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Avant propos

Formation stellaire, évolution des disques et formation planétaire sont intimement
liées. Avec les nouveaux moyens observationnels, notamment dans le domaine infra-
rouge, le berceau des planètes – les disques circumstellaires de poussière – peuvent
maintenant être étudiés avec un niveau de détails sans précédent, permettant de tester
les théories de formation planétaire. La première étape de la formation des planètes est
la coagulation de la poussière. Les grains de tailles inférieures au micromètre grossissent
pour former des agrégats qui vont finalement donner naissance à des planétésimaux de
taille kilométrique. Cette première étape est d’un intérêt tout particulier, c’est la phase
pour laquelle nous disposons du plus de contraintes observationnelles, avec des obser-
vations sur une très large gamme de longueurs d’onde.

Pour mieux comprendre les processus qui régissent la croissance des grains, nous
nous sommes concentrés sur la complémentarité entre les images en lumière diffusée
à plusieurs longueurs d’onde, les cartes de polarisation, les spectres infrarouges et les
distributions spectrales d’énergie. Avec la richesse de données devenant disponibles, du
visible au domaine radio, des études fines du contenu en poussière et de l’évolution des
disques deviennent possibles et de puissants codes de transfert radiatif sont nécessaires
pour exploiter pleinement les données. Le premier volet de cette thèse fut de dévelop-
per un tel code, basé sur la méthode Monte Carlo. Le second volet est le début de
l’exploitation scientifique de cet outil, que nous utilisons pour des modélisations multi-
longueurs d’onde et multi-techniques de l’environnement de quelques objets jeunes :
IM Lup, IRAS 04158+2805, GG Tau, AA Tau, . . .

xiii
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1.1 Naissance d’un système planétaire
Il est difficile d’évoquer les disques protoplanétaires sans penser

à notre système solaire, qui est très probablement le fruit de l’évolu-
tion d’un disque entourant le soleil primitif. Le système solaire tel
que nous le connaissons aujourd’hui comprend huit planètes, une
ceinture d’astéroïde, et deux zones de noyaux cométaires : la cein-
ture de Kuiper et le nuage d’Oort, derniers vestiges de la nébuleuse
protosolaire. Comprendre les processus de formation des étoiles, et

surtout de ceux des planètes, est une question fondamentale dans la recherche de nos origines.
Bien que cette question soit l’une des plus vieilles en astrophysique, elle a suscité un intérêt
nouveau depuis la découverte de systèmes planétaires extrasolaires, aux propriétés variées, et
surtout notablement différentes de celles de notre système solaire.

1.1.1 Un peu d’histoire

Le premier scénario global de formation du système solaire fut formulé par Immanuel
Kant (1755). Le philosophe allemand postulait que le soleil et son cortège de planètes avaient
la même origine et qu’ils se seraient formés à partir de la contraction d’une nébuleuse. De
cette nébuleuse naîtrait un disque en rotation, siège de la formation des planètes. En 1796,
le mathématicien français Pierre Simon de Laplace formula une hypothèse similaire. Alors
que l’approche de Kant était essentiellement philosophique, et ne prenait en compte que
les effets de la gravitation, Laplace prenait en considération les effets possibles du moment
cinétique, qui catapultait de la matière du nuage en contraction, matière qui condenserait
éventuellement en planètes. À partir de 1747, Georges-Louis Leclerc de Buffon, dans son
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Histoire naturelle, développa un scénario concurrent, postulant que le passage d’une étoile à
proximité du soleil aurait arraché des filaments de matière au Soleil, par l’effet des forces de
marée, filaments qui se seraient ensuite condensés en planètes. Pendant une bonne partie de
XIXème siècle, cette théorie de la quasi-collision fut préférée. La théorie de la nébuleuse de
Kant-Laplace fut critiquée, notamment par James Clerk Maxwell, qui montra que si la matière
des planètes connues avait un jour été distribuée autour du Soleil sous la forme d’un disque, sa
rotation différentielle aurait empêché la création de planètes. Une autre objection mentionnait
que le Soleil possédait un moment angulaire inférieur à ce que la théorie de la nébuleuse
indiquait. Les bases de la théorie de la quasi-collision furent établies par Jeffreys (1918). Mais
Russell (1935) montra qu’il est impossible d’arracher de la matière au soleil avec des vitesses
de l’ordre de quelques dizaines de km.s−1, typique des vitesses stellaires observées et Spitzer
(1939) qu’un tel filament serait dispersé du fait de sa pression interne, et la théorie nébulaire
revint en force vers le milieu du XXème siècle. Parallèlement, le début du XXème siècle fut
marqué par une intense activité à appliquer les lois de la thermodynamique développée au
siècle précédent, avec des contributions de J. Jeans, A.S. Eddington et R. Emden. Ainsi en
1902, Jeans formula pour la première fois le critère qui est connu de nos jours comme la masse
de Jeans, décrivant l’amorce de l’effondrement gravitationnel d’une sphère de gaz uniforme.

D’un point de vue observationnel, Joy (1942, 1945, 1949) publiait une série d’articles dans
lesquels il rassemblait une dizaine d’objets du nuage du Taureau aux caractéristiques mar-
quantes. Ces objets de faible luminosité présentaient un type spectral d’étoiles froides avec
de fortes raies d’émission, semblables à celle de la chromosphère solaire, ainsi que de fortes
variations photométriques. Enfin, ces étoiles étaient associées à des nébuleuses en absorption
ou réflexion. Joy nomma ces objets étoiles T Tauri, d’après le nom de l’objet le plus étudié
de cette liste, l’étoile T Tau, dont la variabilité était connue depuis 1850. La caractère jeune
de ces objets, suggéré par la présence des nébuleuses, fut proposé par Ambartsumian (1947),
après avoir remarqué que les étoiles T Tauri apparaissaient dans des groupes, nommés asso-
ciations T, et que ces groupes étaient souvent liés à des étoiles O et B (associations O), dont la
durée de vie est courte. La présence de raies d’absorption du lithium beaucoup plus profondes
que celles observées dans le Soleil pointe également vers des objets jeunes. Le Lithium est
en effet détruit à des températures relativement basses de l’ordre de 2.5 106 K (Bodenheimer
1965), bien plus faible que la température nécessaire à la combustion thermonucléaire de
l’hydrogène. Les arguments initiaux en faveur de l’extrême jeunesse de ces étoiles de faible
masse sont résumés par Herbig (1962).

Les étoiles T Tauri ont des types spectraux qui vont de K à M, avec un type spectral
typique estimé à K7-M0 (Cohen & Kuhi 1979). Aux fortes raies d’émission, s’ajoute un excès
continu dans le domaine ultraviolet, qui vient se superposer au spectre de l’étoile, jusqu’à
6 000− 7 000 Å et remplir les raies photosphériques (veiling en anglais), comme l’a noté Joy
pour la première fois, rendant la détermination du type spectral parfois complexe. Les progrès
dans les détecteurs infrarouges ont permis de mettre en évidence un excès infrarouge impor-
tant (Mendoza V. 1966). La figure 1.1 présente la distribution spectrale d’énergie typique
d’une étoile T Tauri, avec la présence des excès ultraviolet et infrarouge.

Depuis une vingtaine d’années, les étoiles T Tauri ont été classées suivant deux catégo-
ries. D’une part, les étoiles T Tauri classiques (CTTS), dont nous venons de discuter. Elles
sont définies par des caractéristiques spectroscopiques (Herbig 1962), notamment les raies
d’émission de l’hydrogène (la raie Hα a une largeur équivalente supérieure à 10 Å) et du
calcium (raies H et K). D’autre part, les étoiles T Tauri à émission faible (WTTS, pour Weak
Emission Line T Tauri Stars). Ces étoiles possèdent plusieurs caractéristiques typiques des
T Tauri classiques mais leurs raies d’émission ont des largeurs équivalentes beaucoup plus
faibles. Ces étoiles correspondent sans doute à une phase plus évoluée que les CTTS où l’étoile
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Figure 1.1 – Distribution spectrale d’énergie typique d’une étoile T Tauri : BP Tau. La courbe
en trait fin représente la photosphère de l’étoile. La courbe en trait épais est un modèle de
disque ajusté aux données. Figure extraite de Bertout et al. (1988).

a accrété la majeure partie de la masse du disque et ne subit plus aujourd’hui que peu, voire
pas d’accrétion.

Les études spectroscopiques systématiques, notamment la recherche de la raie Hα en
émission ont permis de découvrir un nombre important d’étoiles T Tauri, le plus souvent
associées à des nuages moléculaires : Taureau, Orion, Ophiucus, Chameleon. Des groupes de
quelques dizaines d’étoiles T Tauri non associées à des nuages moléculaires ont également été
découverts, comme l’association TW Hydra (Rucinski & Krautter 1983; Webb et al. 1999).
Parallèlement, des sources plus enfouies étaient observées. Ainsi, Lada & Wilking (1984) et
Lada (1986) divisaient les sources de nuage ρ Ophiucus en trois classes morphologiques basées
sur la forme de leur distribution spectrale d’énergie. Adams et al. (1987) suggéra que cette
classification correspond à une séquence évolutive depuis les proto-étoiles jusqu’aux étoiles
de la séquence principale.

L’ensemble de ces étapes a donné naissance au modèle de formation des étoiles de faible
masse tel que nous l’imaginons aujourd’hui (voir les revues de Bertout 1989 et Ménard &
Bertout 1999) et dont nous allons décrire les ingrédients essentiels.

1.1.2 Formation des étoiles de faible masse

L’association des étoiles T Tauri avec des nuages moléculaires suggère que ces étoiles se
forment à partir du gaz du milieu interstellaire. Ce gaz est initialement en équilibre, la gra-
vité pouvant être compensée par divers processus : rotation lente du gaz, turbulence, pression
magnétique, . . . Suite à une onde de choc externe (explosion d’une supernovae voisine, onde
de densité d’un bras spiral de la galaxie) ou par abaissement du champ magnétique sous un
seuil critique par diffusion ambipolaire, le nuage commence à s’effondrer sur lui-même. Cet
effondrement peut s’accompagner d’une fragmentation donnant naissance à plusieurs cœurs
pre-stellaires. Des modèles d’effondrement pour une étoile isolée ont été initialement dévelop-
pés par Larson (1967), pour un scénario dynamique, et Shu (1977), pour une effondrement



4 1.1.3 L’environnement circumstellaire

auto-similaire (dont les différentes étapes sont résumées par Shu et al. (1987)). La concen-
tration de la matière au centre du cœur pre-stellaire donnera naissance à une proto-étoile,
éventuellement multiple.

L’étape suivante marque le début de la phase de formation stellaire proprement dite. Une
proto-étoile, appelée de Classe 0 suivant Andre et al. (1993), est entourée d’une enveloppe
circumstellaire de masse supérieure à sa propre masse, depuis laquelle la proto-étoile accrète
de la matière. Des disques et flots moléculaires sont également associés. L’extinction est alors
très importante et la température de l’ordre de quelques dizaines de Kelvins : le système
rayonne essentiellement dans le submillimétrique.

Le système évolue alors vers un objet de Classe I (Lada 1987), qui présente une distri-
bution spectrale d’énergie croissante dans l’infrarouge moyen. Il est entouré d’une enveloppe
sphérique qui a perdu une grande partie de sa masse (elle ne contient plus que quelques
dixièmes de masse stellaire) et d’un disque accrétant de la matière sur l’étoile centrale. Des
flots bi-polaires éjectent de la matière. Ces sources présentent un spectre centré sur l’infra-
rouge moyen et lointain.

Vers un million d’années, l’enveloppe a pratiquement disparu de sorte que l’étoile cen-
trale et le disque deviennent observables sur toute la gamme spectrale. On parle d’objets de
Classe II. L’étoile continue à se contracter lentement, n’ayant pas encore allumé ses réactions
thermonucléaires et libère l’énergie liée à cette contraction sous forme d’un rayonnement
centré aux alentours du micromètre. On parle d’une phase pre-séquence principale (PMS :
pre-main sequence). L’évolution de l’étoile vers la séquence principale a été décrite par Haya-
shi (1961). La position des étoiles T Tauri dans le diagramme de Hertzsrung-Russel confirme
leur jeunesse. Associée à des modèles d’évolution stellaire (par exemple Palla & Stahler 1999,
Siess et al. 2000 ou Chabrier et al. 2000), l’utilisation de ces diagrammes permet de déter-
miner la masse et l’âge des objets, comme sur la figure 1.2 pour le nuage du Taureau. Les
valeurs typiques obtenues pour les étoiles T Tauri sont des masses entre 0.5 et 1 masse solaire
et un âge aux environs d’un million d’années.

La poussière circumstellaire, organisée sous la forme d’un disque, sur lequel nous re-
viendrons dans un instant, est à l’origine d’un excès important dans le domaine infrarouge.
L’accrétion de matière sur l’étoile se caractérise par une émission dans l’ultraviolet. Des jets
bipolaires sont associés au système. La matière circumstellaire ne représente plus que quelques
centièmes de masse stellaire.

À un stade plus évolué, les étoiles en formation ne présentent généralement plus de signa-
ture d’accrétion et d’éjection, mais dans certains cas un léger excès en infrarouge moyen et
lointain ou en millimétrique est observé. On parle alors de Classe III. Cet excès proviendrait
d’un disque résiduel mince et léger (quelques millièmes de masse stellaire). À la toute fin de
la phase pre-séquence principale, les zones centrales de l’étoile deviennent radiatives et les
réactions de brûlage de l’hydrogène sont amorcées. L’étoile entre sur la séquence principale
où elle restera une longue fraction de sa vie. À ce stade, les astéroïdes et planètes sont sans
doute formés.

1.1.3 L’environnement circumstellaire

Lors de sa formation à partir du nuage moléculaire, l’étoile interagit fortement avec son
environnement. Elle est entourée d’une enveloppe de gaz et de poussière, d’un disque d’ac-
crétion et d’un jet bipolaire collimaté et/ou flot moléculaire.

La matière du fragment de nuage en effondrement était probablement initialement en
rotation lente. Par conservation du moment cinétique, la rotation va s’accélérer lors de la
contraction et la matière va avoir tendance à se répartir dans un disque. Dans le disque,
la matière est globalement en rotation képlérienne mais les forces de frottement entre les
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Figure 1.2 – Diagramme Hertzsrung-Russel du nuage du Taureau. Les courbes en traits pleins
sont les isochrones à 1, 3, 10, 30 et 100 millions d’années (selon les modèles DUSTY de
Chabrier et al. 2000) et les courbes en pointillé sont les isomasses. La ligne verte à 0.08
représente la limite de brûlage de l’hydrogène qui sépare les étoiles des naines brunes. Les
points représentent les étoiles T Tauri et naines brunes du Taureau (jusqu’aux travaux de
Guieu et al. 2006). Crédit : S. Guieu.

différents «anneaux» du disque, liées à la viscosité du gaz, font spiraler la matière vers les
zones centrales, permettant l’accrétion de matière sur l’étoile et le transport centrifuge du
moment cinétique : les parties externes, qui ont une vitesse orbitale linéaire plus faible que
les parties centrales sont accélérées alors que les parties centrales sont freinées.

Les disques entourant les étoiles T Tauri, sont essentiellement composés de gaz molécu-
laire, avec une composante de poussière qui représente une fraction en masse de l’ordre de
1 %. La poussière est en revanche la principale source d’opacité des disques, qui sont opti-
quement épais le long du plan équatorial, au moins dans les domaines visible et infrarouge
proche. Les disques ont des tailles caractéristiques de quelques centaines d’unités astrono-
miques, une échelle de hauteur de l’ordre d’un dixième de leur rayon, avec une structure
évasée, c’est-à-dire une échelle de hauteur qui augmente avec la distance à l’étoile.

Les disques d’accrétion sont des éléments centraux dans la formation stellaire et les pre-
mières phases de l’évolution des étoiles de type solaire. En plus de fournir la matière pour
la construction de l’étoile, les conditions qui règnent en leur sein régulent la formation des
planètes.

La géométrie de la zone d’accrétion dans les parties centrales du disque reste encore peu
connue. Les premiers modèles d’accrétion supposaient que le disque s’étendait jusqu’à l’étoile
et que l’énergie cinétique de la matière en accrétion était libérée dans une couche limite dans
le plan équatorial (Lynden-Bell & Pringle 1974). Certaines observations, comme les profils
de raies P-Cygni inverses restaient difficiles à expliquer. L’intense rayonnement X des étoiles
T Tauri et de leur activité dans le domaine centimétrique a ainsi permis de mettre en évidence
de forts champs magnétiques à la surface de ces étoiles (Andre et al. 1987; Montmerle et al.



6 1.1.3 L’environnement circumstellaire

Classe 0

âge 104 ans

initiation de
l’accrétion

Classe I

âge 105 ans

accrétion depuis une
nébuleuse sphèrique

Classe II : CTTS

âge 106 ans

disque d’accrétion
optiquement épais

Classe III : WTTS

âge 107 ans

disque de débris

λ (µm)

λ (µm)

λ (µm)

λ (µm)

1

1

1

1

10

10

10

10

102

102

102

102

log(λFλ)

log(λFλ)

log(λFλ)

log(λFλ)

Temps

Corps noir

Corps noir

Corps noir

stellaire

stellaire

Figure 1.3 – Les différentes étapes de la formation stellaire : l’évolution temporelle a lieu
du haut vers le bas. La colonne de gauche représente la distribution spectrale d’énergie, la
colonne centrale figure l’allure du système, la colonne de droite résume les caractéristiques
principales des différentes classes. (inspiré d’un document de Andre et al. 2000).
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Figure 1.4 – Accrétion magnétosphérique : le disque d’accrétion est tronqué par le champ
magnétique stellaire et l’accrétion sur l’étoile centrale se fait en suivant les lignes de champ
(vecteurs noirs) depuis le bord interne du disque, à des vitesses proches de la vitesse de chute
libre. Lorsque la matière rencontre la photosphère, elle est fortement chauffée, provoquant
l’apparition de taches chaudes au niveau des pôles magnétiques (en violet). Figure adaptée
de Romanova et al. (2004).

1993). Cela a soulevé le problème de l’influence de la magnétosphère stellaire sur la structure
interne du disque et sur les processus d’accrétion qui ont lieu en son sein. Plus récemment,
des mesures d’élargissement de raies par effet Zeeman ont permis de confirmer l’existence de
champs magnétiques de l’ordre de 1 à 3 kilogauss chez quelques T Tauri (Johns-Krull et al.
1999, 2001; Guenther et al. 1999; Valenti & Johns-Krull 2004).

Ces observations ont donné naissance au modèle d’accrétion magnétosphérique, initia-
lement développé par Ghosh & Lamb (1979), pour des étoiles à neutron magnétisées. En
supposant que la composante principale du champ magnétique stellaire est dipolaire, Camen-
zind (1990) et Koenigl (1991) montrèrent que, pour des taux d’accrétion typiques entre 10−9

et 10−7 M⊙.an−1 (Hartmann et al. 1998), le disque interne est tronqué à quelques rayons
stellaires. Le mouvement de la matière en accretion, si elle est suffisamment ionisée, devient
en effet dicté par le champ magnétique à partir du point où la pression produite par la ma-
tière en accretion (ρv2) est égale à la pression magnétique (B2/8π). Ce point est souvent
appelé rayon de troncation. La matière en accrétion est alors transportée le long des tubes
de champ depuis le bord interne du disque jusqu’à la photosphère, produisant des colonnes
d’accrétion magnétosphérique. La matière accrétée rencontre alors la surface stellaire à des
vitesses proches de la vitesse de chute libre produisant des forts chocs d’accrétion au niveau
des pôles magnétiques, qui se traduisent par des taches chaudes, plusieurs milliers de Kelvins
plus chaudes que la photosphère (typiquement 8 000 K alors que la photosphère est à une
température de l’ordre de 4 000 K). La figure 1.4 schématise ce scénario.

Ce processus d’accrétion est intimement lié à un processus d’éjection de matière sous forme
de jets bipolaires, très collimatés (Kwan & Tademaru 1988; Mundt & Eislöffel 1998), parfois
associés à des flots moléculaires (Arce et al. 2007; Bally et al. 2007), crées par le contact des
jets avec l’enveloppe associée à l’étoile en formation. La manière dont les processus d’accrétion
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et d’éjection sont liés reste mal comprise mais la corrélation observée entre les taux d’accrétion
et les taux d’éjection (Cabrit et al. 1990; Hartigan et al. 1995) suggère fortement une relation
entre les deux processus. Tous les modèles de jet actuels s’appuient sur l’existence d’un champ
magnétique dans le disque et favorisent un mécanisme magnétohydrodynamique (MHD) pour
le lancement du jet. Les premiers modèles furent développés par Blandford & Payne (1982)
et le domaine connaît des développements rapides (voir les revues de Konigl & Pudritz 2000,
Pudritz et al. 2007 et Shang et al. 2007). Dans tous les cas, le disque est à l’origine du jet
mais son origine précise est mal connue. En particulier, on ne sait pas si le jet provient de la
zone d’interaction entre la magnétosphère de l’étoile et le disque, comme c’est le cas dans les
modèles de vents-X (Shang et al. 2007) ou depuis une large zone radiale du disque, comme
dans le cas du modèle de vent de disque (Ferreira & Pelletier 1993; Pudritz et al. 2007), les
deux modèles se s’excluant pas l’un l’autre. Le jet permet d’évacuer une fraction importante
du moment cinétique, facilitant ainsi l’accrétion de la matière sur l’étoile. La rotation des jets
a été mise en évidence récemment (Davis et al. 2000; Pesenti et al. 2004; Ray et al. 2007) dans
les 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 cinétique est évacué par les jets (dans
les objets pour lesquels les données sont suffisantes : DG Tau et RW Aur).

L’environnement des objets stellaires jeunes est extrêmement complexe et montre un
visage très différent suivant l’échelle à laquelle on le regarde. Dans la suite, nous allons nous
intéresser principalement au disque d’accrétion en nous concentrant sur sa composante de
poussière.

1.2 La poussière dans les disques : propriétés et évolution
Le terme poussière revêt une signification particulière en astro-

physique. La poussière, telle que nous la rencontrons tous les jours
sur Terre, est composée, entre autre, de cheveux et poils, de restes
de nourriture, de spores, de terre desséchée, de résidus de combus-
tion, . . . Dans un contexte astrophysique, un grain de poussière
désigne plutôt une petite particule à l’état solide, composée par
exemple de silicates ou d’espèces carbonnées, comme un grain de

sable en plus fin. Ces grains suivent un cycle de création et destruction. Une grande frac-
tion des grains de poussière est formée dans les éjections des étoiles de masses intermédiares
(jusqu’à 8 masses solaires) en fin de vie, par condensation du gaz en expansion, éjections
qui donneront naissance à des nébuleuses planétaires. La poussière ainsi formée est injectée
dans le milieu interstellaire où elle peut rester plusieurs centaines de millions d’années et être
modifiée par le champ de rayonnement interstellaire. Dans les nuages moléculaires, le pous-
sière peut se retrouver dans un fragment en effondrement, pour ensuite être incorporée dans
un disque depuis lequel la proto-étoile accrète sa matière. Une grande partie de la poussière
va être détruite en étant incorporée dans l’étoile en formation. Dans le disque, la poussière
subit très probablement des modifications profondes : croissance des grains, recuit thermique
et cristallisation, réactions chimiques à la surface des grains, particulièrement si un manteau
de glace est présent. À la fin de sa vie, l’étoile va perdre une grande fraction de sa masse,
par éjection de quantités importantes de gaz vers le milieu interstellaire, desquelles pourra se
former de la poussière, commençant un nouveau cycle.

Si elle ne représente qu’une petite fraction de la masse des disques circumstellaires, ty-
piquement de l’ordre de 1 %, la poussière, parce que son opacité est dominante sur celle du
gaz (dans le continu), joue un rôle fondamental dans la structure du disque : elle contrôle la
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température du disque, en absorbant et réémettant le champ de rayonnement de l’étoile. C’est
également la composante de poussière que nous détectons dans les observations en bandes
larges.

Les grains de poussière sont aussi les composants primordiaux des éventuelles planètes qui
vont se former dans le disque. La première étape du processus de formation planétaire, sur
laquelle nous nous concentrons dans cette thèse, est la coagulation des grains de poussière,
initialement proches de ceux du milieu interstellaire, pour donner naissance à de plus grands
agrégats, conduisant finalement à des planétésimaux de plusieurs kilomètres. Une fois ces
planétésimaux formés, les interactions gravitationnelles commencent à dominer sur les autres
forces, et vont potentiellement donner naissance à des cœurs planétaires rocheux.

1.2.1 La poussière interstellaire

Notre connaissance de la poussière vient essentiellement de son interaction avec la lu-
mière : atténuation, diffusion, émission thermique dans l’infrarouge proche et moyen (voir
Whittet 2003 et Draine 2003a pour des revues des observations de la poussière). L’existence
de la poussière interstellaire a été déduite de l’extinction de la lumière des étoiles (Trumpler
1930). La plupart des connaissances sur la poussière interstellaire sont encore basées sur des
études de la dépendance en longueur d’onde de cette extinction, souvent évoquée sous le
terme de rougissement du fait d’une extinction supérieure dans le bleu que dans le rouge. De
manière simplifiée, la dépendance en longueur d’onde fournit des contraintes sur la distribu-
tion en taille des grains et les signatures spectrales sur la composition chimique. Les grains
du milieu interstellaire sont très probablement un mélange de silicates et de carbone avec une
distribution en taille allant de ≈ 100 Å à ≈ 1µm et les modèles utilisent souvent une réparti-
tion suivant une loi de puissance dn(a) ∝ a−3.5 da où a désigne la taille des grains1. La taille
maximale des grains a évolué au fur et à mesure que les mesures dans le domaine infrarouge
sont devenues disponibles, elle était de 0.25 µm pour Mathis et al. (1977), 0.9 µm pour Ma-
this & Whiffen (1989) et Weingartner & Draine (2001), et les nouvelles observations obtenues
par le telescope Spitzer semblent indiquer la présence de grains plus gros. Des plus petites
particules, PAHs (Polycyclic Aromatic Hydrocarbons) et très petits grains carbonés, sont
également présentes (Draine 2003b). Elles sont un ingrédient important dans les processus
de chauffage et de refroidissement. Ces distributions de type interstellaire servent souvent de
point de départ pour l’étude des disques, comme nous le verrons dans les chapitres suivants.

