsi restreint nos hoix aux disquespour lesquels plusieurs images en lumière di�usée sont disponibles. Ces images o�rent aès à lagéométrie du disque, mais de manière indirete. L'information que l'on extrait de es imagesest un mélange entre la géométrie du disque et les propriétés de di�usion, d'absorption etd'émission thermique de la poussière. L'utilisation d'au moins deux images en lumière di�uséepermet, dans une ertaine mesure, d'extraire l'information sur les propriétés optiques et o�redes ontraintes bien plus fortes sur la géométrie du disque.Nous avons également restreint notre étude aux disques les plus �simples�, 'est-à-dire euxdont la struture observée dans les images en lumière di�usée peut s'interpréter par un disqueaxisymétrique nu, sans invoquer la présene d'une enveloppe ou des distributions spatiales de1https://pawnee.imag.fr/grid2/2http ://iment.ujf-grenoble.fr/



Cadre de l'étude 111poussière omplexes. Cette restrition nous permet de nous assurer que la géométrie que nousutilisons dans notre modélisation est pertinente et évite l'éueil d'un ajustement de modèlessur des strutures dans les images qui ne orrespondraient pas au disque.Les images en lumière di�usée sont omplétées par des SEDs, onstruites en partie àpartir de données photométriques issues de la littérature, et d'observations polarimétriques,si possible résolues. Pour l'instant, nous n'avons pas utilisé la possibilité de modéliser desimages en émission thermique dans le domaine radio.3.1.2 Dé�nitions des modèlesD'une manière générale, nous avons fait le hoix d'adopter le modèle le plus simple possiblequi reproduise les observations. Nous nous basons sur des hypothèses simples, en partiulierune desription paramétrique de la géométrie du disque.Pour les propriétés optiques des grains, nous avons fait le hoix de partir des indiesoptiques et de aluler les setions e�aes et matries de di�usion ave la théorie de Mie.D'autres approhes ont été utilisées dans le ontexte de la modélisation d'images en lumièredi�usée. Par exemple,Whitney & Hartmann (1992) ou Watson & Stapelfeldt (2004) hoisissentde prendre l'opaité et le paramètre d'asymétrie de la di�usion omme paramètres libres, equi leur permet de ne pas faire d'hypothèse sur la géométrie des grains. Comme nous l'avonsévoqué plus haut, ette approhe est di�ilement généralisable à des études multi-longueursd'onde et nous avons préféré nous baser sur les indies optiques. En l'absene d'informationsur la géométrie des grains, nous faisons l'hypothèse qu'ils sont sphériques et homogènes etregardons dans quelle mesure e type de grains permet de reproduire les observations.3.1.3 Ajustement des modèlesL'ajustement d'un grand nombre de modèles à des observations implique l'utilisation d'uneméthode automatique basée sur une métrique à partir de laquelle on peut quanti�er dans quellemesure un modèle est prohe des observations par une méthode de type χ2, par exemple.Alors que pour les SEDs la dé�nition d'un χ2 à partir des di�érenes de �ux entre lesmodèles et les observations est aisée, plusieurs hoix se présentent pour la dé�nition d'unemétrique sur les images. La méthode la plus direte est de faire un ajustement pixel par pixel,omme le font par exemple Stapelfeldt et al. (1998), en s'appuyant sur une arte d'erreur pourréaliser la pondération. Si ette méthode est e�ae dans le as des disques par la tranheoù la dynamique n'est pas trop importante, elle devient déliate à mettre en plae dans leas où l'étoile est visible, et systématiquement saturée. Il faut alors appliquer des poids auxdi�érents pixels pour ne pas être dominé par les pixels entrés sur l'étoile et l'ajustement peutfailement être perturbé par la présene de pixels aux valeurs non physiques.Nous avons adopté une démarhe légèrement di�érente, qui onsiste à extraire un nombrelimité des quantités qui dé�nissent l'allure globale de l'image : distanes entre ertains points,elliptiité des isophotes, rapports de �ux, . . . Ces quantités sont moins sensibles à la présenede �défauts� dans l'image et permettent de s'a�ranhir du très fort ontraste de l'étoilelorsque elle-i est observée diretement. Le �ux de l'étoile est ajusté par ailleurs, lors de lamodélisation de la SED. Cette méthode permet en outre de simpli�er l'image, d'en retirer lesasymétries éventuelles, et de se onentrer sur ses aratéristiques prinipales, telles que nousles modélisons ave nos hypothèses simpli�atries sur la géométrie du disque.L'originalité de nos travaux réside dans l'approhe globale des observations que nous utili-sons. L'objetif de notre modélisation multi-longueurs d'onde et multi-tehniques est d'obtenir



112une vision la plus omplète possible des disques. Les paragraphes qui suivent présentent lesrésultats de telles modélisations pour trois objets : IL Lup, IRAS 04158+2805 et GG Tau.3.2 IM LupIM Lup, aussi onnue sous le nom de Shwartz 82, est une étoile M0 située dans la région deformation stellaire du nuage du Loup, à une distane d'environ 190 p (Wihmann et al. 1998).Elle est l'un des quatre objets stellaires jeunes dans le ÷ur 13CO(1-0) près de l'étoile T Tauriextrême RU Lup (Tahihara et al. 1996). À la di�érene de sa élèbre voisine, IM Lup neprésente qu'une modeste ativité, ave une émission dans la raie Hα dont la largeur équivalentevarie entre 7.5 et 21.5Å (Batalha & Basri 1993). Une étude détaillée de l'émission Hα parReipurth et al. (1996) a onlu à la présene d'un �ux de matière vers l'étoile, indiqué par lepro�l P-Cygni inverse que présente la signature. Les raies d'émission relativement faibles etle manque de remplissage des raies dans l'optique (�veiling�) a poussé Finkenzeller & Basri(1987) et Martin et al. (1994) à lasser IM Lup omme une étoile T Tauri à émission faible.La polarisation en bande V est faible, 0.5±0.1% (Bastien 1985).Plusieurs indies indiquent ependant que l'étoile est entourée de matière irumstellaire.La SED dans l'infrarouge prohe a un léger exès au-delà de 3µm (Hughes et al. 1994).IM Lup a été détetée par IRAS entre 12 et 60µm et une limite supérieure de 8.4 Jy à 100µma été obtenue (Carballo et al. 1992). Les observations à 1.3mm révèlent un �ux de 260mJy(Nuernberger et al. 1997), indiquant la présene d'une large quantité de poussière.3.2.1 Images en lumière di�uséeIM Lup a été observée par le télesope spatial à trois longueurs d'onde : 0.606 et 0.814µmave la Planetary amera 2 et 1.6µm ave Nimos 2. La �gure 3.1 présente les observationsà 0.606 et 1.6µm, après soustration de la PSF stellaire. Morphologiquement, la nébuleuse aune forme elliptique, synonyme d'un disque inliné par rapport à la ligne de visée. Le disquea une forme bien symétrique ave un fort onstraste de brillane entre les deux moitiés dudisque séparées par le demi-grand axe.3.2.2 SED et spetrosopie infrarougeLa SED de IM Lup, onstruite à partir de la littérature, est traée sur la �gure 3.2. Lesspetres IRS et MIPSSED obtenus respetivement par le programme Cores to Disks de Spitzeret J. Kessler-Silai ont été superposés. Un modèle d'atmosphère NextGen (Allard et al. 1997)à 3 900K (orrespondant à une M0) a été superposé aux données pour omparaison.Les données MIPSSED indiquent des �ux sensiblement plus faibles que les �ux IRAS.Nous ne onsidérons don pas es derniers dans ette étude, du fait qu'ils peuvent inlure del'émission di�use à ause de la faible résolution spatiale d'IRAS.IM Lup présente un exès infrarouge typique d'un disque d'étoile T Tauri lassique, quidébute vers deux mirons. Les raies en émission des siliates amorphes à 10 et 20µm sontpartiulièrement marquées (panneau de droite de la �gure 3.2).3.2.3 Analyses qualitativesAvant de débuter la modélisation de es observations, nous les avons analysées de manièrequalitative a�n de �xer ertains paramètres et de déterminer quels autres paramètres nousaurons à explorer de manière systématique.Les images en lumière di�usée révèlent la présene d'un disque qui s'étend sur un diamètre
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Figure 3.1 � Images en lumière di�usée de IM Lup, à 0.606µm (à gauhe) et 1.6µm (à droite).La PSF de l'étoile a été soustraite en suivant la méthode Krist et al. (1997) pour l'imageWFPC2 et à l'aide d'une PSF de référene d'une étoile M0 pour l'image Nimos 2. La tailledes images est 8.6 arcsec.
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Figure 3.2 � SED et spetre IRS de IM Lup. À gauhe : SED observée de 0.5µm à 3mm,superposée à un modèle d'atmosphère (en rouge : modèle NextGen à 3 900K, Allard et al.1997). À droite : zoom sur le spetre IRS ave les raies de siliates. Les barres d'erreur sont�gurées en bleu.



114 3.2.3 Analyses qualitativesd'environ 800AU et nous �xons le rayon externe du disque à 400AU.Les signatures des siliates à 10 et 20µm nous informent sur la omposition des grains.Nous trouvons que des grains d'olivine amorphes (Dorshner et al. 1995) reproduisent demanière qualitative les raies d'émission. Dans la suite, nous adopterons ette omposition.Nous ne herherons pas, dans un premier temps, à obtenir un ajustement préis des raies,mais simplement à reproduire leur amplitude.La SED de IM Lup présente plusieurs aratéristiques intéressantes pour déterminer lespropriétés des grains. Les raies de siliates, nous venons de le voir, sont très fortes, et la raieà 10µm est entrée légèrement avant 10µm, e qui pointe vers de petits grains, inférieurs aumiromètre. La �gure 3.3 (panneau de gauhe) présente une SED synthétique, ave amax =
1µm, en adoptant la masse de 0.04M⊙ estimée par Padgett et al. (2005) à partir du �uxmillimétrique. Ce modèle prédit ependant un �ux millimétrique beauoup trop faible, d'unfateur dix, par rapport aux observations.Pour augmenter le �ux dans le domaine millimétrique, une solution est d'augmenter lataille maximale des grains. Le panneau entral de la �gure 3.3 montre la SED obtenue enprenant amax = 1mm, e qui orrespond à la population de grains qui a l'opaité maximale à1.3mm. Le �ux millimétrique est en bien meilleur aord ave les observations, ave une sous-estimation de l'ordre d'un fateur 2. En revanhe, les raies de siliates disparaissent presqueomplètement. La seonde solution pour augmenter le �ux dans le domaine millimétrique estd'augmenter la masse du disque. Il n'est ependant pas réaliste d'utiliser de masse supérieureà 0.1M⊙, prohe de la limite d'instabilité gravitationnelle du disque.Nous pouvons en déduire que des grains millimétriques sont présents dans le disque, maisque e sont des grains de tailles inférieures au miromètre qui dominent l'opaité dans leszones où sont émises les raies de siliates : le bord interne et la surfae du disque à desrayons inférieurs à quelques unités astronomiques. Cela suggère une dépendane spatiale despropriétés de la poussière.Les modèles d'évolution dynamique de la poussière prédisent que la sédimentation est leproessus le plus rapide, et que la migration radiale n'intervient qu'une fois les partiulesarrivées dans le plan médian. Dans la suite nous supposons une struture strati�ée vertia-lement, ave des petits grains près de la surfae du disque, responsables des raies d'émissiondes siliates, et des grains de tailles millimétriques plus bas dans le disque, qui sont à l'originede l'émission millimétrique. Nous dérivons la strati�ation par une loi paramétrique simpleoù l'éhelle de hauteur est fontion de la taille des grains :

h0(a) = h0(amin)
(amin

a

)ξ
. (3.2.1)Dans le as où le gaz et la poussière sont parfaitement mélangés, ξ = 0 et h0(a) = h0(amin)est onstant et orrespond à l'éhelle de hauteur du gaz.Sur le panneau de droite de la �gure 3.3, est présentée une SED alulée ave amax = 1mmainsi que la struture strati�ée dérite i-dessus. Le modèle permet bien, dans e as, dereproduire à la fois les raies de siliates en émission et le �ux millimétrique. Cette SED a étéobtenue ave un indie ξ = 0.1.L'obtention de ontraintes quantitatives sur les paramètres du disque passe par une étapede modélisation intensive, ave pour objetif d'explorer une fration importante de l'espae desparamètres. A�n de déterminer dans quelle mesure nous pouvons ontraindre la sédimentation,nous éhantillonnons l'indie ξ entre 0 et 0.2, par pas de 0.025. Les images en lumière di�uséeainsi que la SED sont sensibles à la géométrie du disque. Nous hoisissons d'explorer ettegéométrie en faisant varier le bord interne entre 0.05 et 0.35AU, l'éhelle de hauteur à 100AU,

h0(amin), entre 8 et 16AU, l'indie d'évasement entre 1.0 et 1.25 et l'indie de la densité de
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Figure 3.3 � Analyse qualitative de la SED de IM Lup. À gauhe : SED obtenue à l'aide degrains de tailles sous-mironiques (amax = 1µm). Les raies de siliates sont bien reproduitesmais le �ux millimétrique est trop faible, même ave une masse prohe de l'instabilité gravi-tationnelle (M = 0.1M⊙). Au entre : des grains millimétriques permettent un bien meilleuraord ave le �ux à grande longueur d'onde mais les raies de siliates disparaissent. À droite :un modèle ave des gros grains et une struture strati�ée permet de reproduire à la fois lesraies d'émission et le �ux millimétrique.surfae entre -2.0 et 0.0. Un total de 170 010 modèles ont été simulés pour lesquels nousalulons les images en lumière di�usée à 0.6 et 1.6µm ainsi que la SED.3.2.4 Modélisation et ajustementsPour ontraindre de manière la plus forte possible les paramètres des modèles, nous ajus-tons simultanément les images à 0.6 et 1.6µm et la SED. Le ode alule les images et SEDs àtous les angles d'inlinaisons simultanément. Ceux-i sont éhantillonnés à l'aide de 10 pointsrépartis de manière linéaire en osinus. Les images en lumière di�usée nous donnent une bonneidée de l'inlinaison, aux alentours de 45◦, mais nous avons fait le hoix de faire les ajustementssur les images et SEDs à tous les angles d'inlinaison a�n de véri�er si notre minimisation de
χ2 nous redonne bien l'inlinaison espérée. Nous adoptons le modèle d'atmosphère NextGenà 3 900K, un rayon stellaire de 3 rayons solaires et un AV de 1, qui semblent bien reproduirele spetre stellaire d'après nos premières modélisations.Pour haque modèle, un nombre de 128 000 paquets a été utilisé pour aluler l'équilibrethermique. Les SEDs sont onvergées ave 12 800 paquets par intervalle de longueur d'ondeet environ 4 millions de paquets sont employés pour haque image en lumière di�usée.Dé�nition des paramètres géométriques de l'imageLa omparaison des images synthétiques aux observations est déliate de par la présenede l'étoile vue diretement. Les images observées ont été obtenues par la soustration de laPSF stellaire de manière manuelle. Cette proédure n'est pas envisageable pour les imagessynthétiques au vu du nombre important de modèles alulés. Nous devons ependant prendreen ompte les e�ets observationnels sur les images. Les pixels sont hoisis de taille identique àeux des observations, à savoir 0.045 arcsec/pixel à 0.6µm et 0.075 arcsec/pixel à 1.6µm. Laonvolution par une PSF appropriée reste problématique, ar le pixel entral de nos imagesdans lequel est reçu le �ux de l'étoile est extrêmement brillant et va s'étaler sur l'ensembledu disque après onvolution. Pour éviter ela, nous avons fait le hoix de ne onvoluer quepar le ÷ur d'une fontion gaussienne adaptée, en oupant le pro�l gaussien à deux pixels du



116 3.2.4 Modélisation et ajustements

Figure 3.4 � Dé�nition des paramètres géométriques des images, ii représentés sur l'image à0.6µm. Un ontour (noir) passant par un point (triangle) à une distane �xée de l'étoile estséletionné. Plusieurs points du ontour (ronds) sont séletionnés à partir desquels la distaneà l'étoile est alulée (segments verts). Le pente du pro�l de brillane est alulée le long dees mêmes pro�ls, en éliminant les zones entrales où restent des artefats de soustration dePSF. La position de la bande sombre (arré) par rapport à l'étoile est mesurée (ligne en tiret),ainsi que la distane de ette bande sombre à la seonde nébuleuse (étoile).entre.Le disque apparaît symétrique dans les deux images en lumière di�usée. Pour augmenterle rapport signal-sur-bruit et supprimer ertains artefats de soustration de PSF, nous avonssymétrisé les images par rapport au demi-grand axe de l'ellipse dessinée par le disque. Di�é-rentes quantités observables sur lesquelles l'ajustement sera réalisé sont dé�nies. Elles ont étéhoisies pour être mesurables de manière automatique aussi bien sur les observations que surles modèles et résument les aratéristiques prinipales de l'image :� la ourbure du disque. La limite de la nébuleuse est déliate à déteter de manièreautomatique. À la plae, nous herhons de manière dihotomique la ourbe de niveauqui passe à une distane r donnée de l'étoile, le long du petit axe, du �té brillant dela nébuleuse. Nous mesurons alors les distanes à l'étoile des médianes des points de laourbe de niveau ontenus dans des �seteurs� d'ouverture 15◦ et entrés aux angles 30,40 et 60◦ par rapport au petit axe. Les zones qui présentent des artefats de di�rationsont par ailleurs retirées des seteurs. Ces distanes dérivent omment la ourbe deniveau s'éloigne d'un erle en fontion de l'angle.� les pro�ls de brillane. L'ensemble des points dans les seteurs préédemment dérits,ainsi que dans le seteur entré à 0◦ sont séletionnés et le pro�l de brillane danses seteurs est ajusté par une loi de puissane en fontion de la distane, dont nousextrayons l'indie.� le rapport de �ux fae avant sur fae arrière, en dé�nissant deux demi-disques de rayon2 arcsec, desquels nous exluons la zone entrale où a été réalisée la soustration dePSF.� la bande sombre du disque. Un pro�l de brillane le long du petit axe de l'ellipse estrée à l'aide d'une bande de largeur 1.35 arcsec. Les positions de la bande sombre



IM Lup 117et de la seonde nébuleuse sont dé�nies, en parourant le pro�l de brillane depuisl'étoile, omme le ouple �minimum suivi d'un maximum� de brillane dont le rapport�maximum sur minimum� est le plus élevé. Nous dé�nissons ensuite la demi-largeur dela bande sombre omme la distane entre les minimum et maximum séletionnés.Dé�nition des χ2 et analyse bayésienneLa omparaison des images synthétiques et observations est réalisée à l'aide d'un χ2 réduitsur les quantités observables dé�nies i-dessus. Notre modélisation omprend 6 paramètreslibres et 10 quantités observables (3 pour la ourbure du disque, 4 pour les pro�ls de brillane,1 pour le rapport de �ux, 2 pour les positions et largeur de la bande sombre), e qui donne 4degrés de liberté. Les χ2 réduits sont dé�nis par :
χ2