1.2.2 Modèles de poussière

Il y a principalement trois types de modèles de poussière interstellaire : les modèles silicate-
graphite (Mathis et al. 1977; Draine & Lee 1984; Kim et al. 1994) et leur extension – les mo-
dèles silicate-graphite-PAH (Siebenmorgen & Kruegel 1992; Li & Draine 2001; Weingartner &
Draine 2001) ; les modèles à cœur en silicates et manteau carbonné (Desert et al. 1990; Jones
et al. 1990; Li & Greenberg 1997) et les modèles qui supposent que les grains de poussières
sont des agrégats de faible densité de particules silicatées et carbonées (Mathis & Whiffen
1989; Mathis 1996; Zubko et al. 2004).

Le calcul des propriétés optiques des grains de poussière implique la résolution des équa-
tions de Maxwell pour l’interaction de la lumière incidente avec la particule. Cet exercice est
en général peu trivial et, dans la plupart des cas, la forme de la particule est modélisée de
façon simplifiée. La solution exacte pour des particules sphériques a été publiée par Gustav

1Kim et al. (1994) n’utilisent pas une distribution en taille de type loi de puissance mais reconstruisent
cette distribution à partir des courbes d’extinction. Ils obtiennent une distribution qui présente des oscillations
autour de la loi de puissance en -3.5 et qui décroît avec un profil 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 microscope à
balayage électronique. Ces deux particules sont essentiellement composées de chondrite. Elles
ont été capturées par des avions spéciaux dans la stratosphère (à une altitude de l’ordre de
20 km). La forme et la structure de ces grains sont probablement similaires à celles des grains
cométaires. Crédits : Don Brownlee, University of Washington, Seattle et Elmar Jessberger,
Institut für Planetologie, Münster, Germany (Jessberger et al. 2001). La figure d’entête de
cette partie présente une «sphérule cosmique» c’est-à-dire une particule de poussière inter-
planétaire qui a traversé l’atmosphère terrestre, en étant partiellement recuite, puis récupérée
(en Antartique pour la particule présentée ici). Crédits : Don Brownlee.

Mie en 1908. Cette théorie est encore très largement utilisée, de par sa simplicité et de par
notre absence de connaissance précise de la géométrie des particules : les grains sphériques et
homogènes sont le modèle le plus simple de grain et l’on peut choisir de l’utiliser jusqu’à ce
que des observations le mettent en défaut. Cette approche nous donne des informations sur
les caractéristiques générales des grains, dans la limite où les propriétés optiques des sphères
ne sont pas trop éloignées de celles des grains réels.

Cependant comme le montre la figure 1.5, les grains du milieu interstellaire ne ressemblent
pas à des sphères homogènes. Essentiellement, deux approches ont été utilisées pour rompre
la symétrie introduite par les grains sphériques et essayer de mieux reproduire les proprié-
tés optiques de grains complexes. La première est d’essayer de modéliser les grains de la
manière la plus exacte possible, par exemple en utilisant des théories de Mie généralisées
pour des agrégats composés de sphères (Rouleau 1996 par exemple), ou en représentant une
particule de forme arbitraire comme une somme de dipôles (méthode DDA : discrete dipole
approximation, Draine & Flatau 1994). Une seconde démarche est d’utiliser une approche
statistique, qui essaye de trouver un moyen de modéliser les propriétés optiques de grains
aux formes complexes en trouvant un ensemble de particules de formes simples avec des pro-
priétés optiques similaires. Cette idée trouve une fondation scientifique dans le fait, que pour
les spectres d’absorption de particules petites devant la longueur d’onde, on peut distinguer
deux groupes de particules : les sphères homogènes et les autres particules. Les effets liés à
la forme dans le second groupe sont beaucoup plus faibles que les différences avec les sphères
homogènes (Min et al. 2003). La méthode statistique permet, si la distribution de particules
est assez grande, d’éviter les effets de résonance observés pour les grains sphériques, et si
les formes choisies sont suffisamment simples, de calculer les propriétés optiques à un coût
en temps processeur relativement faible, comparé aux méthodes Mie généralisées ou DDA.
Cette méthode a cependant peu de pouvoir de prédiction. Dans la suite, nous utiliserons la
théorie de Mie pour tous les disques que nous modéliserons. Nous emploierons la théorie de
Mie généralisée dans le chapitre 7 pour étudier les grains dans les disques de débris.
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1.2.3 Croissance et évolution des grains : les premières phases de la formation planétaire

Les disques circumstellaires sont supposés être le lieu de formation des planètes. La pre-
mière étape de la formation de ces dernières serait l’agglomération des grains de poussière
initialement issus du milieu interstellaire. Les disques que nous observons doivent donc être
le siège d’une croissance et d’une évolution des grains : cristallisation, sédimentation, . . . et
donneront potentiellement naissance à des systèmes planétaires dans quelques millions d’an-
nées. La mise en évidence de cette croissance et évolution des grains est donc nécessaire pour
une meilleure compréhension des processus de formation planétaire et constitue le cœur de
la thèse.

Les modèles d’évolution de la poussière dans des cœurs en effondrement (Kruegel &
Siebenmorgen 1994; Ossenkopf & Henning 1994; Pollack et al. 1994; Miyake & Nakagawa
1995) ne prédisent que des changements mineurs dans les propriétés des grains, comme le
confirment les observations d’objets de Classe 0 et I (par exemple Beckwith & Sargent 1991;
Bianchi et al. 2003; Kessler-Silacci et al. 2005).

Les changements principaux ont lieu une fois que la poussière est collectée dans un disque
circumstellaire, où les densités sont beaucoup plus élevées, augmentant la probabilité d’in-
teraction. Les grains interstellaires primitifs peuvent alors croître de tailles sous-microniques
à des corps kilométriques (planétésimaux) et éventuellement des planètes (voir la revue de
Dominik et al. 2007).

La croissance jusqu’à des tailles de l’ordre du centimètre voire même du mètre se fait
principalement par des agrégations lors des collisions, bien que les instabilités gravitation-
nelles puissent jouer un rôle dans les régions particulièrement denses en poussière (Youdin &
Shu 2002). Les différences de vitesses relatives provoquant ces collisions sont produites par
un couplage différent avec le gaz (voir par exemple les revues de Weidenschilling & Cuzzi
1993; Beckwith et al. 2000). Pour les grains sous-microniques, la croissance par mouvement
brownien est relativement bien comprise (Blum 2004). Les différences de vitesses relatives
des grains avec des tailles comprises entre 1 et 100 µm sont de l’ordre de 10−3 à 10−4 m.s−1,
c’est-à-dire suffisamment faible pour permettre un collage des particules, grâce aux forces
de Van der Walls. Les expériences en laboratoire montrent que la croissance se fait initiale-
ment sous forme ordonnée et le résultat de ce processus de croissance initial est la formation
d’une distribution en taille relativement étroite avec des agrégats fractaux (Wurm & Blum
1998; Blum et al. 1999, 2000; Krause & Blum 2004), dont la dimension fractale dépend du
processus d’agrégation dominant (mouvement brownien, turbulence, sédimentation gravita-
tionnelle, . . . ). Ce type de processus permet de former des grains jusqu’à des tailles de l’ordre
du millimètre. Pour des vitesses relatives plus élevées, correspondant à des grains plus gros,
près du seuil de collage des grains individuels, un nouveau phénomène apparaît (Dominik
et al. 1995; Dominik & Tielens 1997; Blum et al. 2000) : les agrégats sont restructurés lors
de la collision pour former des agrégats plus compacts. Les grains résultants, de tailles jus-
qu’à quelques dizaines de centimètres, ne présentent plus de structure fractale mais restent
très poreux (voir par exemple les expériences de Wurm et al. 2005). Lorsque les particules
atteignent une taille de l’ordre du mètre (à 1 AU), les vitesses relatives deviennent si élevées
que les agrégats sont détruits lors des collisions et les grains individuels libérés (Jones et al.
1996; Blum & Wurm 2000). En outre, la migration radiale est aussi la plus efficace pour
ces tailles de grains (Weidenschilling et al. 1997) : les particules dérivent rapidement vers
l’étoile et sont vaporisées. La manière dont les particules peuvent surmonter cette «barrière
du mètre» et atteindre des tailles où les collisions destructives et la dérive radiale ne sont
plus un problème, reste inconnue.

De nouveaux processus physiques interviennent alors très probablement pour franchir
cette barrière. Si le niveau de turbulence dans le disque n’est pas trop élevé, les grains peuvent
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Figure 1.6 – Orbites du gaz et de la poussière dans un disque. Le gaz soutenu par la pression
réalise une orbite à hauteur au-dessus du plan médian constante (ligne pleine). Une parti-
cule de gaz, si son interaction avec le gaz n’est pas prise en considération, suit une orbite
képlérienne avec des traversées périodiques du plan médian (ligne en tirets).

sédimenter vers le plan médian, formant un sous-disque de poussière, qui pourrait devenir
instable gravitationnellement (Goldreich & Ward 1973; Youdin & Shu 2002), fragmenter et
former des planétésimaux, ou la poussière peut être capturée dans des tourbillons (Barge &
Sommeria 1995).

1.2.4 Sédimentation, dynamique de la poussière

La sédimentation des grains vers le plan médian, sous les effets conjugués de la gravité de
l’étoile et du frottement avec le gaz, a lieu parallèlement à leur croissance. Les deux processus
sont par ailleurs très certainement liés. La sédimentation augmente les vitesses relatives entre
grains de poussière et favorise les collisions permettant aux grains de croître plus rapidement,
ce qui va encore accélérer leur sédimentation.

Parce que le gaz et la poussière ne sont pas soumis aux mêmes forces, leurs trajectoires au
sein du disque sont différentes. Le gaz subit la force de gravité de l’étoile, la force résultant du
gradient de pression et la force de frottement visqueux avec les particules de poussière. Ces
dernières sont soumises à la force gravitationnelle et au frottement visqueux mais du fait de
la rareté des collisions entre les différentes particules, le terme de pression est absent. Cette
différence essentielle conduit le gaz et la poussière à se déplacer sur des orbites différentes
autour de l’étoile. Si l’on néglige les forces d’interaction entre gaz et poussière, un volume
infinétésimal de gaz se déplace à hauteur constante au-dessus du plan médian, soutenu par le
gradient vertical de pression qui compense la composante verticale du champ de gravité de
l’étoile. Un grain de poussière se déplace lui sur une orbite képlérienne autour du centre de
masse, comme illustré sur la figure 1.6.

Dans le référentiel tournant avec un grain de poussière, celui-ci effectue des oscillations
de part et d’autre du plan équatorial du disque. La force exercée par le gaz tend alors à
amortir ces oscillations, forçant le grain à sédimenter vers le plan du disque (Weidenschilling
1977), à moins que ce processus ne soit balancé par une agitation, par exemple liée à la
turbulence, qui uniformise la poussière et le gaz. Malheureusement, les processus à l’origine
de la turbulence dans les disques protoplanétaires ne sont pas très bien connus, et le mélange,
l’agitation sont généralement introduits de manière simple, paramétrée. Le problème de la
dynamique verticale des grains dans les disques a été étudié par Dubrulle et al. (1995), qui
écrivent la compétition entre la sédimentation des grains et leur transport vers les couches
supérieures du disque par la turbulence au moyen d’une équation de diffusion. Leurs résultats
mettent en évidence la formation d’un sous-disque de poussière dont l’échelle de hauteur, qui
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Figure 1.7 – Trajectoires des
grains de poussière dans le
plan (t, z), pour différentes
tailles de grains : panneau
supérieur : 10 m, panneau
inférieur : 1 m (croix), 10 cm
(triangles vides), 1 cm (car-
rés vides), 1 mm (triangles
pleins), 0.1 mm (carrés
pleins). Les particules ont
été initialement lâchées à un
rayon de une unité astrono-
mique et à une hauteur de
0.01 AU. Le temps est gradué
en périodes orbitales. Figure
extraite de Garaud et al.
(2004).

dépend de la taille des grains, est inférieure à celle du disque de gaz.
Garaud et al. (2004) s’intéressent au mouvement individuel des particules suivant leur

taille (Fig. 1.7) puis utilisent une méthode de moyennage de Boltzmann et obtiennent une
expression analytique pour l’évolution des propriétés moyennes de la poussière : densité,
vitesse et dispersion en fonction de la distance au plan médian du disque. La figure 1.7 met
en évidence la différence dans le comportement des grains suivant leur taille : les petits grains
(0.1 mm ou moins) sont très couplés avec le gaz et restent à hauteur constante au-dessus du
plan médian, les grains de tailles intermédiaires ont un mouvement d’oscillations amorties
et les très gros grains (10 m), qui ne voient pratiquement pas le gaz, ont un mouvement
d’oscillations libres et les grains de taille (Figure 1.7).

Barrière-Fouchet et al. (2005) utilisent une méthode SPH (smoothed particle hydynamics)
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 évidence une
sédimentation verticale, ainsi qu’une migration radiale différentielle des grains suivant leur
taille. La sédimentation est la plus efficace pour les grains entre 100 µm et 10 cm. La sédi-
mentation est suivie d’une phase de migration radiale lorsque les grains sont proches du plan
médian. Ces modèles ne prennent pas en compte les effets d’une redistribution des grains,
par la turbulence par exemple.

Fromang & Papaloizou (2006) étudient de manière locale, i.e. à un rayon donné dans le
disque, les effets de la turbulence magnéto-hydrodynamique sur la dynamique verticale de la
poussière dans les disques protoplanétaires (la migration radiale ne peut être étudiée de par
l’aspect local des simulations). Ils trouvent que la sédimentation commence à être signicative
pour des grains de l’ordre de 1 à 10 cm à une distance de quelques unités astronomiques, et
que l’évolution et la sédimentation de la poussière peuvent être bien décrites par une équation
de diffusion-advection dont le coefficient de diffusion peut être calculé à partir du champ de
vitesse turbulent.

La formation de ce sous-disque de poussière (Safronov & Zvjagina 1969; Dubrulle et al.
1995) joue un rôle essentiel dans notre compréhension actuelle de la formation planétaire. La
densité de poussière est rehaussée dans ce sous-disque et peut atteindre, voire dépasser, celle
du gaz (Cuzzi et al. 1993), ce qui influe fortement sur les temps caractéristiques nécessaires
aux grains pour croître jusqu’à former des planétésimaux et éventuellement des planètes.
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Un autre processus de croissance des grains prendrait alors le relais de celui que nous avons
décrit précédemment : quand l’auto-gravité de la sous-couche de poussière dépasse la gravité
de l’objet central, elle se fragmente pour former des planétésimaux (Goldreich & Ward 1973).
La couche peut cependant être déstabilisée par un cisaillement vertical (instabilité de Kelvin-
Helmholtz) : les grains dans le plan médian ayant une vitesse képlérienne alors que, au-
dessus, la vitesse est sous-képlérienne, à cause des frottements avec le gaz, supporté par
la pression (Weidenschilling 1977; Cuzzi et al. 1993; Johansen et al. 2006). Ce cisaillement
donne naissance à de la turbulence qui a tendance à étirer verticalement la couche de poussière
avant qu’elle ne devienne suffisamment fine pour s’effondrer gravitationnellement. Un quasi-
équilibre pourrait cependant être atteint entre la turbulence et la sédimentation mais les
phénomènes en jeu sont complexes (forces de marée, de Coriolis, migration radiale, . . . voir
par exemple Champney et al. 1995; Sekiya 1998; Dobrovolskis et al. 1999; Youdin & Shu
2002; Ishitsu & Sekiya 2002, 2003).

En dépit des nombreuses incertitudes, les modèles prédisent que les grains peuvent grossir
jusqu’à de très grandes tailles et sédimenter vers le plan équatorial, laissant une population de
petits grains près de la surface et des corps de plus en plus gros près du plan médian. Le disque
a alors une structure stratifiée, que nous tenterons de mettre en évidence, voire de mesurer
quantitativement, à l’aide d’observations sondant différentes zones du disque (chapitres 3 et
4).

1.3 Observations des disques
La dernière décennie a été le témoin d’une amélioration des ca-

pacités d’imagerie, avec l’avènement de puissants instruments dans
les domaines optique et infrarouge, la mise en service de télescopes
de 8-10 m avec optique adaptative, d’interféromètres dans les ré-
gimes millimétrique et infrarouge. La sensibilité et la couverture
en longueur d’onde ont été fortement augmentées et les domaines

infrarouges proche et moyen sont maintenant efficacement explorés par le télescope spatial
Spitzer. Les nouvelles installations, telles Herschel et ALMA, vont bientôt compléter la cou-
verture. Ces progrès instrumentaux nous offrent une vision sans précédent des disques proto-
planétaires, qui devrait nous permettre de mieux comprendre les mécanismes qui dictent la
formation planétaire.

Les observations des disques protoplanétaires nous donnent accès à deux informations
primordiales, (i) la géométrie et la structure des disques et (ii) les propriétés optiques des
grains de poussière au sein du disque. Ces informations sont cependant couplées, et il est
souvent nécessaire d’obtenir plusieurs observations à différentes longueurs d’onde et de passer
par une étape de modélisation pour les extraire séparément.

Chaque grain interagit de manière maximale, au sens où les sections efficaces d’extinction,
diffusion et absorption sont maximales, avec les photons qui ont une longueur d’onde de
l’ordre de la taille du grain (au moins dans le cas de grains compacts). À l’inverse, à une
longueur d’onde donnée, nous sommes essentiellement sensibles aux grains qui ont une taille
caractéristique de l’ordre de la longueur d’onde. La caractérisation complète des propriétés des
grains passe de ce fait nécessairement par une approche multi-longueurs d’onde, l’information
obtenue à une unique longueur d’onde n’étant que très partielle. De même, cela implique que
nous sommes dans l’impossibilité de sonder directement les grains plus gros que quelques
centimètres, faute de signatures observationnelles détectables. Si pour les gros corps, de type
planétesimaux, on peut espérer détecter leur présence par les perturbations gravitationnelles
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qu’ils induisent sur les grains plus petits, nous n’avons en revanche aucun moyen de détecter
des grains qui auraient une taille de l’ordre du mètre.

L’observation à différentes longueurs d’onde, se traduit par une exploration de différentes
échelles dans le disque. Les images en lumière diffusée, dans le domaine visible et proche infra-
rouge permettent de sonder les disques sur des échelles comprises entre quelques dizaines et
quelques centaines d’unités astronomiques. Pour une étoile CTTS typique (vue sous une incli-
naison relativement faible), la contribution de l’émission thermique commence à dominer celle
de la lumière diffusée au-delà de longueurs d’onde de quelques micromètres. La répartition en
longueur d’onde de l’émission thermique du disque s’interprète, en première approximation
par le gradient radial de température et la distribution en masse, répartie principalement
dans les parties externes, qui caractérisent le disque : les zones centrales (. 0.1 AU), les plus
chaudes (jusqu’à ≈ 1 500 K, qui correspond à la température de sublimation de la poussière)
émettent dans le domaine infrarouge proche, entre 1 et 2µm ; l’infrarouge moyen (≈ 10µm)
sonde les premières unités astronomiques alors que les zones externes, plus froides (< 50 K),
émettent dans les régimes sub-millimétrique et millimétrique.

Dans les paragraphes suivants, nous présentons les principales méthodes d’observations de
la poussière dans les disques, ainsi que les informations auxquelles elles nous donnent accès.

1.3.1 Distribution spectrale d’énergie

Les études des propriétés des objets jeunes s’appuyaient initialement uniquement sur des
analyses des distributions spectrales d’énergie, du fait de l’absence d’observations résolues
(voir par exemple Bouvier et al. 1988 Beckwith et al. 1990). L’excès infrarouge de ces objets
a très tôt été attribué à la présence d’un disque (Mendoza V. 1966, 1968). Cohen (1973) émit
l’hypothèse que des grains de silicates en orbite autour de l’étoile étaient à l’origine de cet
excès infrarouge. Les observations entre 12 et 100 microns d’objets stellaires jeunes par IRAS
permit à Rucinski (1985) de montrer que cet excès pouvait provenir d’un disque d’accrétion.
Afin d’expliquer comment la redistribution de l’énergie stellaire pouvait être responsable de
l’excès infrarouge de la plupart des CTTSs, Kenyon & Hartmann (1987) proposèrent que les
disques entourant ces étoiles étaient évasés, c’est-à-dire que l’échelle de hauteur du disque croît
plus que linéairement avec la distance à l’étoile centrale. De ce fait, un disque évasé intercepte
la lumière de l’étoile à tous les rayons et présente une surface surchauffée par rapport au plan
médian qui ne voit pas la lumière de l’étoile. Cette structure évasée est par ailleurs une attente
physique pour un disque en équilibre hydrostatique dont la température dans le plan médian
ne décroît pas trop rapidement avec le rayon2. Le disque reçoit un surplus d’énergie de l’étoile
qui vient compléter l’énergie intrinsèque liée à l’accrétion de matière. Nous savons aujourd’hui
que cette contribution domine dans les parties externes. Pour les étoiles T Tauri et étoiles de
Herbig, l’énergie radiative interceptée et ré-émise par le disque est dominante, sauf peut-être
dans les zones très centrales des disques entourant les étoiles de faible luminosité.

L’étude des distributions spectrales d’énergie des étoiles jeunes a permis de mettre en
évidence la présence des disques circumstellaires, présence confirmée par la suite par les
observations à haute résolution angulaire. Elles nous informent sur le bilan d’énergie global
du disque et sur la manière dont se répartit l’émission dans le disque. Ainsi, la classification
des étoiles de Herbig en deux groupes par Meeus et al. (2001), suivant la quantité et la forme
de l’excès dans l’infrarouge moyen a-t-elle été interprétée comme la distinction entre deux
classes de disques, évasés ou «auto-ombragés» par un bord interne surélevé par le chauffage
direct de l’étoile (Dullemond & Dominik 2004a). Une baisse de l’opacité, liée par exemple à
une croissance ou sédimentation des grains pourrait être la cause de ces différences. Pour les

2La pente γ, de la température T(r) ∝ rγ doit être supérieure à -1.
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étoiles de masse solaire, qui nous intéressent principalement dans cette thèse, une structure
évasée, sans bord interne surélevé, semble très bien reproduire les observations.

L’information contenue dans les mesures photométriques reste cependant très partielle et il
est extrêmement difficile de remonter à la géométrie des objets sans données complémentaires.
Ainsi, Vinković et al. (2003) montrent, qu’en absence d’information sur la répartition spatiale
de la poussière, il est possible de construire un halo sphérique qui présente la même SED
qu’un disque donné. Les SEDs n’en demeurent pas moins un outil très puissant lorsqu’elles
sont utilisées en complément d’une autre technique d’observation, interférométrie (Lachaume
et al. 2003) ou imagerie (Schneider et al. 2003) par exemple. Cela permet de réduire fortement
le nombre de degrés de liberté et de contraindre de manière plus robuste les propriétés des
disques. Nous utiliserons cette complémentarité au chapitre 3.

1.3.2 Images en lumière diffusée

L’apparition récente d’observations à haute résolution angulaire des disques, grâce au
télescope spatial et au développement des techniques d’optique adaptative sur les télescopes
au sol a permis d’offrir des informations uniques sur la structure des disques et les propriétés
des grains de poussière qu’ils renferment.

Les images obtenues du domaine visible à l’infrarouge moyen révèlent des disques évasés
vus en lumière diffusée. La difficulté majeure de ces observations est le contraste entre la
lumière diffusée par le disque et la lumière de l’étoile vue directement, dont l’étalement par
diffraction vient masquer le disque. Cette difficulté technique a fortement biaisé la détection
des disques en lumière diffusée vers les disques vus sous de fortes inclinaisons, qui masquent
l’étoile. La figure 1.8 montre les images obtenues par le télescope spatial de deux des premiers
disques observés par la tranche : HH 30 et HK Tau B. Ces observations donnent un accès direct
à l’extension radiale des disques, typiquement quelques centaines d’unités astronomiques et à
la structure verticale : les disques sont géométriquement minces avec une échelle de hauteur
caractéristique de l’ordre d’un dixième de leur rayon. Le contraste requis pour observer ces
disques est beaucoup plus faible que dans le cas des disques où l’étoile centrale est visible
directement. Les techniques d’optique adaptative sont dans ce cas très efficaces et permettent
d’obtenir des images complémentaires de celles du télescope spatial, notamment en étendant
les observations vers les domaines infrarouge proche et moyen. Ainsi, McCabe et al. (2003)
ont mis en évidence que HK Tau B apparaît comme une source étendue jusqu’à 12 µm. La
lumière observée s’étend bien au-delà de ce que nous attendrions pour de l’émission thermique,
indiquant qu’il s’agit bien de lumière diffusée3. Perrin et al. (2006) ont obtenu des observations
similaires pour le disque PDS 144, autour d’une étoile de Herbig Ae4.

Si elle reste délicate, l’observation des disques en lumière diffusée lorsque l’étoile centrale
est visible directement n’en est pas moins possible. Ce type d’observations a jusqu’à présent
majoritairement été obtenu à l’aide du HST, l’instabilité de la fonction d’étalement du point
(PSF : point spread fonction) des systèmes d’optique adaptative rendant délicates ces 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 observations
nécessitent la soustraction d’une étoile de référence afin de supprimer dans la mesure du pos-
sible la figure de diffraction de l’étoile. L’utilisation d’un coronographe est parfois nécessaire
(Augereau et al. 2001; Schneider et al. 2003).

La diffusion de la lumière est un processus extrêmement sensible aux propriétés des grains :

3En revanche, il très probable qu’une fraction non négligeable de la lumière que nous observons soit de
l’émission thermique des zones centrales du disque qui a été diffusée au moins une fois par les parties externes.

4L’image a 10 µm obtenue pour PDS 144 présente très probablement un contribution de l’émission ther-
mique des PAHs (voir le paragraphe 1.2.1) qui vient se superposer à la lumière diffusée.
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(a) HH30 (b) HK Tau

Figure 1.8 – Imagerie à haute résolution de disques circumstellaires (images HST). Les deux
disques sont vus par la tranche. Les disques apparaissent comme deux “nébuleuses” allongées
et parallèles : ils sont en fait observés en lumière diffusée et le plan équatorial du disque
est matérialisé par la bande noire qui correspond à une forte atténuation par un disque
optiquement épais (l’étoile centrale est complètement masquée).
Figure (a) : HH 30. Deux jets polaires sont observés, perpendiculaires au plan du disque.
Figure (b) : HK Tau. Le système est double : HK Tau n’est pas résolu et apparaît sous la
forme de la PSF du télescope spatial. HK Tau B, au sud (bas de la figure) est le disque qui
nous intéresse.

taille, composition, forme, . . . En ce sens, les images en lumière diffusée offrent un outil de
diagnostic des grains contenus dans les disques circumstellaires très puissant. La très grande
épaisseur optique des disques dans le domaine visible et infrarouge proche, où la contribution
de la lumière diffusée est dominante, ne nous autorise cependant qu’à sonder les couches
surfaciques des disques, typiquement jusqu’à des profondeurs optiques de l’ordre de τ = 1.
Cela permet de sonder la géométrie de la surface du disque.