λ =
1

4
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∑

i=1

(oi,λ −mi,λ)2

σ2
i,λ

. (3.2.2)où oi et mi désignent les di�érentes quantités observables extraites des observations et desimages synthétiques et σi les inertitudes assoiées à es mesures. Nous estimons avoir mesuréles rapports de distanes ave une préision de 5% pour les distanes utilisées dans la mesurede la ourbure, le rapport de �ux ave une préision de 20%3, les pentes des pro�ls de brillaneave une préision de 10% et la position et largeur de la bande sombre à 2 pixels près.Le χ2 pour la SED est dé�ni diretement à l'aide des �ux observés et synthétiques et desbarres d'erreur observationnelles (nous négligeons les barres d'erreur des modèles qui sontsensiblement plus faibles) :
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. (3.2.3)Pour déterminer les domaines de valeurs possibles pour les di�érents paramètres, nousutilisons une méthode d'analyse bayésienne (voir par exemple Press et al. 1992 ainsi que Layet al. 1997 pour une appliation aux observations millimétriques de HL Tau), bien adaptée àun éhantillonnage omplet de la grille de modèles. L'objetif est de déterminer quelles sontles probabilités des di�érents points dans l'espae des paramètres.La méthode bayésienne repose sur des probabilités a priori sur les di�érents paramètres.Nous supposons ii que nous n'avons auune information préalable sur les paramètres ethoisissons des probabilités a priori qui sont uniformes pour toutes valeurs prises par lesparamètres du disque, e qui orrespond à un éhantillonnage uniforme de es paramètres.Pour l'angle d'inlinaison, des onsidérations sur les angles solides montrent que nous avonsplus de hane d'observer un disque par la tranhe que par le p�le et les probabilités doiventêtre pondérées par sin(i). Nos apteurs d'inlinaison, répartis uniformément en cos(i) (voir lasetion 2.5.4), ont été onstruits pour suivre ette distribution. Au vu de es hypothèses, laprobabilité relative d'un point de l'espae des paramètres est donnée par exp(−χ2/2), où χ2désigne le χ2 réduit du modèle orrespondant.3.2.5 RésultatsLa �gure 3.5 présente la vraisemblane relative de haun des paramètres, pour l'ajuste-ment des images en lumière di�usée. Ces résultats sont obtenus en sommant les probabilités3Le rapport est en fait mesuré à une préision bien meilleure mais la fae arrière a un signal qui n'est quemarginalement supérieur au bruit de fond et qui peut être perturbé par la soustration de la PSF.
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Figure 3.5 � Courbes de probabilité des di�érents paramètres pour les images en lumièredi�usée, à 0.6µm (en bleu) et à 1.6µm (en rouge).de tous les modèles dont un paramètre est �xé à une ertaine valeur. Autrement dit, lesprobabilités dans notre espae des paramètres à 6 dimensions sont suessivement projetéessur haune de es dimensions. Les probabilités sont normalisées en divisant par la sommedes probabilités de tous les modèles. Chaque histogramme représente la probabilité qu'unparamètre prenne ertaines valeurs, ompte tenu des données et des hypothèses faites sur lesmodèles. La méthode nous donne la vraisemblane de haque paramètre et n'attahe pas uneimportane spéiale au meilleur modèle. En partiulier, les paramètres de e modèle ne sontpas néessairement eux qui ont les probabilités les plus élevées.Plusieurs ombinaisons de paramètres produisent des ajustements raisonnables aux obser-vations. L'inlinaison du disque est bien ontrainte ave un intervalle de on�ane entre 40et 50◦. L'ajustement des deux images semble privilégier des indies d'évasement élevés et deséhelles de hauteur faibles. La pente de la densité de surfae n'est que peu ontrainte, mêmesi l'image à 0.6µm est légèrement mieux reproduite ave des pentes plus faibles. La positiondu bord interne et l'indie de strati�ation sont peu ontraints, bien que l'image à 0.606µmsemble légèrement préférer les faibles valeurs de sédimentation.Les probabilités déduites de l'analyse de la SED sont présentées sur la �gure 3.6. Sanssurprise, l'inlinaison n'est que très peu ontrainte et seuls les modèles à forte inlinaison,'est-à-dire quand le disque ommene à éteindre l'étoile, sont exlus. Les modèles ave unefaible pente de densité de surfae semble en meilleur aord ave les observations et nousobtenons de fortes ontraintes sur l'indie d'évasement, dont les valeurs les plus probablessont omprises entre 1.1 et 1.15. Comme attendu, auune des deux images ne fournit deontrainte sur la position du bord interne. La ourbe de probabilité de l'indie de strati�ationest partiulièrement intéressante. La valeur 0, qui orrespond à une absene de strati�ation,
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Figure 3.6 � Courbes de probabilité des di�érents paramètres pour la SED.est exlue, ave une probabilité de 7 10−3. La probabilité est globalement onstante entre 0.05et 0.10 puis diminue, e qui indique que 0.10 pourrait être une valeur maximale.Cette sédimentation semble on�rmée par l'éhelle de hauteur, qui a une probabilité plusélevée vers les valeurs inférieures à 10AU, qui orrespond à l'éhelle de hauteur alulée ensupposant l'équilibre hydrostatique, si l'étoile a une masse solaire4.Sur la �gure 3.7, sont reportées les probabilités préédemment dérites (en tirets) et laprobabilité totale en prenant en ompte simultanément les images et la SED. Les omporte-ments que nous avons dérits préédemment sont retrouvés et ampli�és, en partiulier pourl'inlinaison, l'éhelle de hauteur et la strati�ation.Les résultats présentés ii restent préliminaires. L'espae des paramètres explorés doit êtreagrandi, en partiulier pour l'éhelle de hauteur et le bord interne. Mais déjà les tendanessortent et la omplémentarité des di�érentes observations est bien mise en évidene. Parexemple, l'indie d'évasement doit avoir une valeur supérieure à 1 d'après les images en lumièredi�usée a�n d'interepter la lumière de l'étoile à grands rayons mais sa valeur exate n'estpas très importante. Pour la SED, et indie joue sur la pente dans l'infrarouge moyen. Seulun intervalle bien dé�ni est autorisé et nous obtenons au �nal d'importantes ontraintes sure paramètre.Les paramètres du meilleur modèle (i = 50◦, α = −1.0, β = 1.1, rin = 0.25AU, h0 = 8AU,
ξ = 0.05) orrespondent à eux auxquels l'analyse bayésienne donne de fortes probabilités. Surla �gure 3.8 est présentée la SED de e modèle. Elle est en très bon aord ave les observationset reproduit bien à la fois les raies de siliates (panneau de droite) et le �ux millimétrique.4Le hoix de l'intervalle de valeurs explorées pour l'éhelle avait été réalisé en se basant sur les �ux IRAS,alors que nous ne disposions pas des �ux MIPSSED. La valeur importante des mesures IRAS nous avait alorspoussé à étudier des éhelles de hauteur élevées.
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Figure 3.7 � Courbes de probabilité des di�érents paramètres pour les images en lumièredi�usée et la SED simultanément (ligne pleine noire). Sont également traées en tirets, lesourbes de probabilités pour les images, à 0.6µm (bleu), à 1.6µm (rouge) et pour la SED(vert).
La raie à 20µm est reproduite de manière globale et la forme n'est pas exatement identiqueà elle des observations. Cela est dû à des propriétés de grains qui sont probablement unpeu di�érentes de elles que nous avons utilisées. Un point à 3.3mm ave un �ux de 12mJy,obtenu à l'aide du SMA (David Lommen, ommuniation privée) a été ajouté sur la SED.Les modèles n'ont pas été alulés à ette longueur d'onde et e point n'a pas été utilisé pourl'ajustement. Le omportement de la SED dans e régime de longueur d'onde est linéaire et ononstate qu'il sera très probablement bien reproduit par notre modèle. Ce point renfore notreargumentation préédente sur la présene de grains millimétriques. En e�et, l'indie spetralest très sensible à la taille des grains et on peut voir, par exemple sur la �gure 3.3 (panneaude gauhe) que des grains sous-mironiques produiraient une pente trop importante.Les images synthétiques du meilleur modèle sont omparées ave les observations (Figure3.9). La forme générale est bien reproduite aux deux longueurs d'onde, ave la bonne ourburedu disque et une épaisseur de la bande sombre en bon aord ave les observations. Aux deuxlongueurs d'onde, nous obtenons ependant un ontraste fae avant sur fae arrière tropfaible, mais omme nous l'avons souligné, la mesure est déliate dans les observations ar lafae arrière est très prohe du fond de iel et ette mesure peut être perturbée par des défautsde soustration de PSF.
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Figure 3.8 � SED du meilleur modèle superposée aux points d'observation. Le panneau dedroite zoome sur les raies de siliates.3.2.6 DisussionL'étude de la SED d'IM Lup, en partiulier les raies de siliates, qui indiquent la présenede grains mironiques dans des régions optiquement mines, et les �ux et indie spetralmillimétriques qui mettent en évidene l'existene de grains de l'ordre du millimètre dansle disque, pointe vers une struture de disque strati�ée ave des gros grains dans les zonesentrales et des petits à la surfae du disque. Cette surfae où se trouvent les petits grainsreste ependant di�ile à dé�nir préisément.Nous avons exploré, dans les pages préédentes, une struture où la strati�ation est uni-quement vertiale et identique quel que soit le rayon. Ce modèle permet de bien reproduireles di�érentes observations : la SED et les images en lumière di�usée à deux longueurs d'onde.Une analyse en terme de maximum de vraisemblane, nous permet de ontraindre de manièrequantitative ertains paramètres : l'inlinaison, l'indie d'évasement, l'éhelle de hauteur et ledegré de sédimentation. En partiulier, l'analyse de la SED exlut les modèles sans strati�-ation. Cette strati�ation est probablement ausée par une sédimentation des grains vers leplan médian omme le montrent les ontraintes sur l'éhelle de hauteur qui indiquent qu'elleest plus faible que l'éhelle du gaz, alulée en supposant l'équilibre hydrostatique.L'émission des siliates provient des parties internes du disque : 90% de l'émission à10 et 20µm est émise à des rayons inférieurs à 1 et 10AU respetivement. Si la SED nousdonne de fortes indiations sur la présene de sédimentation dans les zones entrales dudisque, nous avons relativement peu d'information sur e proessus dans les zones externes.Les �ux MIPSSED, relativement faibles omparativement à l'émission dans l'infrarouge moyensemblent suggérer que le disque interepte une fration relativement faible de la lumière omme'est le as en présene de sédimentation (Dullemond & Dominik 2004b) mais les barresd'erreur sont importantes et ne nous permettent pas de onlure.Les images en lumière di�usée, qui sondent également les zones externes du disque, peuventnous apporter des éléments de réponse. Les ourbes de probabilités obtenues en ajustantles images indiquent que l'éhelle de hauteur du disque est relativement faible, en aordave une éventuelle sédimentation dans les zones externes. Cette faible éhelle de hauteurpeut également être ausée par une baisse de l'opaité dans le domaine visible (qui a pour
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Figure 3.9 � Images en lumière di�usée du meilleur modèle (à droite) omparées aux obser-vations (à gauhe). La ligne du haut orrespond aux images à 0.606µm et la ligne du bas àelles à 1.6µm. Les images synthétiques n'ont pas été onvoluées, dans ette �gure, a�n dene pas dégrader le ontraste.onséquene de faire desendre la surfae τ = 1 que l'on observe en lumière di�usée), parexemple pare que les grains auraient grossi et atteint des tailles de quelques dizaines demirons.Dans tous les as, le disque d'IM Lup est très probablement entré dans les premièresphases des proessus de formation planétaire : de grains de plusieurs ordres de grandeur plusgrands que eux du milieu interstellaire sont présents dans le disque, et le disque est trèsprobablement sédimenté, au moins dans ses parties entrales mais potentiellement aussi dansles zones plus externes.Nos modèles indiquent une masse de poussière importante dans le disque, M = 10−3 M⊙.Cela a des impliations à deux niveaux. D'une part, ette masse est intrigante du fait de lafaiblesse de la raie Hα, qui suggère un faible taux d'arétion. D'autre part, en onsidérant unemasse probable de ≈ 1M⊙ et un rapport gaz sur poussière de l'ordre de 100, le rapport massedu disque sur masse de l'étoile est ≈ 0.1. Le disque est prohe de l'instabilité gravitationnelleet des planètes pourraient éventuellement se former suivant e proessus.Les prohaines étapes sont don toutes traées. D'un point de vue de la modélisation,il faut élargir l'espae des paramètres explorés, en partiulier pour obtenir un intervalle devalidité pour l'éhelle de hauteur et le bord interne. Une artographie radio a été obtenue



IRAS 04158+2805 123à l'aide du SMA, et des mesures dans les raies de CO sont disponibles. Une ollaboration aété initiée ave E. van Dishoek et M. Hogerheije (Leiden Observatory), pour modéliser esobservations à partir des strutures en densité et en température déduites de nos analyses.Cet élargissement à de nouvelles observations devrait permettre de ontraindre plus enoreles propriétés du disque.Les travaux présentés dans ette setion feront l'objet d'une publiation prohaine (Pinteet al., 2007, en ours d'ériture), en ollaboration ave le GTO HST et le programme 2d deSpitzer.3.3 IRAS 04158+2805Le proessus de formation des étoiles de très faible masse et des objets sub-stellaire ounaines brunes n'est pas enore très lair. Les deux prinipaux méanismes évoqués sont (i)l'e�ondrement gravitationnel d'un ÷ur pre-stellaire peu massif, 'est-à-dire un proessussimilaire à la formation des étoiles de masses solaires mais à une éhelle de masse réduite,et (ii) la formation par éjetion d'un embryon protostellaire depuis un système multiple ;l'embryon, alors privé de son réservoir de matière, n'aura plus la possibilité d'aréter etdonnera naissane à une étoile de très faible masse ou une naine brune et non pas une étoile demasse solaire. L'étude de l'environnement de es objets peut apporter des indies permettantde disriminer entre es di�érents proessus de formation. Dans le premier sénario, on s'attendà e qu'ils arborent des disques aux propriétés similaires à elles des disques entourant lesétoiles T Tauri. À l'inverse, si le méanisme d'éjetion est dominant, les disques d'arétionpeuvent être tronqués dans leurs zones externes et présenter un dé�it d'émission dans ledomaine millimétrique.IRAS 04158+2805 est une étoile de faible masse, prohe de la limite substellaire, aveun type spetral M5. L'étoile est entourée de matière irumstellaire jusqu'à une distanestelloentrique de l'ordre de 1 000AU. La taille de et environnement irumstellaire est ex-eptionnelle et très étonnante, en partiulier autour d'une étoile de faible masse. Déterminerla nature de et environnement, ainsi que son stade évolutif, est fondamental pour omprendrele proessus de formation de l'étoile. Nous nous proposons ii de tester si un modèle de disqueseul, 'est-à-dire sans la présene d'une enveloppe, peut expliquer les images en lumière di�u-sée, arte de polarisation et SED.3.3.1 Modélisation et analysesLes résultats présentés dans ette partie ont fait l'objet d'un artile reommandé pourpubliation dans la revue Astronomy & Astrophysis.

























IRAS 04158+2805 1353.3.2 PerspetivesNous avons montré que nous pouvions reproduire la plupart des propriétés observation-nelles de IRAS 04158+2805 ave un modèle simple de disque vu pratiquement par la tranhe,sans enveloppe assoiée.Les raies de siliates et de glae de CO2 observées en absorption, aratéristique typiquedes objets de Classe I, devraient nous permettre de pousser plus loin notre modèle. Commenous l'avons vu pour IM Lup, les raies de siliates sont un diagnosti puissant pour déterminerles propriétés des grains, en partiulier leur taille. Notre modélisation multi-tehniques nouspermet d'avoir une bonne idée des paramètres du disque et don de sa struture en tempéra-ture, à partir de laquelle nous sommes en mesure de aluler dans quelles régions du disquela glae de CO2 peut se former et subsister. La �gure 3.10 présente le résultat de alulspréliminaires du spetre Spitzer IRS de IRAS 04158+2805. Nous avons ajouté une frationen masse de poussière de 1% de glae de CO2 dans les régions du disque où la températureest inférieure à 50K.
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λ Figure 3.10 � Raies de sili-ates et de CO2 en absorptionobservées dans le spetre deIRAS 04158+2805 (en bas).Le spetre observé n'a pas étéalibré en absolu. Au-dessus,est déalé arbitrairement lespetre synthétique alulé enajoutant des grains de CO2dans les zones du disque oùla température est inférieure à50K.Ces premiers aluls montrent que le modèle de disque nu reproduit également les signa-tures spetrales en absorption : à ause de l'inlinaison élevée, les parties externes froidesabsorbent le rayonnement émis par les parties entrales, haudes, du disque. Ils semblent éga-lement indiquer que nous serons en mesure de dire quel type de glae de CO2 nous observonset de donner une borne supérieure pour sa fration en masse, e qui apportera des ontraintesimportantes pour les modèles de himie dans les disques.Par ailleurs, nous avons obtenu des observations à haute résolution angulaire du disque àl'aide du télesope HST. Elles permettront de sonder des zones plus entrales du disque et devoir si la struture à grande éhelle se prolonge de façon ontinue vers les zones plus internesdu disque.



1363.4 GG Tau3.4.1 Multipliité des étoiles jeunesLe sénario de formation stellaire que nous avions dérit en introdution s'entendait pourla formation d'une étoile simple. Or, Duquennoy et al. (1991) ont montré que de l'ordre de60% des étoiles prohes de type solaire (F7 à G9) sont observées dans des systèmes multiples,'est-à-dire assoiées à une ou plusieurs autres étoiles. Pour les étoiles de plus faibles masses,de type spetral M, Fisher & Mary (1992) mesurent un taux de multipliité du même ordrede grandeur, autour de 45%. Ces résultats ont rapidement donné naissane à des étudesde la multipliité des objets stellaires jeunes, tant d'un point de vue observationnel (voirpar exemple Ghez et al. 1993; Leinert et al. 1993; Simon 1995; Duhêne 1999 ainsi que lesrevues de Mathieu et al. 2000 et Duhene et al. 2006) que théorique, à l'aide de simulationnumérique (Sterzik & Durisen 1995; Durisen et al. 2001; Goodwin et al. 2004b,; Delgado-Donate et al. 2004 par exemple, voir aussi les revues de Whitworth et al. 2006 et Goodwin et al.2006). De manière shématique, le proessus de formation stellaire produit 100% de systèmesmultiples dont l'origine la plus généralement aeptée aujourd'hui est la fragmentation dunuage moléulaire. Durant la phase de ontration, le ÷ur se fragmente en plusieurs partiesqui vont haune donner naissane à une étoile suivant le sénario dérit préédemment. Sies étoiles sont su�samment prohes, elles peuvent rester liées et former un système multiple(�gure 3.11). Une partie de es systèmes peuvent être détruits, dans les amas stellaires denses,par les interations dynamiques entre membres de l'amas.
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Figure 3.11 � Formation d'un système multiple. Le nuage moléulaire débute son e�ondrement(i), puis il se fragmente en sous-nuages qui ontinuent de s'e�ondrer (ii). Chaque sous-nuagedonne naissane à une étoile. Les étoiles su�samment prohes restent liées gravitationnelle-ment alors que elles qui étaient plus éloignées s'éhappent du système (iii). Inspiré d'une�gure de Duhêne (2000).La présene d'un ou plusieurs ompagnons pose naturellement la question de leur in�uenesur l'évolution de l'étoile jeune et de son environnement, en partiulier, sur son disque ir-umstellaire. La perturbation induite par un ompagnon dépend fortement de sa séparationave l'étoile. Si elle se trouve à une distane inférieure à la taille aratéristique d'un disqueirumstellaire, la formation de elui-i va être profondément modi�ée. Les résonanes gravi-tationnelles rendent ertaines orbites instables et aboutissent à des on�gurations ave deuxpetits disques irumstellaires autour de haune des deux étoiles, l'ensemble du système étantentouré par un disque irumbinaire (Artymowiz & Lubow 1994). Seuls quelques disques dee type ont été imagés jusqu'à présent (Monin et al. 2006).
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Figure 3.12 � Environnement d'une binaire serrée. Chaque étoile est entourée d'un petit disqueirumstellaire et le système est entourée d'un disque irumbinaire qui prend la forme d'unanneau, les parties entrales ayant été évidées par e�ets de marée. Figure adaptée de Simon& Prato (1995).Pour les binaires de plus grandes séparations, les deux omposantes sont entourées d'undisque irumstellaire mais eux-i ne sont pas néessairement alignés. Des disques autourd'étoiles T Tauri binaires ont été imagés dans quelques as (HK Tau, HV Tau, LkHα 263,. . . ). Dans haun de es systèmes un seul des disques est observé par la tranhe et n'est pasaligné ave la projetion sur le plan du iel de la binaire.La multitude des systèmes binaires observés nous inite à nous intéresser à l'environnementdes systèmes doubles jeunes et à leur apaité à former des planètes. Les proessus de formationplanétaires sont-ils su�samment robustes pour résister aux e�ets gravitationnels d'une étoiledouble ? Dans quelle mesure le mouvement orbital des étoiles a�ete-t-il l'évolution du disqueet les éventuels proessus de roissane des grains qui s'y déroulent ? Pour apporter quelqueséléments de réponse à es questions, nous étudions ii le système GG Tau, qui a la partiularitéd'arborer un disque résolu en lumière di�usée et dans le domaine millimétrique.3.4.2 GG Tau : un anneau irumbinaireGGTau est un système hiérarhique quadruple ave 10 arcsec de séparation entre GG Tau Aet GG Tau B. Nous nous intéressons ii à l'étoile binaire GG Tau A, que nous appelleronsGG Tau par simpliité. L'étoile double est entourée d'un disque irumbinaire, d'abord dé-ouvert par son émission thermique (Simon & Guilloteau 1992; Guilloteau et al. 1999). Ledisque se présente sous la forme d'un tore massif (0.13M⊙) qui s'étend entre 180 et 260AU.La binaire entrale, qui a une séparation projetée de 35AU (Leinert et al. 1991; Ghez et al.1993), a reusé une avité interne dans le disque par son mouvement orbital, expliquant lavaleur importante du rayon interne. Le disque a par la suite été imagé en lumière di�uséeentre 0.6µm et 3.8µm (Roddier et al. 1996; Silber et al. 2000; MCabe et al. 2002; Krist et al.2002; Itoh et al. 2002; Duhêne et al. 2004) où il apparaît omme un anneau oïnidant aveles données millimétriques. L'anneau présente une asymétrie de brillane interprétée ommele résultat d'un di�usion anisotrope, le �ux di�usé étant plus important �vers l'avant� que�vers l'arrière� pour des grains de taille omparable à la longueur d'onde.3.4.3 Un disque strati�é ?Les premières modélisations des images en lumière di�usée ont onlu, de façon ontradi-toire, à la présene et à l'absene de roissane des grains dans le disque (Wood et al. 1999;Krist et al. 2002; MCabe et al. 2002), en partie à ause de leur ouverture limitée en longueur
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Figure 3.13 � Images synthétiques et observées de GG Tau. Colonne de gauhe : observationsave soustration de PSF en bande I (Krist et al. 2002), H (MCabe et al. 2002) et L' (Duhêneet al. 2004). À droite : images synthétiques obtenues ave des grains uniformément répartisdans le disque, en fontion de la taille maximale des grains. Figure adaptée de Duhêne et al.(2004).d'onde.Une étude plus omplète a été réalisée par Duhêne et al. (2004) (i-après D04). En s'ap-puyant sur l'ensemble des observations en lumière di�usée, en partiulier sur leur nouvelleimage à 3.8µm, qui étend le jeu de données sur un fateur prohe de 4 en longueurs d'onde,ils obtiennent que la fontion de phase mesurée des grains dans le disque est à peu près indé-pendante de la longueur d'onde. La �gure 3.13 présente les observations obtenues à plusieurslongueurs d'onde et les modèles orrespondants. Des petits grains, prohes de eux du milieuinterstellaire (amax < 1µm), permettent de reproduire les observations en bande I mais pré-sentent une fontion de phase beauoup trop isotrope à plus grande longueur d'onde, en bandeL'. Des grains plus grands que le miromètre sont requis pour reproduire ette image, mais nepeuvent en revanhe expliquer les images visibles où ils présentent un taux de di�usion versl'avant trop important.La distribution angulaire du rayonnement di�usé, qui ne varie que marginalement entre0.6 et 3.8µm suggère que le rapport x = 2πa/λ des grains observés est lui aussi à peu prèsonstant et que l'on observe des grains de plus en plus gros au fur et à mesure que la longueurd'onde augmente.Par ailleurs, l'observation des pro�ls radiaux de brillane en bandes I et L' met en évideneque la lumière di�usée, dans es deux longueurs d'onde, ne provient pas des mêmes zones dudisque. La distane entre le entre de masse du système et le bord interne avant du disque, lelong du petit axe, augmente ave la longueur d'onde, de 0.87 arcsec en bande I à 0.97 arcsecen bande L' (Figure 3.14) mettant en évidene que la lumière di�usée en bande L' provient
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Figure 3.14 � Pro�ls radiaux de brillane observés dans un seteur de 10◦ entré le long dupetit axe de l'anneau (fae avant). Les rayons sont mesurés depuis le entre de masse dusystème. Les diamants représentent le pro�l observé en bande I et les signes plus le pro�lobservé en bande L'. Figure extraite de Duhêne et al. (2004).d'une zone située à 25AU au-dessus du plan médian alors que la lumière di�usée en bande Iprovient d'une zone située à 50AU au-dessus de e plan.Ces deux arguments semblent suggérer que l'on observe une struture strati�ée dans ledisque de GG Tau ave des grains de taille inférieure au miromètre dans les ouhes desurfae (> 50AU) et de plus gros grains enfouis plus profondément dans le disque.Les auteurs explorent la possibilité d'une distribution en grains spatialement uniforme enétudiant les propriétés de populations de grains utilisées pour modéliser les disques protopla-nétaires. Auune distribution de grains utilisée pour reproduire l'extintion interstellaire nedonne des variations du paramètre d'asymétrie en aord ave les observations. Le modèlede grains utilisé par Wood et al. (2002) donne une valeur ḡ(λ) globalement indépendante dela longueur d'onde et en relativement bon aord ave les observations. Ce type de modèledonne ependant un maximum de polarisation de ∼ 40% à 1µm alors que les observationspiquent à ∼ 50% pour un angle de di�usion de 100◦ et de tous les modèles explorés, seulesles populations de grains utilisées pour le milieu interstellaire reproduisent ette observation.Ces analyses semblent indiquer que la surfae de l'anneau ontient une population de grainsqui n'a que peu évolué par rapport aux grains interstellaires et que la struture du disque estbien strati�ée.Dans ette partie, nous nous proposons de tester plus avant ette hypothèse d'un disquestrati�é, en véri�ant dans quelle mesure un modèle intégrant une strati�ation peut repro-duire les observations. Nous avons également exploré une seonde famille de modèles, sansstrati�ation, a�n de tester si ertains types de partiules, uniformément réparties dans ledisque, donnent des résultats en aord ave les observations ou si une struture strati�ée estnéessairement requise pour les interpréter.