L’étude de la dépendance de l’opacité en fonction de la longueur d’onde permet d’obtenir
des informations intéressantes sur les grains. Pour des petits grains de type interstellaire, la
surface τ = 1 est située dans les zones de faibles densités, loin du plan médian et se décale vers
les régions de plus fortes densités dans l’infrarouge proche. Pour des gros grains, en revanche,
l’extinction varie très peu entre les domaines visible et infrarouge proche et on s’attend à
observer des nébuleuses en réflexion dont la géométrie varie très peu avec la longueur d’onde.
Pour les disques observés par la tranche, la signature principale permettant d’étudier la
poussière est la variation de l’épaisseur de la bande sombre avec la longueur d’onde. De telles
études ont été menées pour les disques autour de Orion 114-426 (McCaughrean et al. 1998),
IRAS 04302+2247, (Padgett et al. 1999), HH 30 (Cotera et al. 2001) et HV Tau C (Stapelfeldt
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et al. 2003). L’ensemble de ces travaux semble démontrer que les propriétés de diffusion de
la poussière sont dominées par des petits grains, proches de ceux du milieu interstellaire.
Une caractérisation plus précise des propriétés des grains passe par la modélisation de ces
images multi-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 avec la longueur d’onde sont moins rapides que celles attendues pour des grains
interstellaires, avec un rapport des opacités entre 0.45 et 2 µm de 2.0, alors que des grains
interstellaires produisent un rapport de l’ordre de 10.0. Des études similaires pour les disques
HV Tau C (Stapelfeldt et al. 2003) et IRAS 04302+2247 (Wolf et al. 2003) trouvent des
rapport d’opacité cohérents avec ceux des grains du milieu interstellaire. Ces études voient
en outre leur portée augmentée par les premières observations de disques dans le moyen
infrarouge (voir par exemple McCabe et al. 2003, pour le disque autour de HK Tau B).
L’élargissement de la couverture en longueurs d’onde offert par ces nouvelles observations
permet de déduire des contraintes beaucoup plus fortes sur les propriétés de la distribution
de grains.

La distribution angulaire du rayonnement permet également de sonder les propriétés des
grains, notamment dans le cas des disques présentant une inclinaison intermédiaire. La figure
2.8 (page 56) présente ainsi quelques unes de ces distributions pour différentes tailles de
grains. On pourra se référer à Voshchinnikov & Krügel (1999) pour une étude plus détaillée
du comportement en diffusion de grains sphériques et homogènes. Ce type d’étude a été utilisé
pour le disque circumbinaire entourant GG Tau (Duchêne et al. 2004), dont la géométrie est
bien connue grâce aux observations millimétriques (Guilloteau et al. 1999) ainsi que pour le
disque de GM Aurigae (Schneider et al. 2003).

La polarisation est aussi très dépendante des propriétés des grains. Pour les particules
très petites devant la longueur d’onde, la polarisabilité présente une courbe en cloche qui
n’est fonction que de l’angle de diffusion (voir par exemple la figure 2.6). Cette courbe se
complexifie quand la particule a une taille similaire à la longueur d’onde, et présente surtout
une baisse de la polarisabilité maximale offrant un diagnostic potentiel sur la taille des grains.
Si elles sont difficiles à interpréter seules, les cartes de polarisation permettent de compléter
les images en lumière diffusée et leur étude simultanée offre la possibilité de réduire l’espace
des paramètres valides (Silber et al. 2000; Lucas et al. 2004).

1.3.3 Spectroscopie infrarouge

L’analyse spectroscopique des disques dans l’infrarouge moyen fournit également des in-
formations précieuses sur les propriétés des grains de poussière contenus dans les disques.
L’exploration de ce champ de recherche a débuté avec les observations du télescope ISO et a
récemment connu un développement important grâce à la sensibilité du télescope Spitzer, qui
offre de nouvelles perspectives dans la compréhension des processus d’évolution des grains.

L’infrarouge moyen, entre 3 et 100 microns est un domaine spectral riche en résonances
vibrationnelles de la poussière. Il contient en effet les signatures des grains de silicates, de
très petits grains hors équilibre radiatif, mais également des informations sur les glaces d’eau
et de CO2, qui forment des manteaux autour des grains dans les zones externes et froides
des disques. La longueur d’onde, la forme et la force des résonances permettent de sonder
la composition chimique, la cristallinité, la taille et la forme des particules. On observe en
particulier deux bandes, une à 10 µm due à la vibration de la liaison Si-O et l’autre à 20 µm
liée aux flexions de la structure O-Si-O (voir notamment Dorschner 2003, dont les travaux se
basent sur les observations spectroscopiques de Gillett et al. 1968).

Ces raies sont généralement observées en émission et proviennent des couches superficielles
optiquement minces des disques qui, chauffées par le rayonnement stellaire, atteignent des
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températures plus élevées que le plan médian (Calvet et al. 1991; Chiang & Goldreich 1997;
Men’shchikov & Henning 1997a). Calvet et al. (1992) montrent que c’est cette inversion du
profil de température qui est à l’origine de ces raies en émission. La spectroscopie infrarouge
sonde essentiellement les particules de tailles inférieures à quelques microns, dans un régime
de température compris entre 1 500 et 50 K, ce qui correspond aux zones centrales des disques,
situés à des distances inférieures à une dizaine d’unités astronomiques de l’étoile, pour des
étoiles de type solaire. Pour les disques vus sous de fortes inclinaisons, ces raies sont observées
en absorption, les parties centrales du disque étant vues en absorption au travers des zones
externes, plus froides (Watson et al. 2004). Ces observations restent cependant plus difficiles
à interpréter, l’absorption pouvant provenir de la poussière située dans le voisinage de l’objet
observé et non dans le disque.

La région autour de 10 µm a fait l’objet de nombreuses études car elle est accessible
depuis le sol, rendant aussi possible l’observation à très haute résolution angulaire grâce à
l’interférométrie. Elle contient les plus fortes résonances des grains amorphes et certaines
signatures de grains cristallins. Cette signature spectrale présente une grande variation aussi
bien dans sa forme que dans son amplitude, pour des objets de toutes masses, depuis les
étoiles de Herbig (Acke & van den Ancker 2004; van Boekel et al. 2005), jusqu’aux étoiles
T Tauri (Kessler-Silacci et al. 2006; Sargent et al. 2006) et naines brunes (Apai et al. 2005).

Malgré ces larges variations, une tendance, valable pour les objets de toutes masses,
semble se dégager. La forme de la raie apparaît corrélée à son amplitude, les raies les plus
faibles étant généralement plus plates (van Boekel et al. 2003, 2005). Cette tendance est en
accord avec une croissance des grains de tailles sous-microniques à des tailles microniques. Si
les grains grossissent encore, la raie d’émission des silicates disparaît. Certains objets ne pré-
sentent pas de raies d’émission, la majorité des petits grains de silicates ayant probablement
disparu (Meeus et al. 2003). Cette croissance des grains semble en outre s’accompagner d’une
cristallisation (van Boekel et al. 2005), signe de recuit thermique mais cette corrélation reste
jusqu’à présent mal comprise. L’analyse est cependant probablement plus complexe et ne
peut être réalisée seulement qu’en termes de taille de grain. Ainsi, Min et al. (2006) montrent
que pour des agrégats avec des dimensions fractales typiquement prédites par les modèles de
croissance de grains, la signature spectrale à 10 µm peut être détectée même dans le cas de
grandes particules. Les tailles de grain déduites de l’étude de la raie à 10 µm, en supposant des
grains compacts et sphériques, sont ainsi probablement sous-estimées. À l’inverse, l’étude de
Meeus et al. (2003) semble alors suggérer que les grains observés sont relativement compacts.

La taille des grains déduite de ces observations varie d’une source à l’autre, ce qui laisse
suggérer que nous regardons des disques à des instants différents dans leur séquence évolutive.
L’absence de corrélation des signatures de croissance et de recuit thermique avec l’âge stellaire
(Kessler-Silacci et al. 2005; van Boekel et al. 2005) est de ce fait particulièrement 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 grains
qui sont chauffés stochastiquement. Des raies à 3.3, 6.2, 7.7−7.9, 8.6, 11.3 et 12.7 µm ont ainsi
été observées dans beaucoup de disques, majoritairement autour des étoiles HAeBe (Acke &
van den Ancker 2004) et sont généralement attribuées à des hydrocarbures polycycliques
aromatiques (PAHs) , dont les résonances C-C et C-H seraient à l’origine des raies observées
(Allamandola et al. 1989; Leger et al. 1989). Ces résonances sont excitées par les photons
ultraviolets et offrent la possibilité de sonder une fine couche à la surface des disques, où
le rayonnement ultraviolet de l’étoile peut parvenir. Elles sont détectées dans une majorité
des étoiles de Herbig, entre 70 et 85 % selon les mesures du relevé Cores to Disks du Spitzer
Legacy Program, dont le rayonnement ultraviolet est important, et dans environ 8 à 42 % des
étoiles T Tauri (Geers et al. 2006). Ces grains peuvent absorber une fraction importante du
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rayonnement reçu par le disque (plusieurs dizaines de pourcents) et joue très probablement
un rôle essentiel dans son bilan thermique et physico-chimique.

1.3.4 Interférométrie infrarouge

L’interférométrie dans le domaine infrarouge est à l’heure actuelle l’unique méthode per-
mettant de sonder l’émission thermique des premières unités astronomiques des disques pro-
toplanétaires. Des progrès récents ont été réalisés dans ce domaine, avec une soixantaine
d’objets observés ces quelques dernières années (Millan-Gabet et al. 2007). Ces résultats
concernent essentiellement des étoiles de Herbig, suffisamment brillantes pour être observées
sans trop de difficultés avec un interféromètre. Seules quelques étoiles T Tauri brillantes ont
pu être observées. Si l’interférométrie permet en théorie de reconstruire des images, la plupart
des observations actuelles ont été obtenues à l’aide de deux télescopes seulement, ne donnant
accès qu’à une information sur la taille caractéristique des objets observés. Pour cette rai-
son, les points 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 caractéristique dans l’infrarouge
proche est fortement corrélée à la luminosité de l’étoile, suggérant que l’émission provient d’un
rayon correspondant au rayon de sublimation de la poussière directement éclairée 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 cas des étoiles de Herbig, les visibilités observées
sont en bon accord avec les modèles de bord interne surchauffé, introduits pour expliquer
l’excès d’émission observé pour ces étoiles dans le domaine infrarouge proche (Dullemond
et al. 2001). Pour les étoiles plus lumineuses, de type Be précoce, les rayons trouvés sont, en
général, plus petits que le rayon de sublimation, peut-être à cause d’un processus d’accrétion
différent, sous la forme d’une couche limite, où du gaz optiquement épais dans les zones
les plus centrales écranterait une partie du rayonnement stellaire, autorisant la poussière à
survivre près de l’étoile.

De manière surprenante, les observations des étoiles T Tauri indiquent des tailles caracté-
ristiques supérieures au rayon de sublimation (Akeson et al. 2005; Eisner et al. 2005), même
si les barres d’erreur restent importantes. Quelques hypothèses ont été évoquées, comme
le chauffage par accrétion dans les zones centrales du disque, l’émission de gaz chaud. Les
modèles utilisés jusqu’à présent étaient relativement simples et ont en particulier négligé la
contribution de la lumière diffusée, plus étendue que celle de l’émission thermique, ce qui
peut avoir pour conséquence de biaiser les tailles caractéristiques déduites vers le haut.

van Boekel et al. (2004a) ont comparé, à l’aide de l’instrument MIDI (Leinert et al. 2003),
la nature des grains dans les zones centrales des disques à celle des grains dans l’ensemble du
disque. Ainsi, ils montrent que les quelques AU centrales des disques entourant trois étoiles
HAe présentent un taux de cristallinité élevé, signe d’un recuit thermique (Hallenbeck et al.
1998; Brucato et al. 2002) des grains au sein du disque5, avec une fraction de grains cristallins
comprise entre 50% et 100%. La comparaison avec le spectre des zones plus externes du disque,
entre 2 et 20 AU, obtenu par soustraction du flux corrélé au spectre total du disque montre
un changement marqué de minéralogie avec un taux de cristallinité beaucoup plus faible dans
ces zones externes (entre 15 et 40 %). En outre, ils trouvent une décroissance de la taille
moyenne des grains avec la distance à l’étoile, suggérant que le processus d’agrégation des
grains est plus efficace dans les zones centrales, plus denses des disques.

Cette décroissance du taux de cristallinité dans le disque pointe directement sur les mo-

5Les grains du milieu interstellaire sont essentiellement amorphes, avec une limite supérieure de 1 % de
cristallinité (Kemper et al. 2004), de même que ceux observés autour des objets de Classe I (Watson et al.
2004).
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dèles de mélange et redistribution radiaux des grains (Morfill & Voelk 1984; Gail 2001; Wehrs-
tedt & Gail 2002). Les taux mesurés ne sont pour le moment pas très bien compris et la
variation du degré de cristallisation d’une source à une autre reste troublante.

1.3.5 Domaine millimétrique

Les disques des étoiles T Tauri sont optiquement épais dans le domaine visible et infra-
rouge. De ce fait, la lumière diffusée par le disque, observée en optique adaptative, par le
HST ou en polarimétrie, provient d’une fine couche sous la surface du disque, qui ne contient
sans doute qu’une petite fraction de la masse de poussière du disque.

À l’inverse, les observations dans le domaine radio, où l’opacité est beaucoup plus faible
(de l’ordre de 1 000 fois plus faible pour des grains interstellaires) permettent de sonder le
disque sur toute son épaisseur et offrent une information sur la structure globale du disque, en
particulier sa masse totale de poussière, qui se répartit principalement dans le plan médian,
inaccessible à de plus courtes longueurs d’onde. Plus précisément, le flux millimétrique nous
donne accès au produit de l’opacité de la poussière par sa température (car on se situe dans
le régime de Rayleigh-Jeans du corps noir). Remonter à la masse de la poussière implique de
faire des hypothèses sur la température de celle-ci mais surtout sur son opacité massique qui
reste très mal connue (Pollack et al. 1994; Miyake & Nakagawa 1995). Le comportement de
l’opacité est malgré tout relativement bien décrit par une loi de puissance en fonction de la
longueur d’onde κ ∝ νβ . La valeur de β dépend des propriétés de la poussière, en particulier
de la taille des grains. Pour des particules très grandes devant la longueur d’onde, β tend vers
zéro et l’opacité devient grise. L’émission dans le domaine millimétrique se faisant dans le
régime de Rayleigh-Jeans, la pente de la distribution spectrale d’énergie peut être directement
reliée à celle de l’opacité de la poussière, permettant ainsi de remonter aux propriétés des
grains. L’indice spectral α qui définit la pente de la distribution spectrale d’énergie dans
le domaine millimétrique α = d log(Fν)/d log ν se traduit en effet directement en indice de
puissance de la loi d’opacité, β = α− 2.

Beckwith & Sargent (1991) ont montré que les disques circumstellaires ont des indices
spectraux plus faibles que ceux du milieu interstellaire (Finkbeiner et al. 1999; Li & Draine
2001; Weingartner & Draine 2001) et des cœurs pre-stellaires (Goldsmith et al. 1997; Friesen
et al. 2005), avec des valeurs typiques α . 3 impliquant des β . 1, suggérant que les grains
sont très différents de ceux du milieu interstellaire, qui ont β ≈ 1.7. De nombreuses études
ont par la suite confirmé ce 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 comprises entre
0.5 et 1.2 pour différentes régions de formation stellaire. Draine (2006) a étudié l’effet de la
croissance des grains sur les opacités dans le domaine millimétrique et trouve que si la pente
de la distribution en taille des grains est de l’ordre de p = −3.5, et si des grains de rayons plus
grands que trois fois la longueur d’onde d’observation sont présents, l’indice spectral est donné
par β ≈ (p− 3)βp, où βp est l’indice spectral des petits grains de la distribution, permettant
ainsi d’expliquer naturellement l’émission sub-millimétrique des disques protoplanétaires par
le croissance des particules de poussière.

La vérification de la validité de l’hypothèse d’un disque optiquement mince est ici cruciale.
En effet, un disque optiquement épais composé de grains interstellaires présente un indice
spectral α = 2, soit la même valeur que celle d’un disque optiquement fin, composé de gros
grains avec β = 0 (voir par exemple Beckwith & Sargent 1991 et Beckwith et al. 2000).

L’obtention d’observations résolues, à l’aide de l’interférométrie, jusqu’à des longueurs
d’onde de quelques centimètres6, permet cependant le plus souvent d’exclure le cas optique-

6Ces études à des longueurs d’onde supérieure au millimètre permettent en outre de déterminer dans quelle



22

ment épais. Ces observations mettent en évidence la présence de larges quantités de grains
millimétriques 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), ce qui pose des
problèmes pour les théories de dynamique des grains, qui prédisent que ces grains doivent
migrer rapidement vers les zones centrales des disques. En outre, ces populations de grains
millimétriques et centimétriques peuvent avoir des distributions en taille très étroites, ce qui
reste difficile à expliquer avec les modèles actuels.

Ces différentes techniques d’observations ont permis de nombreux progrès dans notre
compréhension des disques protoplanétaires. Pour la première fois, nous avons les moyens
d’établir des contraintes sur les propriétés des disques, et de leur poussière, des zones les
plus internes jusqu’aux régions externes. La figure 1.9 résume de manière schématique, les
différentes zones sondées dans les disques. Ces progrès observationnels ont aussi ouvert la
porte à un nombre important de questions que nous avons décrites brièvement. En outre,
différentes observations, parce qu’elles sont interprétées de manière indépendante, donnent
parfois des résultats incompatibles. Ainsi les analyses des images en lumière diffusée du disque
entourant HH 30 (Burrows et al. 1996; Wood & Whitney 1998; Cotera et al. 2001) aboutissent
à une masse de l’ordre de 10−4 M⊙ sensiblement différente des 1.5 10−3 M⊙ obtenues à partir
d’observations millimétriques (Wood et al. 2002).

Le prochain saut quantitatif à effectuer dans notre compréhension des disques passe par
une interprétation de plusieurs types d’observations, de manière cohérente, à l’aide d’un unique
modèle, afin d’obtenir une vision plus globale du disque, de ses propriétés et de celles de la
poussière qu’il contient. C’est la ligne directrice que nous avons suivi dans ce travail. Avant
de décrire plus en détails les objectifs de la thèse, nous souhaitons préciser 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 souvent
numérique. Il s’agit d’obtenir une description simple, mais incluant
les processus physiques dominants, des disques et de comparer ses
prédictions aux observations, afin de mieux comprendre la forma-
tion des sytèmes planétaires. Plusieurs approches peuvent être uti-
lisées pour interpréter les observations à l’aide de modèles. La mo-

délisation des disques doit en effet prendre en compte deux aspects :
– la modélisation de structure du disque. Il s’agit d’introduire les processus phy-

siques que l’on juge dominants : hydrodynamique, turbulence, convection, autogravité,
dissipation visqueuse, transfert de rayonnement, chimie du gaz, accrétion, coagulation,
destruction et sédimentation des grains, interaction dynamique avec une étoile voisine,
photo-évaporation du gaz . . . afin de calculer les distributions spatiales des grains de
poussière et du gaz, les champs de vitesses dans les jets et vents de disques, la tempé-
rature, l’état d’excitation des atomes et molécules, le taux d’ionisation, . . . .

– la modélisation des quantités observables qui visent à reproduire les distributions
spectrales d’énergie, les images en lumière diffusée, les cartes de polarisation, les cartes
millimétriques, les profils de raies dans les domaine infrarouge et millimétrique, . . . Cela
implique la résolution des équations du transfert radiatif.

Les deux étapes sont liées et sont nécessaires pour obtenir une compréhension globale des
propriétés des disques. L’approche directe consiste à calculer une structure de disque, suivant

mesure l’émission thermique millimétrique est contaminée par l’émission «free-free» (Wilner et al. 2000; Testi
et al. 2001; Natta & Testi 2004; Rodmann et al. 2006).



Qu’entendons-nous par modèles de disques ? 23

(ii) Émission PAH
résolue

(i) Images en lumière diffusée à plusieurs longueurs d’onde

(iii) Interferometrie IR (iv) Spectroscopie mIR (v) Cartes mm

Figure 1.9 – Représentation schématique de la complémentarité des observations à différentes
longueurs d’onde. Différents types d’observations permettent de sonder plusieurs zones du
disques. Dans le sens trigonométrique en partant en haut à droite : (i) la lumière diffusée sonde
les couches surfaciques du disque, d’autant plus profond dans le disque que la longueur d’onde
augmente, (ii) l’émission des PAHs donne accès aux propriétés d’une fine couche superficielle,
(iii) l’interférométrie infrarouge sonde les parties centrales des disques, (iv) la spectroscopie
dans l’infrarouge moyen révèle les propriétés des grains jusqu’à quelques dizaines d’unités
astronomiques et (v) les observations dans le domaine radio mesurent le gros de la masse du
disque.

certaines hypothèses, et de comparer les quantités observables correspondantes aux données
observationnelles, afin de discriminer entre les différents processus physiques. Cette approche
offre l’avantage d’avoir une modélisation cohérente des disques mais présente certaines limita-
tions, d’abord dans notre capacité à modéliser de manière réaliste des phénomènes complexes,
telle la turbulence et d’autre part dans nos choix des processus physiques pris en compte.
De nombreux «ingrédients» physiques peuvent jouer un rôle et il n’est pas toujours aisé de
savoir à l’avance lesquels peuvent être négligés.

On peut adopter une démarche un peu différente, plus centrée sur les observations que sur
les processus physiques en jeu au sein des disques. C’est cette approche que nous utiliserons
par la suite. Il s’agit d’adopter un modèle de structure simple, par exemple, en décrivant sa
géométrie avec des lois de puissance, d’ajuster les paramètres de ce modèle aux observations
et, dans un second temps, d’essayer de comprendre quels processus physiques peuvent être à
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l’origine de la structure déduite. La complexité du modèle de structure doit être en adéquation
avec la quantité d’information que l’on peut extraire des observations. L’idée directrice est
de considérer le modèle le plus simple possible qui reproduit les observations et d’ajouter les
ingrédients physiques au fur et à mesure que le modèle est pris en défaut par de nouvelles
observations.

1.4.1 Modélisation de la structure du disque

Le premier modèle de structure de disque d’accrétion, qui est aujourd’hui connu sous le
nom de modèle standard, a été développé par Shakura & Sunyaev (1973) pour les disques
entourant les trous noirs, puis adapté aux disques circumstellaires (Lynden-Bell & Pringle
1974; Lin & Papaloizou 1980; Bell & Lin 1994). Ce modèle avait pour objectif d’expliquer les
excès infrarouges des disques et le transport de moment cinétique. La dissipation visqueuse
introduit un chauffage du disque avec un profil radial de température en T(r) ∝ r−3/4 et
la structure verticale du disque est calculée en supposant l’équilibre hydrostatique et une
température uniforme dans la direction verticale.

Un autre famille de modèles : les disques passifs, c’est-à-dire chauffés uniquement par la
luminosité de l’étoile, a été développée par Kenyon & Hartmann (1987), qui introduisent l’idée
d’un disque évasé, permettant d’intercepter les photons de l’étoile même à grande distance,
puis par Chiang & Goldreich (1997) qui considèrent deux couches : la surface du disque est
chauffée par l’éclairement direct par l’étoile et le plan médian est lui chauffé par l’émission
de la couche de surface, donnant naissance à ce que l’on appelle les modèles «1+1D».

Cette famille de modèles à deux couches a été améliorée par la prise en compte de l’irra-
diation de l’étoile et du chauffage visqueux (Ruden & Pollack 1991; Calvet et al. 1991, 1992;
D’Alessio et al. 1998; Bell 1999; Lachaume et al. 2003), puis par l’inclusion du chauffage
direct du bord interne du disque par l’étoile (Dullemond et al. 2001, 2002).

Pour tous ces modèles, le gaz et la poussière sont parfaitement mélangés et le profil
vertical est déterminé en supposant l’équilibre hydrostatique et l’introduction de processus
physiques supplémentaires ne s’est faite que dans les quelques dernières années. Les effets de
l’autogravité ont été pris en compte par Huré (2000), ceux de la sédimentation des grains
par Dubrulle et al. (1995); Garaud et al. (2004); Dullemond & Dominik (2004b); Barrière-
Fouchet et al. (2005), ceux de l’instabilité magnéto-rotationnelle par Balbus & Hawley (1991);
Fromang et al. (2004), mais au prix de la négligence d’autres effets, comme le transfert radiatif.

Une revue des modèles de structure de disque est présentée par Dullemond et al. (2007).

1.4.2 Modélisation du transfert radiatif

Le développement des modèles de transfert radiatif appliqués aux objets stellaires jeunes
a initialement suivi celui des modèles de structure auxquels ils sont fortement couplés, la réso-
lution du transfert radiatif étant indispensable pour déterminer la structure en température
des modèles incluant le chauffage par l’étoile. Ce développement conjoint a eu lieu jusqu’à la
mise au point des modèles à deux couches.

L’étape suivante correspond à une amélioration de la méthode de traitement du transfert
radiatif, sans modification au niveau de la modélisation de la structure en elle-même, en
passant progressivement à des modèles à deux dimensions (Dullemond 2002), permettant par
exemple de prendre en compte des effets d’ombre dans les disques (Dullemond & Dominik
2004a), puis trois dimensions (Wolf 2003b et Steinacker et al. 2003 par exemple), en passant
d’opacités grises (Dullemond 2002) à des opacités plus réalistes (Pascucci et al. 2004 par
exemple).

La qualité et multiplicité des observations récentes a nécessité la mise au point de codes
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de transfert de plus en plus puissants avec la prise en compte de la diffusion de la lumière,
de manière approchée (Dullemond & Natta 2003) ou de manière précise avec les méthodes
Monte Carlo, l’utilisation de sources d’éclairements multiples afin, par exemple, de prendre
en compte le rétro-chauffage par les chocs d’accrétion (Lachaume 2004), la modélisation du
transfert polarisé (Ménard 1989), éventuellement dans les raies (Vink et al. 2005).

1.5 Objectifs et travail de thèse
Comme nous l’avons vu, les progrès observationnels récents, liés

à la haute résolution angulaire et aux augmentations de la sensibi-
lité et de la couverture en longueurs d’onde, ont permis des avancées
rapides dans notre compréhension des propriétés des disques pro-
toplanétaires.