140 3.4.4 Nouvelle modélisation3.4.4 Nouvelle modélisationDesription des modèlesA�n de omparer nos résultats à eux présentés par D04, dont les modèles ont été alulésà l'aide d'une version antérieure de notre ode, nous avons adopté les mêmes paramètresgéométriques pour le disque et la même omposition pour les grains. Nous adoptons la massetotale de poussière déduite de l'émission millimétrique (optiquement �ne) par Guilloteau et al.(1999) : 1.3 10−3 M⊙. Le bord interne est �xé à 180AU. Le rayon externe est 260AU, l'éhellede hauteur 21AU à 180AU et les densité de surfae et indie d'évasement sont donnés par
Σ(r) ∝ r−1.7 et H(r) ∝ r1.05. Entre 190 et 180AU, nous adoptons une déroissane gaussiennede la densité de surfae

Σ(r) = Σ(190AU) exp

(

−1

2

(

r − 190AU

∆r0

)2
) (3.4.1)ave ∆r0 = 2AU. La densité est �xée à zéro pour les rayons inférieurs à 180AU. Nous adoptonsle modèle de grains poreux de Mathis & Whi�en (1989, modèle A). La taille minimale desgrains est �xée à 0.03µm et nous adoptons, pour les modèles ave sédimentation, un indie

p = −3.7 pour la loi de puissane de la distribution en tailles des grains n(a) ∝ ap.Les modèles sont alulés aux longueurs d'onde entrales des �ltres : 0.81, 1.0, 1.6 et 3.8pour les bandes I, J, H et L'. Chaque image est alulée en utilisant 128 millions de paquets dephotons. La taille des pixels est 0.04 arcsecet les images sont onvoluées par un noyau gaussiende résolution similaire à elle des observations, 'est-à-dire en prenant σ = 0.065 arcsec,
0.080 arcsec, 0.128 arcsec et 0.091 arcsecpour les bandes I, J, H et L', respetivement.La qualité d'ajustement des modèles aux observations est déterminée à l'aide d'une mé-thode de minimisation de χ2. Comme la géométrie de l'anneau fut validée dans les étudespréédentes, nous nous intéressons aux propriétés de di�usion, en partiulier à la répartitionangulaire du rayonnement, et ne prenons don en ompte ii que les pro�ls azimutaux debrillane dans nos ajustements. Pour haque longueur d'onde, nous dé�nissons un χ2 réduit,en prenant les barres d'erreurs observationnelles omme inertitudes. Les modèles sont en e�ettrès bien onvergés et leur bruit peut être négligé par rapport à elui des observations. Nousdé�nissons un χ2 total, omme la somme des χ2 à haque longueur d'onde, à partir duquelnous réalisons une analyse bayesienne pour déterminer les probabilités que les paramètresd'ajustement prennent ertaines valeurs.Modèles ave sédimentationPour modéliser la sédimentation, nous avons adopté une desription analytique où l'éhellede référene des grains est fontion de leur taille, similaire à elle utilisée dans l'étude d'IM Lup.La géométrie partiulière de GG Tau dans laquelle la fae arrière du bord interne del'anneau est observée diretement met en évidene qu'une telle modélisation est trop simplepour dérire les observations. La �gure 3.15 montre une arte synthétique obtenue en adoptantune strati�ation uniquement vertiale. Le bord interne du disque observé sur la fae arrièreprésente un gradient vertial de brillane, qui n'est pas observé dans les observations.Ce gradient de brillane est dû au fait que suivant l'altitude à laquelle les photons frappentl'anneau, ils ne di�usent pas sur les mêmes grains. Les photons qui di�usent à haute altitudevoient des petits grains, qui ont une fontion de phase isotrope et qui don renvoient uneénergie signi�ative vers l'arrière, 'est-à-dire dans la diretion de l'observateur. À l'inverse,les photons qui entrent dans l'anneau au niveau du plan médian, voient des grains plus gros,qui ont une fontion de phase plus entrée vers l'avant et qui don di�usent moins d'énergie
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Figure 3.15 � Image syn-thétique ave uniquementune strati�ation vertiale.Un gradient de luminositésurfaique apparaît sur la faearrière du disque. Le planmédian est environ deux foismoins brillant que la surfae.vers l'observateur5.La présene d'une strati�ation vertiale seule ne peut don expliquer les di�érentes imagesen lumière di�usée de GG Tau. Une strati�ation supplémentaire, radiale, peut permettrede reproduire les pro�ls de brillane globalement uniformes observés sur la fae arrière del'anneau. Une on�guration où les petits grains forment une ouhe entourant les grains plusgros, omme présenté sur la �gure 3.16, peut ainsi être imaginée. À ourte longueur d'onde,dans le visible, les photons di�usent dans ette ouhe et renontrent des petits grains, quelleque soit leur altitude par rapport au plan médian. Dans le domaine infrarouge, les photonspénètrent plus profondément au sein de l'anneau et di�usent sur les gros grains.Pour modéliser e type de strati�ation, nous avons introduit une desription similaireà elle de la strati�ation vertiale, de telle sorte que la densité soit ontinue. La longueuraratéristique de déroissane de la densité de surfae est une fontion de la taille, que noushoisissons de dérire par une loi de puissane, de même indie que elui de strati�ationvertiale :

∆r(a) = ∆r0

(

a

amin

)−ξ (3.4.2)ave ∆r0 �xé à 2AU et un indie ξ identique pour les strati�ations vertiale et radiale.D04 avaient étudié l'in�uene de la valeur maximale de la taille des grains sur les pro�ls debrillane. Nous généralisons ii ette étude en explorant en plus les e�ets de la strati�ation.Nous explorons don un espae des paramètres à deux dimensions, en jouant sur :� la taille maximale des grains, que nous faisons varier de 1µm (taille légèrement inférieureà la taille requise pour reproduire l'image en bande L' dans les travaux de D04) à 100µm(taille su�samment grande pour que la ontribution de es grains au �ux di�usé soitnégligeable même à 3.8µm),� et l'indie de strati�ation, que nous éhantillonnons entre 0 (pas de strati�ation) à0.5.La �gure 3.17 présente les pro�ls azimutaux de brillane obtenus pour le meilleur modèle,omparés aux pro�ls observés. Les résultats sont en bon aord ave les observations à di�é-rentes longueurs d'onde, ave un pro�l de brillane similaire à toutes les longueurs. L'intensité5Des e�ets d'albédo se superposent à eux de la fontion de phase. En e�et, l'albédo varie égalementvertialement dans le disque, mais les di�érenes relatives sont beauoup plus faibles que elles de la fontionde phase.
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Figure 3.16 � Représentation shématique de la strati�ation radiale et vertiale. Dans ledomaine visible, les photons di�usent sur la ouhe super�ielle de l'anneau où les grains sontpetits alors que dans le domaine infrarouge, les photons s'enfonent plus profondément dansle disque où de plus gros grains sont présents.sur la fae arrière en bande L' est ependant légèrement supérieure, d'environ 1 σ, à elle desobservations. A�n de quanti�er plus avant la qualité de notre ajustement, nous omparons les
χ2 obtenus pour le meilleur modèle à eux que nous trouvons quand nous ajustons une seulelongueur d'onde à la fois (tableau 3.1).Modèle χ2

I χ2
J χ2

H χ2
L′ χ2

totMeilleur modèle en I 9.10 16.67 30.11 2.44 58.31Meilleur modèle en J 10.17 14.95 32.45 7.93 65.50Meilleur modèle en H 14.44 20.54 25.11 32.13 92.23Meilleur modèle en L' 17.09 21.82 48.20 1.30 88.41Meilleur modèle 10.18 16.19 29.03 2.30 57.70Tableau 3.1 � χ2 des meilleurs modèles ave strati�ation. Les di�érentes lignes donnent les
χ2, en bandes I, J, H et L', ainsi que le χ2 total dé�ni omme la somme de es derniers pourles modèles qui minimisent suessivement l'un de es χ2.On onstate qu'en bandes I, J, et H, le meilleur modèle global est à peine moins bonque les meilleurs modèles à haune de es longueurs d'onde mais que la di�érene est plusimportante en bande L'.Pour déterminer le domaine de validité des paramètres, nous réalisons une analyse bayé-sienne, omme nous l'avons fait pour IM Lup. Les résultats sont présentés sur la �gure 3.18.L'indie de strati�ation est relativement bien ontraint (panneau de gauhe), ave une ourbede probabilité piquant entre 0.125 et 0.15 et une dispersion de l'ordre de 0.025. Pour la taillemaximale des grains, il apparaît que les valeurs inférieures à 5µm sont exlues mais qu'au-delàde ette taille toutes les valeurs sont à peu près équiprobables, les grains plus grands que 5µmne ontribuant que très peu au �ux di�usé à des longueurs d'onde inférieures à 3.8µm.
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Figure 3.17 � Pro�ls azimutaux de brillane du meilleur modèle ave strati�ation (trait plein)superposés aux pro�ls observés.

0.0 0.2 0.4
0.0

0.5

1.0

1.0 10.0 100.0
0.0

0.5

1.0

 

PSfrag replaements Probabilité
Indie de strati�ation ξ amaxFigure 3.18 � Courbes de probabilité dans le as ave sédimentation.



144 3.4.4 Nouvelle modélisationLe modèle ave une struture strati�ée permet d'expliquer l'ensemble des observations deGG Tau. Pour tester l'uniité de ette solution, nous allons herher dans quelle mesure unepopulation de grains uniformément répartie dans l'anneau peut reproduire les observationset, s'il est possible de onstruire une telle population, voir omment nous pouvons faire ladistintion entre les di�érents modèles.Propriétés optiques des grainsD04 ont montré que ni les distributions typiques du milieu interstellaire, ni la distributionutilisée par Wood et al. (2002) pour reproduire la SED de HH 30 ne sont en mesure dereproduire et les di�érentes images en lumière di�usée et les taux de polarisation en bande I.Dans ette partie, nous herhons à voir s'il est possible de onstruire une distribution degrains qui reproduirait es di�érentes observations. Les études des proessus de roissane desgrains montrent en e�et que se forment des grains de dimension fratale ave des distributionsen taille qui s'éloignent de simples lois de puissane, dont les propriétés de di�usion sontprobablement très di�érentes de elles populations préédemment itées.La modi�ation de la forme des grains ou l'utilisation de distribution en taille de grainsomplexes résulte en une gigantesque augmentation de la taille de l'espae des paramètres,qui devient alors impossible à éhantillonner de manière e�ae ave les apaités de alulatuelles. Notre objetif est plus ii de voir de quelle manière on peut, en élargissant de manièreraisonnable l'espae des paramètres, modi�er la population de grains utilisée par D04 pourqu'elle reproduise simultanément l'ensemble des observations, sans strati�ation. Les imagesen lumière di�usée à di�érentes longueurs d'onde sondent di�érents grains au sein d'une mêmedistribution. Ainsi, pour une distribution en taille de type interstellaire ave amax = 0.9µm,le grain di�useur médian à une taille de 0.5µm en bande I et de 0.7µm en bande L'.Une méthode simple pour jouer sur la taille aratéristique des grains observés à haquelongueur d'onde est de modi�er la fration relative de haque taille de grains, au moyen dela pente de la distribution en taille. L'idée est d'introduire de gros grains, suseptibles dereproduire l'image en bande L', supérieurs au miromètre don, mais qu'ils soient en nombresu�samment faible pour que leur ontribution à plus ourtes longueurs d'onde soit négligeable.Nous avons exploré un espae des paramètres à deux dimensions, en faisant varier la taillemaximale des grains entre 1 et 100µm, omme préédemment, et l'indie de la loi de puissaneentre -3.5 et -6.0, que nous éhantillonnons par pas de 0.5.Le �gure 3.19 présente les pro�ls azimutaux de brillane pour le meilleur modèle. Lesrésultats sont en bon aord ave les observations à toutes les longueurs d'onde ave un χ2total de 57.28 (tableau 3.2), omparable à elui obtenu ave les modèles présentant de lastrati�ation (57.70). Les résultats sont très similaires à eux obtenus ave strati�ation : lemeilleur modèle reproduit très bien les images en I, J et H mais surestime légèrement le �uxsur la fae arrière en bande L'.Modèle χ2
I χ2

J χ2
H χ2

L χ2Meilleur modèle en I 11.81 16.70 31.75 25.77 86.03Meilleur modèle en J 12.56 16.35 25.56 3.47 57.94Meilleur modèle en H 12.84 19.23 23.95 21.45 77.47Meilleur modèle en L' 19.66 26.45 55.62 1.72 103.45Meilleur modèle 12.16 16.69 25.99 2.43 57.28Tableau 3.2 � Meilleurs modèles sans strati�ation. L'organisation est identique à elle dutableau 3.1.L'analyse bayésienne met en évidene que seul un indie de loi de puissane pour la
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Figure 3.19 � Pro�ls azimutaux de brillane du meilleur modèle sans strati�ation (trait plein)superposés aux pro�ls observés.
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146 3.4.5 Polarisation et rapports de �uxtaille des grains égal à -5.5 peut reproduire les observations. Du fait de notre éhantillonnagerelativement large, seule ette valeur est possible. Ave un éhantillonnage plus �n, nousaurions observé une ourbe en lohe, entrée sur la valeur la plus probable. Pour la taillemaximale des grains, nous obtenons un résultat similaire à elui du as ave strati�ation :une valeur minimale de 3µm est requise mais toutes les valeurs supérieures à ette limite sontéquiprobables.Les deux modèles que nous avons présentés, ave strati�ation ou sans strati�ation maisave une pente de la distribution en taille égale à -5.5, montrent un ajustement aux pro�lsazimutaux de brillane équivalent. A�n de déterminer si nous pouvons disriminer entre esdeux solutions, nous avons omparé les préditions qu'ils indiquent en matière de polarisationet de rapports de �ux disque sur étoile.3.4.5 Polarisation et rapports de �uxLa �gure 3.21 présente les artes de veteurs de polarisation en bande J superposéesaux artes en intensité, pour les deux meilleurs modèles. La géométrie des images est unpeu di�érente, à ause de la rédution de l'opaité dans les ouhes supérieures du disquedans le as ave strati�ation : la bande sombre apparaît plus �ne6. Ces di�érenes peuventependant être ompensées en jouant sur les paramètres géométriques du disque (éhelle dehauteur, inlinaison, . . . ) et nous ne onsidérons pas e problème ii.La arte de polarisation montre des di�érenes entre les deux modèles. Le modèle avestrati�ation présente un taux de polarisation de l'ordre de 15% sur la fae avant et 60% surla fae arrière alors que pour le modèle sans strati�ation mais ave une pente de distributionen taille de grains en -5.5, la polarisation est de 10% sur la fae avant et 75% sur la faearrière. Les résultats ave strati�ation sont en bon aord ave les observations de Silberet al. (2000) qui mesure environ 20% de polarisation sur la fae avant et 50% sur la faearrière. La préision des mesures ne permet pas, à l'heure atuelle, de disriminer de manièredé�nitive entre les deux modèles mais le modèle ave strati�ation semble en meilleur aordave les mesures observationnelles.

(a) Observations  0  50  100
 0

 50

 100

(b) Modèle ave strati�ation  0  50  100
 0

 50

 100

() Modèle ave p=-5.5Figure 3.21 � Cartes de polarisation de GG Tau à 1µm observées (a) et simulées (b et ). La�gure b orrespond au modèle ave strati�ation et une pente p = −3.7, la �gure  au modèlesans strati�ation ave une pente p = −5.5. Les plus grands veteurs orrespondent à un tauxde polarisation de 100%6Cette bande sombre n'est pas visible dans les observations. La ontre-nébuleuse n'est en e�et pas détetéeà ause de la présene d'un disque au-delà de l'anneau, qui s'étendrait jusqu'à 800AU (Guilloteau et al. 1999).



GG Tau 147Le tableau 3.3 résume les rapports de �ux entre le disque et l'étoile. Ces mesures sontdépendantes de la géométrie du disque, en partiulier de sa surfae projetée sur le plan du iel.Pare que nous n'avons pas exploré es paramètres, nous nous onentrons ii sur l'évolutionde es rapports ave la longueur d'onde. Le modèle ave strati�ation semble ii en meilleuraord ave les observations : le rapport est à peu près onstant entre les bandes I et H etdiminue d'environ 15% dans la bande L'. S'il ne reproduit pas exatement les observations,où le rapport roît légèrement de la bande I à la bande H puis déroît en bande L' (≈ 30,%plus faible qu'en bande I), le omportement global est respeté, e qui n'est pas le as dumodèle sans strati�ation, qui présente une déroissane régulière du rapport de �ux ave lalongueur d'onde, ave un fateur de l'ordre de 6 entre la bande I et la bande L'.Rapport de �ux RI (%) RJ (%) RH (%) RL′ (%)Observations 1.30 ± 0.03 1.40 ± 0.03 1.54 ± 0.03 0.97 ± 0.09Modèles ave strat. 0.92 0.89 0.91 0.77Modèles sans strat. 0.57 0.46 0.30 0.10Tableau 3.3 � Rapports de �ux disque / étoile en fontion de la longueur d'ondeLes résultats présentés dans e paragraphe se sont basés, pour haune des deux modéli-sations, sur le meilleur modèle suivant la minimisation de χ2. Nous avons vu que l'étude despro�ls de brillane ne peut donner qu'une borne inférieure sur la taille maximale des grains.La polarisation et les ouleurs du disque présentent la même insensibilité que la fontion dephase à la valeur préise de amax. Les résultats présentés ii sont don valables pour toutesles valeurs amax & 5µm et, en partiulier, ne peuvent nous aider à mieux ontraindre eparamètre.3.4.6 Résumé et développements futursL'inlusion de strati�ation dans le disque de GG Tau permet de reproduire les imagesen lumière di�usée, de la bande I à la bande L', en partiulier la distribution azimutale delumière remarquablement similaire à toutes les longueurs d'onde. Ce modèle est également enbon aord ave les données de polarisation à 1µm et reproduit globalement les ouleurs del'anneau. Il ne semble pas mis en défaut par les observations atuelles. Une simple strati�ationvertiale ne peut ependant pas expliquer les observations et la présene d'une strati�ationradiale, au bord interne, ave les petits grains s'approhant plus près de l'étoile que les grainsplus gros, est requise pour obtenir des images synthétiques en aord ave les observations.Ce type de répartition peut résulter d'une roissane préférentielle des grains dans les zonesentrales, plus denses des disques où la probabilité de ollision est plus élevée, mais est aussiprédit par les simulations de dynamique de la poussière autour d'un système binaire. Commenoté par D04, la densité à 25AU au-dessus du plan médian est seulement inq fois plus forteque la densité à la surfae (50AU) et il n'est pas très lair si un tel hangement de densitéest su�sant pour délenher une roissane signi�ative des grains. Nous disuterons plus endétail des proessus de sédimentation gravitationnelle et migration radiale autour d'une étoilebinaire dans la setion 4.4. La �gure 3.22 résume les résultats obtenus et les ompare à lapréédente modélisation de D04.Nous n'avons ependant pas enore les moyens de onlure sur l'uniité de la solution trou-vée. En e�et, des modèles où les grains sont répartis uniformément dans l'anneau donnentun ajustement aux pro�ls de brillane de même qualité et restent marginalement ompatiblesave les mesures de polarisation. Les modèles que nous avons explorés ne parviennent e-pendant pas à reproduire les ouleurs du disque. La solution obtenue est une distribution
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> 5µmmFigure 3.22 � Comparaison des aniennes et nouvelles modélisations. Sans strati�ation, haquelongueur d'onde néessite un modèle di�érent, la taille des grains augmentant ave la longueurd'onde (arrés rouges). Ave strati�ation, un unique modèle permet de reproduire l'ensembledes images en lumière di�usée (retangle rouge).de partiules sphériques et homogènes, ave une pente en -5.5, sensiblement plus importanteque elle des grains du milieu interstellaire. Cette valeur semble en outre di�ile à expliquerphysiquement. Il est peu probable qu'un proessus de roissane des grains ne déplète pas lesplus petits grains, qui ont les probabilités de ollage, lors de ollisions, les plus élevées. Noussommes parvenus ii à ajuster un nombre roissant de quantités observables en modi�antles propriétés des grains mais et ajustement reste imparfait, et sensiblement moins bon quedans le as ave strati�ation. Ces modi�ations deviennent de plus en plus arbitraires et ilest di�ile de trouver des auses physiques pour les expliquer. En e sens, le modèle avestrati�ation, qui explique de manière plus naturelle les observations, garde notre préférene.Dans tous les as, la présene de grains de taille supérieure à quelques mirons est requise.Nos deux modélisations mettent en évidene une valeur minimale de amax de l'ordre de 3µm,indiquant que les grains ont évolué par rapport à eux du milieu interstellaire. La valeurdéduite de nos simulations en faisant l'hypothèse de grains sphériques est en e�et une borneinférieure, une partiule de forme omplexe pouvant mimer les propriétés de di�usion d'unepartiule sphérique et homogène de taille inférieure. Cela implique que de la roissane desgrains vers des tailles supérieures au miron est à l'÷uvre dans e disque irumbinaire et queles premières étapes de la formation planétaire ont très probablement été initiées.La mise en évidene de manière dé�nitive d'une struture strati�ée dans le disque deGG Tau s'appuiera très probablement sur des observations omplémentaires. Nous avons misen évidene le potentiel des observations polarimétriques. L'obtention de artes de polarisationpréises à plusieurs longueurs d'onde serait très probablement un outil très préieux pour



Conlusions et perspetives 149mieux ontraindre les propriétés des grains. L'élargissement de la ouverture en longueurd'onde apparaît également très prometteur. La détetion du disque à 10µm, où nos modèlesmontrent que la lumière di�usée domine toujours l'émission thermique du disque, permettraitd'agrandir le �bras de levier� en longueurs d'onde dont nous disposons et de sonder des zonesplus basses que 25AU dans le disque7.3.5 Conlusions et perspetivesL'approhe multi-longueurs d'onde et multi-tehniques des disques irumstellaires, asso-iée à une modélisation intensive, a révélé un très fort potentiel pour ontraindre les propriétésdes disques et de leur poussière. En partiulier, la omplémentarité entre les mesures en lu-mière di�usée et en émission thermique apparaît omme un outil très puissant pour mettreen évidene l'évolution des grains ontenus dans les disques par rapport à eux du milieuinterstellaire, signature de l'amorçage des premières étapes de la formation planétaire.Cette méthode nous permet de ommener à établir des ontraintes quantitatives sur laroissane et la sédimentation des grains dans les disques. Nous l'avons appliquée à troisdisques : IM Lup, IRAS 04158+2805 et GG Tau. Pour deux d'entre eux, IM Lup et GG Tau,nous avons mis en évidene une struture strati�ée où les petits grains, de type interstellairerestent à la surfae et où des grains plus gros sont enfouis dans le disque. Pour le disquede IRAS 04158+2805, en revanhe, nous avons été en mesure de reproduire l'ensemble desobservations à l'aide d'une distribution de poussière uniforme dans le disque, et le rapportgaz sur poussière mesuré indique que la poussière n'a pas été déplétée des ouhes supérieuresdu disque. Ces di�érenes sont intrigantes. Sont-elles liées à un degré d'évolution di�érent ?à l'e�et de la masse entrale de l'objet ? Une diretion vers laquelle nos e�orts vont se porterest la modélisation d'un nombre roissant de disques, a�n de disriminer entre les araté-ristiques générales à tous les disques et les propriétés spéi�ques de haque disque. Des jeuxde données onséquents sont disponibles pour plusieurs objets (HK Tau, HV Tau, LkHα 263,. . . ) et fourniront à n'en pas douter des ontraintes importantes sur les modèles. La �gure 3.23présente les résultats préliminaires de la modélisation du disque vu par la tranhe de HK Tau,pour lequel une struture strati�ée avait été suggérée (Duhêne et al. 2003). Les résultats dela modélisation des images de la bande I à la bande L' semblent indiquer que des modèlesave et sans strati�ation sont en mesure de reproduire les observations.La modélisation multi-tehniques a permis de mettre au point de nouveaux diagnostisdes propriétés des disques vus sous de fortes inlinaisons, omme la mesure du rapport gazsur poussière ou l'analyse des raies de CO2. La détermination de la déplétion en poussièredans les objets stellaires jeunes est un objetif sienti�que majeur pour notre ompréhensiondes proessus de sédimentation et la quanti�ation des propriétés des glaes dans les disquesouvre des portes vers une étude de la himie dans les disques et des interations entre gaz etgrains de poussière. Les strutures en densité et température déduites du ode de transfertpourront être utilisées omme des entrées, bien plus réalistes que les desriptions employéesatuellement, pour les modèles physio-himiques des disques.Ces études multi-longueurs d'onde s'insrivent naturellement dans la préparation des fu-turs instruments : SPERE, Hershel, ALMA et développement de l'interférométrie infrarouge.L'élargissement de la ouverture et la prise en ompte de nouvelles tehniques d'observationspermettront de généraliser nos travaux et d'obtenir un nombre roissant de ontraintes surles disques et sur leur évolution. Les observations à grandes longueurs d'onde nous donneront7Suivant les modèles de grains, en partiulier suivant la fration de siliates dans les grains, les opaitésrelatives à 3.8 et 10µm varient beauoup et la zone sondée à 10µm est di�ile à estimer à l'avane. À l'inverseune étude géométrique, similaire à elle réalisée par D04, à une longueur d'onde prohe de 10 µm fourniraitdes informations essentielles sur e rapport d'opaité et, par onséquene, sur la omposition des grains.



150

PSfrag replaements

HST (0.8µm) VLT AO (2.2µm) Kek AO (3.8µm)
1�

Figure 3.23 � Modélisation préliminaire du disque de HK Tau. En haut : observations enbande I (à gauhe, Stapelfeldt et al. 1998), K (au entre, rédit : F. Ménard ) et L' (à droite,rédit : C. MCabe). En bas : meilleur modèle ajusté aux observations aux 3 longueurs d'ondesimultanément.aès aux propriétés des grains de taille millimétrique, ainsi qu'à leur répartition spatiale,que nous pourrons omparer à elle des petits grains observés en lumière di�usée. L'inlusionde l'interférométrie infrarouge dans notre approhe multi-tehnique permettra d'étudier lespropriétés du disque à di�érentes éhelles et, éventuellement, de mettre en évidene la pré-sene de proessus telle la migration radiale des grains ou leur roissane préférentielle dansles parties entrales des disques.
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Sommaire4.1 Vers une meilleure desription des disques strati�és . . . . . . . 1514.2 Modélisation hydrodynamique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1524.3 Étude d'un disque d'étoile T Tauri . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1554.4 Étude d'un disque irumbinaire . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1604.5 Résumé et prohaines étapes . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1644.1 Vers une meilleure desription des disques strati�ésLes études multi-longueurs d'onde présentées au hapitre préédent ont mis en évidenequ'une struture strati�ée, ave de petits grains près de la surfae et des grains plus gros dansles ouhes plus profondes, permet de bien expliquer les observations de ertains disques. Cesrésultats sont potentiellement importants ar une telle sédimentation est attendue lors del'évolution des disques et lors des premières phases de la formation planétaire. Nous avonsadopté jusqu'à présent une desription analytique de ette strati�ation sans nous souier desproessus physiques qui la ausent.Deux proessus peuvent être à l'origine de ette strati�ation :� la roissane préférentielle des grains dans les zones denses des disques, où la probabilitéde ollision entre partiules est plus élevée, permettant d'augmenter le taux de roissanepar ollage des grains,� la sédimentation des grains les plus gros, sous les e�ets onjugués du hamp de gravita-tion de l'étoile et du frottement visqueux exeré par le gaz sur les grains de poussière.Comme nous l'avons déjà évoqué, es deux proessus sont très probablement ouplés et leurétude simultanée sera néessaire pour une bonne ompréhension de l'évolution des grains etdes premières étapes de la formation planétaire. La aratérisation omplète des proessus deroissane de partiules sous-mironiques à des planétésimaux de tailles kilométriques resteependant un objetif à long terme.Une manière d'approher e problème est de herher des signatures observationnelles dela sédimentation dans les disques. Les observations des disques, au moins dans l'optique etl'infrarouge sondent les ouhes supérieures des disques. Si un proessus de sédimentation esten ation dans les disques, es ouhes super�ielles seront in�uenées et pourraient montrer



152des hangements observables. Les études de e type sont peu nombreuses. Miyake & Nakagawa(1995) ont étudié les e�ets de la sédimentation et de la luminosité d'arétion sur les SEDs desdisques T Tauri a�n d'expliquer les ouleurs IRAS de es étoiles, mais leur modèle était assezsimple. Il ne prenait en ompte auune forme de turbulene et les temps aratéristiquesde hangement de la surfae du disque étaient alulés à l'aide de la densité dans le planmédian. Dullemond & Dominik (2004b) étudient les e�ets de la sédimentation en présene deturbulene sur les observations des disques, SEDs et images en lumière di�usée. Ils partentd'un modèle où le gaz et la poussière sont parfaitement mélangés et alulent le proessusde sédimentation ainsi que les quantités observables à di�érentes étapes du proessus. Lasédimentation est dérite par une équation de di�usion à une dimension dans la diretionvertiale et est alulée à di�érents rayons dans le disque.Nous nous proposons ii de faire un nouveau pas dans ette diretion en étudiant les pro-priétés observationnelles prédites par des modèles alulant la dynamique à trois dimensionsdes grains de poussière dans les disques et qui traitent de manière simultanée les proessusde sédimentation et de migration radiale. Ce travail a été réalisé en ollaboration ave LaureFouhet (ETH, Zürih) et Jean-François Gonzalez (CRAL, Lyon) qui ont développé un odehydrodynamique traitant de manière séparée la dynamique du gaz et des grains de poussière.L'objetif est de regarder quels sont les e�ets prédits par es modèles sur les aratéristiquesobservables des disques et si nous pouvons espérer les déteter ave les instruments atuelsou futurs, a�n de fournir en retour des ontraintes sur les modèles.Nous étudions deux types de disque, un disque d'étoile T Tauri lassique et un disque ir-umbinaire a�n de voir si les modèles hydrodynamiques peuvent apporter une base théoriqueà notre modélisation de la struture strati�ée de l'anneau de GG Tau.4.2 Modélisation hydrodynamique4.2.1 Desription du odeLe ode hydrodynamique dont nous utilisons ii les résultats est un ode initialementdéveloppé par Murray (1996) et modi�é par Barrière-Fouhet et al. (2005) pour inlure ladynamique de la poussière. Il utilise une méthode SPH (Smoothed Partiles Hydrodynamis,voir par exemple Benz 1990; Monaghan 1992; Prie & Monaghan 2004), 'est-à-dire uneméthode lagrangienne qui suit l'évolution des partiules au ours du temps. Le ode est bi-�uides, ave une phase dérivant la dynamique du gaz et la seonde elle de grains de poussièrede taille unique. Il est à trois dimensions et fait l'hypothèse que le disque est non auto-gravitantet vertialement isotherme ave une loi de température donnée par T(r) ∝ r−3/4 où r est ladistane à l'étoile projetée sur le plan équatorial du disque.La phase de poussière est traitée omme un �uide sans pression et le ouplage entre gazet poussière est dérit par une fore de frottement aérodynamique, en supposant que noussommes dans le régime d'Epstein :
F =

4π

3
ρgaz cs a

2 v (4.2.1)où ρgaz est la densité du gaz, cs, la vitesse du son, a la taille du grain et v sa vitesse parrapport au gaz (Weidenshilling 1977). Dans le ontexte des disques protoplanétaires, etteloi est valide pour des grains de taille inférieure au entimètre. La fore de frottement dela poussière sur le gaz est négligeable et n'est pas intégrée dans les aluls. La turbuleneest prise en ompte de manière très limitée, par un terme de dissipation dans l'équationdu mouvement, hoisi pour reproduire le niveau de dissipation aratéristique du modèle deturbulene de Shakura & Sunyaev (1973). Cependant, la longueur aratéristique sur laquelle



Modélisation hydrodynamique 153la dissipation a lieu est de l'ordre de la longueur de mélange utilisée dans le ode et uneasade turbulente ne peut se développer.Le disque est initialement dérit par des lois de puissane prohes des onditions d'équilibreet le hamp de vitesse est képlérien. À partir de et état initial, l'évolution de la phase de gazseule est alulée pendant ∼ 8 000 ans, 'est-à-dire 8 orbites à 100AU, a�n de permettre à lapression et à la visosité arti�ielle de lisser le hamp de vitesse, qui devient sous-képlérien àause du gradient de pression. Une fois le disque relaxé, la phase de poussière est ajoutée aveles mêmes distribution spatiale et hamp de vitesse que les partiules de gaz et l'évolutiondes deux phases est suivie simultanément, pendant de nouveau 8 000 ans. Les simulationssont très oûteuses en temps de alul, en partiulier pour les tailles de grains inférieuresà 10µm ar le pas de temps des simulations doit être réduit lorsque la fore de frottementaugmente. Malheureusement, e sont es tailles qui nous intéressent le plus pour déteterd'éventuelles signatures de sédimentation en lumière di�usée. A�n de pouvoir aluler ladistribution spatiale de plusieurs tailles de grain en un temps raisonnable, les simulationsutilisées ii, ont été réalisées ave environ 25 000 partiules (réparties uniformément entre legaz et la poussière). Barrière-Fouhet et al. (2005) montrent que les résultats obtenus sontprohes de eux de simulations à plus haute résolution (∼ 160 000 partiules), pour des taillesentre 100µm et 10 m.4.2.2 Couplage des odes hydrodynamiques et de transfert radiatifChaque simulation hydrodynamique nous fournit la position des partiules de gaz et despartiules représentant une taille de grains de poussière. A�n de les exploiter pleinement àl'aide de notre ode de transfert radiatif, ertains traitements doivent être réalisés : un lissagedes données SPH et la reonstrution d'une répartition globale des grains dans le disque.Lissage des données SPHLes données issues du ode SPH sont d'abord lissées sur une grille régulière. Malgré elissage, les données restent relativement bruitées et nous avons réalisé des ajustements ana-lytiques de la densité de poussière. Les pro�ls de densité adoptés sont légèrement di�érentspour le disque T Tauri et le disque irumbinaire (voir Barrière-Fouhet 2005 pour de plusamples détails).Pour les deux types de disque, l'ajustement est d'abord réalisé dans la diretion vertialeoù nous adoptons un pro�l gaussien1.À haque rayon, un ajustement sur les deux paramètres ρmax et σ0 est réalisé :
ρ(z) = ρmax exp

(

− z2

2 σ2
0

)

, (4.2.2)Ces deux paramètres sont des fontions de r et sont ensuite ajustés à l'aide des fontionssuivantes, qui permettent de bien reproduire les densités obtenues par le ode SPH (�gure4.1) :� pour le disque entourant l'étoile T Tauri :
H(r) =

4
∑

0=1

air
i et Σ(r) = exp

(

4
∑

i=0

bir
i

)

, (4.2.3)1Selon Garaud et al. (2004), l'évolution temporelle de la densité de poussière est auto-similaire et le pro�ldoit rester prohe d'une distribution gaussienne, ave une largeur et une amplitude qui évoluent en fontiondu temps.
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Figure 4.1 � Exemple d'ajustement, pour des partiules de 5µm dans le disque irumbinaire.(a) : éhelle de hauteur. (b) : densité de surfae. Dans les deux as, les ourbes en pointillésorrespondent aux résultats de l'ajustement dans la diretion vertiale et les ourbes pleinesaux résultats des ajustements dans les diretions vertiale puis radiale. () : densité despartiules SPH une fois lissée sur une grille régulière (d) : ajustement vertial de la densité.(e) : ajustement des données dans les diretions vertiale puis vertiale. Figure extraite deBarrière-Fouhet (2005)� pour le disque irumbinaire :
H(r) = a2r

2 + a1r + a0 et Σ(r) = Σmax exp

(

(ln(r)− ln(rmax))
2

2σ
′2
0

)

. (4.2.4)Reonstrution d'une distribution en taille de grainLes simulations hydrodynamiques permettent de aluler indépendemment la répartitionspatiale des grains pour un nombre restreint de tailles de grains. Pour produire les SEDs etimages en lumière di�usée, nous avons besoin de reonstruire une distribution en tailles degrain en haque point du disque. Comme nous ne prenons pas en ompte les interations(roissane ou destrution via les ollisions) entre grains, nous pouvons superposer les résul-tats de simulations ave des grains de tailles di�érentes. A�n d'obtenir un éhantillonage entaille su�sant, nous interpolons linéairement les paramètres des ajustements en fontion dulogarithme de la taille des grains, en faisant l'hypothèse que les grains les plus petits de notredistribution, à savoir a = 0.03µm suivent parfaitement le gaz. Il ne nous reste alors plusqu'à alibrer la fration relative de haque grain et nous hoisissons une distribution en loide puissane dn(a) ∝ a−3.7 da, où n est la population des grains intégrée sur l'ensemble dudisque.



Étude d'un disque d'étoile T Tauri 1554.3 Étude d'un disque d'étoile T TauriA�n de déteter les signatures observationnelles de la sédimentation et la migration radiale,nous avons alulé les images en lumière di�usée et SEDs des disques de deux manièresdi�érentes : (i) en utilisant les pro�ls de densité dérits préédemment et (ii) en forçant tousles grains à suivre la distribution du gaz, a�n de fournir un as de référene, sans sédimentation.4.3.1 Distribution de poussièrePour étudier les éventuelles signatures de sédimentation dans un disque entourant uneétoile T Tauri, nous reprenons les paramètres des modèles présentés par Barrière-Fouhetet al. (2005), 'est-à-dire une masse stellaire M∗ = 1M⊙, une masse de disque en gaz de
Mdisque = 0.01M⊙ ave un rapport gaz sur poussière de 100, le rayon du disque va de 0.5 à400AU et les tailles de grains vont de 1µm à 1m par déade.La �gure 4.2 présente les résultats obtenus par Barrière-Fouhet et al. (2005). On observeque les petits grains (. 10µm) restent très ouplés au gaz et le disque de poussière gardeune forme évasée. Les gros orps (> 10m) ne ressentent pratiquement pas les e�ets du gaz etrestent sur des orbites quasi-képlériennes et le disque de poussière orrespondant onserve sastruture évasée initiale. Pour les partiules de taille intermédiaire, la frition in�ue fortementla dynamique de la poussière et leur impose un mouvement qui est très di�érent de elui dugaz, ave des proessus de sédimentation et de migration radiale. La sédimentation est la pluse�ae pour les grains entre 100 µm et 10 m et ontribue à réduire l'éhelle de hauteur dudisque de poussière. Elle est suivie d'une phase de migration radiale lorsque les grains sontprohes du plan médian. Pour les grains entre 1 et 10 m, la migration radiale est e�ae dansles zones entrales du disque, produisant une ouhe de poussière très �ne, alors que le disquereste évasé dans les zones externes où la sédimentation est moins e�ae. Pour les grains pluspetits (de 100 µm à 1 mm), la migration est moins e�ae (relativement à la sédimentation)et l'augmentation de la densité dans le plan médian est limitée par la pression du gaz : laouhe de poussière reste plus épaisse que pour les partiules plus grosses. Pour es mêmespartiules, la sédimentation étant e�ae même à grands rayons, le sous-disque de poussièretend à s'éloigner de la struture évasée.La �gure 4.3 présente les éhelles de hauteur et densité de surfae obtenues pour lesdi�érentes tailles de grains, dans les as du disque irumstellaire. La rédution de l'éhelle dehauteur des grains est partiulièrement marquée entre 1µm et 1mm où elle passe d'environ14AU à 4AU à un rayon de 100AU, typique des zones que l'on peut sonder en lumière di�usée.Des résultats intéressants apparaissent également sur les ourbes de densité de surfae, enpartiulier pour les grains de 1mm. Les parties externes du disque sont dépeuplées, ainsi queles parties entrales, très probablement pare que la migration devient extrêmement e�aedans es régions et les grains ont tendane a être arétés vers l'étoile2.4.3.2 Images en lumière di�uséeLa �gure 4.4 présente les images en lumière di�usée obtenues en bande I ave (à gauhe)et sans sédimentation des grains (à droite). Lorsque le disque est vu par le p�le (panneau2Le omportement obtenu dans es régions ne peut être ompris que de façon qualitative. En e�et, dans lessimulations SPH, un �puits� est introduit au niveau du bord interne, a�n d'éviter de aluler les orbites despartiules très prohes de l'étoile (e qui allongerait onsidérablement les temps de alul, le ode ne disposantpas d'un système de pas de temps adaptatif). Ce trou entral rée un artefat numérique au bord interne oùles densités alulées doivent être onsidérées ave préaution. Les omportements relatifs des di�érents grainssont ependant sans doute orrets, l'arétion dans le puits remplaçant l'arétion sur l'étoile, même si leséhelles de distane ne sont pas exates.



156 4.3.2 Images en lumière di�usée

Figure 4.2 � Distribution spatiale des grains en fontion de leur taille, alulée par Barrière-Fouhet et al. (2005). Les �gures présentent une oupe du disque dans le plan (r, z) où sontreprésentés les ontours de densité des partiules SPH, orrespondant aux grains de poussièrede tailles omprises entre 1µm et 10m. Les barres de ouleur indiquent log10(ρ) en g.m−2. Leontour le plus externe est elui du gaz pour une densité ρ = 1.9 10−22 g.m−2. �gure extraitede Barrière-Fouhet et al. (2005).



Étude d'un disque d'étoile T Tauri 157

100 200
0

2

4

6

8

10

12

14

16

18

20
echelle de hauteur (fit total)

r (AU)

H
p 

(A
U

)
1d−1m
1d−2m
1d−3m
1d−4m
1d−5m
1d−6m

100 200 300 400
10

−8

10
−7

10
−6

10
−5

10
−4

10
−3

densite de surface (fit total)

r (AU)

S
ig

m
a

1d−1m
1d−2m
1d−3m
1d−4m
1d−5m
1d−6m

Figure 4.3 � Ajustements de l'éhelle de hauteur (à gauhe) et de la densité de surfae (àdroite) pour des grains de 10 m, 1 m, 1mm, 100µm grains ainsi que pour le gaz dans le asdu disque entourant une étoile T Tauri. Figure extraite de Barrière-Fouhet (2005).supérieur), on observe qu'en présene de sédimentation la brillane de surfae du disqueest sensiblement plus faible. Les pro�ls de brillane (�gure 4.5) montrent que la di�érenes'aentue légèrement lorsque l'on s'éloigne de l'étoile, ave un fateur ompris entre 2 et 3pour les régions entrales du disque alors qu'il atteint environ 6 dans les parties externes.Cette diminution de brillane est due à la disparition des grains de quelques mirons, qui ontl'albédo le plus élevé à la longueur d'onde étudiée ii, de la surfae τ = 1. Il ne reste alors,dans ette surfae, que des grains sensiblement plus petits que la longueur d'onde. Ces grainsont un albédo plus faible et le résultat est une diminution de la quantité de lumière di�usée.Ces résultats, obtenus à partir d'un modèle de sédimentation dynamique, sont en aordave eux de Dullemond & Dominik (2004b), qui se basent sur la résolution d'une équationde di�usion à haque rayon. Ils prévoient que le disque devient de plus en plus faible dansles images en lumière di�usée au ours du temps et devrait être indétetable au bout d'unedizaine de milliers d'années.Une telle baisse de luminosité des disques a un impat sur notre apaité à les déteteren imagerie et pourrait expliquer, au moins en partie, le nombre important de disques dontla SED indique la présene d'un disque mais dont les tentatives d'obtenir une image ontjusqu'à présent éhoué. Le taux de disques détetés est d'environ 5% dans les ampagnesd'observation de HST. De même, un nombre important de disques dont nous onnaissonsl'existene par des images résolues dans le millimétrique à l'aide du Plateau de Bure, n'ont puêtre imagés en lumière di�usée. Il n'est alors pas impossible que les disques que nous détetonsen lumière di�usée soient des disques jeunes, dans lesquels le proessus de sédimentation n'apas démarré, auquel as es disques ne seraient pas les meilleurs andidats pour essayer dedéteter des indies d'une formation planétaire.Dans le as où le disque est vu par la tranhe (panneau inférieur de la �gure 4.4), lagéométrie de l'image n'est que marginalement modi�ée. La brillane par unité de surfaeest environ dix fois plus faible que dans le as sans sédimentation, également à ause de ladisparition des grains les plus ré�éhissants de la ouhe de surfae. Un e�et de et ordrede grandeur est mesurable sur des observations alibrées en �ux mais reste très di�ile àdistinguer d'une di�érene d'albédo, ausée par une omposition des grains di�érente ou laprésene d'un manteau de glae autour des grains dans les parties externes du disque parexemple.



158 4.3.2 Images en lumière di�usée

Figure 4.4 � Images en lumière di�usée ave (à gauhe) et sans sédimentation des grains (àdroite) du disque modélisé par Barrière-Fouhet et al. (2005). Le panneau supérieur présenteles résultats pour le disque vu par le p�le (i ≈ 12.5◦) et le panneau inférieur pour le disquevu par la tranhe (i ≈ 88.5◦). Les niveaux sont identiques dans les quatre images.
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α = d log(λ.Fλ)/d log(λ) qui passe de -0.78 dans le as sans sédimentation à -0.89 avesédimentation. Cette baisse de la SED dans le régime infrarouge lointain s'explique par ladiminution de l'opaité des ouhes supérieures du disque, e qui se traduit par une diminu-tion de l'énergie stellaire intereptée. La onservation de l'énergie implique alors une baisseégale de l'énergie re-rayonnée par le disque.Ce régime de longueur d'onde tombe dans les fenêtres de Spitzer et bient�t de Hershel.La préision photométrique de Spitzer à 70µm est insu�sante pour mesurer et e�et mais e
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Figure 4.8 � Pro�ls vertiaux de température ave (ourbe pleine) et sans sédimentation(ourbe en tirets) à des distanes de l'étoile dans le plan médian de 2AU (à gauhe) et100AU (droite).4.4.1 Distribution de poussièreNous onsidérons don le as d'une étoile binaire entourée d'un disque. Nous hoisissonsdes masses stellaires de M∗1 = 0.5M⊙ et M∗2 = 0.65M⊙, un demi-grand axe a = 35AU,une exentriité e = 0.25, une masse de disque Mdisque = 0.13M⊙ (gaz) ave un rapport gazsur poussière de 100. Nous nous onentrons dans ette partie sur les signatures en lumièredi�usée. Notre étude de GG Tau dans le hapitre préédent a montré que nous n'étionspas sensibles aux grains plus gros que quelques mirons. De e fait, nous n'avons alulé lesdistributions spatiales que pour les tailles de grain 1, 2.5, 7.5, et 10µm.Sur la �gure 4.9, sont traées les distributions de densité dans le plan (r, z), pour troistailles de grains : 1, 5 et 10µm (de gauhe à droite), dans le as du disque irumbinaire.On observe que l'éhelle de hauteur aratéristique diminue ave la taille des grains, ommel'on s'y attend en présene de sédimentation. La répartition radiale présente également desdi�érenes en fontion de la taille des grains3. Les grains de 1µm s'étendent plus près del'étoile que les grains de 5 et 10µm, e qui semble on�rmer notre modèle analytique destrati�ation radiale et vertiale (setion 3.4.4) où les petits grains forment une ouhe quientoure les parties entrales de l'anneau dans lesquelles les gros grains sont présents.Cette distribution spatiale est liée au fait que le frottement aérodynamique du gaz surles grains a pour e�et de les faire migrer vers les zones de plus fortes densités. Les grains de10µm, plus perturbés par e frottement, se dirigent plus rapidement vers le entre de l'anneauque les grains de 1µm, e qui produit le déalage observé.Dans la �gure 4.10 sont représentées, dans le as du disque irumbinaire, les éhelles dehauteur et densité en fontion de la taille des grains. La �gure met en relief les résultatsdérits i-dessus, à savoir une éhelle de hauteur qui déroît ave la taille des grains dans leszones externes de l'anneau et une densité de surfae qui semble se déaler vers les plus grandsrayons lorsque la taille des grains augmente.3Le bord interne obtenu dans les simulations est de quelques dizaines d'unités astronomiques, soit sensible-ment moins que le bord interne de GG Tau (180AU). Cette di�érene est due au fait que les paramètres de labinaire ne orrespondent pas à eux de GG Tau et la déplétion des parties entrales du disque n'est don pasidentique. Cela introduit simplement un fateur d'éhelle et ne modi�e en rien les résultats présentés dans ehapitre.