Ces résultats importants ont été obtenus en analysant le rayon-
nement de la composante de poussière des disques, émission ther-
mique et lumière diffusée. Mais, dans la plupart des cas, ces études
ont été réalisées en utilisant un seul des deux régimes, en se concen-
trant sur un seul type d’observations, soit une SED, soit une image
en lumière diffusée, soit une carte millimétrique, soit, plus récem-

ment des données interférométriques infrarouges. En conséquence, seuls des modèles relati-
vement simples ont pu être contraints.

Combiner des mesures en lumière diffusée et émission thermique, pour un disque circum-
stellaire donné, offre des analyses indépendantes et complémentaires sur les propriétés des
grains, sur la structure du disque, en couvrant une large gamme d’échelles physiques. Des
questions fondamentales restent sans réponses et ce type d’approche est nécessaire pour y
apporter les premiers éléments de réponse. Comment, et en particulier sur quelles échelles
de temps, les grains de poussière évoluent-ils pour former des corps de plus en plus gros, et
finalement des planètes ? Dans quelles régions des disques cette croissance des grains est-elle
prédominante ? Dans quelle mesure les observations actuelles nous permettent-elles de mettre
des contraintes sur ces processus ?

Pour tenter de répondre à ces questions, deux axes principaux ont été abordés dans cette
thèse :

– le développement d’un code de transfert radiatif. L’objectif est de mettre au
point un outil qui nous permette de modéliser l’ensemble des quantités observables des
disques : SEDs, images en lumière diffusée, cartes de polarisation,. . . de manière cohé-
rente entre elles afin de pouvoir interpréter simultanément plusieurs observations. Le
code doit en outre offrir la possibilité de tester les prédictions des théories de formation
planétaire : sédimentation, migration radiale, croissance préférentielle des grains dans
les zones les plus denses,. . . en pouvant gérer des populations de grains qui varient en
fonction de la position dans le disque.

– la modélisation multi-longueurs d’onde et multi-techniques. Le code sera appli-
qué à quelques objets pour lesquels nous disposons de jeux de données multi-longueurs
d’onde. L’objectif est de réaliser un échantillonnage important de l’espace des para-
mètres et de systématiquement comparer un grand nombre de modèles à différents
types d’observations, afin de déduire des contraintes quantitatives sur les paramètres
des modèles et d’étudier leurs implications sur l’évolution des disques et les processus
de formation planétaire.





Modélisation du transfert radiatif

2
Sommaire

2.1 Le problème du transfert radiatif . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 27
2.2 La méthode Monte Carlo . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 29
2.3 Nouveaux développements et caractéristiques du code . . . . . . 36
2.4 Hypothèses, domaines d’application et limites du modèle . . . . 37
2.5 La vie d’un photon . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 41
2.6 Traitement de la diffusion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 50
2.7 Calcul de l’émission thermique du disque . . . . . . . . . . . . . . 67
2.8 Validation du code . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 80
2.9 Résumé et perspectives . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 95
Annexe . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 97

2.1 Le problème du transfert radiatif
Les données observationnelles sur les disques protoplanétaires se

font de plus en plus nombreuses et détaillées. Leur interprétation
passe par une résolution précise du transfert radiatif, qui a pour
but de déterminer l’intensité spécifique Iλ(−→r ,−→n ) en chaque point−→r et direction −→n du modèle et à chaque longueur d’onde λ. Ce pro-
blème est particulièrement complexe, l’intensité spécifique est une
grandeur à 6 dimensions, la transmission du rayonnement dépend
de la température, elle-même reliée au chauffage par rayonnement,

les échelles d’opacités peuvent varier de zéro à plusieurs millions, le rayonnement peut être
très fortement anisotrope, les sources d’éclairement multiples et complexes . . .

L’intensité spécifique vérifie l’équation stationnaire suivante, appelée équation du transfert
radiatif :

dIλ(−→r ,−→n )

ds
=− κext

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)

où κabs
λ (−→r ), κdiff

λ (−→r ) et κext
λ (−→r ) = κabs

λ (−→r )+κdiff
λ (−→r ) sont respectivement, les opacités d’ab-

sorption, diffusion et extinction. s représente la distance le long de la direction de propagation.
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ψλ(−→r ,−→n ′
,−→n ) est la distribution angulaire du rayonnement diffusé1 : elle décrit la fraction

d’énergie diffusée de la direction −→n ′
vers la direction −→n par unité d’angle solide. Bλ(T) est

la fonction de Planck. La solution formelle de l’équation 2.1.1 en −→r = −→r0 + s−→n est donnée
par :

Iλ(−→r ,−→n ) = Iλ(−→r0 ,−→n ) e−τλ(
−→r0 ,
−→n ,s) +

∫ s

0
ελ(−→r0 + s−→n ,−→n ) e

−

„

τλ(
−→r0 ,
−→n ,s)−τλ(

−→r0 ,
−→n ,s′)

«

ds′

(2.1.2)
où l’émissivité ελ, définie par :

ελ(−→r ,−→n ) = κabs
λ (−→r ) Bλ(T(−→r )) + κdiff

λ (−→r )
1

4π

∫∫

Ω
ψλ(−→r ,−→n ′

,−→n ) Iλ(−→r ,−→n ′
) dΩ′ (2.1.3)

est la somme des termes d’émission thermique et de lumière diffusée. La longueur optique τλ
est définie comme l’intégrale de l’opacité le long de la direction de propagation :

τλ(−→r0 ,−→n , s) =

∫ s

0
κext

λ (−→r0 + s′−→n ) ds′ (2.1.4)

Le calcul de l’émission thermique nécessite de connaître la structure en température T(−→r )
de la poussière. Cette température est déterminée en écrivant que la matière est en équilibre
radiatif. Si on suppose en outre, que les grains sont à l’équilibre thermodynamique local
(ÉTL) et qu’il a pas d’autres sources d’énergie que le champ de rayonnement, la température
est obtenue en inversant, pour chaque cellule 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 cellule, κabs
i son opacité massique d’absorption et Γabs

i

son taux d’absorption d’énergie.
L’ensemble des équations 2.1.1 et 2.1.5 définit complètement le problème du transfert

radiatif à partir de la donnée des propriétés optiques de la poussière (κabs
λ , κdiff

λ , ψλ) et des
sources d’éclairement (conditions initiales de l’équation 2.1.1). Il est important de noter ici
que les opacités, en général, peuvent dépendre de la température, rendant inévitable un calcul
itératif entre les solutions des équations 2.1.1 et 2.1.5. Dans le cas du transfert radiatif dans
la poussière, ce problème disparaît car les opacités peuvent, en première approximation, être
considérées comme indépendantes de la température.

L’objectif des simulations est d’obtenir :
– la structure en température T(−→r ) en chaque point −→r du modèle, qui peut être utilisée

comme entrée pour d’autres modélisations, par exemple pour la chimie ou l’hydrody-
namique.

– les intensités spécifiques Iλ s’échappant du système et desquelles on peut déduire les
flux dans différentes directions qui donnent les distributions spectrales d’énergie et les
images monochromatiques à différentes longueurs d’onde et pour différentes lignes de
visée.

1Le terme anglais est “phase function” et nous utiliserons parfois le nom de «fonction de phase» par la
suite.
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2.2 La méthode Monte Carlo
La méthode Monte Carlo est une méthode numérique qui per-

met de résoudre des problèmes mathématiques par la simulation
de variables aléatoires. Elle peut simuler tout processus dont l’évo-
lution est influencée par des facteurs aléatoires (chaînes de Mar-
kov, modèle de transport, finance, . . . ), mais aussi des problèmes
où le «facteur chance» n’intervient pas, la méthode permettant la

construction d’un modèle probabiliste artificiel, par exemple pour la résolution d’intégrales,
en particulier multidimensionnelles. La date de naissance généralement acceptée de cette
méthode est 1949 quand un article de Metropolis et Ulam, intitulé "The Monte Carlo me-
thod", fut publié. Curieusement, les bases théoriques de la méthode étaient connues bien
avant que les premiers articles ne fussent publiés, et certains problèmes de statistique furent
résolus au moyen d’échantillonage aléatoire, c’est-à-dire, dans les faits, par la méthode Monte
Carlo. Cependant, la difficulté de simuler manuellement des variables aléatoires ne permit à
la méthode de se développer qu’à partir de l’apparition des ordinateurs et de générateurs de
nombres pseudo-aléatoires de bonne qualité.

2.2.1 Principe général du code

Le code décrit ici se base sur celui écrit par Ménard (1989), dont il reprend le principe
de fonctionnement général mais dont il étend les capacités et champs d’application2. Dans le
cas du transfert radiatif, l’idée de base de la méthode Monte Carlo est de diviser les énergies
rayonnées en différentes particules ou paquets de photons. Par abus de langage, le terme
photon sera parfois utilisé par la suite, il désignera les particules du code Monte Carlo et non
pas un photon au sens physique du terme, c’est-à-dire quanta d’énergie de l’onde électroma-
gnétique. Chaque particule est monochromatique et correspond à un ensemble de photons.
Les particules sont émises à une certaine position et dans une certaine direction puis effec-
tuent une marche au hasard dans l’environnement circumstellaire, avec lequel elles peuvent
interagir, étant occasionnellement absorbées ou diffusées et pouvant changer de direction de
propagation en cas de diffusion. Les probabilités avec lesquelles ces actions ont lieu sont déter-
minées par les équations du transfert radiatif. Quand les particules quittent l’environnement
circumstellaire, elles sont classées en fonction de leur position, direction de vol et longueur
d’onde et produisent les différentes quantités observables : images et distributions spectrales
d’énergie.

La résolution de l’équation 2.1.1 n’est pas réalisée de manière directe mais par la simula-
tion de la marche aléatoire des paquets de photons. Les principaux problèmes que nous avons
à résoudre dans la méthode Monte Carlo sont donc :

– la détermination des coordonnées des points de la marche aléatoire (section 2.5)
– le traitement des interactions des photons avec les grains de poussière : calcul des

modifications de l’état de polarisation dans le cas d’une diffusion, calcul de l’équilibre
radiatif et réémission de l’énergie dans le cas d’une absorption (sections 2.6 et 2.7).

– production des quantités observables lorsque les photons quittent le système et at-
teignent l’observateur.

Le champ de rayonnement est calculé de manière stochastique lors de la propagation des
photons mais l’équation de l’équilibre radiatif 2.1.5 de laquelle on déduit la structure en
température est en revanche résolue de manière non probabiliste (section 2.7.1).

La figure 2.1 schématise le fonctionement général du code et décrit les articulations entre

2Ce chapitre décrit le fonctionnement du code et les tests que nous avons réalisés pour valider ces résultats.
Certaines parties entrent dans les détails du code. Une description plus brève est présentée en annexe.
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Fichier de paramètres Table de densité externe Matrices de Mueller externes

Initialisation :

– propriétés optiques

– densité

Étape 1
Calcul de la structure

en température

Calcul de la température

des cellules

Émissivité des cellules
Lecture table de

température

Étape 2
Calcul des SEDs et images

Boucle sur

Boucle sur

Boucle sur

Boucle sur les

Boucle sur les

cellules

cellules

les paquets

les paquets
monochromatiques

les longueurs d’onde

Longueur de vol

Longueur de vol

Interaction ?

Interaction ?

OUI

OUI

NON

NON

Diffusion ou absorption ?

Absorption énergie
Calcul température

Choix longueur d’onde
réémision thermique

Choix direction de vol
isotropie

Angles de diffusion

Angles de diffusion

fonction de phase

fonction de phase

Modification du

Modification du

vecteur de Stokes

vecteur de Stokes

vecteur de Stokes

Diffusion forcée :
multiplication du

par l’albédo

Ajout du paquet aux Ajout du paquet aux

observables observables

Comparaison des résultats

des deux étapes

Émission du paquet stellaire
Choix longueur d’onde

Émission du paquet
depuis l’étoile ou le disque

2.4

2.7.4

2.7.2

2.5.2

2.7.4

2.5.3 2.5.3

2.7.3

2.7.1

2.5.1

2.6.4

2.6.7

2.5.3

2.7.4

2.6.4

2.6.7

2.5.4 2.7.4 2.5.4

2.5.1

2.5.1

Figure 2.1 – Schéma général du code. Les étapes principales du calcul de la distribution spectrale
d’énergie et des images d’un objet sont présentées. Les flèches en tirets représentent certains chemins
optionnels possibles. Sous chaque étape du calcul figure une boîte indiquant le numéro de la section
dans laquelle les calculs sont détaillés. Les boîtes en bleu représentent les étapes principales du code,
les boîtes en rose, les routines liées à l’émission thermique, les boîtes en vert, celles liées à la diffusion
et les boîtes à cadre rouge montrent les étapes les plus consommatrices en temps de calcul. Les zones
grisées schématisent les calculs effectués par la première version du code (Ménard 1989).
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les différents calculs que nous allons présenter dans les sections suivantes.

2.2.2 Pourquoi faire confiance au hasard ?

De manière identique aux simulations hydrodynamiques, on peut distinguer deux familles
de méthodes pour résoudre numériquement l’équation du transfert radiatif : les méthodes
particulaires (Monte Carlo) et les méthodes basées sur des grilles. Cette dernière catégorie se
divise en deux avec les méthodes à coordonnées discrètes, qui intègrent l’équation du transfert
le long de rayons prédéfinis et les méthodes basées sur les moments de l’intensité spécifique,
qui ne résolvent pas l’équation du transfert directement mais ses moyennes sur les directions
de vol.

L’une des premières étapes du développement du code a donc été de sélectionner la mé-
thode la plus adaptée pour résoudre les problèmes auxquels nous nous intéressions. Le choix
de la méthode Monte Carlo a été réalisé en s’appuyant sur les possibilités offertes, dans le
cadre des objectifs que nous nous étions fixés, par les deux codes disponibles au LAOG, qui
traitent chacun une partie du transfert radiatif :

– le code de diffusion multiple de François Ménard et Gaspard Duchêne, qui permet de
produire des images des disques dans le domaine visible et infrarouge proche.

– le code de structure verticale de Régis Lachaume, Fabien Malbet et Jean-Louis Mo-
nin qui inclut un modèle à deux couches, basé sur la méthode des moments pour le
traitement du transfert radiatif (Lachaume et al. 2003).

Deux possibilités se sont alors offertes à nous :
– développer un code de transfert radiatif basé sur la méthode Monte Carlo à partir du

code de diffusion multiple. Il s’agissait de réécrire en grande partie le code de diffusion
pour le rendre multi-longueur d’onde, inclure les équations de l’équilibre radiatif et
ajouter l’émission thermique du disque.

– combiner les deux codes existants en s’assurant que les calculs soient cohérents entre
eux. Le travail à faire était ici de nature différente : il fallait vérifier que les hypo-
thèses utilisées dans les deux codes (géométrie du disque, propriétés optiques de la
poussière . . . ) étaient compatibles entre elles et que les résultats produits par les deux
codes puissent être interprétés ensemble de manière cohérente.

Ce choix revenait à choisir entre un code particulaire et un code basé sur une grille. Chaque
type de code a ses avantages et inconvénients que nous allons essayer de résumer ici.

L’idée à la base des méthodes des moments apparaît dans les années soixante (voir par
exemple, Mihalas & Mihalas 1984, et les références incluses). Pour les disques d’accrétion, les
équations furent présentées par Hubeny (1990) et Malbet & Bertout (1991). Les méthodes des
moments n’utilisent pas l’équation du transfert radiatif 2.1.1 directement, mais ses moments
successifs (par rapport à la direction de propagation). Le système d’équations ainsi formé
n’est complet que pour un nombre infini d’équations de moments. Une relation de clôture,
qui estime les moments d’ordre élevé par des fonctions des moments de plus bas ordres, est
alors nécessaire pour fermer le système avec un nombre fini d’équations. Les plus utilisées sont
la relation de diffusion limitée en flux (Yorke et al. 1993; Sonnhalter et al. 1995; Murray et al.
1994) et l’approximation d’Eddington (éventuellement modifiée, voir par exemple, Malbet &
Bertout 1991; Malbet et al. 2001). Ces méthodes sont bien appropriées aux cas optiquement
épais mais ne peuvent s’appliquer aux zones optiquement minces, car les approximations ne
sont plus valides dans ce régime.

Les méthodes à coordonnées discrètes résolvent l’équation du transfert radiatif sur une
grille spatiale discrète, cette grille pouvant être déterminée pendant la simulation ou générée
au préalable. L’intégration de l’équation du transfert radiatif peut être réalisée par l’algo-
rithme des «longues caractéristiques», c’est-à-dire en intégrant l’équation du transfert le long
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de tout le trajet du rayon lumineux. Cette méthode est précise mais devient rapidement
trop coûteuse en temps de calcul. Elle reste cependant utile quand une grande précision est
recherchée et quand on se trouve dans le limite du transport (au moins dans une partie
du domaine). Une méthode plus efficace est basée sur l’algorithme des «courtes caractéris-
tiques» (Mihalas 1978; Kunasz & Auer 1988). Cette méthode de plus en plus répandue, évite
les redondances des «longues caractéristiques» en n’intégrant que sur une fraction du rayon,
l’intensité spécifique au 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 couplées. En effet, le calcul
du champ de rayonnement doit prendre en compte le champ de rayonnement de l’étoile,
absorbé et diffusé par le disque mais aussi le champ de rayonnement provenant de l’émission
thermique du disque, lui aussi absorbé et diffusé. Dans le cas optiquement mince, le champ
de rayonnement de l’étoile est complètement dominant et la température de la poussière
peut alors être calculée directement. Dans les zones optiquement épaisses, l’émission de la
poussière peut contribuer de façon significative au chauffage. Les équations 2.1.1 et 2.1.5
sont alors couplées, et la solution est obtenue par une méthode itérative où le champ de
rayonnement et la température sont calculés alternativement.

Les techniques numériques les plus utilisées sont l’«itération Lambda» (Collison & Fix
1991; Efstathiou & Rowan-Robinson 1991) et le «tenseur variable d’Eddington» (Mihalas &
Mihalas 1984; Malbet & Bertout 1991; Stone et al. 1992; Kikuchi et al. 2002; Dullemond
et al. 2002; Dullemond 2002). L’«itération Lambda», où Lambda désigne l’opérateur linéaire
qui donne l’intensité spécifique moyenne à partir de la fonction source, souffre de problème
de convergence et la méthode de l’«itération Lambda accélérée» (ALI), qui utilise un opé-
rateur approximatif mais facilement inversible (voir par exemple Rybicki & Hummer 1991)
est souvent utilisée. Une convergence plus rapide peut en outre être atteinte en combinant
cette méthode à un amplificateur de convergence linéaire comme l’algorithme de Ng (1974).
Ces méthodes permettent d’améliorer la convergence de tout schéma d’itération linéaire, en
estimant le comportement de la convergence du problème à l’aide des résultats précédents.
La méthode du «tenseur variable d’Eddington» résout l’équation complète du transfert mais
estime la forme du champ de rayonnement en utilisant une équation de moments. Le principe
est ici de calculer, et non pas d’estimer ou de deviner comme c’est le cas dans les méthodes de
moments classiques, les facteurs d’Eddington en utilisant le champ de rayonnement calculé
par intégration de l’équation complète du transfert. Les équations de moments ne sont dans
ce cas plus une approximation et sont parfaitement équivalentes à l’équation complète du
transfert. Cette méthode semble plus robuste que l’«itération Lambda» et converge souvent
plus rapidement (elle peut également être couplée à une accélération de type Ng). En outre,
elle fonctionne même à des opacités optiques très élevées.

La méthode Monte Carlo fut employée la première fois pour résoudre le transfert radiatif
en incluant 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 diffusions
multiples (Witt 1977a,b,c; Witt & Oshel 1977; Yusef-Zadeh et al. 1984; Ménard 1989; Whitney
& Hartmann 1992; Fischer et al. 1994) Le principal défaut des codes Monte Carlo est le bruit
statistique qu’ils génèrent et dont les codes à grille sont dépourvus. En effet, la méthode
Monte Carlo permet d’obtenir un estimateur statistique d’une certaine intégrale que l’on
désire calculer. Cet estimateur est non biaisé mais possède une déviation standard qui peut
s’écrire d’après le théorème central limite comme σ/

√
n où n est le nombre d’expérimentations

– dans le cas qui nous concerne, n est le nombre de paquets lancés – et σ la déviation standard
d’une expérimentation. Même si ce bruit diminue avec un nombre de paquets de photons
croissant, la réduction du bruit à un niveau prédéterminé peut demander un temps de calcul
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très important. Certains éléments déterministes peuvent être introduits dans la méthode
Monte Carlo pour réduire ce bruit, en diminuant σ. Ces techniques de réduction de variance
(la variance est ici définie comme une mesure des fluctuations statistiques, ou, pour être plus
précis, comme le carré de la déviation standard des résultats d’un même calcul avec différents
ensembles de nombres aléatoires) peuvent, par exemple, prendre, dans le cas du transfert
radiatif, la forme du concept d’interaction forcée introduit par Cashwell & Everett (1959),
l’utilisation d’un échantillonage du champ de rayonnement adapté au problème (Juvela 2005)
ou l’écriture de l’équilibre radiatif à l’aide du champ de rayonnement (Lucy 1999).

De manière similaire aux codes à grille, des itérations sont nécessaires entre la résolution
de l’équation du transfert et celle de l’équilibre (Wolf 2003b). Quand l’opacité augmente le
nombre d’itérations requises augmente et les calculs peuvent devenir excessivement longs, un
grand nombre de photons n’étant pas utilisés pour la solution finale mais uniquement pour les
itérations intermédiaires. Des méthodes Monte Carlo accélérées sont apparues (Bernes 1979;
Juvela 1997; Hogerheĳde & van der Tak 2000). Ainsi, Juvela (2005) ne traite explicitement
que certaines des interactions entre cellules. Il sépare la contribution des photons émis et
réabsorbés dans la même cellule, calculée explicitement, et celle des photons qui sont absor-
bés dans une cellule différente de leur cellule d’émission, calculée par la méthode classique
par itérations successives. Cela permet de réduire significativement le nombre d’itérations
nécessaires et donc d’accélérer le taux de convergence et peut se comparer à une méthode
ALI adaptée aux codes Monte Carlo.

Parce que l’opacité de la poussière est indépendante de la température, la température
de la poussière peut, en principe, être calculée sans itération. En effet, si le couplage radiatif
entre les cellules est gardé en mémoire, le problème se résume à un système d’équation
à résoudre et une simulation fournissant les coefficients de couplages entre les cellules n’a
besoin d’être réalisée qu’une seule fois. Niccolini et al. (2003) utilisent cette méthode qui traite
indépendemment la propagation des photons et le calcul de l’équilibre thermique. Pour un
modèle de N cellules, il faut garder en mémoire N(N−1)/2 termes de couplage correspondant
à chaque couple de cellules pour chaque fréquence simulée, calculés par la partie Monte-Carlo
du code et résoudre dans un second temps l’ensemble des équations non-linéaires 2.1.5, ce qui
revient à inverser une matrice de Jacobi de taille N × N. L’inversion de cette matrice peut
devenir très gourmande en temps de calcul lorsque N augmente, et nécessiter une très grande
quantité de mémoire. De ce fait la taille de la grille de densité est limitée et cette méthode ne
peut être utilisée dans les cas où un nombre important de cellules est nécessaire, par exemple
dans un disque très optiquement épais ou si le disque n’est pas axisymétrique et doit être
décrit par une table de densité à trois dimensions.

Une autre alternative, de laquelle s’inspire notre code, est le concept de réémission immé-
diate développé par Bjorkman & Wood (2001). Lorsqu’un paquet de photons est absorbé, la
température locale de la poussière est mise à jour et un nouveau paquet est immédiatement
réémis au même endroit. La fréquence du paquet réémis est déterminée par une loi de proba-
bilité prenant en compte les photons précédemment émis et la nouvelle température locale.
Cette méthode permet implicitement de conserver l’énergie car chaque paquet absorbé est
réémis et s’échappera finalement du disque (la conservation de l’énergie est donc forcée indi-
viduellement pour chaque paquet). Cette méthode présente plusieurs avantages par rapport
à la méthode classique :

– tous les paquets simulés sont utilisés dans le calcul de la solution finale et aucune
itération n’est nécessaire,

– les corrections en température sont appliquées immédiatement à chaque absorption.
Dans la méthode classique, les cellules émettent des paquets de photons correspondant
aux anciennes températures jusqu’à ce que les températures soient mises à jour à la fin
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de l’itération,
– les photons suivent le flux d’énergie et de ce fait, plus d’émissions (et réémissions) ont

lieu dans les zones les plus chaudes. L’échantillonnage de ces régions est ainsi très bon.
En particulier, la méthode assure qu’il ne peut y avoir de régions d’émission importante
mal échantillonnées,

– la méthode permet de considérer des profondeurs optiques importantes. En effet, quand
un photon à courte longueur d’onde est absorbé, il est réémis le plus souvent à une
longueur d’onde plus grande, où l’opacité est sensiblement plus faible. L’augmentation
du libre parcours moyen résultante rend la procédure beaucoup plus efficace dans les
cas très optiquement épais.

Le principal avantage des méthodes Monte Carlo est leur flexibilité. Ainsi, les directions
de propagation des photons ne sont pas choisies a priori (comme c’est le cas dans les codes
déterministes où la géométrie de rayons discrets est fixée) mais résultent d’un traitement pro-
babiliste, rendant possible la simulation du transfert radiatif dans des milieux de géométries
complexes à trois dimensions (Boisse 1990; Witt & Gordon 1996; Bianchi et al. 2000). De
même, cette flexibilité des codes Monte Carlo leur a permis d’atteindre un grand degré de
sophistication auquel ne peuvent prétendre les méthodes à grille de résolution du transfert.
Ainsi, les méthodes Monte Carlo peuvent traiter la physique de la diffusion dans tous ces
détails : anisotropie, effets de la polarisation (Ménard 1989; Code & Whitney 1995; Bianchi
et al. 1996) de manière relativement simple, réaliser un traitement correct de l’information
cinématique dans le problème du transfert radiatif (Matthews & Wood 2001; Baes & Dejon-
ghe 2002; Baes et al. 2003). Si les méthodes basées sur des grilles peuvent résoudre facilement
le transfert à une dimension, pour des géométries plus générales, en revanche, le problème
devient beaucoup plus complexe, et obtenir une solution exacte devient beaucoup plus dé-
licat avec les techniques conventionnelles. Si les codes à deux dimensions commencent à se
développer (Dullemond et al. 2002; Men’shchikov & Henning 1997b; Sonnhalter et al. 1995;
Gouttebroze 2005; Efstathiou & Rowan-Robinson 1990), il n’existe présentement, à notre
connaissance, qu’un seul code à trois dimensions (Steinacker et al. 2002), alors que les codes
Monte Carlo à trois dimensions sont relativement nombreux (Bjorkman & Wood 2001; Wolf
2003b; Niccolini et al. 2003; Harries et al. 2004; Ercolano et al. 2005). La simplicité et l’univer-
salité de la méthode Monte Carlo offrent de plus des perspectives d’extensions et d’évolutions
aux codes plus importantes et probablement plus aisées à mettre oeuvre.