162 4.4.2 Images en lumière di�usée
Figure 4.9 � Densité de la poussière dans le disque irumbinaire dans le plan (r, z) en fontionde la taille des grains : 1µm (panneau de gauhe), 5µm (entre) et 10µm (droite). L'éhellede ouleur est donnée en unité arbitraire mais est identique pour les trois panneaux.
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Figure 4.10 � Éhelle de hauteur (à gauhe) et densité de surfae (à droite) pour les petitsgrains, de 1 à 10µm dans le disque irumbinaire, 32 orbites après l'injetion de la poussière.4.4.2 Images en lumière di�uséeLa �gure 4.11 montre la omparaison des images synthétiques ave et sans sédimentationdes grains, pour les bandes I, J, H et L'. Les di�érenes entre les modèles ave et sans sé-dimentation sont importantes en partiulier au niveau de la fae arrière du disque. Commedans le as de la strati�ation analytique que nous avions utilisée, nous observons les petitsgrains au bord interne du disque. Ces derniers sont des di�useurs isotropes et renvoient unefration de lumière plus importante que les grains plus gros, dont nous détetons la lumièredi�usée lorsque tous les grains sont bien mélangés.Sur la �gure 4.12 sont présentés les pro�ls de brillane dans les as ave et sans strati-�ation. Nous avons également superposé les pro�ls observés de GG Tau. Nous souhaitonssouligner ii que les modèles ne sont pas un ajustement aux données, qui sont traées ommeréférene a�n d'étudier le omportement qualitatif de nos modélisations.La prise en ompte de la sédimentation va dans la bonne diretion pour expliquer lesobservations de GG Tau. On onstate en partiulier que nous sommes essentiellement sensiblesà la strati�ation radiale au niveau de la fae arrière. La lumière provenant de la surfae del'anneau, qui orrespond aux angles entre 0 et 90◦ d'une part et 270 et 360◦ d'autre part n'esten dé�nitive que peu a�etée par la sédimentation et les deux pro�ls de brillane (ave et sansstrati�ation) sont pratiquement identiques. La fae arrière est en revanhe sensiblement plusbrillante dans le as ave strati�ation, pour les raisons évoquées i-dessus.
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164Il apparaît que la strati�ation alulée par le modèle hydrodynamique n'est pas tout-à-faitsu�sante pour expliquer les pro�ls de brillane. Cela est peut-être dû au temps relativementourt sur lequel l'évolution dynamique est suivie, ou à des proessus physiques qui onduisentégalement à une ségration spatiale des grains dans le disque et qui ne sont pas onsidérés ii,omme une roissane préférentielle des grains dans les zones les plus denses du disque.4.5 Résumé et prohaines étapesLes modèles de formation planétaire prévoient la formation d'un sous-disque de poussièrepar sédimentation dans lequel peuvent se former des planétésimaux par instabilité gravitation-nelle. Ce disque de poussière, prohe du plan médian, reste masqué par les ouhes supérieuresdu disque protoplanétaire et sa mise en évidene observationnelle reste impossible.Nous pouvons en revanhe herher des signatures du proessus de sédimentation à sonorigine. Les premiers aluls que nous avons réalisés ii, en ouplant un ode hydrodynamiqueà notre ode de transfert radiatif, indiquent que la sédimentation a�ete les images en lumièredi�usée, le taux de polarisation et la SED. Au niveau de la SED, la sédimentation se traduitpar une diminution du �ux dans le régime sub-millimétrique, qui a pour onséquene de di-minuer l'indie spetral. Ce type de variations restera probablement di�ile à distinguer d'unautre e�et géométrique. Pour les images en lumière di�usée, nous observons une diminutiondu �ux di�usé, à ause de la disparition des meilleurs grains di�useurs à la longueur d'onded'observation. Là enore, la disrimination ave d'autres e�ets, en partiulier une ompositiondi�érente, est déliate. La disparition des gros grains se traduit également par une augmen-tation sensible de la polarisation, même si elle ne su�t pas apporter de réponse dé�nitive.La ombinaison de es di�érents types d'observations devrait permettre à terme de lever esinertitudes et d'obtenir des ontraintes quantitatives à partir des observations. Par exemple,une simple baisse de l'albédo, sans modi�er les autres propriétés de di�usion, qui peut mimerles e�ets de la sédimentation sur les images en lumière di�usée se traduit par une baisse dela fration de lumière di�usée et don de la polarisation, à l'inverse de l'e�et produit par lasédimentation. L'inlusion de l'émission thermique permet d'avoir une idée supplémentairedes rapports entre les setions e�aes d'absorption et de di�usion et de restreindre enoreles familles de solutions ompatibles ave les observations d'un disque donné.D'autres signatures sont également attendues. En partiulier, la forme et l'amplitude desraies de siliates sont un diagnosti important de sédimentation omme nous l'avons montrédans notre étude d'IM Lup. La réalisation de simulations ave un traitement réaliste des partiesentrales du disque apparaît omme l'étape suivante de ette étude. De telles simulationsseraient également un outil très préieux pour interpréter les données interférométriques dansl'infrarouge et omprendre les propriétés et la répartition des grains au niveau du bord internedu disque.La modélisation du disque irumbinaire nous a permis de donner une base physique ànotre modélisation, dans le hapitre préédent, de l'anneau de GG Tau. Les modèles hydro-dynamiques valident notre hypothèse d'une strati�ation radiale des grains et sont en aordqualitatif ave les observations. Plus qu'à la sédimentation vertiale des grains, 'est d'ailleursà leur ségrégation radiale au bord interne, sous l'e�et du gradient de pression, auquel noussommes sensibles dans le disque de GG Tau. La on�guration que nous avons utilisée neorrespond pas exatement à elle de GG Tau. L'utilisation des paramètres orbitaux de labinaire, déterminés par Beust & Dutrey (2005), devrait nous permettre de faire des ompa-raisons plus quantitatives ave les données et de ommener à ontraindre de manière plus�ne les proessus à l'origine de la strati�ation dans le disque de GG Tau.À plus long terme, l'inlusion de nouveaux proessus physiques qui se superposent à la dy-namique de la poussière sera néessaire. La turbulene n'a, dans les aluls présentés, été prise



Résumé et prohaines étapes 165en ompte que de manière simpli�ée. Il serait intéressant de voir dans quelle mesure un traite-ment plus préis de la turbulene limite la sédimentation et a�ete les quantités observables.Nous sommes en train de débuter un travail dans e sens, en ollaboration ave S. Fromang(IfA, Cambridge). La roissane des grains est intimement liée à leur sédimentation. Parequ'elle augmente les vitesses relatives, la sédimentation aroît le nombre de ollisions, e quifavorise la roissane des grains, qui augmente à son tour la sédimentation. Les e�ets sur lesdi�érentes quantités observables sont potentiellement aentués. La modélisation simultanéede es deux proessus apparaît omme la prohaine étape vers une meilleure ompréhensiondes premières étapes de la formation planétaire. Ce proessus est en ours d'implémenta-tion dans le ode SPH et nous prévoyons de l'étudier en poursuivant le ouplage des odeshydrodynamique et de transfert radiatif.
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Sommaire5.1 Indies observationnels de l'arétion magnétosphérique . . . . . 1675.2 AA Tau : une vue direte sur la région magnétosphérique . . . . 1685.3 Dé�nition du modèle . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1735.4 Résultats . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1745.5 Disussion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1795.6 In�uene de tahes haudes . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1825.7 Vitesses radiales . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1835.8 Résumé et perspetives . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1985.1 Indies observationnels de l'arétion magnétosphériqueLes modèles atuels suggèrent que le disque d'arétion est tronqué à quelques rayonsstellaires par le fort hamp magnétique stellaire et que l'arétion sur l'étoile se fait le longdes lignes de hamp, à des vitesses prohes des vitesses de hute libre. Ces �ux d'arétionimpatent la surfae stellaire aux p�les magnétiques et libèrent de l'énergie à l'origine detahes brillantes sur la photosphère. Des indies observationnels étayant es préditions ontpermis de donner du poids à la théorie de l'arétion magnétosphérique pour les CTTS (voirla revue de Bouvier et al. 2006). Une tronation du disque vers 3 à 8 rayons stellaires estnéessaire pour reproduire les distributions spetrales d'énergie dans le prohe infrarouge(Bertout et al. 1988) et pour expliquer les propriétés statistiques des exès infrarouges desCTTS (Meyer et al. 1997). L'observation de pro�ls de raies de type P Cygni inverses, dans lesraies de Balmer les plus hautes de beauoup de CTTS arédite l'idée de la formation de esraies dans des olonnes d'arétion, ave des absorptions déalées vers le rouge de plusieursentaines de kilomètres par seonde, e qui orrespond aux vitesses de hute libre depuis unedistane de quelques rayons stellaires (Edwards et al. 1994). Les préditions des exès UVdes hos d'arétion reproduisent les distributions spetrales d'énergie observées (Calvet &Gullbring 1998; Ardila & Basri 2000; Gullbring et al. 2000). Une autre preuve de l'arétionmagnétosphérique provient de la détetion de modulations de la luminosité de CTTS par destahes haudes qui ouvrent à peu près 1% de la surfae stellaire et qui sont identi�ées auxhos d'arétion ensés se développer près des p�les magnétiques (Bouvier & Bertout 1989;



168Vrba et al. 1993; Bouvier et al. 1995). La faible vitesse de rotation des étoiles T Tauri permetaussi de on�rmer la théorie de l'arétion magnétosphérique : les étoiles présentant des signesd'arétion ont des vitesses plus faibles que elles sans arétion (Edwards et al. 1993; Bouvieret al. 1993). Les lignes de hamp magnétique perturbant le disque à l'extérieur du rayon deorrotation, exerent un ouple négatif sur l'étoile et la freinent. Le proessus d'arétionmagnétosphérique apparaît hautement dynamique, ave des variations sur plusieurs éhellesde temps, de l'heure ave des phénomènes d'arétion non stationnaire (Gullbring et al. 1996;Alenar & Batalha 2002; Stempels & Piskunov 2002; Bouvier et al. 2003), à plusieurs annéespour des éruptions FU Orionis (Herbig 1989; Reipurth & Aspin 2004), en passant par lasemaine ave des modulations liées à la rotation (Smith et al. 1999; Johns & Basri 1995; Petrovet al. 2001) et plusieurs mois pour les instabilités globales de la struture magnétosphérique(Bouvier et al. 2003).5.2 AA Tau : une vue direte sur la région magnétosphériqueAA Tau est une étoile partiulièrement intéressante pour fournir quelques nouvelles pers-petives sur la struture du disque interne. Son inlinaison partiulière, prohe de par latranhe, permet d'observer des élipses quasi-périodiques de photosphère stellaire par de lamatière irumstellaire en orbite produisant un mur qui roise la ligne de visée (Bouvier et al.1999, par la suite B99) .5.2.1 Un petit résumé des observationsAA Tau présente des ourbes de lumière assez inhabituelles ave des minima de brillane,réurrents et profonds, ave une période d'environ 8.2 jours. La variabilité de AA Tau aété observée depuis une vingtaine d'années (Rydgren et al. 1985; Vrba et al. 1993) et laourbe de lumière reste qualitativement identique sur une période de 5 ans (entre 1995 et1999 : Bouvier et al. 1999, 2003), même si la forme des élipses n'est pas onstante ave uneprofondeur variant de 1.4 mag en 1995 à 1.0 mag en 1999. Une des aratéristiques les plusimportantes est l'absene de variations de ouleur lorsque la luminosité du système varie, avedes variations inférieures à 0.2 mag pour l'indie (V-I) (�gure 5.1). Les ourbes de lumière,obtenues en 1995 et 1999, sont similaires ave une forme d'élipse légèrement modi�ée maisun état brillant qui reste inhangé. En addition des �utuations sur des éhelles de l'ordre del'année, les élipses peuvent varier d'une période à l'autre et peuvent même disparaître pourréapparaître la période suivante.Peu de données polarimétriques sont disponibles pour AA Tau (Ménard & Bastien 1992 ;B99 ; Ménard et al. 2003, i-après M03). Malheureusement, pour le jeu de données photomé-triques le plus omplet (1995), les mesures de polarisation ne ouvrent pas tout l'état faible àause du mauvais temps. Les données de 2002, bien que ne ouvrant pas une période omplètepermettent de on�rmer que la polarisation est maximale au minimum de luminosité.Cependant, il apparaît lairement que le taux de polarisation augmente lorsque la lumi-nosité diminue : démarrant de 0.5% dans l'état brillant, la polarisation atteint un niveaumaximum autour de 2% quand le système est le plus faible (�gure 5.2).La �gure 5.3 présente l'ensemble des données polarimétriques à l'aide des paramètres deStokes Q et U. Les points ne sont par répartis aléatoirement dans le plan Q-U mais sontdistribués le long d'une ourbe allongée parallèle à l'axe Q. Il est intéressant de remarquerque les trois jeux de données se superposent globalement alors qu'ils ont été pris à des époquesdi�érentes, e qui semble indiquer que l'origine de ette polarisation est la même pour desobservations séparées d'une vingtaine d'années.
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Figure 5.1 � À gauhe : Variations photométriques de AA Tau dans les bandes BVRI. Lesourbes de lumières en BRI ont été déalées pour plus de larté. À droite : Variations pho-tométriques en bande V et exès de ouleur (B-V) de AA Tau. L'éart entre les mesures enbandes B et V est inférieur à 15 minutes. Figures extraites de B99.
Figure 5.2 � Variations photo-métriques et polarimétriquesde AA Tau en fontion dutemps pendant la ampagnede 1995 (panneau supérieur)et en 2002 (panneau infé-rieur). Étoiles : photométrieen bande V. Cerles : po-larisation linéaire en bandeV (panneau supérieur) et enbande I (panneau inférieur).Figures extraites de M03.
Figure 5.3 � Paramètres deStokes observés pour AA Tau.Trois jeux de données sont su-perposés : �data set 1� or-respond aux observations de1984, �data set 2� à elles de1995 et �data set 3� à elles de2002. Figure extraite de M03.



170 5.2.2 Interprétations5.2.2 InterprétationsAA Tau est une CTTS typique : type spetral K7, exès infrarouge moyen, faible �veiling�,raies d'émission modérées, extintion moyenne. Les études spetrosopiques et l'imagerie àhaute résolution semblent indiquer qu'elle n'est pas binaire. Cependant, le omportementphotométrique de AA Tau n'est pas aratéristique de la lasse des T Tauri et ressemble plusau omportement des UX Orionis. Dans ette setion, nous passons en revue les di�érenteshypothèses envisagées pour expliquer es ourbes de lumière.Un ompagnon de faible masseLa détetion de variations de vitesse radiale ave une amplitude de l'ordre de 2 km.s−1pourrait révéler l'existene d'un ompagnon de faible masse en orbite autour de l'étoile. Bou-vier et al. (2003) déduisent une masse maximale de 10 masses de Jupiter pour un éventuelompagnon. Si l'existene d'un tel ompagnon n'est pas exlue, il ne peut en auun as être res-ponsable des variations photométriques observées. En outre, le aratère variable des baissesde luminosité s'aorde mal ave la régularité du mouvement orbital qu'aurait e ompagnon.Des tahes photosphériquesL'amplitude des variations de luminosité de AA Tau implique la présene d'une tahefroide ouvrant au minimum 50% de la surfae de l'hémisphère. Une telle tahe ne peutexpliquer l'allure de la ourbe de lumière et notamment la brusque hute de luminosité. Enoutre, les énormes tahes froides observées sur la surfae des WTTS sont stables sur des duréesde plusieurs semaines voire plusieurs années, e qui ne peut expliquer le minimum non observédans les données de 1999.Des tahes haudes ne peuvent non plus expliquer les ourbes de lumière observées ar ellesintroduiraient des fortes variations de ouleur en ontradition ave les faibles hangementsdes indies de ouleur observés lorsque le système passe de l'état brillant à l'état faible.Des oultations par de la matière irumstellairePlusieurs aspets des ourbes lumière de AA Tau semblent soutenir l'hypothèse de l'atté-nuation par de la matière irumstellaire en orbite, qui passerait régulièrement devant la lignede visée :� le niveau onstant du maximum de brillane,� les faibles variations de ouleur s'expliquent failement si la matière à l'origine de l'o-ultation est su�samment opaque,� l'asymétrie des baisses de luminosité,� l'absene de périodiité parfaite.En outre, plusieurs indies suggèrent que le système AA Tau est vu par la tranhe :� la raie interdite de OI (λ = 6300Å) présente un pro�le déalé vers le bleu de 7 km.s−1alors que dans la plupart des CTTS, elle est beauoup plus fortement déalée avedes vitesses jusqu'à 250 km.s−1. On pense que e pi est dû à un jet à haute vitessese propageant perpendiulairement au disque. La faible vitesse mesurée hez AA Tausemble indiquer que le jet se situe dans le plan du iel et que don le disque est vu parla tranhe.� la vitesse de rotation de AA Tau est v sin i ≈ 11 km.s−1. En supposant que le rayonstellaire est R∗ = 1.85R⊙ et que sin i = 1, on obtient une période de rotation de 8.5jours en aord ave les modulations photométriques.
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PSfrag replaementsFigure 5.4 � Observation oronographique du disque de AA à l'aide de l'instrument STIS dutélesope Hubble (rédit : C. Grady).� Basri & Bertout (1989) trouvent une inlinaison de 70◦ pour le disque de AA Tau,d'après la modélisation de sa distribution spetrale d'énergie.� M03 déduisent des données polarimétriques que le système est vu pratiquement parla tranhe. En e�et, la forme de la ourbe dans le plan Q-U dépend fortement del'inlinaison du système. Pour un système vu parfaitement par la tranhe, la diretiondu veteur de polarisation va rester onstante quand le système tourne, perpendiulaireau plan du disque. Si le système présente une asymétrie, la taux de polarisation peutvarier dans le temps et on va observer un veteur de polarisation dont la norme variepériodiquement ave la rotation du système mais qui garde un angle onstant, e qui setraduit par un segment de droite dans le plan Q-U. À l'inverse pour un système vu parle p�le, il n'y aura pas de variations de l'amplitude de polarisation ar le système auratoujours le même aspet mais on observera une rotation de l'angle de polarisation avela rotation du système, e qui orrespond à un erle dans le plan Q-U. Sur la �gure 5.3,les points se répartissent pratiquement sur une droite, e qui permet à M03 de prédireque le disque est vu sous une inlinaison prohe de 90◦.� AA Tau a été observée en mode oronographique par le HST et révèle une nébuleusebrillante très semblable à un disque inliné d'environ 70◦ (C. Grady, ommuniationprivée, �gure 5.4).Une telle inlinaison implique que la matière à l'origine de l'oultation doit orbiter près duplan équatorial, e qui suggère fortement qu'elle est reliée au disque d'arétion. B99 identi�entette matière à un gauhissement du disque de AA Tau près du rayon de orrotation, où ledisque renontre la magnétosphère stellaire. Ils proposent un modèle où l'interation du disqueave le dip�le stellaire, inliné par rapport à l'axe de rotation produirait une sorte de mur quiviendrait masquer la photosphère à haque rotation.



172 5.2.2 InterprétationsCe sénario a, par ailleurs, été fortement onforté par les modélisations de Terquem &Papaloizou (2000) de la perturbation d'un disque équatorial par un dip�le stellaire inlinépar rapport à l'axe de rotation. Ils obtiennent un gauhissement du disque, produisant deuxmurs diamétralement opposés et dont la hauteur est tout-à-fait ompatible ave elle quedéduisent B99 de leur modèle. Les modèles de Romanova et al. (2004) montrent en outreque ette déformation sert de base aux olonnes d'arétion qui relient le bord interne auxp�les magnétiques. En e sens, la variabilité des oultations peut être omprise par desmodi�ations de la struture du mur, omme onséquene d'une arétion magnétosphériquenon stationnaire (Bouvier et al. 2003).De plus, e modèle permet d'expliquer les variations de polarisation, antiorrélées ave lesmodulations photométriques : l'e�et prinipal du mur va être de masquer la photosphère, equi va avoir pour onséquene de réduire la quantité de lumière que l'on reçoit diretementde l'étoile. À l'inverse, la lumière qui nous arrive après ré�exion dans le disque irumstellairene va être que peu perturbée par la présene du mur et on peut onsidérer, par simpliité,qu'elle va rester onstante. Ainsi, la fration de lumière di�usée, et don aussi polarisée, surla lumière totale va augmenter lorsque le mur va masquer la photosphère, 'est-à-dire lorsquela luminosité baisse et on va don observer une hausse de la polarisation au fur et à mesureque le système devient plus faible. La �gure 5.2.2 résume ette interprétation. O'Sullivanet al. (2005) ont véri�é qu'un déformation du bord interne produit une augmentation de lapolarisation au ours de l'élipse, mais n'obtiennent une variation de polarisation de l'ordrede 0.3-0.6%, signi�ativement plus faible que dans les observations.
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Figure 5.5 � Interprétationdes ourbes de lumières. Degauhe à droite : le murpasse devant l'étoile et oulteune fration de la photosphèreproduisant une baisse de la lu-minosité. La quantité de lu-mière direte diminue et lafration de lumière di�usée (etdon polarisée) sur la lumièredirete augmente onduisant àune augmentation de la pola-risation qui devient maximalelorsque la quantité de lumièredirete est la plus faible, i.e.lors du minimum de lumino-sité.Pour tester plus avant e sénario, nous proposons un modèle qui alule les variationsphotométriques et polarimétriques de l'étoile pendant l'élipse. Nous souhaitons on�rmerque les baisses de luminosité sont le résultat des oultations irumstellaires et ontraindreles propriétés du bord interne du disque. L'arétion magnétosphérique est analysée par desétudes spetrosopiques par plusieurs membres du laboratoire. L'approhe que nous utilisonsest omplémentaire à es travaux et viendra aider à obtenir une meilleure ompréhension dela zone entrale du disque.
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Figure 5.6 � Desription shématique du modèle. Les zones grisées représentent le volume dudisque où la densité est du même ordre de grandeur que dans le mur et les parties entralesnoires montrent les zones optiquement épaisses du disque.5.3 Dé�nition du modèleNous étudions ii une on�guration simple, omposée d'une étoile, entourée d'un disquelassique ave un mur non axisymétrique au bord interne. Le système est entrosymétriquepar rapport à l'étoile et est inliné d'un angle i prohe de 75◦ par rapport au plan du iel.Tous les photons dans le domaine visible sont supposés provenir de l'étoile, que nous dé�-nissons omme une sphère qui rayonne uniformément. Nous adoptons les paramètres stellairesdérits dans l'appendie A de B99 : Teff = 4000K et R∗/R⊙ = 1.85.Le disque est supposé évasé ave un pro�l vertial gaussien et nous utilisons les lois depuissane habituelles pour la densité de surfae Σ(r) = Σ0 (r/r0)
α et l'éhelle de hauteur

h(r) = h0 (r/r0)
β .Pour tester la validité du modèle proposé par B99, nous ajoutons un mur au bord interne.Nous supposons que la densité du mur est uniforme et nous utilisons le struture azimutaleproposée par B99 :

hwall(φ) ∝ cos
φ− φ0

2
. (5.3.1)Dans la diretion radiale, ette hauteur est onstante entre rin −∆r/2 et rin + ∆r/2, elle estnulle ailleurs.Nous onsidérons des grains sphériques et homogènes, ave les ompositions himiques deMathis & Whi�en (1989, modèle A), distribués en loi de puissane ave une pente en -3.7.

amin est �xée à 0.03µm et aamax est le seul paramètre libre sur les propriétés des grains.Les grains sont supposés être répartis uniformément dans le disque et sont identiques dans ledisque et le mur.La forme des élipses de AA Tau varie d'une période à l'autre et nous avons seulementune ouverture partielle de l'élipse en polarisation. L'objetif des simulations est don dereproduire les aratéristiques prinipales des oultations :� une atténuation de 1.4 mag au entre de l'élipse,� une largeur d'élipse d'à peu près 2/3 de la période de rotation,� une ourbe de polarisation allant de 0.5% à 2%,� une variation maximale de l'indie de ouleur (V-I) de 0.2 mag,� la forme allongée de la ourbe de polarisation dans le plan Q-U,sans herher à faire un ajustement préis de l'ensemble des observations.