Ces éléments nous ont poussé à choisir la méthode Monte Carlo pour simuler le transfert
radiatif. En particulier, la possibilité de traiter aussi bien la lumière diffusée que l’émission
thermique avec un unique code s’est avéré déterminante dans le choix de la méthode. En
effet, l’un des objectifs principaux de la thèse est de reproduire les observations des disques
sur un large domaine de longueur d’onde en s’assurant que les images produites à différentes
longueurs d’onde puissent être exploitées simultanément. Maintenir deux codes basés sur des
méthodes différentes à un même niveau de complexité et surtout assurer la cohérence de leurs
résultats nous est apparu une entreprise assez délicate et risquée. Les difficultés rencontrées
dans la mise au point des deux codes auraient sans doute été de natures différentes et les
hypothèses utilisées pour les résoudre dans un des codes auraient sans doute impliquer des
limitations sur le second code, rendant de ce fait l’ensemble des deux codes moins efficace et
limitant son domaine d’application. À l’inverse, le développement du code Monte Carlo nous
permettra de simuler des images de disques en émission thermique et/ou lumière diffusée
ainsi que des distributions spectrales d’énergie cohérentes entre elles même dans des cas
complexes (propriétés de la poussière ne sont pas uniformes dans le disque, géométrie à trois
dimensions, . . . ) offrant ainsi un outil particulièrement adapté aux problématiques étudiées.
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2.2.3 Nombres aléatoires

Une grande partie des calculs effectués au cours des simulations se résume à tirer des
nombres aléatoires suivant des lois de probabilité plus ou moins complexes. Des algorithmes
efficaces existent pour simuler des variables pseudo-aléatoire uniformes et la démarche natu-
relle pour atteindre notre objectif est de simuler une variable suivant une loi de probabilité
quelconque à partir d’un générateur pseudo-aléatoire uniforme.

Une des méthodes pour y parvenir est la méthode de la fonction de répartition, parfois
appelée équation fondamentale de la méthode Monte Carlo. Si l’on considère une variable
aléatoire X définie sur l’intervalle [a, b] de densité de probabilité f(x), alors la variable aléatoire
Y définie par le changement de variable Y = F(X), où F est la fonction de répartition
(intégrale de la densité de probabilité) de X, est comprise entre F(a) = 0 et F(b) = 1. Pour
toutes valeurs de y comprises 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 donc une loi de probabilité uniforme. Ce calcul, qui n’est autre que l’égalisation
d’histogramme, permet de générer des nombres aléatoires suivant la loi f quand on a à sa
disposition des nombres aléatoires suivant la loi uniforme. En effet, si les variables Ai suivent
une loi uniforme, les variables aléatoires Xi = F−1(Ai) suivent la loi f . Ainsi pour générer
un nombre aléatoire x entre a et b, suivant la loi f , la méthode de la fonction de répartition
revient donc à inverser l’intégrale :

F(x) =

∫ x

a
f(y) dy = A avec, par définition

∫ b

a
f(y) dy = 1 (2.2.2)

et A désigne un nombre choisi aléatoirement entre 0 et 1. Cette méthode est particulièrement
efficace si F−1 a une expression analytique. Dans le cas contraire, il faut tabuler certaines
valeurs de F(xi) et rechercher dans le tableau ainsi créé, la plus petite valeur xi telle que
F(xi) ≥ A. Pour accélérer cette recherche, nous utilisons une méthode de dichotomie. Dans
le cas des tableaux de taille importante, des informations supplémentaires sont stockées en
mémoire (pour quelles valeurs certains seuils de probabilité sont atteints). Cela permet d’ini-
tialiser la dichotomie avec deux valeurs proches de la valeur recherchée (et non plus aux
valeurs minimale et maximale) afin de réduire le nombre de pas nécessaires pour atteindre la
solution. Cette méthode revient à sélectionner une partie du tableau dans laquelle se trouve
la valeur recherchée puis de ne réaliser la dichotomie que dans cette partie. Dans la suite,
A désignera les valeurs successives d’une suite de nombres aléatoires, ie chaque terme A
représentera un nouveau nombre aléatoire ∈ ]0, 1] indépendant du précédent.

La qualité du générateur de nombres pseudo-aléatoires est primordiale pour la pertinence
de nos calculs. En particulier, nous serons parfois amenés à utiliser plusieurs milliards de
nombres pseudo-aléatoires et un générateur 64 bits est nécessaire. Cela correspond à une
longueur de chaîne maximale de 263 − 1 ≈ 9.2 1018 nombres aléatoires par opposition aux
générateurs 32 bits, dont la longueur de chaîne est de seulement 231 − 1 ≈ 2.1 109, dans les
meilleurs cas. Notre choix s’est porté sur le générateur SPRNG (Scalable Parallel Random
Number Generators Library), qui a été abondamment testé et qui offre la possibilité de
générer des flux indépendants de nombres aléatoires en parallèle.
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2.3 Nouveaux développements et caractéristiques du code
La version originale du code, développée par Ménard (1989), se concentrait sur la pro-

duction d’images en lumière diffusée. L’approche Monte Carlo choisie permettait de prendre
en compte naturellement les diffusions multiples et le formalisme de Stokes adopté offrait la
possibilité de calculer des cartes de polarisation.

L’ensemble de ces caractéristiques ont été maintenues dans la version actuelle du code et
de nouvelles y ont été ajoutées :

– l’utilisation de table de densité quelconque en trois dimensions,
– l’utilisation de distribution de poussière non uniforme dans le disque, permettant de

simuler des effets de sédimentation et migration radiale différentielle des grains suivant
leur taille,

– l’utilisation de grains non sphériques, orientés aléatoirement,
– l’utilisation de la fonction de phase calculée à l’aide des propriétés optiques des grains

ou son approximation par la fonction de Henyey-Greenstein,
– l’utilisation d’un nombre d’étoiles quelconques, non ponctuelles, avec des fonctions

d’éclairement éventuellement complexes, par exemple une surface présentant des taches
chaudes ou froides et/ou de l’assombrissement centre-bord,

– la détermination de la structure en température du disque par la résolution de l’équilibre
radiatif en prenant en compte les chauffages passif et actif,

– l’adaptation au cas optiquement mince, où la probabilité d’interaction des photons avec
la matière est très faible,

– la généralisation à plusieurs longueurs d’onde avec :
– la production d’images, en considérant à la fois la lumière diffusée et l’émission ther-

mique, avec la possibilité de séparer les différentes contributions,
– la production de distributions spectrales d’énergie.

Un travail important d’optimisation des performances du code a en outre été réalisé, avec
en particulier une parallélisation pour les systèmes à mémoire partagée (OpenMP). Le gain
en vitesse lors du calcul d’une image en lumière diffusée correspond à un facteur de l’ordre de
7 sur une machine mono-processeur, par rapport à la version originale du code. L’utilisation
d’un échantillonnage spatial du champ de rayonnement plus adapté à la simulation d’images
(section 2.6.8) permet en outre de réduire le nombre de paquets utilisés d’un facteur 3 à
plusieurs centaines suivant la géométrie du disque.

Les temps de calcul publiés pour la résolution du cas test défini par (Pascucci et al.
2004) semblent également indiquer que le code est très efficace pour le calcul de l’équilibre
thermique et la production des SEDs.

Le tableau 2.1 résume les principales caractéristiques du code comparées à celles d’autres
codes. Les codes choisis sont ceux qui, à notre connaissance, ont vérifié le cas test défini par
Pascucci et al. (2004). D’autres codes sont utilisés pour modéliser les disques circumstellaires
(Chiang & Goldreich 1997; Bell et al. 1997; D’Alessio et al. 1998; Lachaume et al. 2003). Ils
utilisent cependant certaines approximations (méthode des moments, modèle à deux couches,
opacités grises, . . . ) et n’ont pas la capacité de reproduire le cas test. Le critère de sélection
choisi est arbitraire mais il permet de réunir des codes qui ont un degré de complexité similaire.
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Modèle A B C D E F G H I
3D × × × × × × ×
Diffusion anisotrope × × × × × × × ×
Grille de géométrie arbitraire × × ×
Distribution en taille de grain × × × × × × × × ×
Espèces de poussière multiples × × × × × × ×
Chauffage différentiel des grains × ×3 ×
Chauffage du gaz × ×
Sources de chauffages multiples/étendues × × × × × × ×
Évaporation de la poussière incluse ×1 × × ×
Contrôle global de l’erreur ×2 × ×
Acceleration pour τ élévées × × × × × × ×
Version parallèle × × ×
Images × × × × × × × ×
Cartes de polarisation × × × ×
A : MCFOST, Pinte et al. (2006)
B : MC3D, Wolf (2003b)
C : MCTRANSF, Niccolini et al. (2003)
D : Bjorkman & Wood (2001); Wood et al. (2002)
E : RADMC, http://www.mpia-hd.mpg.de/homes/dullemon/radtrans/radmc/
F : RADICAL, Dullemond (2002)
G : STEINRAY, Steinacker et al. (2003)
H : MOCASSIN, Ercolano et al. (2005)
I : TORUS, Harries (2000) et Harries et al. (2004)
1 Dans le cas optiquement mince. Le cas optiquement épais nécessite un calcul par itérations.
2 La méthode d’échantillonnage adaptatif du champ de rayonnement permet un contrôle de la pertinence

des résultats.
3 Le calcul est limité à 64 tailles de grain et seule la température est convergée (voir Wolf (2003a)).

Tableau 2.1 – Comparaison des différents modèles de transfert radiatif utilisés pour modéliser
les environnements circumstellaires

2.4 Hypothèses, domaines d’application et limites du modèle
2.4.1 Système de coordonnées et géométrie du modèle

Les positions successives (x, y, z) des photons sont décrites en utilisant un système de
coordonnées cartésien, dont l’origine coïncide avec le centre de masse du système. Ce système
de coordonnées sera qualifié d’universel par comparaison à d’autres systèmes de coordonnées
que nous aurons parfois besoin d’utiliser au cours de la propagation des photons. La direction
de vol du photon est définie à l’aide d’un vecteur unitaire (u, v, w) :

√

u2 + v2 + w2 = 1 (2.4.1)

Les composantes u, v, w sont parfois appelées cosinus directeurs.
Nous avons vu que le code permet de gérer des distributions de densité arbitraires en trois

dimensions. Dans la plupart des cas cependant, une distribution de densité complexe n’est
pas nécessaire et nous utiliserons une description simplifiée des grandeurs pertinentes de la
géométrie du disque à l’aide de lois de puissance (Pringle 1981). La première simplification
est de supposer que le système est axisymétrique et que nous pouvons le décrire à l’aide d’une
table de densité en deux dimensions. La structure en densité peut alors être définie à partir
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de la densité surfacique et de la structure verticale du disque. Pour la densité surfacique
nous adoptons une loi de la forme Σ(r) = Σ0 (r/r0)

p où r0 est un rayon de référence. La
relation paramétrique généralement employée pour définir la structure verticale du disque
n’est strictement valide que si nous faisons plusieurs hypothèses. Le disque est supposé :

– géométriquement mince, en tout point (r, z) du disque : z ≪ r,
– verticalement isotherme, la structure en température ne dépend que de la variable r
– en équilibre hydrostatique vertical,
– composé d’un gaz parfait,
– non auto-gravitant.

Ces hypothèses permettent d’obtenir une description simple du disque à l’aide des paramètres
principaux du disque, c’est-à-dire ceux auxquels nous avons accès grâce aux observations sur
les instruments actuels. Elles impliquent cependant que la structure en température obtenue
ne sera pas cohérente avec la structure en densité.

L’équilibre hydrostatique peut s’écrire :

∂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 fin avec z ≪ r :

∂ρ(r, z)

∂z
+

GM∗µ

kT(r)r3
ρ(r, z) z = 0 (2.4.3)

avec k la constante de Boltzmann, G la constante gravitationnelle, M∗ la masse de l’étoile, µ
la masse moyenne des particules constituant le disque. La solution de cette équation est un
profil gaussien :

ρ(r, z) = ρ(r, 0) e
−

1
2

“

z
H(r)

”2

avec H(r) =

√

r3kT(r)

GM∗µ
(2.4.4)

avec H(r) l’échelle de hauteur du disque. La loi de température est posée s’écrivant comme
T(r) = T0 (r/r0)

γ , ce qui implique également une loi de puissance pour l’échelle de hauteur
H(r) = H0 (r/r0)

β avec 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 écrivant

∫ ∞

−∞

ρ(r, z) dz = Σ(r) et

∫ Rout

Rin

Σ(r) 2πr dr = Md (2.4.5)

où Rin et Rout sont respectivement les rayons interne et externe du disque et Md est la masse
du disque. Et finalement, la loi de densité s’écrit :

ρ(r, z) =
Md

(2π)
3
2 H0 r20

(

(p+ 2) rp+2
0

Rp+2
out − Rp+2

in

)

(

r

r0

)p−β

e
−

1
2

„

z

H0(r/r0)β

«2

si p 6= −2 (2.4.6)

et

ρ(r, z) =
Md

(2π)
3
2 H0 r20 ln

(

Rout

Rin

)

(

r

r0

)−2−β

e
−

1
2

„

z

H0(r/r0)β

«2

sinon. (2.4.7)

Elle permet de décrire le disque à l’aide de six paramètres, Md, Rrin, Rout, p, β, H0 que
nous tenterons d’ajuster aux observations. r0 est un rayon de référence, sa valeur est sans
importance.
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Une grille cylindrique (r, z, φ) est utilisée pour la table de densité du disque, ce type
de géométrie étant particulièrement adapté pour décrire les disques circumstellaires. Nous
utilisons Nr points radiaux espacés logarithmiquement, Nz points verticaux espacés linéaire-
ment et Nφ points azimutaux espacés linéairement, les Nz × Nφ premières cellules radiales
pouvant éventuellement être subdivisées pour mieux échantillonner le bord interne. Une cou-
pure verticale est imposée à 10 fois l’échelle de hauteur locale, c’est-à-dire que la hauteur
des cellules suit l’extension verticale du disque et en particulier son évasement. Le choix
de la coupure est fait de manière à ce que la masse située au-dessus de cette coupure soit
négligeable. Ainsi, si le profil vertical est gaussien, le densité au niveau de la coupure est
exp

(

−102/2
)

= exp(−50) ≈ 2 10−22 fois plus faible que dans le plan équatorial3. En pra-
tique, aucune absorption ou diffusion n’a lieu dans cette zone et cette limite verticale n’a
aucune influence sur le traitement du transfert. L’utilisation de ce type de grille est en re-
vanche peu adapté pour modéliser des systèmes dont une des composantes est à symétrie
sphérique. L’étude des systèmes avec enveloppes sphériques n’est donc pas judicieux avec la
géométrie utilisée actuellement dans le code. En revanche, si la modélisation de tels objets
nous semble intéressante, l’utilisation d’une grille sphérique (ou de géométrie arbitraire) est
tout-à-fait envisageable.

Toutes les quantités (température, opacités, albédo, distribution en taille des grains, . . . )
sont supposées constantes à l’intérieur d’une cellule.

2.4.2 Propriétés des grains

Après avoir défini la géométrie du disque, il nous faut nous attarder sur sa composition.
Nous ne considérons que la poussière, l’opacité du gaz est supposée négligeable par rapport
à celle de la poussière. Nous employons le terme grain pour désigner des particules macro-
scopiques, pour lesquelles nous pouvons définir une taille. En pratique, les particules les plus
petites que nous considérons ont une taille de l’ordre du centième de micron.

Le formalisme utilisé dans le code est celui de Stokes (voir section 2.6.1), l’ensemble des
propriétés optiques d’un grain de poussière sont décrites à l’aide de ses sections efficaces d’ex-
tinction et de diffusion et des matrices de Mueller pour chaque angle de diffusion. Les grains
sont supposés aléatoirement orientés, le modèle considère que l’opacité est indépendante de
la direction de propagation, qu’il n’y a pas de dichroïsme. Le code peut utiliser des sections
efficaces et matrices de Mueller mesurées en laboratoire ou calculées par des simulations nu-
mériques. Dans le cas où les grains sont sphériques, une routine intégrée au code permet de
calculer ces sections efficaces et matrices de Mueller à l’aide de la théorie de Mie. L’ensemble
des propriétés de la poussière est dans ce cas défini par la donnée des indices optiques. La
distribution en taille des grains peut être quelconque mais une description suivant une loi de
puissance est souvent utilisée :

f(a) ∝ a−p (2.4.8)

avec a variant entre amin et amax. Cette distribution en taille peut en outre être différente
dans chaque cellule du disque.

Dans le cas général, nous nous basons sur les résultats de Mathis & Whiffen (1989) et
Draine (2003b), qui sont en bon accord avec la loi d’extinction interstellaire entre ∼ 0.2 et
∼ 20µm.

Le modèle de Mathis & Whiffen (1989) comporte un mélange de grains de graphite, de
silicates et de carbone amorphe, dont la taille typique est de l’ordre de 0.005 µm. Certains
grains, qui peuvent être de nature différente, se collent pour former des grains plus gros,

3La masse négligée par cette approximation est
`

1 − erf
`

5
√

2
´´

Md < 10−16 Md (10−16 étant la limite de
précision en 64 bits, il nous est impossible d’évaluer numériquement 1 − erf(5

√
2)).
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jusqu’à une taille . 1µm. Les grains individuels sont compacts, mais les plus gros sont
poreux. Les densités des grains homogènes sont de 1.9 g.cm−3 pour le carbone amorphe,
2.3 g.cm−3 pour le graphite, 3.3 g.cm−3 pour les silicates (Mathis 1996). Le densité moyenne
des grains compacts est de l’ordre de 2.5 g.cm−3. En prenant en considération le facteur de
porosité de l’ordre de 5, nous obtenons une densité moyenne d’environ 0.5 g.cm−3. Les valeurs
utilisées pour décrire les grains du milieu interstellaire sont amin ≈ 0.03µm, amax ≈ 0.9µm
et p = −3.7. Ces paramètres constituent un point de référence pour étudier si les grains
que nous observons dans les disques présentent ou non une évolution par rapport aux grains
interstellaires.

Nous avons également utilisé les «silicates astronomiques» dont les constantes diélec-
triques ont été initialement construites par Draine & Lee (1984). Ces calculs se basent sur
des mesures en laboratoire d’olivine cristalline, qui produisent une bande d’absorption dans
l’ultraviolet à 0.15 µm qui n’est pas observée dans l’extinction et la polarisation interstellaires
comme le montrent Kim & Martin (1995). Cette bande a été retirée des parties imaginaires
des constantes diélectriques et la force d’oscillateur a été redistribuée entre 0.1 et 0.125 µm.
Les parties réelles correspondantes ont ensuite été recalculées 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 indices optiques pour des grains d’olivine, donnés par
Dorschner et al. (1995). Ces indices sont également basés sur des mesures en laboratoire.
Nous adoptons la même densité que pour les «silicates astronomiques» : 3.5 g.cm−3.

Nous supposons que les grains de poussière sont orientés aléatoirement. Le milieu est
donc considéré symétrique, i.e. non dichroïque. Cette hypothèse rend les matrices d’opacités
proportionnelles à la matrice identité nous permettant ainsi de les écrire à l’aide de scalaires.
Les opacités d’extinction et de diffusion dans une cellule 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 sections
efficaces d’extinction et de diffusion du grain de rayon a à la longueur d’onde λ.

2.4.3 Régime stationnaire et propagation instantanée

Nous ne considérons que des phénomènes stationnaires. Le champ de rayonnement des
sources, la géométrie du système et les propriétés des grains sont supposés indépendants du
temps. Nous faisons en outre l’hypothèse que le propagation de la lumière est instantanée et
ne prenons pas en compte les temps de propagation d’un point à un autre du modèle.

2.4.4 Diffusion de la lumière

Parce que la diffusion de la lumière par des particules recouvre des domaines très larges
et complexes, nous limiterons notre étude au cadre défini par les équations de Maxwell et par
l’optique linéaire.

Nous supposerons en outre que la diffusion de la lumière se fait sans redistribution en lon-
gueurs d’onde, c’est-à-dire que l’onde diffusée a la même longueur d’onde que l’onde incidente.
Cela exclut en particulier les phénomènes tels que la diffusion Raman ou la fluorescence. Nous
ne considérons que les effets de la diffusion à grande distance des particules (hypothèse “far
field” en anglais), où le champ de rayonnement est polarisé perpendiculairement à sa direc-
tion de propagation et décroît inversement proportionnellement à la distance. Enfin, nous
considérerons que les particules diffusantes sont indépendantes et non corrélées, i.e. posi-
tionnées aléatoirement les unes par rapport aux autres. Cela signifie que les particules sont
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suffisamment séparées pour que chacune d’entre elles diffuse la lumière de la même façon que
si toutes les autres particules n’existaient pas. Cela implique également qu’il n’y ait pas de
relations de phase systématiques entre les particules et que l’on puisse sommer les intensités
(ou plus généralement les paramètres de Stokes, voir paragraphe 2.6.1) des ondes partielles
sans prêter attention à leur phase.

Ces hypothèses, très largement vérifiées pour les applications qui nous intéressent, sim-
plifient grandement le problème et nous autorisent à écrire l’équation du transfert 2.1.1.

2.4.5 Grains en équilibre radiatif

L’équation 2.1.5 qui permet le calcul de la structure en température de la poussière s’ap-
puie sur l’hypothèse que les grains sont en équilibre radiatif avec le champ de rayonnement.
En particulier, nous ne prenons pas en compte les petits grains (de rayon typiquement infé-
rieur à 0.01µm) qui sont chauffés stochastiquement et ne sont jamais en équilibre thermique.
Du fait de leur capacité calorifique très faible, l’énergie apportée par l’absorption d’un seul
photon ultraviolet ou visible peut conduire 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 comportent pas comme des corps noirs. Leur spectre d’émis-
sion est déterminé par leur température mais aussi par les caractéristiques des grains. Il est
donné par le spectre de Planck multiplié par l’efficacité d’émission des grains. Pour les grains
en équilibre radiatif, la loi de Kirchoff établit que pour chaque longueur d’onde, l’efficacité
d’émission est égale à l’efficacité d’absorption. Ce résultat a été établi rigoureusement par
Kattawar & Eisner (1970) pour une sphère isotherme. Il a été étendu pour un ensemble de
particules non sphériques, orientées aléatoirement et formant un milieu isotrope et symétrique
par Mishchenko (2002). Ainsi, pour calculer le spectre d’émission d’un grain de poussière, il
nous suffit de calculer son spectre d’absorption, qui peut être obtenu en utilisant des méthodes
classiques, par exemple la théorie de Mie pour des grains sphériques et homogènes.

2.5 La vie d’un photon
Le traitement numérique de la propagation des paquets de pho-

tons a pour objectif de résoudre de manière probabiliste l’équation
du transfert radiatif. Sur leur chemin à travers le volume du modèle,
les paquets de photons vont subir des absorptions et/ou diffusions
jusqu’à ce qu’ils s’échappent éventuellement de l’environnement cir-
cumstellaire et soient utilisés pour générer les quantités observables.
Chaque évènement (origine, absorption, diffusion, traversée d’une
cellule, ...) produit une certaine information qui est utilisée pour ré-
soudre les équations du transfert et de l’équilibre radiatif. La marche
au hasard des photons est déterminée par des quantités tirées aléa-

toirement suivant des lois de probabilité fixées par les équations du système : point de départ,
direction de propagation, longueur de vol, nature des interactions avec la poussière, compor-
tement lors de ces interactions.

2.5.1 Génération des photons

Point d’émission sur l’étoile

Les étoiles sont, dans le cas général, assimilées à des sphères rayonnant uniformément. La
position initiale du photon est donc exprimée en coordonnées sphériques (ici pour une étoile
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x
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z

étoile

marche
au hasard

environnement
circumstellaire

photon
stellaire

photon thermique
émis par le disque

limite
du modèle

Figure 2.2 – Représentation
schématique de la propaga-
tion des photons dans le mi-
lieu circumstellaire. Les pho-
tons réalisent une marche au
hasard ponctuée de diffusions
et absorptions et s’échappent
éventuellement du milieu cir-
cumstellaire. Le trait plein
symbolise la trajectoire d’un
photon stellaire et le trait en
pointillé la trajectoire d’un
photon émis par le disque.

situé à l’origine) :

−→r 0 = R∗





u∗
v∗
w∗



 = R∗





sin θ∗ cosφ∗

sin θ∗ sinφ∗

cos θ∗



 (2.5.1)

avec θ∗ ∈ [0, π] et φ∗ ∈ [0, 2π]. Pour que le point d’émission −→r 0 soit distribué uniformément
sur la surface stellaire, il faut que la probabilité fθ∗,φ∗dθ∗dφ∗ que θ∗ soit choisi dans [θ∗, θ∗ +
dθ∗] et φ∗ dans [φ∗, φ∗ + dφ∗] soit proportionnelle à la surface de l’étoile sous-tendue par ces
angles dA = R2

∗ sin θ∗dθ∗dφ∗. La densité de probabilité fθ∗,φ∗ peut être factorisée fθ∗,φ∗ =
fθ∗ fφ∗ avec :

f∗θ ∝ R2
∗ sin θ∗ (2.5.2)

f∗φ ∝ 1 (2.5.3)

Les angles θ∗ et φ∗ sont choisis au moyen de deux nombres aléatoires répartis uniformément
entre 0 et 1

cos θ∗ = 1− 2A (2.5.4)
φ∗ = 2πA (2.5.5)

Direction d’émission depuis l’étoile

L’énergie émise dans un angle solide dΩ par l’élément de surface dA est donné par l’in-
tensité spécifique :

dE = Iλ(θ∗d, φ
∗
d) cos θ∗d dA dt dλ sin θ∗d dθ∗d dφ∗d (2.5.6)

où θ∗d et φ∗d sont définis par rapport à la normale à la surface. La probabilité d’émettre dans
dΩ est

fθ∗d ,φ∗

d
∝ dE

dA dt 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 direction d’émission −→n 0 depuis la
surface stellaire est donc donnée par

fθ∗d
∝ Iλ cos θ∗d sin θ∗d (2.5.8)

fφ∗

d
∝ 1 (2.5.9)
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et 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 complexes d’irradiation stellaire ou d’assombrissement centre-bord peuvent être
prises en compte directement si Iλ(θ∗d) est connu pour chaque longueur d’onde.

Les angles θ∗d et φ∗d sont ici définis par rapport à la normale à la surface de l’étoile et
nous devons les exprimer dans le système de coordonnées universel. Pour cela, on considère
le vecteur :

−→n ′

0 =





sin θ∗d cosφ∗d
sin θ∗d sinφ∗d

cos θ∗d



 (2.5.12)

qui donne la direction de vol dans le système de coordonnées attaché au point d’émission. Il
s’agit alors de calculer les coordonnées de ce vecteur dans le système universel. La transfor-
mation du système de coordonnées universel vers le système de coordonnées locales se fait
au moyen d’une rotation d’angle θ∗ autour de l’axe y suivie d’une rotation d’angle φ∗ autour
de l’axe z, avec θ∗ et φ∗ définis dans le sens trigonométrique. Ces transformations peuvent
s’écrire sous forme matricielle :

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’écrire, d’après le théorème d’Euler, comme la combinaison des
deux rotations devient ainsi :

R(θ, φ) = Rz(φ
∗)× Ry(θ

∗) =





cos θ∗ cosφ∗ − sinφ∗ sin θ∗ cosφ∗

cos θ∗ sinφ∗ cosφ∗ sin θ∗ sinφ∗

− sin θ∗ 0 cos θ∗



 (2.5.15)

et le vecteur de propagation est donné par :

−→n 0 =





cos θ∗ cosφ∗ − sinφ∗ sin θ∗ cosφ∗

cos θ∗ sinφ∗ cosφ∗ sin θ∗ sinφ∗

− sin θ∗ 0 cos θ∗



×





sin θ∗d cosφ∗d
sin θ∗d sinφ∗d

cos θ∗d



 (2.5.16)

Les éléments de la matrice de rotation peuvent s’écrire en fonction des coordonnées du vecteur−→r 0 (dans le cas où w∗ est différent 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)
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On obtient alors les coordonnées du vecteur propagation :

−→n 0 =















u∗w∗√
1− w∗

2
sin θ∗d cosφ∗d − v∗√

1− w∗
2

sin θ∗d sinφ∗d + u∗ cos θ∗d

v∗w∗√
1− w∗

2
sin θ∗d cosφ∗d +

u∗√
1− w∗

2
sin θ∗d sinφ∗d + v∗ cos θ∗d

−
√

1− w∗
2 sin θ∗d cosφ∗ + w∗ cos θ∗d















(2.5.21)

Dans le cas où w∗ = 1, les deux systèmes de coordonnées sont confondus, aucune rotation
n’est nécessaire et le vecteur 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 cellule

Suivant l’hypothèse que la température et l’opacité sont constantes dans la cellule, l’émis-
sion est uniforme dans une cellule. De ce fait, la probabilité de choisir les coordonnées cy-
lindriques rc dans [rc, rc + drc], zc dans [zc, zc + dzc] et φc dans [φc, φc + dφc] est donné
par :

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 fonction de probabilité peut se factoriser frc,zc,φc = frc fzc fφc avec

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 donc :

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)

Direction d’émission depuis une cellule

L’émission dans une cellule est supposée isotrope, la probabilité d’émettre dans un angle
solide donné dΩ est directement proportionnelle à cet angle solide et fθc

d,φc
d
∝ sin θc

d dθc
d dφc

d

et en décomposant :

fθc
d
∝ sin θc

d (2.5.31)
fφc

d
∝ 1 (2.5.32)

La direction d’émission est ainsi donnée par

−→n 0 =





sin θc
d cosφc

d

sin θc
d sinφc

d

cos θc
d



 (2.5.33)

avec

cos θc
d = 1− 2A (2.5.34)
φc

d = 2πA (2.5.35)



La vie d’un photon 45

2.5.2 Énergie et longueurs d’onde des paquets

Il ne nous reste plus qu’à déterminer l’énergie et la longueur d’onde que nous allons
attribuer à nos paquets de photons. La méthode Monte Carlo offre une très grande flexibilité
dans ces choix. Nous exploitons cette liberté dans l’échantillonage du champ de rayonnement
afin d’améliorer les performances du code. Suivant l’objectif à atteindre, l’échantillonage en
énergie et en longueur d’onde va varier et nous présentons les détails des calculs dans la partie
2.7.4.

D’une manière générale, on peut choisir une distribution quelconque pour échantillonner
une propriété du champ de rayonnement (que ce soit sa distribution angulaire, en énergie,
en longueur d’onde), il s’agit simplement de corriger en conséquence les propriétés des pa-
quets pour s’assurer qu’en moyenne, on reproduit bien la distribution recherchée. En d’autres
termes, si l’on doit produire une loi de distribution p(x), on peut tirer x aléatoirement suivant
une autre loi q(x), dès lors que l’on applique un poids w(x) = p(x)/q(x) au paquet.

Dans tous les cas, l’énergie et la longueur d’onde d’un paquet sont fixées de manière à
ce que la somme des énergies de tous les paquets reçus, pour chaque direction d’observation
et chaque longueur d’onde, corresponde à ce que recevrait un observateur et ce indépendam-
ment du nombre de paquets propagés. En particulier, l’intégration sur toutes les directions
d’observations et sur toutes les longueurs d’onde doit redonner la luminosité bolométrique de
l’étoile (dans le cas d’un disque passif).

2.5.3 Longueur de vol

Les photons se déplacent dans l’environnement circumstellaire en suivant une marche
au hasard, ponctuée d’absorptions et/ou diffusions. La profondeur optique entre deux points
d’interaction est déterminée de manière probabiliste. À partir de l’équation de transfert, nous
savons que la fraction des photons qui subissent une interaction avec la matière entre τ et
τ + dτ est donnée par fτdτ = e−τ − e−(τ+dτ) = e−τdτ . La loi de probabilité de la profondeur
optique est donc :

fτ = e−τ (2.5.36)

En considérant l’intervalle de profondeur optique [0,∞[ et la formule 2.2.2, la profondeur
optique jusqu’au prochain point d’interaction 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’interaction s’obtient en inversant l’intégrale :

τ =

∫ l

0
κ(s)ds (2.5.38)

où s désigne la distance le long de la direction de propagation du photon.
Pour la précision de la méthode Monte-Carlo, il est nécessaire de résoudre cette équation

avec soin et en particulier en suivant les éventuelles discontinuités d’opacité. Si une certaine
imprécision peut être acceptée pour les simulations d’images en lumière diffusée, elle ne
peut l’être dans le cas du calcul de l’équilibre radiatif. En effet, si la précision n’est pas
suffisante, l’inversion numérique de τ(s) près de la limite d’une cellule peut donner un point
d’interaction situé dans la mauvaise cellule. Cela peut conduire à des erreurs importantes, par
exemple une “fausse” absorption dans une cellule presque vide (avec une opacité très faible)
doit être compensée par l’émission thermique d’une énergie identique ce qui implique une
température très élevée en raison de l’opacité très faible. Ainsi une mauvaise détermination
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de la position d’interaction peut produire des erreurs sur la détermination des températures
près des discontinuités d’opacité.

L’inversion de τ(s) est exécutée un très grand nombre de fois (au moins une fois par
photon) et représente la partie la plus coûteuse en temps de calcul de la simulation Monte-
Carlo. Nous nous sommes donc attachés à optimiser cette étape du calcul, en explorant
plusieurs méthodes d’intégration et en testant leur efficacité.

La méthode choisie est de déterminer pour chaque cellule traversée par le photon, la
position à laquelle le photon va sortir de la cellule. Il s’agit donc de déterminer les distances
(le long de la direction de vol) entre le photon et chaque limite de la cellule puis de choisir
la distance minimale, qui correspond à la limite que le photon va franchir. Cette distance
minimale est la longueur de vol du photon dans la cellule, elle est sauvegardée au cours du
calcul car elle permet en outre le calcul du champ de rayonnement (cf section 2.7.2).

Deux méthodes ont été implémentées pour calculer la longueur de vol parcouru par un
photon dans chaque cellule. La première, spécifique à la grille cylindrique, est particulièrement
efficace car elle minimise les calculs en faisant intervenir des informations sur l’organisation
de la grille. La seconde, basée sur la méthode de dichotomie, est plus universelle et serait très
facilement adaptable à une grille autre que cylindrique mais est en revanche moins rapide,
d’un facteur de l’ordre de 2.

Méthode 1

Pour un disque axisymétrique, un photon quittera la cellule (n, k) en franchissant une
des limites rn, rn+1, zk, zk+1, φl, φl+1 de la cellule. Le calcul de la distance parcourue par
le photon pour atteindre une limite radiale donnée revient au calcul du point d’intersection
entre une droite et un cercle en géométrie à deux dimensions, soit à résoudre une équation du
second degré. En effet, les coordonnées du paquet de photons, après qu’il ait parcouru une
distance 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 distance ∆sr correspondant à la distance radiale r est donnée par :

∆sr
2(u2 + v2) + 2∆sr(x0u+ y0v) + x0

2 + y0
2 − r2 = 0 (2.5.42)

La distance jusqu’au bord de la cellule est donnée par la plus petite solution positive de
l’équation. Pour réduire le temps de calcul, des tests sur la direction de propagation du
photon sont effectués. Le signe du produit scalaire entre le vecteur position du photon et le
vecteur de propagation, projetés sur le plan équatorial du disque, permet de déterminer si
le photon se rapproche ou s’éloigne de l’objet central. Si le photon s’éloigne, il ne franchira
jamais la limite inférieure de la cellule et l’équation 2.5.42 n’est résolue que pour la limite
supérieure r = rn+1. Si le photon se rapproche de l’objet central, il peut franchir les limites
supérieures et inférieures, mais s’il franchit les deux, il franchira nécessairement la limite
inférieure en premier (Fig. 2.3). L’équation 2.5.42 est donc résolue pour la limite inférieure
r = rn et si elle n’a pas de solution positive, elle est résolue pour la limite supérieure r = rn+1

de la cellule.
Le calcul de la distance du photon à une limite verticale donnée (Fig. 2.4) revient quant-

à-lui au calcul du point d’intersection entre deux droites (toujours en géométrie à deux
dimensions), soit à résoudre une équation du premier degré. Comme précédemment, on sé-
lectionne la limite que le photon peut franchir (supérieure ou inférieure) à l’aide du signe du
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rnrn

rn+1rn+1

Figure 2.3 – Détermination du point de sortie radial d’un photon. La limite verticale de la
cellule que le photon va franchir est fonction de la direction de propagation du photon. Si
cette direction forme un angle aigu avec le vecteur position du photon (figure de gauche), le
photon s’éloigne de l’objet central et franchira la limite externe de la cellule. Si l’angle est
obtus (figure de droite), le photon se rapproche de l’objet central et peut alors franchir les
limites interne et externe : le point d’intersection éventuel avec la limite inférieure est calculé ;
s’il n’existe pas, le point d’intersection avec la limite supérieure est calculé.

produit scalaire du vecteur position et du vecteur position, projetés sur l’axe vertical, pour
déterminer si le photon s’éloigne (et franchira donc la limite supérieure de la cellule z = zk+1)
ou se rapproche du plan équatorial (et franchira donc la limite inférieure de la cellule z = zk).
Une fois la limite z que le photon peut franchir déterminée, il reste à résoudre l’équation
suivante :

z0 + ∆sz.w = z (2.5.43)

zk+1zk+1

zkzk

Figure 2.4 – Détermination du point de sortie vertical d’un photon. La limite verticale de la
cellule que le photon va franchir est fonction de la direction de propagation du photon. Si
cette direction forme un angle aigu avec la normale au plan équatorial (figure de gauche),
le photon monte vers la surface du disque et franchira la limite supérieure de la cellule. Si
l’angle est obtus (figure de droite), le photon se rapproche du plan médian et franchira la
limite inférieure.

Si le disque n’est pas axisymétrique, il faut en outre rechercher à quelle position le photon
va franchir la limite azimutale de le cellule (Fig. 2.5). On recherche d’abord si le photon se
déplace dans le sens trigonométrique ou antitrigonométrique pour déterminer quelle limite
azimutale il peut franchir, en regardant le signe du produit scalaire du vecteur position avec
le vecteur perpendiculaire au vecteur propagation, projetés sur le plan du disque, puis on
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résout 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 cellule à franchir. Si la solution est négative,
elle est ignorée.

φl+1φl+1 φl+1

φlφl φl

Figure 2.5 – Détermination du point de sortie azimutal d’un photon. La limite azimutale de la
cellule que le photon va franchir est fonction de la direction de propagation du photon. Si cette
direction forme un angle aigu avec le vecteur perpendiculaire au vecteur position (figure de
gauche), le photon tourne dans le sens trigonométrique et franchira la limite d’azimut le plus
grand. Si l’angle est obtus (figure centrale), le photon tourne dans le sens anti-trigonométrique
et franchira la limite d’azimut le plus faible. Si le photon se propage avec un angle compris
entre les angles définis par les deux limites azimutales (figure de droite), il ne pourra franchir
une des limites car il aurait déjà franchi la limite s’il avait toujours été sur cette trajectoire.
La solution (qui correspond à un temps négatif) est donc ignorée.

Dans le cas non axisymétrique, la détermination des limites verticales est légèrement
modifiée pour prendre en compte le fait que deux cellules symétriques par rapport au plan
du disque ne sont maintenant plus équivalentes : un photon qui se dirige vers le plan médian
va franchir une limite inférieure (comme précédemment) s’il a une altitude positive mais il
va franchir une limite supérieure s’il a une altitude négative.

La distance jusqu’à la limite de la cellule i est finalement déterminée en prenant la distance
minimale parmi les distances radiale, verticale et éventuellement azimutale :

∆si = Min(∆sr,∆sz,∆sφ) (2.5.45)

Comme la méthode nous permet de savoir exactement quelle interface nous avons franchie,
nous savons sans avoir à le calculer quelle va être la cellule suivante. Par exemple, si le photon
franchit la limite rn+1, nous n’aurons qu’à incrémenter l’indice radial pour trouver la nouvelle
cellule.

Méthode 2

La limite à franchir par le photon est ici déterminée par une méthode dichotomique. On
fait avancer le photon par des pas d’intégration ds successifs, de longueur une certaine fraction
de la plus petite dimension de la cellule, jusqu’à ce que le photon sorte de la cellule. Dès que
le photon est sorti de la cellule, les deux derniers points −→r j et −→r j+1, de part et d’autre de
la limite (ou des limites), sont gardés en mémoire. Cette paire de points est ensuite redéfinie
pour encadrer une unique limite avec un précision pre-déterminée. Cet encadrement est réalisé
à l’aide d’une méthode dichotomique, initialisée par −→r + = −→r j+1 ∈ V et −→r − = −→r j /∈ V où V
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est le volume de la cellule où se trouve le point de départ du photon. Les paires successives
sont données par :

( −→r +−→r −

)

=































( −→r +
1

2
(−→r + +−→r −)

)

si
1

2
(−→r + +−→r −) ∈ V

( 1

2
(−→r + +−→r −)
−→r −

)

si
1

2
(−→r + +−→r −) /∈ V

(2.5.46)

et l’algorithme s’arrête quand |−→r + +−→r −| < ε où ε est la précision souhaitée. La longueur de
vol parcourue par le photon dans la cellule est finalement donnée par :

∆si =

∣

∣

∣

∣

1

2
(−→r + +−→r −)−−→r 0

∣

∣

∣

∣

(2.5.47)

où −→r 0 est la position initiale du photon dans la cellule.
S’il la première méthode semble plus complexe, elle est cependant plus rapide. En effet,

pour chaque cellule, le temps de calcul correspond principalement à la résolution d’une (ou
de deux) équations du second degré, les équations de premier degré et différents tests étant
beaucoup plus rapides à traiter. La seconde méthode, où très peu de calculs sont réalisés, fait
intervenir un très grand nombre de tests logiques et se révèle finalement plus lente.

Le photon va-t-il interagir avec la matière ?

A l’intérieur d’une cellule, l’opacité est supposée constante et l’inversion est alors directe :
l’épaisseur optique de la cellule i est τi = κi∆si.

Le calcul de la longueur de vol est répétée pour toutes les cellules traversées par le photon
jusqu’à ce qu’il sorte du volume, auquel cas, il contribuera aux quantités observables ou
jusqu’à ce que la profondeur optique τ soit atteinte :

∑n
i κi∆si > τ , auquel cas le photon

interagira avec la matière dans la cellule n. La longueur de vol ∆s′n dans la cellule n est alors
déterminée de manière à ce que :

n−1
∑

i=1

κi∆si + κn∆s′n = τ (2.5.48)

Si le photon est diffusé, ou absorbé puis réémis, il continue sa marche au hasard suivant
une nouvelle direction, une nouvelle longueur optique τ est tirée et le calcul doit être répété
pour déterminer la nouvelle longueur de vol jusqu’au point d’interaction suivant. La sélection
de la nature de l’interaction, diffusion ou absorption, est elle aussi aléatoire. Nous tirons un
nombre aléatoire uniformément entre 0 et 1, s’il est supérieur à l’albédo alors l’interaction
est une absorption, sinon, il s’agit d’une diffusion.

2.5.4 Production des quantités observables

Quand les photons sortent du modèle, ils sont propagés jusqu’à l’observateur et classés
suivant leur position, direction de vol et longueur d’onde. Les photons s’échappent dans toutes
les directions et le code produit donc simultanément les images ou distributions spectrales
d’énergie pour toutes les lignes de visée.

Si on suppose que l’observateur est situé à l’infini, il ne peut recevoir que les photons
dont la direction de vol coïncide avec la ligne visée. Dans la pratique, l’observateur n’est
pas à une distance infinie mais à une distance très grande devant la taille du récepteur et
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l’angle sous-tendu par le récepteur est extrêmement faible. Du fait de la nature probabiliste
du code Monte-Carlo, nous ne pouvons utiliser des angles aussi faibles et devons accepter de
regrouper dans un même capteur centré en θ, l’ensemble des photons qui s’échappent avec
une direction de vol comprise dans un intervalle autour de θ. L’intervalle peut être choisi
aussi petit que nécessaire avec la limitation que plus l’intervalle sera petit, moins de photons
s’échapperont avec une direction de vol comprise dans cet intervalle. Dans la pratique, la
largeur des capteurs est fixée en fonction de la précision recherchée sur l’inclinaison. Les
capteurs sont définis pour sous-tendre un même angle solide :

– en inclinaison, les capteurs sont répartis en intervalles égaux de cosinus de l’angle d’in-
clinaison. Pour Nθ capteurs, le capteur n regroupera toutes les inclinaisons comprises
dans l’intervalle :

∆θn =

[

cos−1

(

n

Nθ

)

, cos−1

(

n− 1

Nθ

)]

(2.5.49)

Ceci assure que tous les capteurs interceptent le même angle solide.
– en azimut, les capteurs sont répartis en intervalles égaux d’angles . Pour Kφ capteurs,

le capteur k regroupera tous les azimuts compris dans l’intervalle :

∆φk =

[

2π
k − 1

Kφ
, 2π

k

Kφ

]

(2.5.50)

A chaque capteur correspond une image, divisée en pixels, ou une distribution spectrale
d’énergie, divisée en longueurs d’onde. Le plan de l’image est dirigé perpendiculairement à
la ligne de visée et le centre de l’image est situé sur la droite reliant l’origine du système
de coordonnées universel à l’observateur. Les vecteurs unitaires qui définissent le plan image
sont donnés par :

−→nx =





− sinφ
cosφ

0



 et −→ny =





− cos θ cosφ
− cos θ sinφ

sin θ



 (2.5.51)

La projection de la position d’origine du photon (point d’émission ou de dernière diffusion)
sur le plan image donne les coordonnées du pixel que va «allumer» le photon. La taille de la
carte par rapport à la taille du disque, ainsi que sa résolution sont choisies au début de la
simulation suivant la zone du disque que l’on souhaite échantilloner et la taille des structures
que l’on veut résoudre.

2.6 Traitement de la diffusion
Lorsqu’un obstacle, qui peut être un électron, un atome, ou une

particule est illuminé par une onde électromagnétique, les charges
électriques qu’il contient sont excitées et mises en mouvement os-
cillatoire. Ces charges électriques, accélérées, émettent un rayon-
nement électromagnétique qui est appelé rayonnement diffusé par
l’obstacle. Le formalisme présenté ci-dessous permet de décrire de
manière compacte et élégante le comportement de la lumière lors

d’une diffusion unique. Les diffusions multiples deviennent cependant non négligeables dès
que l’opacité dépasse τeff = 0.15 (Lefèvre et al. 1982). Leur traitement a justifié, lors de la
création du code, l’utilisation de la méthode Monte Carlo (Ménard 1989). Cette dernière per-
met en effet de décomposer l’histoire d’une particule en suite d’événements simples et permet
de traiter les diffusions multiples, en incluant les modifications de l’état de polarisation, de
manière naturelle.
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2.6.1 Formalisme de Stokes

Une onde électromagnétique est décrite par son intensité et sa fréquence mais aussi son
état de polarisation et cette propriété est fondamentale dans le traitement de la diffusion car
deux ondes polarisées perpendiculairement peuvent se comporter de manière très différente
au cours d’une diffusion. Pour décrire l’état de polarisation, nous utilisons le formalisme déve-
loppé par Gabriel Stokes en 1852 qui représente une onde électromagnétique par un 4-vecteur4

appelé le vecteur de Stokes et dont les composantes sont définies par des cohérences entre les
amplitudes du champs électrique. Si on écrit le champ électrique suivant deux composantes
orthogonales, que nous appellerons horizontales et verticales :

−→
E =

−→
E ◦ ei(ωt−kz) avec

−→
E ◦ = E//

−→e// + E⊥
−→e⊥ (2.6.1)

Les composantes du vecteur de Stokes, appelées paramètres de Stokes, sont définies 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 décrit l’intensité totale du rayonnement. Les termes Q et U quantifient les intensités
polarisées linéairement (en intensité et direction). Le terme V caractérise l’intensité polarisée
circulairement, dans un sens ou dans l’autre, suivant le signe de V. Ces quatre éléments sont
homogènes à une intensité lumineuse.

À la différence du vecteur de polarisation, qui n’a de vecteur que le nom, le vecteur de
Stokes est un vecteur au sens mathématique du terme : le formalisme de Stokes présente
ainsi l’avantage d’être linéaire en énergie ; la polarisation résultant de la somme de deux
rayonnements incohérents est donnée par la somme de leur vecteur de Stokes et l’on peut
calculer les coordonnées du vecteur de Stokes dans un repère quelconque à l’aide de matrices
de changement de base. De plus, il est facilement relié aux grandeurs réellement observées
que sont les intensités dans les différentes directions de polarisation.

Le taux de polarisation est défini par le rapport entre flux polarisé et flux non polarisé. Il
est unitaire dans le cas d’un rayonnement complètement polarisé et nul pour un rayonnement
non polarisé :

P =

√

Q2 + U2 + V2

I
≤ 1 (2.6.3)

Les taux de polarisation linéaire, angle de polarisation et taux de polarisation circulaire
peuvent être déduits des vecteurs 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 diffusion, l’état de polarisation est généralement modifié et on décrit cette
modification par une matrice carrée de dimension quatre, la matrice de Mueller (1948) qui
décrit la relation entre les paramètres de Stokes incidents et transmis :









Id
Qd

Ud

Vd









∝









S11 S12 S13 S14

S21 S22 S23 S24

S31 S32 S33 S34

S41 S42 S43 S44

















Ii
Qi

Ui

Vi









(2.6.5)

4On peut réellement parler d’un 4-vecteur au sens des espaces de Minkowski. En faisant l’analogie avec la
relativité restreinte, I joue le rôle du temps et Q, U et V celui des trois dimensions spatiales. On peut décrire
un «cône de polarisation» : tout vecteur à sa surface représente une lumière complètement polarisée. Ce cône
représente la frontière entre un domaine interdit Q2 +U2 +V2 > I2 et un domaine autorisé Q2 +U2 +V2 ≤ I2.
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La matrice de Mueller contient essentiellement deux informations sur le processus de
diffusion :

– la polarisabilité de la particule diffusante, ie comment vont être modifiées les compo-
santes Q,U et V du vecteur de Stokes et donc l’état de polarisation au cours de la
diffusion, cette information est décrite dans la rapport des termes Sij sur le terme S11,

– la répartition de l’intensité diffusée en fonction de l’angle. En effet la matrice de Mueller
donnée ci-dessus est fonction de l’angle de diffusion et l’intensité diffusée dans une
direction (θ, φ) s’écrit (pour une onde incidente non polarisée) Id(θ, φ) ∝ S11(θ, φ) Ii.
La donnée de deux matrices de Mueller à des angles (θ1, φ1) et (θ2, φ2) permet donc
de connaître le rapport des intensités diffusées reçues pour des angles de diffusion (θ1,
φ1) et (θ2, φ2). S11(θ, φ) est appelée fonction de phase (onde incidente non polarisée).

Pour décrire la diffusion d’un paquet de photons de polarisation quelconque dans une
direction quelconque, il faut donc connaître l’ensemble des éléments de la matrice de Mueller
pour tout angle (θ, φ) de diffusion.

2.6.2 Diffusion par des grains aléatoirement orientés

Dans le cadre de particules aléatoirement orientées, et en particulier pour des particules
sphériques et homogènes décrites par la théorie de Mie (1908), la matrice de Mueller se
simplifie et le processus de diffusion peut être décrit par 4 coefficients, qui ne dépendent plus
que de l’angle de diffusion θ et sont indépendants de l’angle d’azimut :









Id
Qd

Ud

Vd









∝









S11 S12 0 0
S21 S11 0 0
0 0 S33 S34

0 0 −S34 S44

















Ii
Qi

Ui

Vi









(2.6.6)

Le calcul de ces coefficients pour des particules de Mie est implémenté dans le code.
La routine utilisée est une version légèrement modifiée de celle présentée dans l’ouvrage de
Bohren & Huffman (1983)5.

2.6.3 Polarisabilité

Même quand un grain est éclairé par une lumière non polarisée, l’onde diffusée est géné-
ralement polarisée. Le degré de polarisation dépend à la fois de la taille du grain, de l’angle
de diffusion et de la longueur d’onde. Les éléments S13 et S14 de la matrice Mueller sont gé-
néralement très petits devant l’élément S12, sauf pour de très rares types de particules. Pour
une onde incidente non polarisée, seules les composantes I et Q du vecteur de Stokes sont
non négligeables, après diffusion, et la polarisation de l’onde diffusée est donnée par S12/S11,
qui définit la polarisabilité du grain diffuseur, ie, sa capacité à polariser.