174L'ajustement a été réalisé par une minimisation de χ2. Nous dé�nissons deux pseudo-
χ2 : un pour la ourbe de lumière et un seond pour la polarisation. Pour le premier, nousregardons l'éart de la profondeur du modèle ave une élipse de 1.4 mag ave une erreur de0.1 mag et de largeur à mi-hauteur de 0.3 fois la période de rotation ave une inertitude de10% :
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fwhm− 0.3
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)2

. (5.3.2)où ∆I est la profondeur de l'élipse alulée, dans la bande I, et fwhm la largeur à mi-hauteuralulée en unité de période de rotation.Pour les données polarimétriques, il nous faut prendre en ompte une éventuelle polarisa-tion réée par le millieu interstellaire situé entre le disque et l'observateur. À ause de ettepolarisation superposée à la polarisation intrinsèque de l'étoile, le taux de polarisation observén'est pas uniquement aratéristique du système. Le paramètre qui a un sens physique est laforme de la ourbe dans le plan Q-U, ar la polarisation interstellaire ne fait que déaler l'ori-gine de ette ourbe mais ne modi�e pas sa forme. En e�et, les paramètres de Stokes observéssont les sommes algébriques de deux ontributions, intrinsèque et interstellaire. L'estimationdu taux de polarisation interstellaire de AA Tau a été réalisée par M03 qui ont regardé lapolarisation d'étoiles T Tauri voisines, en partiulier l'étoile WTTS V830 Tau (dont la pola-risation intrinsèque est prohe de zéro, du fait de l'absene de disque massif). Ils obtiennentque la omposante interstellaire orrespond à un déalage de +0.5% le long de l'axe U etde -0.1% le long de l'axe Q, e qui signi�e que, si l'on retire la polarisation interstellaire, laourbe se trouve exatement sur l'axe Q ave une origine prohe de Q=0.1%. Q et U sontompatibles ave 0. Deux propriétés de ette ourbe sont partiulièrement intéressantes : sonorigine en (Q ≈ 0.1%, U ≈ 0.0%) et son extension de 2.0% ± 0.2% le long de l'axe Q, e quinous amener à dé�nir le pseudo-χ2 suivant :
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)2 (5.3.3)où ∆Q = Qmax − Qmin est l'amplitude des variations du paramètre de Stokes Q. Nous nousonentrons uniquement sur le paramètre Q ar le paramètre U ne montre pas de variationssigni�atives et ette ontrainte sera utilisée par ailleurs pour limiter le domaine d'inlinaisonsexploré.5.4 Résultats5.4.1 Paramètres pertinentsIl y a beauoup de paramètres libres dans le système AA Tau : les paramètres pourl'étoile, pour le disque, pour le mur et l'inlinaison. Des simulations numériques initiales nousont permis de déterminer quels paramètres a�etent les ourbes de lumière photométrique etpolarimétrique. Par exemple, le rayon externe de disque est sans in�uene et nous le �xons à300AU pour toutes les simulations, en aord ave l'image en lumière di�usée.Certains paramètres sont dégénérés, 'est-à-dire que nous n'avons pas les moyens de lesdistinguer. Par exemple, nous avons seulement aès au produit de la densité du mur par sonépaisseur (proportionnel à son épaisseur optique) et non pas à es deux quantités individuel-lement et nous �xons ∆r = 0.01 AU (en suivant l'estimation de B99). Les simulations avediverses valeurs pour les paramètres α et β, dérivant la densité du disque (de -3 à 0 pour
α et de 9/8 à 10/8 pour β), ont montré que le paramètre α n'a que peu d'in�uene sur lesourbes de lumière. Le paramètre β dérit l'évasement du disque et a�ete don fortement lesourbes de lumière mais il est omplètement dégénéré ave les autres paramètres qui dérivent
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Figure 5.7 � À gauhe : Courbes de lumière photométrique (ligne en tirets) et polarimétrique(ligne pleine) orrespondant à l'un des meilleurs modèles (A3). La magnitude est �xée à 0dans l'état brillant. À droite : Courbe de polarisation dans le plan Q-U pour le même modèle.la struture du disque : l'éhelle de hauteur et la masse du disque. Nous adoptons des valeurstypiques pour les deux exposants : α = −1.9 et β = 9/8.En résumé, les paramètres qui ont un e�et signi�atif, et que nous pouvons espérerontraindre, sont :� l'inlinaison du système i,� les densité et hauteur du mur,� les densité et éhelle de hauteur du disque,� la taille maximale des grains.La présene des élipses implique que le système est vu sous une forte inlinaison, prohe depar la tranhe. Cela a été on�rmé par les études polarimétriques de M03. En e�et, la ourbeallongée dans le plan Q-U est aratéristique de systèmes vus sous de fortes inlinaisons(Manset & Bastien 2000). Ainsi nous nous onentrons uniquement sur les inlinaisons entre65o et 80o.5.4.2 Simulations numériquesLe tableau 5.1 résume les omportements des modèles les plus représentatifs que nousavons obtenus. Dans les séries A à D, les paramètres sont variés un par un, et les autresparamètres sont ajustés pour avoir des ourbes photométriques prohes de la ourbe observéeet nous omparons les di�érents modèles à l'aide de leur ourbe de polarisation. Les modèlesA1 à A4 montrent l'in�uene de la taille des grains. Dans les modèles B, les e�ets de l'opaitédu mur sont mis en relief. Les modèles C, D et E présentent l'e�et de l'inlinaison en mo-di�ant respetivement la masse du disque, son éhelle de hauteur et les deux simultanémentdans la série E où nous explorons de plus faibles inlinaisons. Dans la série F, les e�ets desmodi�ations simultanées de amax et de l'atténuation par le disque sont soulignés.Pour la même atténuation, nous ne voyons que peu de di�érenes entre les ourbes depolarisation en variant la masse du disque et son éhelle de hauteur (modèles D10 et E1 parexemple). Une valeur de h/r = 0.03 dé�nie au rayon stellaire orrespond à une éhelle dehauteur de 1/10 à une distane 50AU de l'étoile, typique des valeurs mesurées dans d'autresdisques autour d'étoile T Tauri. Pour les simulations aux plus faibles inlinaisons (série E),nous avons parallèlement augmenté l'éhelle de hauteur et la masse du disque a�n de garderune masse de disque réaliste.La �gure 5.7 (panneau de gauhe) montre les variations photométrique et polarimétrique,



176 5.4.2 Simulations numériquesModèle amax τmur hmur Mdisque h/r i AI Pmin Pmax χ2
int χ2

QUA1 0.90 3.0 0.030 0.3 0.030 75.0 1.2 0.37 1.19 0.67 18.13A2 0.60 3.0 0.030 0.4 0.030 75.0 1.2 0.44 1.36 0.72 16.24A3 0.45 3.0 0.030 0.5 0.030 75.5 1.2 0.54 1.73 0.42 10.73A4 0.30 3.0 0.030 0.7 0.030 75.0 1.2 0.87 3.41 0.82 11.12B1 0.45 2.0 0.035 0.5 0.030 75.0 1.2 0.52 2.08 0.68 4.26B2 0.45 2.5 0.032 0.5 0.030 75.0 1.2 0.52 1.91 0.82 6.85B3 0.45 3.0 0.030 0.5 0.030 75.5 1.2 0.54 1.73 0.42 10.73B4 0.45 5.0 0.0295 0.5 0.030 75.0 1.2 0.54 1.32 0.35 19.87C1 0.45 3.0 0.035 0.5 0.035 72.0 0.5 0.43 1.19 0.48 20.76C2 0.45 3.0 0.035 0.5 0.035 72.5 0.6 0.44 1.46 1.07 13.32C3 0.45 3.0 0.033 0.5 0.033 73.5 0.6 0.41 1.40 0.27 13.01C4 0.45 3.0 0.033 0.5 0.033 74.0 1.4 0.66 2.14 1.03 7.24C5 0.45 3.0 0.032 0.5 0.032 74.0 0.9 0.48 1.49 0.15 14.02C6 0.45 3.0 0.032 0.5 0.032 74.5 1.1 0.51 1.76 3.57 9.25C7 0.45 3.0 0.031 0.5 0.031 74.5 0.7 0.44 1.20 0.61 19.77C8 0.45 3.0 0.031 0.5 0.031 75.0 1.5 0.65 2.10 0.31 8.53C9 0.45 3.0 0.030 0.5 0.030 75.5 1.2 0.54 1.73 0.42 10.73C10 0.45 3.0 0.028 0.5 0.028 76.5 1.3 0.48 1.57 0.21 12.31D1 0.45 3.0 0.030 0.5 0.030 75.5 1.2 0.54 1.73 0.42 10.73D2 0.45 3.0 0.030 0.7 0.030 75.0 1.5 0.59 1.91 2.14 9.12D3 0.45 3.0 0.031 1.25 0.030 74.5 1.0 0.40 1.49 0.23 11.57D4 0.45 3.0 0.031 2.0 0.030 74.5 1.4 0.48 1.66 2.08 10.37D5 0.45 3.0 0.032 2.5 0.030 74.0 1.5 0.75 2.04 0.41 11.58D6 0.45 3.0 0.032 2.5 0.030 74.5 1.7 0.83 2.46 2.46 8.37D7 0.45 3.0 0.033 6.0 0.030 73.0 1.2 0.56 1.78 0.27 10.12D8 0.45 3.0 0.033 6.0 0.030 73.5 1.4 0.62 1.81 0.85 11.58D9 0.45 3.0 0.034 17.0 0.030 72.5 1.4 0.65 1.63 1.68 16.78D10 0.45 3.0 0.035 15.0 0.030 72.0 1.1 0.57 1.73 0.23 11.58E1 0.45 3.0 0.035 1.0 0.035 72.0 1.1 0.59 1.74 0.41 12.14E2 0.45 3.0 0.040 1.0 0.040 70.5 1.4 0.59 1.58 0.89 17.61E3 0.45 3.0 0.045 1.5 0.045 68.0 1.4 0.61 1.21 0.77 27.05F1 0.60 2.7 0.030 0.5 0.0305 75.5 1.6 0.51 1.44 0.40 16.41F2 0.45 3.0 0.030 0.5 0.030 75.5 1.2 0.54 1.73 0.42 10.73F3 0.30 3.4 0.030 0.5 0.029 75.5 0.5 0.58 1.69 1.06 12.73F4 0.15 4.1 0.030 0.5 0.018 75.5 0.0 0.63 1.66 1.53 15.29Tableau 5.1 � Paramètres et résultats des modèles. Unités : AU pour la hauteur maximaledu mur hmur, 10−5M⊙ pour la masse de poussière dans le disque, degrés pour l'inlinaison i,magnitudes pour AI et pourentages pour les polarisations Pmin and Pmax. AI est l'atténuationproduite par le disque en bande I. Les modèles A3, B3, C9, D1 and F2 sont un seul et mêmemodèle, que nous utilisons omme référene dans les �gures suivantes.Modèle B1 B2 B3 B4
∆(V-I) 0.64 0.27 0.08 0.08Tableau 5.2 � Variations de l'indie de ouleur (V-I) entre le minimum et le maximum del'élipse. Ces valeurs ne sont reportées que pour les modèles de la série B, où nous faisonsvarier l'épaisseur optique du mur τ . Pour tous les autres modèles, ∆(V-I) ne présente pas devariation signi�ative et reste inférieur à 0.2 magnitude.



Résultats 177en bande I, pour un des meilleurs jeux de paramètres que nous ayons obtenus (modèle A3)1.Le omportement général est en bon aord ave les observations ave une augmentation dela polarisation quand la luminosité déroît et la forme de l'élipse est bien reproduite aveun χ2
int inférieur à 1. La polarisation reste ependant légèrement inférieure au taux maximalmesuré.Sur la �gure 5.7 (panneau de droite), nous traçons les paramètres de Stokes Q et U.Nous trouvons que les points sont distribués le long de l'axe Q, ave un nombre important depoints prohes de Q=0.6% et une rapide exursion à de plus hautes valeurs, jusqu'à Q=1.8%.e omportement est très similaire aux observations de M03. Cependant, l'amplitude desvariations de Q que nous obtenons ne sont pas en aord ave les observations ave uneamplitude de 1.2% au lieu de 2% et la polarisation en dehors de l'élipse est trop importanteave un paramètre Q qui prend une valeur de 0.6% au lieu de 0.1%. Nous pouvons obtenir desvariations du paramètre Q de l'ordre de 2% mais ave un Qmin plus important. À l'inverse,ave Qmin ≈ 0.1%, l'amplitude des variations de Q devient très faible. Les deux quantitésobservables sont diretement liées et le modèle A3 apparaît omme le meilleur ompromis.En outre, pour obtenir ette polarisation, nous avons besoin d'atténuer l'étoile par ledisque, par plus d'une magnitude. Nous mesurons l'atténuation de l'étoile par le disque enomparant la luminosité dans les apteurs par le p�le ave la luminosité en dehors de l'élipse.Nous trouvons une atténuation de 1.2 mag en bande I et 2.0 mag en bande V, supérieure àla mesure de AV ≈ 0.8 mag trouvée par B99 en utilisant l'exès de ouleur par rapport à untype spetral K7.Ces trois désaords entre modèles et observations (polarisation maximale trop faible,polarisation minimale et atténuation par le disque trop élevée) sont en fait liés. En e�et, notremodèle semble produire une polarisation trop faible dans l'élipse et, pour l'augmenter, nousavons besoin d'atténuer une plus grande fration du �ux de l'étoile, mais à tous les angles dephase a�n de ne pas modi�er la profondeur de l'élipse. Dans notre modèle, ette atténuationne peut trouver son origine que dans le disque, e qui, en plus d'augmenter la polarisationdans l'élipse, l'augmente aussi en dehors et résulte en un déalage de la ourbe dans le planQ-U vers des valeurs plus élevée de Q5.4.3 Contraintes sur les paramètresDans ette partie, nous herhons à voir dans quel domaine haque paramètre peut êtremodi�é tout en gardant un aord ave les observations. Certaines aratéristiques des ourbesde lumière de AA Tau imposent de fortes ontraintes et peuvent être utilisées pour guiderl'analyse.En théorie, la largeur de la ourbe Q-U le long de l'axe U doit augmenter lorsque l'angled'inlinaison diminue et nous pouvons espérer ontraindre l'inlinaison à l'aide de e para-mètre. En pratique, pour l'ensemble des inlinaisons que nous avons explorées, la largeur de laourbe reste inférieure aux barres d'erreur observationnelles. Cependant, d'autres argumentspeuvent nous aider à ontraindre l'inlinaison. Ainsi, une éhelle de hauteur h/r = 0.03 orres-pond à un disque relativement �n et une masse de 5 10−6M⊙ est prohe de la masse inférieured'un disque autour d'une étoile T Tauri lassique. Un disque ave de tels paramètres repré-1Les modèles présentés ii ont été alulés ave environ 109 paquets, e qui représente environ 3.5 104 (dansl'élipse) et 8 104 (dans l'état brillant) paquets reçus par l'observateur, pour haque apteur, 'est-à-dire pourhaque point présenté dans les �gures. Le bruit Monte Carlo relatif varie entre 3.510−3 dans l'état brillantet 510−3 dans l'élipse. Le paramètre Q normalisé par rapport à l'intensité (pratiquement égal au taux depolarisation ar Q ≈ 0) a une valeur typique de 1%. L'erreur relative sur Q est don de l'ordre de dix fois plusque l'erreur sur le paramètre I, 'est-à-dire 5 10−2. Les variations point à point de la polarisation présentéesur la �gure 5.7 (en dehors de l'élipse) sont 0.05 %, e qui représente une erreur relative de 10−1 en aordave nos estimations du bruit Monte Carlo.
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Figure 5.8 � In�uene de l'épaisseur optique du mur sur les ourbes de polarisation et deouleur. La ligne en pointillés orrespond à τI = 5, la ligne pleine à τI = 3 et la ligne en tiretsà τI = 2.sente ainsi le disque minimum que l'on s'attend à trouver autour de AA Tau et l'inlinaisonorrespondante nous donne une limite supérieure imax = 76◦ pour l'inlinaison (modèle C9).Pour obtenir une limite inférieure, nous pouvons remarquer que, plus nous nous éloignonsdu plan équatorial, plus l'amplitude des variations de polarisation diminue, ave le maximumde polarisation qui diminue alors que la polarisation hors élipse reste onstante (voir parexemple les modèles E). Pour un angle d'inlinaison i = 68◦, le maximum de polarisationn'est que de 1.2% et nous onsidérons ette valeur d'inlinaison omme une borne inférieure.L'ahromatiité des observations implique un mur relativement opaque, a�n d'atténuertoutes les longueurs d'onde. Les simulations indiquent que l'épaisseur minimale du mur pourproduire des élipses grises dans le visible est τmur = 3, en bande I. En e�et, ave des valeursplus faibles, l'indie de ouleur (V-I) varie de plus de 0.2 mag, en désaord ave les observa-tions de B99. Nous observons aussi que des valeurs plus faibles de l'épaisseur optique du murproduisent une dynamique plus importante dans la ourbe de polarisation : ave τmur = 2, laourbe de luminosité en I et la polarisation peuvent être reproduites, ave un maximum depolarisation prohe de 2.0% mais nous perdons l'ahromatiité de l'élipse ave une variationde (V-I) qui atteint 0.5 mag. À l'inverse, l'utilisation d'une profondeur optique plus impor-tante se traduit par une baisse de la polarisation. Nous adoptons don la plus faible valeurqui reste en aord ave l'absene de variation de ouleur pendant l'élipse : τmur = 3.Ave nos ontraintes sur l'inlinaison du système et l'épaisseur optique du mur, nouspouvons déduire la hauteur du mur à partir de la profondeur des élipses et de la formesupposée. Pour la modèle A3 représenté sur la �gure 5.7, nous obtenons une hauteur de0.03AU (soit environ 1/3 de la distane à l'étoile).Une autre manière d'augmenter la polarisation est de hanger la struture azimutale dumur. Ave une struture en cos(φ− φ0) au lieu de cos((φ− φ0)/2), plus prohe, par exempledes résultats de Terquem & Papaloizou (2000) � voir leur �gure 7 �, nous réduisons la largeurde l'élipse mais la polarisation atteint failement 2% pour la même atténuation de 1.4 mag.Le maximum de polarisation a été observé par M03 à la �n de 2002 et l'élipse était un peuplus ourte, ouvrant environ la moitié de la période de rotation. Pendant la ampagne de1995, la largeur était de 2/3 de la période de rotation mais nous ne disposons pas de donnéespolarimétriques au entre des élipses et ne pouvons onlure sur la orrélation entre la largeurdes élipses et le maximum de polarisation.La taille des grains est un paramètre fondamental : les petits grains ont tendane à polariserplus e�aement que les grains dont la taille est de l'ordre de la longueur d'onde. La taille



Disussion 179des grains joue également un r�le dans l'épaisseur optique. :
τ =

∫
(
∫ amax

amin

π a2 Qext(a)n(a)da) dl. (5.4.1)A�n de quanti�er l'in�uene de la taille des grains sur la ourbe de polarisation, il nousfaut nous a�ranhir de es e�ets d'épaisseur optique et nous ompensons les variations dela profondeur optique en jouant sur les densités du mur et du disque. La valeur typiquede amax pour le milieu interstellaire, amax = 0.9µm (Mathis & Whi�en 1989), produit unepolarisation qui atteint ave di�ulté 1%. En utilisant une valeur plus petite, amax = 0.45µm,nous parvenons à augmenter le ontraste entre le minimum et le maximum de polarisation, auprix d'une légère augmentation de la polarisation minimale. L'utilisation de grains de tailleenore plus faible (amax = 0.3µm) produit une forte augmentation de la polarisation dansl'élipse mais l'e�et majeur est une augmentation du taux de polarisation à tous les anglesd'azimut, le rapport entre les polarisations maximale et minimale restant à peu près identiqueà elui obtenu ave amax = 0.45µm (modèle A4).L'épaisseur optique du mur est �xée par la neutralité des ouleurs pendant l'élipse maisl'opaité du disque externe est libre et nous pouvons réaligner les ourbes de polarisation,orrespondant à di�érentes tailles de grain, en jouant sur l'opaité du disque. En e�et, plus ledisque est opaque, plus la fration de lumière stellaire qui arrive diretement à l'observateurest faible et don plus le taux de polarisation est élevé. Ainsi, une forte polarisation produitepar des petits grains peut être ompensée en diminuant l'opaité du disque. Nous avons unefamille de ouples (amax, AV) qui produit à peu près la même polarisation (modèles F dansle tableau5.1 et �gure 5.9).Pour être plus préis, l'épaisseur optique du mur néessaire pour onserver des ouleursneutres dépend de l'épaisseur optique du disque mais et e�et reste faible. Ave une profondeuroptique τmur = 3, nous obtenons un maximum de variation de ouleur de 0.15 mag pour
amax = 0.15µm et de 0.10 mag for amax = 0.30µm. Dans la �gure 5.9, et e�et a été orrigéen augmentant l'épaisseur optique totale du mur, au fur et à mesure que nous réduisionsl'atténuation par le disque : pour toutes les ourbes, les ouleurs neutres sont respetées.Ave amax = 0.60µm (modèle F1), nous ne pouvons obtenir le même taux de polarisationqu'ave les grains de taille inférieure, ave un taux de polarisation maximum de 1.5% etl'atténuation par le disque devient très importante ave AI = 1.6 mag and AI = 2.9 mag, loindes estimations de B99 et nous pouvons onsidérer 0.60µm omme une limite supérieure pour
amax, e qui semble indiquer que le proessus de di�usion est dominé par des grains prohesde eux du milieu interstellaire, voire un peu plus petits.5.5 Disussion5.5.1 Con�rmation de l'extintion irumstellaireCe modèle de mur de matière irumstellaire au bord interne du disque produisant desélipses périodiques de l'étoile peut expliquer toutes les aratéristiques des ourbes de lumièrede AA Tau : le forme des élipses, les ouleurs neutres durant les baisses de luminosité, etl'augmentation de la polarisation alors que le système devient plus faible. L'augmentationde la polarisation peut être omprise omme suit : au fur et à mesure que le mur oulte laphotosphère, la fration relative de lumière di�usée, et don polarisée, augmente produisantune polarisation maximale au minimum de brillane. Ces résultats, en bon aord ave lesobservations, nous permettent de on�rmer l'interprétation de B99.L'amplitude des variations de polarisation que nous obtenons est un peu plus faible quedans les observations et les di�érenes peuvent être ausées par des proessus physiques quenous ne prenons pas en ompte :
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Figure 5.9 � In�uene de la taille maximale des grains, amax, sur les ourbes de polarisation.La ligne en pointillés orrespond à amax = 0.15µm, la ligne en tirets amax = 0.30µm et laligne pleine à amax = 0.45µm.� nous avons onsidéré un disque sans enveloppe, la présene de grains au-dessus dudisque va augmenter la fration du lumière polarisée, même s'il est probable que etteaugmentation aura lieu à tous les angles de phase.� le mur est situé dans la zone d'arétion où les hamps magnétiques sont importants. Laprésene de grains non sphériques et de di�useurs préférentiellement orientés pourraitaugmenter la polarisation. En e�et, les grains ont tendane à s'aligner perpendiulaire-ment aux lignes de hamps magnétiques (Lazarian 1997, par exemple), soit si le hampest dipolaire au niveau du bord interne, parallèlement au disque, produisant une po-larisation perpendiulaire au plan du disque (la polarisation par extintion dihroïqueest parallèle au hamp magnétique). La polarisation par di�usion est également per-pendiulaire au plan du disque, les deux ontributions vont don s'ajouter, e qui peutrésulter en une augmentation du taux de polarisation lors de l'élipse.� dans l'état faible, 75% de la photosphère est masquée et une importante fration de lalumière provient du limbe de l'étoile et peut être polarisée par di�usion Thomson dansla hromosphère, 'est-à-dire que la lumière direte de l'étoile pourrait présenter unepolarisation non négligeable.5.5.2 Géométrie du disque d'arétionUne question lef à propos de l'arétion magnétosphérique est la onnetion entre ledisque d'arétion et le hamp magnétique stellaire. Les phénomènes d'arétion ont lieu àdes éhelles bien en-deçà de la limite de résolution atuelle et des observations diretes dees régions n'auront pas lieu avant une déennie. Le système AA Tau o�re une nouvelleopportunité d'explorer ette théorie. Nous trouvons que les baisses et hausses de polarisationsont bien expliquées par la présene d'un mur au bord interne du disque. Nos simulationsmontrent que le système doit être vu sous une inidene rasante. En e�et, nous trouvonsqu'une atténuation par le disque est néessaire pour produire la polarisation dans l'élipse, equi signi�e que les zones externes du disque amou�ent l'étoile. Une polarisation de 2% aumaximum de l'élipse peut seulement être obtenue si le système est vu sous inidene rasante.Un système ave le même mur mais où le disque n'interepte pas la ligne de visée ne produitpas une telle augmentation de polarisation au minimum de brillane.Dans le plan Q-U, les donnés se répartissent le long de l'axe Q. Cette distribution nouspermet de on�rmer les résultats de M03. Notre disque est orienté dans la diretion Est-Ouest,et produit bien un veteur de polarisation ave une diretion onstante le long de l'axe Nord-