La figure 2.6 présente l’évolution de la polarisabilité de grains sphériques et homogènes
avec l’angle de diffusion pour différentes tailles de grain. Quelque soit la taille du grain
diffuseur, la polarisabilité est nulle pour des angles de diffusion égal à 0◦ et 180◦. Pour
des grains de périmètre inférieur à la longueur d’onde, la polarisabilité se présente sous la
forme d’une courbe en cloche qui pique à 1 pour un angle de diffusion de 90◦. On est en

5La calcul des coefficients de la matrice de Mueller fait intervenir des calculs par récurrence. Ces récurrences
peuvent être calculées de manière montante (les indices élevés sont générés à partir des indices inférieurs) ou
descendante. La routine de Mie initialement employée dans le code n’utilisait que des récurrences montantes et
s’est avérée instable numériquement dès que la taille de la particule devenait grande par rapport à la longueur
d’onde (pour x = 2πa/λ & 150). Nous l’avons donc remplacée par la routine décrite dans Bohren & Huffman
(1983), dont nous avons testé la stabilité jusqu’à des grains de 10 cm en bande B (pour les indices optiques
de Mathis & Whiffen (1989)).
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Figure 2.6 – Polarisabilité en fonction de l’angle de diffusion pour une unique taille de grains
avec différents rapports 2πa/λ. Les calculs ont été réalisés en bande V avec les indices optiques
de Mathis & Whieffen, 1989.

effet dans le régime de Rayleigh et la polarisabilité est donnée par (1 − cos2 θ)/(1 + cos2 θ).
Quand le périmètre du grain se rapproche de la longueur d’onde, la polarisabilité présente
des oscillations entre des valeurs proche de −1 et 1. Une polarisabilité positive signifie que
la lumière diffusée est polarisée perpendiculairement au plan de diffusion, une polarisabilité
négative, qu’elle est polarisée parallèlement à ce plan. Pour les particules très grandes devant
la longueur d’onde, on retrouve une courbe en cloche qui pique à 1 pour des angles de diffusion
légèrement inférieur à 90◦. La similarité entre les propriétés de polarisation des particules très
petites et très grandes par rapport à la longueur d’onde est particulièrement remarquable.
En théorie, il est donc extrêmement difficile de distinguer entre des petits et des gros grains
à l’aide de la seule information de polarisation.

Les courbes présentées dans la figure 2.7 ont été calculées pour des tailles uniques de
grains. Si les grains suivent une distribution en taille telle que celles souvent utilisées pour
modéliser les disques, avec une pente en -3.5 par exemple (figure 2.7), les gros grains x > 10
ne contribuent quasiment pas du fait de leur faible nombre. Tant que la taille maximale des
grains correspond à un rapport x < 1, la courbe de polarisabilité est similaire à celles des
grains dans le régime de Rayleigh. Pour x & 1, la courbe se déforme, elle pique vers 100 degrés
avec un maximum autour 80 %, mais ne dépend pratiquement pas de amax. Les mesures en
polarisation dans les disques nous permettent donc de déterminer si des grains de tailles
supérieures à λ/2π sont présents.

2.6.4 Quelques remarques sur la distribution angulaire de rayonnement

La fonction de phase, c’est-à-dire la répartition angulaire de l’intensité diffusée est une
propriété caractéristique du grain diffuseur : de sa taille, de sa forme et de ses indices optiques
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Figure 2.7 – Polarisabilité en fonction de l’angle de diffusion pour une distribution en taille de
grains avec différents rapports 2πamax/λ. amin est fixée à 0.03µm et la pente de la distribution
en taille est -3.5. Les calculs ont été réalisés en bande V avec les indices optiques de Mathis
& Whieffen, 1989.

(donc de sa composition). Elle s’écrit :

ψλ(θ) =
1

σdiff(λ)

dσdiff(λ, θ)

dΩ
(2.6.7)

où dσdiff(λ, θ)/dΩ est la section efficace de diffusion différentielle, à l’angle θ. Cette définition
implique la normalisation :

∫∫

4π
ψλ(θ) dΩ = 1 (2.6.8)

Une diffusion isotrope aurait ψλ = 1/4π. Le premier moment

〈cos θ〉 =

∫∫

4π
ψλ(θ) cos θ dΩ (2.6.9)

de la fonction de phase est une mesure de l’asymétrie entre la diffusion vers l’avant et la
diffusion vers l’arrière. On appelle ce premier moment, le paramètre d’asymétrie, souvent
noté g.

Approximation de Henyey-Greenstein

Pour une onde incidente non polarisée, la fonction de phase est le premier élément S11(θ) de
la matrice de Mueller. Cette fonction est complexe et surtout n’a pas d’expression analytique.
Pour pallier à ce problème, plusieurs approximations analytiques ont été utilisées (van de
Hulst 1981), la plus commune étant la fonction de Henyey-Greenstein (Henyey & Greenstein
1941).
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La fonction de phase de Henyey-Greenstein est une fonction à un paramètre g :

ψ(µ, g) =
1

4π

1− g2

(1 + g2 − 2gµ)
3
2

(2.6.10)

où µ = cos θ avec θ l’angle de diffusion. Cette fonction est construite de manière à ce que
g soit égal à 〈cos θ〉 et définisse le degré d’anisotropie (compris entre -1 et 1). Une valeur
de g proche de 1 favorise les diffusions vers l’avant alors qu’à l’inverse g ≈ −1 correspond à
des trajectoires où les photons reviennent sur leurs pas. g = 0 traduit une diffusion isotrope.
La formule 2.6.10 qui permet de décrire la fonction présente l’énorme avantage d’avoir une
primitive inversible. La production de nombres aléatoires suivant cette fonction est donc très
aisée et présente ainsi les deux avantages numériques que l’on pourrait souhaiter : un faible
coût en temps de calcul et une très faible occupation mémoire (à la différence de la fonction
de phase de la théorie de Mie, qui doit être tabulée).

La fonction de Henyey-Greenstein représente bien la fonction de phase calculée par la
théorie de Mie pour des valeurs de x = 2πa/λ proche de 1.5 et était donc utilisée en association
avec des distributions du type Mathis et al. (1977) dans ce régime

Les développements du code – exploration de nouveaux régimes de longueurs d’onde,
stratification et croissance des grains – ont pour conséquence de faire intervenir des diffusions
sur des petits et/ou gros grains par rapport à la longueur d’onde et ainsi d’élargir la plage
des valeurs de x utilisées et il nous a donc fallu tester la validité de cette approximation pour
les valeurs de x qui nous intéressent.

La figure 2.8 superpose les fonctions de phase de Henyey-Greenstein et de la théorie de
Mie pour différentes valeurs du rapport 2πa/λ. Pour les petits grains, la fonction de Henyey-
Greenstein a tendance à devenir uniforme (g → 0) alors que la théorie de Mie se rapproche
de la fonction de phase de Rayleigh en 1 + cos 2 θ et pour les gros grains où la fonction de
phase se pique fortement vers l’avant, on constate que l’approximation de Henyey-Greenstein
ne reproduit pas les pics d’intensité diffusée vers l’avant et vers l’arrière.

On note, en outre, que les particules très petites et très grandes devant la longueur d’onde,
qui ont des polarisabilités similaires, produisent des distributions angulaires d’intensité dif-
fusée singulièrement différentes. Pour limiter ces différences, des fonctions analytiques plus
complexes ont été introduites, comme des combinaisons linéaires de fonction de deux Henyey-
Greenstein, l’une avec un g positif, l’autre avec un g négatif, afin de reproduire le pic de
rétrodiffusion (voir par exemple Witt 1977a6). Draine (2003b) définit une fonction à deux
paramètres qui permet de reproduire non seulement le premier moment 〈cos θ〉 de la fonction
de phase mais également le second 〈cos2 θ〉 et reproduit de ce fait beaucoup mieux la fonction
de phase de la théorie de Mie. Dans ce dernier cas, l’inversion analytique – qui nous intéresse
dans la méthode Monte Carlo – n’existe pas et la fonction doit être tabulée, ne présentant de
ce fait plus d’avantage numérique par rapport à la fonction exacte issue de la théorie de Mie.

La figure 2.9 présente la différence entre deux images de disques simulées avec la fonction
de phase de la théorie de Mie et la fonction de Henyey-Greenstein, pour des grains petits
devant la longueur d’onde, c’est-à-dire dans le régime de Rayleigh. La fonction de Henyey-
Greenstein tend à être uniforme, elle sous-estime les diffusions vers l’avant : les centres des
nébuleuses sont donc moins brillants que dans la cas du calcul avec la théorie de Mie et
surestime les diffusions à 90◦, ce qui se traduit par le surplus de brillance des bords des
nébuleuses.

6Hong (1985) augmente encore la complexité en reproduisant la distribution angulaire de la lumière zodia-
cale à l’aide d’une combinaison de trois fonctions de Henyey-Greenstein. L’objectif est cependant très différent
du notre : nous souhaitons non pas reproduire une distribution angulaire observée mais utiliser une distribution
qui soit physiquement réaliste (ou au moins cohérente avec les paramètres de nos grains).
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Figure 2.8 – Comparaison entre la fonction de phase calculée par la théorie de Mie (ligne pleine)
et la fonction de Henyey-Greenstein (ligne en tirets) de même premier moment g = 〈cos θ〉
pour différentes valeurs du paramètre 2πa/λ. Les calculs ont été réalisés en bande V pour
les indices optiques de Mathis & Whiffen (1989). Les échelles verticales sont différentes sur
chacune des sous-figures.

Figure 2.9 – Image simulée d’un disque edge-on en utilisant la fonction de phase calculée
par la théorie de Mie (gauche) et différence relative avec l’image du même disque produite
en utilisant la fonction de Henyey-Greenstein de même g = 0.02 (régime de Rayleigh). La
fonction de Henyey-Greenstein produit une image moins brillante de l’ordre de 30% au centre
des nébuleuses et plus brillante de l’ordre de 20% sur les bords des nébuleuses. Les différences
sont très importantes dans la bande sombre, elles reflètent le bruit des simulations Monte
Carlo, très peu de paquets parvenant jusqu’à l’observateur.
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Les différences peuvent donc être significatives et il est important de les garder en mémoire.
Il n’en demeure pas moins que le choix de la fonction de phase dépend du point de vue adopté.
On peut préférer définir la répartition angulaire d’intensité diffusée à l’aide du seul paramètre
g et donc choisir la fonction de Henyey-Greenstein, en argumentant par exemple que les grains
de poussière ne sont probablement pas sphériques et la fonction de phase de Mie n’est pas une
meilleure représentation des propriétés de diffusion. Dans le code, nous avons fait le choix de
garder les deux possibilités. Lorsque nous nous intéressons à la polarisation, nous utilisons la
matrice de Mueller dans son ensemble ainsi que la fonction de phase calculée par la théorie de
Mie (qui est une combinaison linéaire des éléments de la matrice de Mueller, voir la section
suivante) afin que toutes les propriétés de diffusion utilisées forment un ensemble cohérent.
Si nous ne regardons pas la polarisation, nous pouvons utiliser les deux fonctions de phase ;
le choix de la fonction de Henyey-Greenstein permet de réduire le temps d’initialisation car
nous n’avons pas à calculer les matrices de Mueller, le transfert étant complètement défini à
l’aide des sections efficaces et paramètres d’asymétrie des grains.

Fonction de phase pour une onde incidente polarisée

L’ensemble des remarques précédentes sont pertinentes dans le cadre de la diffusion d’une
onde incidente non polarisée. Si l’onde est polarisée, son comportement lors de la diffusion
peut être complètement différent.

En effet, l’intensité diffusée s’écrit alors Id ∝ Ii S11 + Qi S12 (dans le cas de théorie de
Mie) et non plus seulement Id ∝ Ii S11, ie la fonction de phase dépend de l’état initial de
polarisation, par l’intermédiaire du paramètre Qi.

En particulier, cela signifie que même pour le calcul des seules cartes en intensité, le fait
de ne pas considérer la polarisation peut conduire à des résultats erronés.

La modification de la fonction de phase a lieu à deux niveaux :
– la répartition de l’intensité dans le plan de diffusion est modifié et ne suit plus S11(θ)

mais S11(θ) + Qi/Ii S12(θ)
– la diffusion n’est plus isotrope en azimut car Qi/Ii dépend de l’angle d’azimut φ. Par

exemple, si on définit φ par rapport au plan de polarisation incident, Qi s’écrit alors
Qi = Ii p cos(2φ) où p est le taux de polarisation linéaire.

Le calcul de la fonction de phase dans le cas général s’obtient en décomposant les champs
électriques incidents et diffusés en deux composantes parallèles et perpendiculaires au plan
de diffusion. Pour une onde incidente d’intensité Ii, les champs électriques s’écrivent :

−→
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 diffusée 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)
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Dans les cas 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’écriture des coefficients S11 et S12 en terme de fonction de phase permet de vérifier
que l’équation 2.6.19 est incluse dans la notation matricielle de Mueller. Pour cela, on peut
regarder les deux cas particuliers, d’une onde polarisée parallèlement et perpendiculairement
au plan de diffusion. Si l’onde incidente est polarisée suivant le plan de diffusion : Qi = Ii et
les paramètres de Stokes de l’onde diffusée sont :

Id = (S11 + S12)Ii, Qd = Ii, U = V = 0 (2.6.20)

i//, l’intensité lumineuse diffusée par unité d’intensité incidente s’écrit alors :

i// = S11 + S12 (2.6.21)

Si l’onde incidente est polarisée perpendiculairement au plan de diffusion : Qi = −Ii et
les paramètres de Stokes de l’onde diffusée sont :

Id = (S11 − S12)Ii, Q = −Ii, U = V = 0 (2.6.22)

et
i⊥ = S11 − S12 (2.6.23)

ce qui nous permet d’exprimer S11 et S12 en fonction 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 fonction de phase se résume à S11(θ) qui est la moyenne
arithmétique des fonctions de phase i//(θ) et i⊥(θ) des ondes 100% polarisées parallélement
et perpendiculairement au plan de diffusion.

Dans le cas d’une onde polarisée, S12(θ) est la correction à appliquer à cette fonction
de phase et cette correction est d’autant plus importante que le rapport (i⊥ − i//)/(i⊥ +
i//) = S12/S11 se rapproche de 1 en valeur absolue, ie quand la particule a une polarisabilité
importante.

En outre si l’onde est polarisée, la fonction de phase perd sa symétrie azimutale, S11 peut
alors être vue comme la moyenne azimutale de la fonction de phase :

〈f(θ, φ)〉φ = S11(θ) + p 〈cos(2φ)〉φ S12(θ) = S11(θ) (2.6.27)

Ces calculs sont exacts dans le cadre de la théorie de Mie. Pour des particules quelconques,
les deux blocs anti-diagonaux de la matrice de Mueller (qui sont nuls pour des particules
sphériques) sont beaucoup plus petits que les blocs diagonaux et l’erreur générée en utilisant
les précédentes formules demeure très faible.
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Application du formalisme ondulatoire à des paquets de photons

L’ensemble des formules précédentes ont été écrites dans le cadre d’un formalisme ondu-
latoire, le formalisme de Stokes est par construction ondulatoire. Il nous faut donc prendre
quelques précautions pour utiliser les équations précédemment écrites dans le cadre du forma-
lisme corpusculaire de nos paquets de photons. Par abus de notation, nous décrivons chaque
paquet par un vecteur de Stokes, et parlerons donc de polarisation d’un paquet.

Lors des diffusions 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 diffusée
suive statistiquement la fonction de phase ψλ(θ). Dans notre contexte, cette fonction corres-
pond à une densité de probabilité.

Si l’on souhaite conserver l’énergie des paquets à chaque diffusion (comme pour l’étape
1 du chauffage thermique, voir section 2.7.4), il nous faut tirer aléatoirement les angles de
diffusion pour qu’en moyenne, on retrouve la fonction de phase. D’après les calculs précédents,
nous avons vu que l’on pouvait calculer les deux angles décrivant la diffusion successivement.
L’angle θ est choisi aléatoirement suivant la fonction de répartition :

F(θ) =

∫ θ
0 S11(θ

′) sin θ′ dθ′
∫ π
0 S11(θ′) sin θ′ dθ′

(2.6.28)

Pour une lumière incidente non polarisée, i.e., Q,U = 0, la distribution de l’angle d’azimut φ
est isotrope. Pour une lumière de polarisation linéaire p non nulle, l’angle d’azimut est défini
par rapport à la direction de polarisation et déterminé à l’aide de la fonction de répartition
suivante :

Fθ(φ) =
1

2π

(

φ− S11(θ)− S12(θ)

S11(θ) + S12(θ)
p

sin(2φ)

2

)

(2.6.29)

où θ a été précédemment choisi grâce à l’équation 2.6.28 (Šolc 1989). Une fois la direction de
diffusion connue, on multiplie le vecteur de Stokes par la matrice de Mueller correspondant
à l’angle θ. Ce faisant, nous modifions (si le paquet incident est polarisé) son intensité :
Id = Ii + S12/S11 Qi 6= Ii. Pour éviter cela, il nous faut renormaliser le vecteur diffusé pour
s’assurer que le paramètre I est bien conservé lors de la diffusion. Cette opération revient à
séparer les informations de répartition angulaire de l’intensité diffusée et de polarisabilité que
contient la matrice de Mueller. En effet, l’information angulaire a été utilisée dans le choix
des angles de diffusion et la multiplication par la matrice n’est maintenant utile que pour
connaître le nouvel état de polarisation du paquet.

On peut aussi faire le choix de ne reproduire la distribution angulaire du rayonnement
diffusée qu’en moyenne sur un grand nombre de paquets. On peut par exemple choisir de faire
diffuser les paquets de photons uniformément et de les multiplier par la matrice de Mueller
telle qu’elle nous est fournie par la théorie de Mie, c’est-à-dire sans faire de renormalisation
cette fois-ci. Par construction, l’intensité n’est ici plus conservée pour un paquet lors d’une
diffusion, mais elle l’est en moyenne sur un grand nombre de paquets.

D’une manière plus générale, on peut choisir une distribution angulaire quelconque pour
les photons, il s’agit simplement de corriger en conséquence l’énergie des paquets pour s’as-
surer qu’en moyenne, on reproduit bien la distribution angulaire de l’intensité diffusée.

Importance de l’anisotropie azimutale

Pour mesurer l’importance de l’anisotropie azimutale de la diffusion, nous avons calculé
deux images du disque présenté sur la figure 2.9 en utilisant l’équation 2.6.29 d’une part, et
en forçant φ à être isotrope d’autre part. La figure 2.10 montre les différences relatives de
ces images. À la précision à laquelle nous travaillons, les différences sont négligeables, l’image
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Figure 2.10 – Différence re-
lative entre les images pro-
duites en prenant ou pas en
compte l’effet de la polarisa-
tion de l’onde incidente sur
la fonction de phase. Les dif-
férences de flux dans les né-
buleuses sont de l’ordre du
pourcent, ce qui correspond
au bruit Monte Carlo.

étant uniforme au niveau des deux nébuleuses brillantes et on peut faire l’hypothèse que
l’angle d’azimut est réparti de manière isotrope, indépendemment de l’état de polarisation
du paquet incident.

2.6.5 Distribution en taille de grains

L’étude des disques à plusieurs longueurs d’onde et/ou en utilisant plusieurs techniques
différentes montre que les grains de poussières présents dans les disques ne sont pas de taille
unique. En particulier, les grains observés en lumière diffusée ne sont pas les mêmes que ceux
que l’on observe à plus grande longueur d’onde en émission thermique. La distribution en
taille peut être quelconque mais nous utilisons généralement une répartition continue que
nous échantillonons logarithmiquement sur typiquement 1 000 tailles de grains entre amin et
amax. Cette distribution en taille peut se généraliser pour prendre en compte des grains de
compositions différentes, chaque grain étant alors non plus défini uniquement par sa taille
mais aussi par ses indices optiques.

Du point de vue de la diffusion, la répartition en taille des grains peut être traitée suivant
deux approches différentes :

– on considère les propriétés optiques de chaque type de grains individuellement ie, les
propriétés optiques des grains d’une taille et d’une composition données. Dans ce cas,
il faut à chaque diffusion choisir le type de grains sur lequel on va diffuser suivant sa
probabilité de diffusion proportionnelle à sa section efficace de diffusion.

– on s’intéresse aux propriétés optiques de chaque cellule du disque ; toutes les cellules
du disque pouvant avoir les mêmes propriétés si tous les types de grains sont répartis
de la même manière sur l’ensemble du disque ou chaque cellule peut avoir sa propre
distribution de grains. Cette méthode, qui permet d’éviter l’étape du choix de la taille
du grain diffuseur à chaque diffusion, implique de convertir les propriétés optiques des
grains en propriétés optiques des cellules dans la phase d’initialisation du code.

Ces deux méthodes sont strictement équivalentes d’un point de vu théorique et fournissent
les mêmes résultats, mais présentent des différences au niveau de l’occupation mémoire et du
temps de calcul.
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Méthode 1 : Choix de la taille du grain diffuseur

Pour simplifier l’écriture des équations, on supposera ici que seule la taille des grains varie.
Mais cela ne restreint en rien le raisonnement et il est direct de généraliser à d’autres types
de différence entre les grains (indices de réfraction, . . . )

La probabilité de diffuser sur un grain de taille a sachant qu’on l’on a une interaction
(diffusion 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 correspondante :
∫ amax

amin

(pdiff(a) + pabs(a)) da = 1 (2.6.32)

La probabilité de diffusion peut se décomposer 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 diffuse sur (respectivement
interagisse avec) un grain de taille a sachant qu’il y a diffusion (respectivement interaction).

Ces deux expressions reviennent à :
– choisir si l’interaction est une absorption ou une diffusion en fonction de l’albédo de la

cellule où a lieu l’interaction, puis, dans le cas de la diffusion, choisir la taille du grain
diffuseur suivant sa section efficace de diffusion,

– choisir la taille du grain sur lequel le photon va être absorbé ou diffusé suivant la
section efficace d’extinction, puis choisir si cette interaction va être une absorption ou
une diffusion en fonction de l’albédo du grain.

Les deux écritures sont équivalentes. Nous choisissons la première car elle permet d’éviter de
choisir une taille de grain quand il y a une absorption (et que l’on est dans le cas de l’équilibre
thermodynamique local, voir paragraphe 2.7.6), ce qui est plus efficace en temps de calcul.
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Méthode 2 : Propriétés moyennes et matrice de Mueller équivalente

L’idée de cette seconde méthode est de considérer les propriétés optiques des cellules et
non plus des grains. En effet, la nature vectorielle du vecteur de Stokes (en particulier sa
linéarité) nous autorise à sommer les matrices de Mueller des différents grains.

Si le photon diffuse sur un grain de taille a , le vecteur de Stokes diffusé sera :

(Id,Qd,Ud,Vd) = M(a) (Ii,Qi,Ui,Vi) (2.6.39)

La probabilité de diffuser 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 compte les diffusions sur toutes les tailles de grains avec leurs probabilités
respectives, on obtient le vecteur de Stokes diffusé 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)

avec :

M(−→r ) =

∫ amax

amin

πa2Qdiff(a)f(a,−→r )
∫ amax

amin
πa2Qdiff(a)f(a,−→r ) da

M(a) da (2.6.43)

la matrice de Mueller au point −→r . Il est important de noter ici que cette moyenne est mathé-
matiquement exacte et qu’elle ne fait intervenir aucune approximation. Le calcul du champ
diffusé a l’aide de la matrice M(−→r ) est rigoureusement identique au calcul qui consiste à
choisir la taille a du grain diffuseur puis à multiplier le vecteur de Stokes incident par la
matrice de Mueller du grain a, M(a).

De manière similaire, nous pouvons calculer le paramètre d’asymétrie de la distribution
de 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)
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Le paramètre g(−→r ) de la distibution s’écrit donc comme la moyenne des g(a) des diffé-
rents grains, pondérés par les sections efficaces de diffusion et densités relatives des grains. En
particulier, cette écriture nous permet d’avoir une idée du comportement général de la diffu-
sion de la lumière par la distribution de grains, à partir des sections efficaces et paramètres
d’asymétrie de chaque grain, sans avoir à calculer leur fonction de phase.

Comparaison des méthodes

D’un point de vue numérique, cette seconde méthode est beaucoup plus rapide car elle
évite l’étape du choix de la taille du grain (qui représente de l’ordre de 30% du temps de
calcul) mais elle implique une initialisation plus longue, due au calcul des matrices moyennes
M(−→r ). En pratique, ce temps d’initialisation est le plus souvent raisonnable et nous utilisons
principalement cette seconde méthode. Une exception notable est le cas du calcul multi-
longueur d’onde lorsque la distribution en taille de grains n’est pas uniforme dans le disque.
Avec des valeurs typiques de 1 000 tailles de grains, 1 000 cellules, 50 longueurs d’onde et un
échantillonage des matrices au degré près, le calcul de toutes les matrices M(−→r ) nécessite de
l’ordre de 10 milliards de multiplications (et additions) supplémentaires et il est alors plus
efficace 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 effectivement diffusé en fonction
de la position dans le disque.

2.6.6 Nouvelle direction de vol

Les angles de diffusion et d’azimut sont définis par rapport au vecteur de propagation
incident du paquet. Pour obtenir les coordonnées du vecteur de propagation après diffusion,
le calcul est similaire à celui de la direction d’émission depuis l’étoile (paragraphe 2.5.1) où il
nous faut remplacer la normale à la surface par le vecteur de propagation avant diffusion et
les angles d’émission θ∗d et φ∗d par les deux angles de diffusion θ et φ dans les équations 2.5.21
et 2.5.22.

2.6.7 Calcul des nouveaux paramètres de Stokes

Le formalisme de Stokes utilise le plan de diffusion comme référence pour les intensités
parallèle et perpendiculaire. En cas de diffusions multiples, il faut donc appliquer une rotation
au vecteur de Stokes afin de calculer les intensités parallèle et perpendiculaire au nouveau
plan de diffusion.

Avant chaque diffusion, nous choisissons un plan de référence, orthogonal au vecteur de
propagation, i.e. correspondant au plan de polarisation, muni d’un système de coordonnées,
dont l’axe vertical coïncide avec la projection de l’axe z (perpendiculaire au plan du disque)
du système de coordonnées universel. Pour un paquet quittant le système, ce plan correspond
au plan image vu par l’observateur. Nous notons ce plan Pn, où n correspond au nombre de
diffusions subies par le paquet.