Disussion 181Sud, dont seule la longueur varie. Nos modèles génèrent des ourbes le long de l'axe Q, enaord ave les données observationnelles, et nous permettent de on�rmer que le disque estorienté dans la diretion Est-Ouest.5.5.3 Arétion non stationnaireLa forme des élipses varie d'une période à une autre, e qui suggère que la struturedu mur est dépendante du temps. Cela a été on�rmé par les nouvelles ampagnes obtenuesen 1999 (Bouvier et al. 2003) qui montrent que les baisses de luminosité peuvent disparaîtrependant une période et réapparaître presque identiques, la période suivante, 'est-à-dire quele système esamote une élipse. Pour expliquer ela dans le adre de la théorie de l'arétionmagnétosphérique, nous devons faire l'hypothèse que le taux d'arétion n'est pas onstant etque le mur n'est pas alimenté alors qu'il se vide par les olonnes d'arétion magnétosphérique.De e fait, pour que le mur puisse réapparaître une période après sa destrution, le tauxd'arétion doit être su�samment important. À partir de la densité et des dimensions dumur, nous pouvons aluler sa masse et obtenir une idée du taux d'arétion néessaire àson remplissage en une période de rotation. Notre meilleur modèle orrespond à une massetotale (gaz + poussière, en supposant un rapport gaz sur poussière de 100) pour le mur de
2 10−10 M⊙. Aréter ette masse en 8.2 jours implique un taux d'arétion de 9 10−9M⊙.an

−1,en aord ave les taux d'arétion moyens mesurés pour les étoiles T Tauri (Hartmann et al.1998). Les variations de la forme du mur et sa disparition puis réapparition peuvent don bienêtre omprises en termes d'arétion non stationnaire. Comme préédemment mentionné, ladensité du mur est dégénérée ave son épaisseur et le paramètre physique est l'épaisseuroptique du mur. La masse du mur est ependant proportionnelle à son épaisseur optique etles inertitudes sur la largeur du mur n'introduisent pas d'erreurs supplémentaires sur notreestimation de masse.5.5.4 Exès infrarougeL'épaisseur optique du mur peut également nous informer sur le omportement en émissionthermique du disque.B99 présentent des mesures en infrarouge prohe où les variations photométriques sontde l'ordre de 0.7 mag en bande J et 0.45 en bande K. Leur ajustement de la SED montrela présene d'exès infrarouge et ultraviolet et ils trouvent que l'exès infrarouge n'est passigni�ativement diminué lorsque le système faiblit. Seul les �ux photosphériques et exèsultraviolet sont plus faibles dans l'état bas.Nous avons trouvé une épaisseur optique τ ≈ 3 en bande I, e qui orrespond, pour lesgrains que nous utilisons à τ ≈ 0.55 en bande K. Nous pouvons raisonnablement penser quel'étoile hau�e le mur jusqu'à une épaisseur optique de l'ordre de 1, 'est-à-dire les partiesentrales du mur. Grâe à sa faible épaisseur optique dans l'infrarouge prohe, le mur estpresque transparent : l'émission thermique de la surfae interne du mur peut traverser le muret l'énergie rayonnée des deux �tés du mur doit être similaire. En outre, la surfae projetéedu mur sur le plan du iel est à peu près onstante (voir par exemple la �gure 10 de B99).Ainsi, malgré les hangements dans le géométrie du système, l'émission thermique du mur nedoit que très peu hanger et peut être interprétée en termes des exès infrarouges observésonstants.Le modèle de bord interne déformé permet don de bien expliquer la plupart des ara-téristiques des ourbes photométriques et polarimétriques de AA Tau. Si, omme nous le



182pensons, e mur est le résultat de l'interation de la magnétosphère ave le disque, il doitdonner naissane à des olonnes d'arétion dont une des signatures est la présene de taheshaudes sur la photosphère. Pour pousser plus avant le modèle, nous allons regarder si nouspouvons obtenir des ontraintes sur la présene de e type de tahes dans le as de AA Tau.5.6 In�uene de tahes haudesLes variations de polarisation des étoiles T Tauri lassiques avaient déjà été étudiées parStassun & Wood (1999) qui onsidéraient la présene de tahes haudes à la surfae de l'étoile.Au ours de la rotation de l'étoile, l'asymétrie d'illumination produite par la tahe produitdes modulations photométriques et polarimétriques.Si les aratéristiques prinipales des ourbes de lumière de AA Tau ne peuvent êtreexpliquées par la présene de tahes haudes, à ause de l'absene de variations de ouleur,on peut en revanhe essayer d'interpréter des strutures plus �nes dans les ourbes de lumièrepar des tahes haudes. En e�et, ertaines aratéristiques de la ourbe de lumière de AA Tausuggèrent la présene de tahes haudes sur la photosphère :� les deux ampagnes d'observations de AA Tau montrent que le système devient subite-ment plus bleu au minimum de brillane et nous essayerons de voir dans quelle mesureela peut être interprété en termes d'une tahe haude loalisée derrière le mur,� le système présente une brève augmentation de la luminosité juste avant l'élipse, aveune amplitude plus forte à ourtes longueurs d'onde, e qui pourrait être interprétéomme l'e�et d'une tahe haude déalée en phase par rapport au maximum mur.Ainsi, nous avons ajouté deux tahes irulaires diamétralement opposées sur la surfaestellaire, ave un rayon rs, une température Ts, une latitude θs, un déalage azimutal φs entrele maximum du mur et la tahe. Nous supposons que l'étoile et la tahe émettent omme desorps noirs et le rapport des �ux d'émission surfaique est Bλ(Ts)/Bλ(T∗).Nous avons au préalable modélisé une étoile ave des tahes entourée d'un disque sans muret véri�é que les résultats étaient qualitativement en aord ave eux de Stassun & Wood(1999).Dans le suite de ette partie, les paramètres du disque et du mur sont eux du modèle A3.5.6.1 Tahe plaée derrière le murLa présene d'une tahe haude derrière le mur s'interprète naturellement dans le adrede la théorie d'arétion magnétosphérique : le mur peut en e�et être vu omme le débutdu tube ou voile d'arétion qui va rejoindre l'étoile au p�le magnétique et produire la tahehaude, à ause du ho ou du hau�age résultant du freinage de la matière près de l'étoile.Nous trouvons que la taille maximale de la tahe pour rester en aord ave les variationsde ouleur est rs = 0.04 r∗ si la température de la tahe est 8 000K et rs = 0.02 r∗ pourune température de 10 000K. Le bleuissement a ependant lieu progressivement tout au longde l'élipse et e modèle ne permet pas d'expliquer les hangements rapides de ouleur auminimum de brillane. Ces très brefs épisodes de bleuissement sont probablement les e�ets depetites strutures dans la matière à l'origine de l'extintion.5.6.2 Tahe déalée en phaseLa ontrainte sur la longitude relative de la tahe haude par rapport à elle du mur n'estabsolument pas �xée et il est tout-à-fait possible que la tahe haude soit déalée par rapportau mur. Terquem & Papaloizou (2000) trouvent dans un de leurs modèles que le sommet dumur est déalé par rapport au dip�le de près de 180◦. Ce déphasage peut s'interpréter omme



Vitesses radiales 183

Figure 5.10 � In�uene d'une tahe haude, déalée de 90◦ par rapport au entre du mur, surla magnitude en bande B (à gauhe) et l'indie de ouleur (B-V) (à droite). Les paramètresde la tahe sont rs = 0.025r∗, T = 10 000K.le temps aratéristique de réponse du disque à la perturbation exerée par le dip�le stellaire.Nous avons introduit une tahe déalée de 90◦ par rapport au sommet du mur. Le sautde luminosité juste avant l'élipse est bien reproduit (Figure 5.10, panneau de gauhe) enutilisant une tahe de température 10 000K et de rayon égal à 0.025 rayon stellaire. À ausede l'asymétrie introduite par le déalage de la tahe, les variations de ouleur ne sont pas lesmêmes à la montée et la desente de l'élipse, e qui produit une boule dans le diagrammeouleur-magnitude, ave deux hemins parallèles (�gure 5.10, panneau de droite). La préisiondes données observationnelles n'est ependant pas su�sante pour tester ette prédition.5.7 Vitesses radialesDans notre étude de l'arétion magnétosphérique, nous nous sommes également intéressésaux signatures attendues sur les vitesses radiales de l'étoile entrale. La présene de tahes,du mur qui masque une partie de la photosphère, . . . in�ue sur les vitesses radiales mesurées.Nous présentons ii un artile publié dans la revue Astronomy & Astrophysis, dans lequelnous avons travaillé sur les signatures en vitesses radiales des tahes.Une modélisation plus poussée, ave pour objetif de reproduire simultanément les vitessesradiales photosphériques et dans la raie de He I, ainsi que le �veiling� et la profondeur desélipses est en ours de préparation.































1985.8 Résumé et perspetivesNos simulations ont on�rmé que de l'extintion par de la matière irumstellaire est res-ponsable des épisodes de baisse de luminosité observés dans les ourbes de lumière de AA Tau.La forme de l'élipse, l'absene de variations de ouleur et l'augmentation de polarisation sontbien reproduites et le sénario de mur semble su�samment robuste pour rendre ompte detoutes les données observationnelles. Les nouvelles ontraintes sur la géométrie du disque etdu mur nous donnent une meilleure idée de la topologie de la zone entrale d'arétion dudisque. La simple géométrie de mur utilisée ii est su�sante pour omprendre les propriétésde AA Tau et une information polarimétrique plus omplète devrait permettre de ra�ner lemodèle.La masse du mur, ompatible ave sa régénération en une période de rotation par l'aré-tion du mur, et le possible déalage en phase du mur par rapport au dip�le stellaire, en aordave les modèles de Terquem & Papaloizou (2000) et Romanova et al. (2004), appuient l'idéeque le gauhissement prend son origine dans l'interation du bord interne du disque ave lamagnétosphère stellaire inlinée par rapport à l'axe de rotation.Cette struture de zone d'arétion ave une déformation au bord interne doit être re-lativement générale parmi les étoiles T Tauri et la di�érene entre les ourbes de lumièrede AA Tau et de elles de la plupart des autres étoiles T Tauri est une onséquene diretede son inlinaison partiulière qui nous autorise à observer au travers de la zone d'arétionmagnétosphérique.La modélisation des ourbes photo-polarimétriques a permis d'obtenir des ontraintesnouvelles sur le disque interne de AA Tau et apporte des informations omplémentaires àelles issues des études spetrosopiques. L'étape suivante est une modélisation plus pousséedes ourbes de lumière, en inluant un nombre roissant de quantités observables, omme lesourbes de vitesse radiale et le �veiling�.
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Sommaire6.1 Disques autour des étoiles Herbig Ae/Be . . . . . . . . . . . . . . 1996.2 Disques autour des naines brunes . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 204Les disques irumstellaires sont majoritairement étudiés autour des étoiles T Tauri, pareque e sont les étoiles jeunes qui ont été historiquement les plus étudiées et pour lesquellesl'obtention d'images résolues est la moins déliate. Les naines brunes sont extrêmement faibleset la détetion à haute résolution angulaire est problématique. Les étoiles de Herbig, souventplus lointaines que les étoiles T Tauri, ont des disques de plus faibles dimensions angulaires,di�iles à observer du fait de la brillane de es étoiles. L'étude des propriétés des disques àtravers le spetre de masse reste ependant un sujet de reherhe néessaire. Comprendre surquel régime de masse le sénario de formation stellaire, tel que nous l'imaginons aujourd'hui,est valable est en e�et ruial et des ontraintes sur la généralité des disques sont importantespour déterminer la robustesse des proessus de formation planétaire en fontion de la masseentrale.6.1 Disques autour des étoiles Herbig Ae/Be6.1.1 Formation des étoiles de masse intermédiaireLe sénario de formation des étoiles de masse solaire, que nous avons dérit en introdutionest sans doute similaire pour les étoiles de masse intermédiaire, entre 2 et 8 M⊙, appelées étoilesHerbig Ae/Be (HAeBe). Elles sont de types spetraux entre B0 et F préoe et présentent desraies en émission. Elles furent déouvertes par Herbig (1960) dans des régions obsuries etassoiées à des nébuleuses en ré�exion. Les étoiles de Herbig apparaissent dans le diagrammeHR au-dessus de la séquene prinipale et sont les ontreparties plus massives des étoilesT Tauri. Les étoiles HAeBe présentent des propriétés à grandes longueurs d'onde similaires àelles des étoiles T Tauri mais également de fortes di�érenes liées à leurs propriétés physiques.Leur temps d'évolution, à ause de leur masse plus importante, est beauoup plus ourt.Un objet de 4 M⊙ met 2 millions d'années pour atteindre la séquene prinipale alors queplusieurs dizaines de millions d'années seront néessaires à une étoile de 0.5 M⊙. Les onditionsphysiques au sein du disque sont modi�ées par la luminosité importante des étoiles de Herbig :



200 6.1.2 Imagerie du disque de HD 97048 en émission PAHles grains sont soumis à la pression de radiation, le gaz est photo-ionisé, . . .Le rayonnement ultraviolet important de es étoiles permet d'exiter les très petits grainset PAHs, qui sont hau�és de manière stohastique et ré-émettent leur énergie dans des bandesétroites. Pendant longtemps, l'origine de ette émission n'a d'ailleurs pas été très laire. Ellepouvait en e�et être liée aux disques mais aussi aux nébuleuses en ré�exion souvent assoiéesaux étoiles HAeBe. Il y a maintenant des preuves onvainantes en faveur de son originedans les disques. Ainsi, Meeus et al. (2001) et Ake & van den Anker (2004) trouvent quel'amplitude des raies d'émission des PAHs est orrélée à la forme du spetre entre 10 et
60 µm. Les disques évasés, dont le �ux Fν augmente ave la longueur d'onde dans e régime delongueurs d'onde et lassés en groupe I par Meeus et al. (2001) présentent de fortes signaturesde PAHs, alors que les disques plats, dont le �ux déroît entre 10 et 60 µm et lassés dansle groupe II, n'ont pas ou peu d'émission. Habart et al. (2004a) ont analysé ette tendaneà l'aide de modèles de disques et montrent qu'elle s'explique bien en termes d'angle solideinterepté par le disque : les disques évasés o�rent une plus grande surfae diretement élairéepar l'étoile permettant ainsi d'exiter les PAHs diretement par le rayonnement UV stellairesur de plus grandes éhelles.L'émission des PAHs a été spatialement résolue autour de plusieurs objets (van Boekelet al. 2004b; Ressler & Barsony 2003; Habart et al. 2004b, 2006). L'émission de es grainshau�és stohastiquement, qui atteignent des températures élevées même à grandes distanesde l'étoile, est beauoup plus étendue que elle du ontinu adjaent, produit par des grainsplus gros, en équilibre radiatif ave le hamp de rayonnement, qui deviennent rapidementfroids dès que l'on s'éloigne de l'étoile.6.1.2 Imagerie du disque de HD 97048 en émission PAHNous étudions ii les propriétés du disque de HD 97048, dont une image dans la raie dePAH à 8.6 mirons a été obtenue à l'aide de l'instrument VISIR.Ces travaux ont fait l'objet d'une publiation dans la revue Siene.









204 6.1.3 Perspetives6.1.3 PerspetivesLa détetion de l'émission des PAHs autour des étoiles Herbig Ae/Be présente un potentielnouveau pour imager les disques autour de es étoiles, et jouera sans doute un r�le similaireaux observations en lumière di�usée des étoiles T Tauri, qui sont par ailleurs très di�ilespour les étoiles de Herbig du fait de leur luminosité importante.Le disque entourant HD 97048 présente une struture évasée prohe de elle d'un disqued'étoile de T Tauri, signe qu'il s'est probablement formé suivant un proessus similaire etqu'il évoluera sans doute de la même manière, ave éventuellement la apaité de former desplanètes. Le modèle utilisé ii est très simple et nous a permis d'aéder à la struture généraledu disque. Une modélisation plus poussée de l'image du disque présentée mais aussi d'imagesdans la raie de PAH à 11.3µm et dans le ontinu, ainsi que de la SED est en préparation :elle permet de mieux ontraindre les propriétés du disque et de voir dans quelle mesure ilest représentatif d'un disque autour d'une étoile HAeBe : l'ensemble des observations sontraisonnablement bien reproduites par le modèle, généralement aepté pour les étoiles deHerbig, de disque évasé ave un bord interne surhau�é. Des ampagnes d'observation dansle domaine infrarouge moyen sont par ailleurs prévues pour généraliser e type d'étude à unnombre plus important de disques.6.2 Disques autour des naines brunes6.2.1 Formation des naines brunesNous avons déjà évoqué les proessus de formation des étoiles de très faibles masses et desnaines brunes lors de l'étude de IRAS 04158+2805.Si le méanisme d'éjetion est le proessus dominant de formation des naines brunes, lesdisques d'arétion peuvent être tronqués dans leurs zones externes et présenter un dé�itd'émission dans le domaine millimétrique. Les quelques observations de disques de nainesbrunes dans e régime semblent indiquer la présene de disques similaires à eux des CTTS(Sholz et al. 2006), mais ne permettent pas d'exlure le sénario d'éjetion. En outre, l'am-pleur de tronation du disque lors d'une éjetion est di�ile à estimer. La résolution atuelledes modèles de fragmentation de nuages moléulaires (Bate et al. 2002b,a, 2003; Goodwin et al.2004a,), reste insu�sante pour quanti�er de manière préise ette tronation du disque, maisles modèles semblent indiquer que les naines brunes éjetées retiendraient un petit disque (M
. 0.01 M⊙ et R . 40 AU). D'autres proessus de formation peuvent prendre plae : frag-mentation d'un disque autour d'une étoile massive, photo-érosion d'un ÷ur pre-existant dansles régions H II, . . . (voir les artiles de revue de Whitworth & Goodwin 2005; Whitworthet al. 2006). Les di�érents proessus ne sont pas exlusifs, et il est fort probable que plusieursd'entre eux aient lieu au sein d'une même zone de formation stellaire.L'étude des disques autour des naines brunes est également une des approhes pour étudierla formation de planètes autour de es objets de faible masse. La omparaison de la struturedes disques de naines brunes ave eux des étoiles T Tauri peut ainsi apporter des réponsessur les onditions physiques qui règnent dans l'environnement des naines brunes et sur leurapaité à amorer les proessus de formation planétaire.Nous nous onentrons dans ette partie sur les proriétés de l'environnement irumstel-laire de naines brunes du nuage du Taureau, observées à l'aide du télesope infrarouge Spitzer.6.2.2 Disques des naines brunes du Taureau et leur environnementLes résultats présentés dans ette partie ont fait l'objet d'une artile publié dans la revueAstronomy & Astrophysis.

























216 6.2.3 Perspetives6.2.3 PerspetivesL'étude des distributions spetrales d'énergie des naines brunes du Taureau montrentqu'elles sont très similaires à elles des étoiles T Tauri, e qui pointe vers une struture dedisque identique autour des deux types d'objets jeunes, au moins pour la partie entrale desdisques sondée par IRAC et MIPS.Le domaine infrarouge ne permet en e�et de sonder les disques que sur les quelques uni-tés astronomiques entrales. Pour obtenir une indiation sur leur extension radiale, il faut setourner vers des observations à plus grandes longueurs d'onde, dans le domaine millimétriquepar exemple, qui sondent les parties externes plus froides des disques. Une ampagne d'ob-servations des naines brunes, pour lesquels un exès infrarouge a été déteté, est en ours deréalisation au télesope de 30m de l'IRAM. Elle devrait nous fournir des informations impor-tantes sur la masse des disques et nous aider à déterminer quel est le proessus de formationdominant des naines brunes.Le nuage du Taureau est une région de faible densité. L'étape suivante est la généralisationd'études similaires à elle que nous avons présentée à d'autres régions de formation stellaire,dont les propriétés (densité, niveau de turbulene, . . . ) sont di�érentes de elles du Taureau.Plusieurs programmes sont en ours de réalisation ave le CFHT et Spitzer dans les régionsde ρ Oph, Serpens, Lupus et Persee. Cela permettra de omprendre dans quelle mesure lesproessus de formation des objets de faible masse sont dépendants des onditions initialesqui règnent dans le nuage et fournira des ontraintes importantes aux modèles de formationstellaire.



Évolution des disques
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Sommaire7.1 D'un disque de gaz à un disque de débris . . . . . . . . . . . . . . 2177.2 Modélisation des images en lumière di�usée et de la SED deHD 181327 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 2187.3 Prohaines étapes . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 2377.1 D'un disque de gaz à un disque de débrisLa question de l'évolution temporelle des disques, de leur durée de vie est essentiellepour omprendre le proessus de formation planétaire. Les modèles atuels de formation desplanètes géantes indiquent que des planètes d'une masse de Jupiter en orbite entre 3 et 10unités astronomiques se forment en quelques millions d'années (Lissauer & Stevenson 2006) etles indies isotopiques d'éhantillons terrestres et lunaires suggèrent que le système Terre-Lunea été omplet à 80-90% en 30 millions d'années (Kleine et al. 2002).L'étude de l'évolution des disques, en partiulier la transition entre les disques gazeuxoptiquement épais de la phase T Tauri et les disques de débris optiquement mines, s'appuiesur des observations des étoiles de type solaire à une grande variété d'âges, a�n de reréerl'histoire de es étoiles, en faisant l'hypothèse, qu'en moyenne, une population jeune d'étoilesde masses similaires peut être supposée omme étant un préurseur d'une population plusâgée. Ce type d'étude est intrinsèquement limité par les inertitudes dans la déterminationde l'âge d'une étoile à partir du diagramme HR (voir par exemple Stau�er 2004).D'une manière générale, on observe une baisse du �ux infrarouge et sub-millimétrique avel'âge (Meyer & Bekwith 2000; Haish et al. 2001; Mamajek et al. 2004; Andrews & Williams2005; Carpenter et al. 2005). La lassi�ation des objets dans diagramme HR montre quela transition est rapide (voir par exemple Padgett et al. 2006). Duvert et al. (2000) ont parailleurs montré que la disparition du disque de gaz dans les zones externes est simultanée àelle du disque interne de poussière, suggérant que l'ensemble du disque disparaît sur uneéhelle de temps très ourte. La disparition du disque interne semble également orrélée avela essation de l'arétion de gaz (mesurée à l'aide de la raie Hα, voir par exemple Gullbringet al. 1998 et Lada et al. 2006) même si une moitié des disques en transition présentent enoredes signes d'arétion (Muzerolle et al. 2006).Les études ave le satellite IRAS ont permis de mettre en évidene l'existene de disquesappelés de transition. Strom et al. (1989) ont ainsi déouvert quelques objets du nuage du



218Taureau qui ne présentent un exès qu'à des longueurs d'onde supérieure à 10 µm. Skrutskieet al. (1990) montrent qu'approximativement 10 % des objets du Taureau sont optiquementmines à 10 µm alors qu'ils sont optiquement épais à 25 µm, semblant indiquer la formationd'un trou dans les zones entrales des disques sur une éhelle de temps de l'ordre de 10 millionsd'années, suivie d'une disparition rapide des parties externes. La dissipation du disque internea pu être observée autour d'étoiles de toutes masses, grâe au télesope Spitzer, depuis lesnaines brunes (IC 346 L316 :Muzerolle et al. 2006) aux étoiles T Tauri (TW Hydra : Calvetet al. 2002, GM Aur : Rie et al. 2003, Coku Tau/4 : D'Alessio et al. 2005). Ce type d'évolutionpeut être expliqué par les ations onjuguées de la photo-évaporation et de la visosité (Clarkeet al. 2001; Dullemond et al. 2006) mais il n'est pas enore très lair de savoir si tous les disquessuivent e méanisme.La dispersion du disque n'implique pas la disparition de toute la matière autour de l'objetstellaire jeune. En plus de former des planètes, la matière irumstellaire se transforme ene qui est appelé un disque de débris ou de seonde génération, ontenant de gros grainsde poussière et planétésimaux. La présene de grains de poussière de l'ordre du miromètreimplique que ette matière est ontinuellement renouvelée via des ollisions entre partiulesplus grosses et planétésimaux, à l'origine de partiules prohes de elle que l'on observe dansla einture de Kuiper (Habing et al. 2001). L'étude des disques de débris a débuté ave lespremières image de β Pitoris (Smith & Terrile 1984). L'âge typique de es disques varie entrequelques dizaines de millions d'années et quelques milliards d'années, 'est-à-dire bien aprèsque l'étoile entrale soit entrée sur la séquene prinipale (Meyer et al. 2006).L'évolution de la poussière dans es disques semble majoritairement ditée par des pro-essus de asades ollisionnelles (Wyatt 2005), qui donnent des distributions en tailles degrains en dn(a) ∝ a−3.5 da où a représente la taille du grain (Dohnanyi 1969; Tanaka et al.1996). Le maintien de e proessus de asades ollisionnelles pendant quelques entaines demillions d'années de la durée de vie de es disques implique des masses minimales de l'ordrede 0.05 M⊕ (Habing et al. 2001; Wyatt 2003; Kenyon & Bromley 2004)Si les disques de débris ontiennent essentiellement de la poussière, ils peuvent égalementprésenter un peu de gaz, libéré par l'évaporation de omètes ou par des ollisions destrutivesentre grains. Ainsi 7 10−4 M⊕ de gaz ont été mesurés dans le disque de β Pitoris ave unelimite supérieure de 0.03 M⊕(Roberge et al. 2006).Une aratéristique importante des disques de débris est la déouverte de trous dans lesrégions internes de es disques, observés à la fois en lumière di�usée (Kalas 2005 par exemple)et en émission thermique, dans les SEDs, qui pourraient être liés à la présene de planètes(Roques et al. 1994).Dans e hapitre, nous nous proposons d'étudier l'anneau de poussière qui entoure l'étoileHD 181327. Ces travaux n'entrent pas dans le adre strite de la thèse mais seront partiuliè-rement utiles à long terme, lorsqu'un nombre important de disques auront été étudiés et quenous aurons la apaité de traer un hemin évolutif entre les disques optiquement épais, quenous avons étudiés jusqu'à présent, et les disques de débris.7.2 Modélisation des images en lumière di�usée et de la SEDde HD 181327Ces résultats ont fait l'objet d'une publiation dans la revue Astrophysial Journal. Notreontribution onerne essentiellement les parties 7, 8 et 9.







































Prohaines étapes 2377.3 Prohaines étapesLa modélisation simultanée des images en lumière di�usée et de la SED de HD 181327s'est avérée impossible à l'aide d'une distribution omposée de grains sphériques et homo-gènes. L'émission thermique du disque requière des grains de taille supérieure au miromètre,sensiblement plus grande que la taille sous-mironique indiquée par la répartition angulairedu rayonnement.Plusieurs hypothèses peuvent expliquer ette di�érene :� l'émission thermique et la lumière di�usée peuvent sonder deux populations de grainsdi�érents, dans le as d'une distribution en taille qui s'éloigne fortement d'une loi depuissane,� l'hypothèse de grains sphériques et homogènes n'est pas valide. Il est en e�et possibleque les grains aient des formes omplexes, omme par exemple elles d'agrégats ompo-sés de sphères individuelles. De telles partiules pourraient reproduire le omportementobservé dans HD 181327. La lumière di�usée peut n'être sensible qu'à une petite fra-tion de l'agrégat, auquel as la fontion de phase serait prohe de elle d'une petitepartiule, alors que l'émission thermique va dépendre prinipalement de la masse totalede l'agrégat et va don orrespondre à l'émission d'une sphère de volume équivalent àelui de l'agrégat.La �gure 7.1 présente les résultats de alul des propriétés de di�usion d'agrégats plus oumoins ompats, de masses égales. On peut voir que dans le régime d'angles de di�usion om-pris entre 60 et 120◦, qui orrespondent aux angles sondés par les observations de HD 181327,la pente de la fontion de phase dépend fortement de la géométrie du grain. Elle est quasi-ment plate pour un grain ompat (ourbe noir), et présente un g prohe de la valeur de 0.3observée pour un agrégats moyennement �oonneux (ourbe rose). Quelque soit la géométriede l'agrégat, il présente une fontion de phase plus plate que elle de la sphère de masseéquivalente (ourbe). De tels grains pourraient don expliquer les propriétés de di�usion etd'émission thermique observées dans le disque de HD 181327.Les disques optiquement mines o�rent ainsi une opportunité unique d'étudier les pro-priétés des grains. Pare qu'ils sont optiquement mines, les e�ets de transfert radiatif sontbeauoup plus aisés à omprendre : nous avons un aès diret aux propriétés de di�usion, lesdi�usion multiples étant extrêmement rares, et nous avons la possibilité d'étudier une mêmepopulation dans di�érents régimes de longueurs d'onde. Nous avons dans e as la possibilitéde déterminer de manière relativement préise quel type de famille de grains peuvent être àl'origine des images observées, même si la détermination exate de la forme des grains restenthors de notre portée.La suite de es travaux s'organise autour de trois axes prinipaux. D'abord, l'obtentionde nouvelles données par des ampagnes d'observation des disques. Deuxièmement, la mo-délisation intensive des propriétés des grains, pour étudier les e�ets de la forme des grains,de leur porosité, de la rugosité de surfae, . . . sur les propriétés de di�usion et d'émissionthermique. Finalement, un ajustement global des modèles sur les données observationnellessera réalisé, en interprétant simultanément la lumière di�usée et l'émission thermique pourdéduire des indies de la non sphériité des grains et déterminer plus préisément les limitesd'appliabilité de la théorie de Mie.
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Figure 7.1 � Fontion de phase d'agrégats plus ou moins ompats. Les trois agrégats sontomposés d'une sphère entrale de 1µm et entourés de 150 billes de 0.5µm. La ourbe noire(trait plein) orrespond à l'agrégat le plus ompat possible (obtenu en lançant et en retirant100 fois haque bille et en la plaçant �nalement à la position la plus prohe du entre), laourbe rose (tirets ourts) à un agrégat moyennement �oonneux (obtenu en lançant 1 foishaque bille et en la laissant à sa plae) et la ourbe bleue (points) à un agrégat très �oonneux(obtenu en lançant et en retirant 100 fois haque bille et en la plaçant �nalement à la positionla plus éloignée du entre). La ourbe rouge (tirets longs) représente la fontion de phase d'unesphère de volume équivalent. Les angles de di�usion sondés dans le disque de HD 181327 sontompris entre 60 et 120◦.



Conlusions etperspetives
Il est maintenant établi assez fermement que les disques irumstellaires sont les préur-seurs des systèmes planétaires tels que le n�tre autour du Soleil ou eux qui sont déouvertsautour d'étoiles voisines de manière ininterrompue depuis une dizaine d'années. Cependant,les détails de l'évolution de es disques, et don du proessus de formation planétaire à pro-prement parler, restent mal ontraints et susitent d'intenses reherhes.La qualité et la multipliation des observations des disques protoplanétaires o�rent l'op-portunité de mieux appréhender es disques, de mieux omprendre omment l'on passe degrains sous-mironiques à des planétésimaux de quelques kilomètres, par exemple, une pre-mière étape néessaire pour la formation des planètes.Dans le adre de ette thèse, nous avons initié une étude multi-longueurs d'onde et multi-tehniques des disques protoplanétaires. L'objetif était d'exploiter la omplémentarité desdi�érentes observations, sur de larges gammes de longueurs d'onde, a�n d'obtenir une visionla plus omplète possible des propriétés des disques.Pour parvenir à e but, nous avons développé un ode de transfert radiatif puissant etversatile a�n de produire de manière ohérente des images en lumière di�usée et en émissionthermique, des artes de polarisation et des distributions spetrales d'énergie. Plusieurs pro-essus ont été implémentés dans le ode, parmi lesquels le hau�age des grains dans le disque,un traitement di�érentiel de haque grain dans les as optiquement mines et la possibilitéd'inlure des propriétés de poussière qui dépendent de la position dans le disque. La vitessed'exéution du ode a été fortement optimisée et un ensemble d'outils d'analyse a été misau point, nous autorisant le alul et la omparaison automatique ave les observations deplusieurs dizaines de milliers de modèles. Ces outils permettent d'étudier de manière plusquantitative les modèles d'évolution des disques et de formation des planètes.Dans une seonde étape, nous avons débuté l'appliation de es outils pour modéliserles données multi-longueurs d'onde de plusieurs disques : IM Lup, IRAS 04158 et GG Tau.Après avoir déterminé quelles quantités observables étaient les plus signi�atives, nous avonsadopté une approhe multi-paramétrique à partir de laquelle nous ajustons les modèles auxobservations.Pour le disque d'IRAS 04158, nous avons mis en évidene que l'ensemble des observationss'interprètent par un modèle de disque unique dans lequel la poussière est répartie unifor-



240mément. Cette étude a ouvert la voie vers de nouveaux diagnostis des disques vus sous defortes inlinaisons : (i) la mesure du rapport gaz sur poussière par omparaison des olonnesde densité du gaz, estimée à l'aide des spetres X, et de la poussière extraite de la struturedu disque ontrainte par notre modélisation et (ii) l'analyse des raies de glaes en absorptionqui nous donneront aès aux propriétés physio-himiques dans les zones externes, froides,des disques.La modélisation du disque d'IM Lup a mis en évidene une struture strati�ée, ave desgrains mironiques prohes de la surfae et des grains millimétriques plus enfouis dans ledisque, ainsi qu'une éhelle de hauteur réduite par rapport à l'éhelle hydrostatique, e quisemble indiquer que les proessus de sédimentation des grains sont déjà à l'÷uvre au sein dudisque.Pour l'anneau irumbinaire de GG Tau, nous on�rmons qu'une struture strati�ée, sug-gérée par Duhêne et al. (2004), est en très bon aord ave les observations et, même si lasolution n'est pas unique, e modèle semble le plus probable ar il permet d'interpréter de ma-nière naturelle les di�érentes observations. Pare que la géométrie de l'anneau est bien onnue,GG Tau apparaît omme un exellent laboratoire pour tester les modèles de sédimentation,ainsi que les proessus physiques sous-jaents.Dans les trois as, une modélisation ohérente du domaine visible au régime millimétriquenous a permis d'obtenir de fortes ontraintes sur les paramètres des modèles et d'estimerleur domaine de validité. Des hypothèses simples ont été utilisées (une desription paramé-trique de la géométrie du disque, des grains onsidérés omme des sphères homogènes) a�nde se onentrer sur les aratéristiques prinipales des disques. Nous avons été en mesurede reproduire une majorité des observations et n'avons pas trouvé d'indie suggérant que eshypothèses étaient pénalisantes pour l'analyse de es disques.Ces résultats nous ont poussé à nous intéresser plus en détail aux proessus de sédimen-tation et de migration radiale des grains, attendus durant l'évolution des disques. Pour ela,le ode de transfert a été ouplé ave un ode SPH, dont il utilise les résultats pour produiredi�érentes quantités observables. Cette étude montre que la sédimentation prédite par les mo-dèles hydrodynamiques peut être mise en évidene de manière observationnelle mais que elanéessite des observations à plusieurs longueurs d'onde, on�rmant l'intérêt de la démarheque nous avons adoptée. Cette piste nous apparaît omme très prometteuse pour la suite.L'environnement sienti�que du laboratoire d'astrophysique de Grenoble nous a o�ert l'op-portunité d'établir des ponts ave di�érents domaines de la formation stellaire : les disques desdebris, l'étude des disques internes par interférométrie infrarouge, la himie dans les disques,l'environnement des naines brunes, l'aretion magnétosphérique.Nous nous sommes par exemple intéressés aux propriétés des parties les plus internes dudisque, de la zone d'arétion magnétosphérique. AA Tau, par son inlinaison très partiu-lière, nous donne une ligne de visée direte au travers de la zone d'arétion et nous o�rel'opportunité de mieux ontraindre les méanismes qui ont lieu à l'éhelle du bord interne.L'interprétation simultanée des ourbes de lumière photométrique et polarimétrique et desouleurs omplète les études spetrosopiques de Bouvier et al. (2003) et nous a permis deontraindre de façon quantitative les propriétés du gauhissement qui se développe au bordinterne et qui donne très probablement naissane aux olonnes d'arétion.Développé initialement pour étudier les disques rihes en gaz autour des étoiles T Tauri, leode est devenu su�samment versatile pour que nous puissions étendre ses hamps d'applia-tion : vers les étoiles plus massives (étoiles Herbig Ae/Be) et moins massives (naines brunes),vers les disques plus évolués (disques de débris autour des étoiles A). Ces travaux o�rentdes perspetives intéressantes pour l'étude des propriétés des disques en fontion de la masse



Conlusions et perspetives 241de l'objet entral, sur l'in�uene de ette dernière sur les proessus de formation planétaire,sur l'évolution des disques et la transition des disques rihes en gaz, optiquement épais, versles disques de poussière, optiquement mines, ainsi que sur l'analyse des propriétés optiquesde grains éventuellement non sphériques, présents dans au moins une partie de es disques.Ces thématiques devront être exploitées dans les années à venir pour espérer avoir une visionomplète de l'évolution des disques protoplanétaires.Les résultats présentés dans ette thèse tentent d'apporter quelques éléments de réponsesur les propriétés des disques, sur leur struture globale et leur géométrie, ainsi que surelles des grains qu'ils ontiennent, sur leur taille aratéristique et leur répartition spatiale.Cependant, es travaux ne marquent que le début de l'exploitation sienti�que du ode. Ilss'insrivent dans une thématique plus générale de aratérisation des premières étapes de laformation planétaire, à partir des données observationnelles.Dans ette thèse, nous avons montré la puissane des outils et l'aspet prometteur desanalyses multi-tehniques. Il nous faut maintenant généraliser e type d'études à un nombreimportant de disques, a�n de ommener à réaliser des études statistiques de leurs propriétéset de disriminer entre les propriétés individuelles des objets et leurs aratéristiques om-munes. Certains jeux de données sont déjà disponibles (HK Tau B, HV Tau, LkHα263, . . . ) etvont permettre de débuter rapidement es études. Des programmes d'observation variés vontbient�t les ompléter, dans di�érents régimes de longueurs d'onde : visible (HST), infrarouge(Spitzer, VISIR), millimétrique (IRAM, SMA), X (Chandra, XMM) et pour une large gammed'objets stellaires jeunes : étoiles T Tauri, de Herbig, naines brunes, disques de débris. Laprise en ompte de nouvelles méthodes observationnelles dans nos modélisations, omme lesartes en émission thermique, obtenues dans les régimes sub-millimétrique et millimétrique,et les mesures interférométriques dans l'infrarouge, permettront d'élargir la ouverture enlongueurs d'onde et en éhelles spatiales sondées. Les premiers essais sont prometteurs. Lesobservations millimétriques permettent de sonder les propriétés de la poussière prohe duplan médian et o�riront des ontraintes omplémentaires à elles obtenues à partir des imagesen lumière di�usée et SEDs. Ainsi, elles donnent aès au produit de la densité de surfaepar la température. À partir de la struture en température alulée dans nos modélisations,nous devrions alors être en mesure de remonter au pro�l de densité de surfae, qui reste peuontraint par les données que nous avons utilisées jusqu'ii. La montée en puissane de l'in-terférométrie infrarouge, en partiulier au VLTI, permettra d'observer un nombre roissantd'étoiles T Tauri et devrait nous aider à mieux omprendre la struture des disques à l'éhellede quelques unités astronomiques, 'est-à-dire dans les régions où se forment les planètes. Laprise en ompte de manière préise des e�ets de transfert radiatif, en partiulier la ontri-bution de la lumière di�usée, sera ruiale pour une analyse quantitative des propriétés desrégions internes de es objets, dont la luminosité relative dans le domaine infrarouge proheest importante. Ces analyses, qui s'appuieront sur l'expertise interférométrique du laboratoired'astrophysique de Grenoble, viendront ompléter notre onnaissane de la struture externedes disques, extraite des images à haute résolution angulaire et SEDs, et devraient permettred'obtenir une vision ontinue du disque, depuis les parties entrales, siège des proessus deformation planétaire, jusqu'à quelques dizaines d'unités astronomiques.Cette généralisation à un plus grand nombre de tehniques observationnelles a aussi pourobjetif, à long terme, d'obtenir une séquene évolutive des disques, depuis les disques �jeunes�jusqu'aux disques de débris et de déterminer quels sont les fateurs prinipaux qui in�uentsur ette évolution.



242Parallèlement, la aratérisation des propriétés des disques par omparaisons �nes entreobservations et modèles, néessitera de nouveaux développements numériques. Deux voiesprinipales semblent se dégager. D'une part, la modélisation de la struture du disque pourmieux erner les proessus physiques à l'origine des strutures observées et que nous ommen-çons à ontraindre de manière signi�ative, mais pour l'instant paramétrique. Un pas a étéfranhi dans e sens, en liant le ode de transfert au ode hydrodynamique de L. Fouhet etJ.F. Gonzalez et nous souhaitons poursuivre dans ette voie. Plusieurs ingrédients physiquessont en ours d'implémentation dans le ode hydrodynamique, omme la prise en ompte dela turbulene qui s'oppose à la sédimentation en mélangeant les grains, et l'évolution de lataille des grains par oagulation et destrution. La modélisation des quantités observablesissues de es modèles devrait nous aider à mettre des ontraintes sur les proessus physiquesdominants au sein des disques.D'autre part, la prise en ompte du transfert radiatif dans les raies permettra d'étudiersimultanément la phase gazeuse et la phase de poussière et onstituera une partie importantede nos futurs travaux. La ompréhension de la haute variabilité des pro�ls d'émission des raiesde l'hydrogène des étoiles T Tauri est l'étape suivante dans la validation du modèle d'arétionmagnétosphérique. La modélisation de manière ohérente des raies de CO, ou de l'émissionétendue dans les raies infrarouges de l'hydrogène omme Brγ, et de l'émission de la poussièreà partir d'une même struture en température devrait nous aider à avoir une meilleure visiondes proessus de hau�age et de refroidissement qui règnent dans les disques.Ces développements représentent évidemment une étape néessaire vers la préparation desinstruments futurs, SPHERE, Hershel et ALMA, qui vont poursuivre l'augmentation de lasensibilité et de la ouverture en longueur d'onde et viendront s'intégrer naturellement dansnotre approhe multi-tehniques des disques protoplanétaires. Cependant, es développementsn'indiquent que quelques pistes à suivre dans le futur. Nul doute que les prohaines annéesseront rihes en déouvertes, que de nouvelles idées émergeront et que es pistes seront amenéesà évoluer pour ompléter notre vision des disques irumstellaires et de la formation planétaire.
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RésuméLes disques de poussière et de gaz autour des étoiles jeunes sont très probablement les lieux de naissanedes planètes. Les détails de l'évolution de es disques vers des systèmes planétaires restent ependant très malompris. Cette thèse aborde l'étude de la phase de poussière des environnements irumstellaires, à partir delaquelle se formeront les planètes, ave pour objetif d'obtenir des ontraintes quantitatives sur les proessusd'évolution des disques.Les moyens d'observations atuels permettent d'étudier les disques ave un niveau de détail sans préédentet fournissent des informations essentielles sur les premières étapes de la formation planétaire : la roissanedes grains de poussière par oagulation et leur sédimentation vers le plan du disque. A�n d'interpréter lespropriétés observées des disques, nous avons développé un ode de transfert radiatif qui permet de modéliserde manière ohérente les images en lumière di�usée et/ou émission thermique, les artes de polarisation et lesdistributions spetrales d'énergie des disques protoplanétaires.Dans un seond temps, le ode a été utilisé pour modéliser les données multi-longueurs d'onde et multi-tehniques de plusieurs disques entourant des étoiles T Tauri : IM Lup, IRAS 04158+2805 et GG Tau. Uneapprohe multi-paramétrique a permis de ontraindre préisément les paramètres des disques. Nous avonsainsi mis en évidene et quanti�é une roissane et une sédimendation des grains de poussière, qui témoignentde l'évolution de la poussière, dans deux de es disques : IM Lup et GG Tau alors que les analyses du disquede IRAS 04158+2805 suggèrent au ontraire que la poussière n'a que peu évolué dans e dernier.Le ouplage du ode de transfert radiatif ave un ode hydrodynamique nous a permis de prédire lessignatures observationnelles de la sédimentation et de la migration radiale des grains. L'appliation de esrésultats à l'anneau irumbinaire de GG Tau donne un bon aord ave les observations et démontre le po-tentiel de e type de modélisation pour ontraindre les proessus physiques qui règnent au sein des disques.En�n, des études du proessus d'arétion magnétosphérique, de disques autour de naines brunes et d'étoilesHerbig Ae/Be ainsi que de disques plus évolués (disques de débris) ont permis d'initier un travail de modéli-sation systématique d'un nombre roissant de disques a�n de démarrer une analyse statistique des propriétésdes disques, à di�érentes éhelles spatiales et en fontion de la masse de l'objet entral et de l'état d'évolutiondu système.
AbstratGas and dust diss around young stars are probably the birth plae of planets. Details of the evolutionof suh diss toward planetary systems are nevertheless not well understood. In this thesis, the dusty phaseof irumstellar environments, from whih planets will form, is studied with the aim to obtain quantitativeontraints on the proesses of dis evolution.Present observational failities o�er the opportunity to study diss with an unpreedented level of detailsand bring essential information on the �rst steps of planet formation : dust growth by oagulation and settlingtoward the dis midplane. In order to interpret the observed properties of diss, we have developped a radiativetransfer ode whih an synthetise oherently sattered light and/or thermal emission images, polarisationmaps and spetral energy distributions of protoplanetary diss.In a seond step, the ode was used to reprodue multi-wavelengths and multi-tehniques observationsof several diss surrounding T Tauri stars : IM Lup, IRAS 04158+2805 and GG Tau. A multi-parametriapproah allowed us to preisely onstrain diss parameters. Thus, we put quantitative onstraints on graingrowth and settling of dust grains, witnessing dust evolution, in two of these diss : IM Lup and GG Tauwhereas analyses of the dis of IRAS 04158+2805 suggest, to the ontrary, that dust has only marginallyevolved in that dis.The oupling of the radiative transfer ode with a hydrodynamial ode allows us to predit observationalsignatures of dust settling and radial migration. Applying these results to the irumbinary ring of GG Taugives good agreement with observations and shows the potential of suh kind of modeling to onstrain physialproesses within diss.Finally, studies of the magnetospheri aretion proess, of diss around brown dwarfs and Herbig Ae/Bestars as well as of more evolved diss (debris disks) mark the starting point of a systemati modeling of agrowing number of diss in order to make statistial analyses of diss properties, at di�erent spatial sales andas a funtion of the entral objet mass and of the evolutionnary state of the system.