Nous définissons les paramètres de Stokes dans ce plan et il nous faut, lors de la diffusion,
appliquer une rotation de ce plan autour de l’axe de propagation, afin de ramener l’axe
vertical sur l’axe défini par l’intersection avec le plan de diffusion. Si on note ω l’angle de
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cette rotation, la modification du vecteur de Stokes est définie par la matrice 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 matrice ne modifie que les paramètres Q et U, une rotation dans le plan de polarisation
n’affectant pas l’intensité ni la polarisation circulaire, et applique une rotation d’angle 2ω
aux paramètres Q et U.

De même, nous définissons, l’angle ω′ de la rotation permettant de ramener l’axe défini
par l’intersection du plan de diffusion avec le plan Pn+1 sur l’axe vertical de ce plan, afin
d’exprimer les vecteur de Stokes par rapport à l’axe vertical dans le plan image après diffusion.

Il nous est alors possible d’obtenir les vecteurs de Stokes successifs du paquet de photons,
diffusion par diffusion :









In+1

Qn+1

Un+1

Vn+1









= RStokes(ω
′)M(θ)RStokes(ω)









In
Qn

Un

Vn









(2.6.53)

Il nous reste à calculer les angles ω et ω′. Dans le plan Pn, l’axe vertical a pour coordonnées
(0, 1). Le plan de diffusion est défini par le vecteur de propagation du paquet diffusé −→v n+1,
ses coordonnées 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 directe. Par définition,

−→
k n = −→v n et (

−→
i n,
−→
j n) est une

base de Pn. Par définition du plan Pn+1, nous avons aussi −→v n+1 =
−→
k n+1 et finalement le

produit scalaire 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 directes. Nous en

déduisons donc : −→
k n.
−→
j n+1 = −

−→
k n+1.

−→
j n (2.6.57)

Cette égalité est vérifiée pour toutes les permutations circulaires sur (
−→
i ,
−→
j ,
−→
k ) et implique

cosω′ = − cosω (2.6.58)

De même, l’écriture des sinus à l’aide du produit vectoriel nous donne

sinω′ = sinω (2.6.59)



Traitement de la diffusion 65

soit
ω′ = π − ω (2.6.60)

et finalement
RStokes(ω

′) = RStokes(−ω). (2.6.61)

La transformation complète du vecteur de Stokes lors d’une diffusion peut donc s’écrire








In+1

Qn+1

Un+1

Vn+1









= RStokes(−ω)M(θ)RStokes(ω)









In
Qn

Un

Vn









(2.6.62)

Le traitement des diffusions multiples se fait alors naturellement en prenant comme vecteur
de Stokes incident, le vecteur de Stokes diffusé lors de l’interaction précédente.

2.6.8 Échantillonage du champ de rayonnement : production des images

Lorsque le milieu traversé par les paquets est optiquement mince, les probabilités d’ab-
sorption et de diffusion avec ce milieu sont très faibles et une très grande majorité des paquets
atteignent l’observateur sans interagir avec la matière, ne produisant aucune information.

Pour éviter cela, nous utilisons le concept de diffusion forcée de Cashwell & Everett (1959).
L’idée est de forcer chaque paquet à diffuser au moins une fois entre le point d’émission et
la limite du modèle. L’épaisseur optique totale τtot le long de la direction de propagation du
photon est calculée. Une fraction exp(−τtot) du paquet est directement transmise. L’énergie
restante (1− exp(−τtot)) est diffusée, la position de diffusion 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 surface qui reste optiquement mince,

et il peut être efficace de forcer les diffusions dans ces régions. Il peut en outre être très
intéressant, si nous forçons les diffusions, de nous arranger pour qu’elles aient lieu à l’endroit
où on le souhaite.

Pour cela, nous avons généralisé le concept de diffusion forcée. Nous faisons le choix de
tirer aléatoirement, non plus la longueur optique du paquet, mais sa longueur de vol. Les
équations 2.5.37 et 2.6.63 favorisent en effet les diffusions à faibles longueurs optiques, ce qui
se traduit, les profils de densité étant le plus souvent décroissant avec la distance, par une
très grande majorité de diffusion dans les zones centrales des disques. Les cartes obtenues
sont très bien convergées dans les régions proches de l’étoile mais le bruit est important dans
les zones externes du disque. Nous souhaitons que les diffusions aient lieu uniformément dans
nos cartes synthétiques afin que tous les pixels soient convergés de manière similaire. Pour
cela, nous décidons de choisir la longueur de vol de manière uniforme entre les longueurs de
vol minimale et maximale (qui correspondent aux longueurs à partir desquels, le photon entre
et sort des régions d’opacité non nulle).

Dans ce cas, il nous faut corriger l’énergie du paquet pour prendre en compte la probabilité
qu’il a de diffuser au point que nous avons choisi. Comme nous l’avons vu précédemment,
le facteur de correction à appliquer à l’énergie du paquet est le rapport de la probabilité
selon laquelle nous devons tirer la longueur optique τ , à savoir exp(−τ)/(1 − exp(−τtot))
(puisque nous forçons la diffusion entre 0 et τtot) sur la probabilité selon laquelle nous avons
effectivement tiré τ .

L’estimation de cette dernière probabilité est illustrée sur la figure 2.11, où sont représen-
tées les fonctions de répartition en fonction de la longueur de vol et de la longueur optique.
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Figure 2.11 – Fonctions de répartition de la longueur de vol (à gauche) et la longueur optique
(à droite). La probabilité suivant laquelle nous avons tiré la longueur optique τ est la pente
du segment rouge, rapport des longueurs des segments vert et bleu. lmin ext la longueur de
vol à partir de laquelle l’opacité n’est plus nulle, lmax celle à partir de laquelle elle redevient
nulle et lsortie celle à laquelle le paquet sort du modèle.

Le choix d’un nombre aléatoire A se traduit par une longueur optique l, auquel correspond
une longueur optique τ . On note l1 et l2, les longueurs de vol nécessaires pour entrer et sortir
de la cellule où a lieu la diffusion (l1 < l < l2), et τ1 et τ2, les longueurs optiques correspon-
dantes (τ1 < τ < τ2). À ces deux longueurs, correspondent deux nombres compris entre 0 et
1, A1 et A2 avec A1 < A < A2. Parce que le tirage de la longueur de vol est uniforme et
que l’opacité est constante dans une cellule (ce qui signifie que longueur optique et longueur
de vol sont proportionnelles à l’intérieur de la cellule), les fonctions de répartition sont des
fonctions affines entre l1 et l2 d’une part et τ1 et τ2 d’autre part.

La probabilité qui nous intéresse est la pente de la fonction de répartition en τ , qui est
égale à la pente entre τ1 et τ2 (segment rouge sur la figure). Elle nous est donnée par :

pτ =
A2 −A1

τ2 − τ1
(2.6.64)

soit la longueur segment vert sur celle du segment bleu.
Il ne nous reste plus qu’à déterminer A1 et A2. Pour cela, on peut calculer la pente de

la fonction de répartition de la longueur de vol de deux manières différentes. Parce que la
répartition 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’opacité dans la cellule où a lieu la diffusion.
Au final, l’énergie du paquet qui diffuse 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)
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Cette méthode pose cependant un problème lorsque l’opacité sur la ligne de visée est
élevée. Pour les diffusions à faibles longueurs de vol, wE va être très élevé et le paquet va
repartir avec une énergie importante. S’il diffuse une seconde fois, il va «allumer un pixel»
à l’endroit de cette seconde diffusion. Nous allons donc obtenir une carte avec les paquets
qui ont diffusé une seule fois bien uniforme, sur laquelle vont venir se superposer quelques
rares pixels très brillants produits par des paquets qui diffusent au moins deux fois, dont
la première diffusion a lieu dans une zone très optiquement épaisse. Au final, ce sont ces
quelques paquets qui vont introduire le bruit le plus gênant dans les images.

Pour éviter cela, nous n’utilisons notre schéma de diffusion forcée que lorsque la profondeur
optique le long de la ligne de visée est inférieure à 0.5. Dans le cas contraire, nous utilisons
le schéma classique décrit dans la section 2.5.3.

La figure 2.12 illustre l’efficacité de la méthode en comparant les images, en utilisant la
méthode classique (2.5.3, à gauche) et la méthode présentée ici (à droite). Le nombre de
paquets est identique dans les deux cas. Le temps de calcul est environ trois fois plus long
avec la nouvelle méthode mais un nombre de paquets au moins 100 fois plus important serait
nécessaire avec la méthode classique pour obtenir une convergence similaire dans les parties
externes du disque. Ce facteur dépend de la géométrie du disque (en particulier son degré
d’évasement) et varie, d’après nos essais, entre 10 et plusieurs milliers, voire plusieurs dizaines
de milliers dans le cas des disques sans évasement.

2.7 Calcul de l’émission thermique du disque
Le calcul de l’émission thermique de la poussière contenue dans le disque représente la

composante principale du travail de développement numérique de cette thèse. Nous avons fait
le choix de traiter le processus d’absorption - réémission de manière symétrique au processus
de diffusion (voir la figure 2.1) : lorsqu’un paquet est absorbé, il chauffe la poussière et est
immédiatement réémis à une nouvelle longueur d’onde, prenant en compte l’augmentation
de la température de la poussière. Il poursuit ensuite sa route, au travers de l’environne-
ment circumstellaire, ses propriétés étant modifiées au gré des diffusions et/ou absorptions -
réémissions suivantes.

2.7.1 Correction en température et ajustement de la distribution en longueurs d’onde

Cette méthode de calcul a été présentée pour la première fois par Bjorkman & Wood
(2001). Une fois la température connue après l’absorption d’un nouveau paquet dans la cellule,
il faut réémettre cette énergie afin que l’équilibre radiatif soit satisfait. Avant l’absorption de
ce photon, la cellule avait émis des photons qui transportaient une énergie correspondant
à l’émissivité précédente de la cellule j′λ = κλBλ(Ti − ∆T), où ∆T est l’augmentation de
température due à l’absorption du photon. Les photons précédents ont donc été émis suivant
une distribution en longueur d’onde incorrecte correspondant à la température précédente
Ti − ∆. Après la réémission du photon, l’ensemble des photons doit avoir été émis suivant
jλ = κλBλ(Ti). Bjorkman & Wood (2001) écrivent que le photon doit être émis suivant le
spectre :

∆jλ = jλ − j′λ = κλBλ(Ti)− κλBλ(Ti −∆T), (2.7.1)

qui correspond à la surface grisée sur la figure 2.13. Ils en déduisent la densité de probabilité
suivante :

q(λ) dλ =
κabs

i (Bλ(T)− Bλ(T−∆T)) dλ
∫∞

0 κabs
i (Bλ(T)− Bλ(T−∆T)) dλ

(2.7.2)
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Figure 2.12 – Comparaison des images obtenues sans (à gauche) et avec (à droite) la redis-
tribution uniforme du bruit pour un même disque vu par le pôle (i ≈ 18◦, en haut) et par
la tranche (i ≈ 87◦, en bas). Le nombre de paquets (volontairement faible pour visualiser le
bruit) est identique dans les deux cas : 1.28 millions, le temps de calcul est trois fois plus long
pour les modèles de droite. Le disque a un degré d’évasement de 9/8 et une densité de surface
en -1. La différence est particulièrement marquée au niveau de la surface, optiquement fine,
du disque.

Tant que l’énergie transportée par un photon est faible, ce qui est assuré en choisissant
un nombre de paquets de photons suffisamment grand, le changement de température ∆T
est petit, et le spectre d’émission du photon réémis peut s’écrire :

∆jλ ≈ κλ∆T

(

dBλ(T)

dT

)

Ti

(2.7.3)

∆jλ est toujours positif car ∆T est positif et la fonction de Planck est une fonction strictement
croissante de la température. La loi de probabilité correspondante 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’écriture de la densité de probabilité à l’aide de la dérivée de la
loi de Planck permet d’éviter de faire la différence de deux lois de probabilité à chaque choix
de longueur d’onde et permet une exécution beaucoup plus rapide. Le tirage d’un nombre
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aléatoire suivant la différence de loi de probabilité de l’équation 2.7.2 est en effet un calcul
très coûteux car il faut recalculer la fonction de répartition à chaque absorption-réémission.
L’écriture suivant l’équation 2.7.4 nous offre la possibilité de prétabuler cette loi de probabilité
pour un certain nombre de températures. La densité de probabilité à la température Ti de
la cellule est obtenue par interpolation linéaire entre les valeurs prétabulées.

�

λ1 10 100

κ
λ
B

λ

N,T

N + 1,
T + ∆T

Figure 2.13 – Choix de la lon-
gueur d’onde de réémission
dans l’algorithme de réémis-
sion immédiate. Les courbes
d’émissivité de la poussière
jλ = κλBλ sont tracées avant
et après l’absorption d’un
photon individuel. La répar-
tition spectrale des photons
précédemment émis est repré-
sentée par l’émissivité à l’an-
cienne température (courbe
inférieure). Pour corriger la
répartition spectrale d’énergie
de l’ancienne température à la
nouvelle (courbe supérieure),
le photon doit être émis sui-
vant la différence des réparti-
tion spectrale d’énergie, c’est-
à-dire suivant la zone grisée.

Baes et al. (2005) ont étudié en détails les bases théoriques de cette méthode d’ajuste-
ment de la distribution en longueurs d’onde et, en particulier, son domaine d’application.
En particulier, ils montrent que l’équation 2.7.2 n’est valable que sous certaines conditions.
En effet, si k photons ont déjà été absorbés et réémis, le problème à résoudre est de faire
émettre k + 1 photons suivant l’émissivité correspondant 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 ce paquet q(λ) dλ doit donc
satisfaire l’équation

(k + 1) r(λ) dλ = k p(λ) dλ+ q(λ) dλ (2.7.7)

et s’écrit :
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 donc être réémis suivant une distribution
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de probabilité correspondant à cette température, soit

Pk+1(λ) dλ =
κλBλ(T) dλ

∫∞

0 κλBλ(T) dλ
(2.7.9)

En outre, il faut prendre en compte le fait que les k précédents paquets ont été émis à
une mauvaise longueur d’onde. Il faut donc les faire réémettre avec une longueur d’onde
échantillonnée suivant la différence entre l’ancienne 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 procédure est équivalente à émettre un seul paquet suivant la distribution de probabilité
donnée par l’équation 2.7.8.

L’équation 2.7.8 est dans le cas général différente de l’équation 2.7.2 de Bjorkman & Wood
(2001). Cependant l’écriture de l’équilibre radiatif fixe 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 justifiée
mathématiquement.

2.7.2 Taux d’absorption et intensité spécifique moyenne

Une méthode particulièrement efficace pour calculer le taux d’absorption d’énergie est de
le relier au calcul du champ de rayonnement

Γabs
i = 4πMi

∫ ∞

0
κabs

i (λ)Jλ dλ (2.7.14)

où l’intensité moyenne Jλ est définie par :

Jλ =
1

4π

∫∫

Ω
Iλ dΩ′ (2.7.15)

L’équation 2.1.5 revient alors à écrire l’égalité des champs de rayonnement absorbé et émis
∫ ∞

0
κabs

i (λ)Jλ dλ =

∫ ∞

0
κabs

i (λ)Bλ(T) dλ (2.7.16)

Comme le démontre Lucy (1999), l’intensité spécifique moyenne dans une cellule donnée
peut être estimée via sa relation avec la densité locale d’énergie du champ de rayonnement :

Jλ =
1

4πVi

∑

γ

εγ ∆lγ (2.7.17)
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Figure 2.14 – Information crée par un photon lors de sa propagation. Dans la méthode Monte
Carlo classique (figure de gauche), l’information n’est créée que dans les cellules où le photon
interagit avec la matière. L’utilisation du concept d’intensité spécifique moyenne permet de
produire de l’information dans toutes les cellules traversées par le photon (figure de droite),
autorisant une diminution du nombre de photons nécessaires pour atteindre un certain degré
de convergence, notamment dans les régions optiquement minces.

où la somme sur γ désigne la somme sur tous les photons qui ont traversé la cellule. εγ est
l’énergie des photons par unité de temps et ∆lγ la longueur de vol parcourue par les photons
dans la cellule. Le calcul se résume alors à sommer les longueurs de vol de chaque photon
traversant la cellule.

L’intérêt de cette méthode, par rapport à une méthode qui égaliserait l’énergie émise et
l’énergie absorbée dans la cellule, est que chaque photon crée de l’information dans toutes
les cellules qu’il traverse et non pas seulement dans la cellule où il est absorbé. Cela est
particulièrement critique dans les zones optiquement minces où la probabilité d’être absorbé
est négligeable : la température peut être calculée même si aucun photon n’est effectivement
absorbé dans ces zones. Cela permet en outre de diminuer considérablement le nombre de
photons nécessaires pour converger la température et d’obtenir des cartes de température
beaucoup plus lisses, plus rapidement.

Si le taux d’absorption est estimé de cette manière, l’équation 2.7.12 n’est en général plus
vérifiée. En effet, 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 champ de rayonnement après k absorptions

et qui n’est égale à k qu’en moyenne statistique. De ce fait, il n’y plus de raison pour que
la distribution de probabilité de l’équation 2.7.8 soit égale à celle de l’équation 2.7.2. Les
méthodes de Bjorkman & Wood (2001) et Lucy (1999) sont donc, d’un point de vue mathé-
matique, incompatibles entre elles. Nous verrons dans les paragraphes suivants comment nous
pouvons cependant les utiliser au sein du code afin de profiter de leurs avantages respectifs.

2.7.3 Résolution de l’équilibre radiatif

Une fois le taux d’absorption connu, il faut inverser l’équation

4πMi

∫ ∞

0
κabs

i (λ)Bλ(Ti) dλ = Γabs
i (2.7.19)
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pour obtenir la température. Cette équation est implicite et nécessite plusieurs évaluations de
l’intégrale pour différentes températures. Pour éviter cela, la valeur de l’intégrale est préta-
bulée pour NT = 1 000 températures espacées logarithmiquement entre 1K et la température
de sublimation. La température Ti de chaque cellule est obtenue par interpolation linéaire
entre les valeurs prétabulées.

2.7.4 Échantillonage du champ de rayonnement : production des SED

Les particules que l’on propage dans le code Monte Carlo peuvent représenter un nombre
quelconque de photons physiques. L’énergie des particules, et donc le nombre de photons
qu’elles contiennent, peuvent être librement choisis suivant le but à atteindre. Afin d’amé-
liorer son efficacité lors de la production de SEDs, le code utilise deux échantillonnages du
champ de rayonnement, c’est-à-dire deux stratégies différentes pour déterminer l’énergie d’un
paquet. En effet, d’une part, la convergence du calcul de la distribution de température est
optimisé quand tous les paquets ont la même énergie, indépendemment de leur longueur
d’onde. D’autre part, le calcul du flux émergent est plus efficace quand le nombre de pa-
quets est maintenu constant pour tous les intervalles de longueurs d’onde. Dans ce cas, c’est
l’énergie des paquets qui dépend de la longueur d’onde. Ainsi il est plus efficace de calculer
la température et la SED à l’aide d’un processus à deux étapes :

– la première étape est le calcul de la température. En l’absence de source de chauffage
autre que le chauffage par l’étoile, le disque est initialement à température nulle. Tous
les paquets de photons sont générés à la surface de l’étoile et sont suivis jusqu’à ce
qu’ils quittent le système. Lors d’une diffusion , le vecteur de propagation, ainsi que le
vecteur de Stokes, sont modifiés mais pas la longueur d’onde. Lors d’une absorption,
le paquet chauffe la cellule dans laquelle il a été absorbé, il est réémis immédiatement,
in situ et de manière isotrope, mais à une longueur d’onde différente, calculée suivant
la température de la cellule de la grille. Pour ce processus de réémission, le concept de
réémission immédiate et la correction en température associée sont utilisées. Dans cette
étape, tous les paquets ont la même énergie et sont aléatoirement diffusés/absorbés-
réémis dans le disque. Nous définissons la luminosité d’un paquet ε, comme :

ε = L∗/Nγ étape1 (2.7.20)

où L∗ est la luminosité bolométrique de l’étoile et Nγ étape1 le nombre de paquets géné-
rés. La longueur d’onde du paquet est choisie suivant la densité de probabilité normalisée
proportionelle à Bλ(T∗) ou au spectre stellaire utilisé. À la fin de cette étape, lorsque
tous les paquets ont été propagés, le concept d’intensité moyenne de Lucy (1999) est
en outre utilisé pour calculer la température finale. Cela permet de réduire le bruit lors
de l’estimation de température pour les cas optiquement minces. Cette première étape
permet une convergence rapide de la température mais devient coûteuse en temps de
calcul lorsqu’il s’agit de calculer une SED, en particulier dans le régime des grandes
longueurs d’onde où l’énergie émise est faible. De ce fait, les SEDs sont calculées de
manière différente.

– la seconde étape calcule la SED à partir de la distribution de température calculée
précédemment. Le nombre de paquets de photons est identique pour toutes les longueurs
d’onde. Cette étape maintient ainsi un niveau de bruit similaire dans chaque intervalle
de longueur d’onde et améliore l’efficacité du calcul de la SED en limitant le temps
de calcul passé dans les intervalles de haute luminosité et en se concentrant sur ceux
de plus faibles luminosités. Parce que l’information sur l’énergie absorbée ne fait plus
partie des objectifs du calcul dans cette étape (cette information a été extraite de la
première étape via la température), lorsque qu’un photon interagit avec la matière
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nous forçons une diffusion et pondérons l’énergie du photon diffusé (ou pour être exact
l’ensemble de son vecteur de Stokes) par la probabilité de diffusion c’est-à-dire l’albédo,
ce qui assure un calcul correct de l’énergie diffusée et la prise en compte de l’énergie
absorbée. Cela évite de propager des photons qui seraient finalement absorbés et ne nous
apporteraient aucune information utile. En outre, nous évitons de suivre les paquets
qui restent «piégés» trop longtemps. En effet, si un paquet arrive dans une zone très
optiquement épaisse, il diffuse de nombreuses fois, et devient très coûteux en temps de
calcul. De plus, son énergie devient négligeable (car multipliée par l’albédo à chaque
diffusion) et il ne contribuera pratiquement pas au flux reçu. Nous préférons donc
stopper le calcul de ce paquet pour passer au suivant. Cette élimination des paquets
«piégés» est en revanche impossible dans la première étape du calcul où l’énergie des
paquets est maintenue constante et ne devient jamais négligeable.
Dans cette seconde étape, nous ne connaissons pas à l’avance la luminosité des paquets.
La SED est construite en émettant, pour chaque longueur d’onde, un nombre Nγ étape2

de paquets tels que pour l’inclinaison désirée, un nombre N de paquets soient reçus, N
valant typiquement de l’ordre de 1 000 ou 10 000 suivant que l’on recherche une précision
à 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 ces paquets est connue lorsque les N paquets ont été reçus. Elle
s’écrit :

ελ =
L∗(λ) +

∑

i Li(λ)

Nγ étape2
(2.7.21)

où i est l’indice des cellules et L∗(λ) et Li(λ) sont les luminosités de l’étoile et des
cellules 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 cette étape, la longueur d’onde est fixée de manière déterministe et les paquets
sont émis aléatoirement depuis l’étoile et les cellules du disques suivant les probabilités
respectives :

p∗ =
L∗(λ)

L∗(λ) +
∑

i Li(λ)
, (2.7.24)

et
pi =

Li(λ)

L∗(λ) +
∑

i Li(λ)
. (2.7.25)

Ce calcul en deux étapes présentent plusieurs avantages (outre celui d’optimiser chaque
étape pour un objectif bien précis). Il permet d’abord de combiner les processus d’accélération
de Bjorkman & Wood (2001) et Lucy (1999) successivement, évitant ainsi leur incompati-
bilité. Cela permet d’obtenir un code efficace aussi bien dans les cas optiquement épais que
dans les cas optiquement minces, ainsi que, et surtout, dans les cas où certaines zones sont
optiquement épaisses et d’autres optiquement minces, ce qui correspond au cas des disques
protoplanétaires.

En outre, dans les deux étapes l’émission du disque est traitée de manière complètement
différente et chacune d’entre elles produit une distribution spectrale d’énergie. La comparaison
des résultats produits par les deux étapes (en gardant en mémoire que la distribution spec-
trale d’énergie produite par la seconde étape est par construction beaucoup mieux convergée)
permet de vérifier que les résolutions utilisées sont suffisantes. En effet, lors de la première
étape, les émissions ont lieu exactement aux positions d’absorption, avec une résolution spa-
tiale excellente (limitée par les erreurs d’arrondis et de troncature numériques). À l’inverse,
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dans le seconde étape, l’émission se fait de manière uniforme au sein d’une cellule. Si les
cellules deviennent trop grandes, la résolution va devenir trop faible pour bien échantillonner
le champ d’énergie et on s’attend à observer des différences avec les résultats obtenus par le
calcul de la première étape. La figure 2.15 illustre ce phénomène dans le cas d’une résolution
insuffisante au niveau du bord interne du disque. Pour pallier au manque de convergence de
la distribution spectrale issue de la première étape, nous avons choisi de sommer, pour cette
figure uniquement, les flux reçus dans tous les capteurs et comparons ainsi les distributions
spectrales moyennées sur tous les angles d’inclinaison.

De manière similaire, si la résolution est insuffisante dans les régions externes du disque,
on observe une différence significative dans le domaine sub-millimétrique entre les résultats
des deux étapes.

L’énergie émise par une cellule i de température T à une longueur d’onde λ est donnée
par

κabs
i (λ) Bλ(T) (2.7.26)

Si dans la seconde étape, l’énergie émise est bien calculée de cette manière, dans le première
étape, en revanche, la méthode de correction en température revient à écrire cette énergie
comme

κabs
i (λ)

nT
∑

i=1

dBλ

dT
(Ti)∆Ti −−−−−→nT→∞ κabs

i (λ)

∫ T

0

dBλ

dT
(T′) dT′ = κabs

i (λ) Bλ(T). (2.7.27)

En effet, lors de la première étape, la température de la cellule est initialement nulle et
augmente au fur et à mesure des absorptions. L’énergie émise est donc la somme des énergies
émises à toutes les températures intermédiaires. nT désigne ici le nombre de ces températures
intermédiaires (avec TnT = T la température finale de la cellule), qui correspond aussi au
nombre d’absorptions-réémissions qui ont eu lieu dans la cellule. La comparaison des SEDs des
deux étapes permet de s’assurer que ce nombre est suffisamment grand et que par conséquence
les ∆Ti sont suffisamment petits pour que l’on puisse approximer l’intégrale par une somme.
En d’autres termes, cela permet de vérifier que le nombre de paquets nécessaires au calcul
de la distribution de température a bien été utilisé dans la première étape. En outre, cette
comparaison offre la possibilité de vérifier que les Ti sont calculées de manière correcte. En
effet, ces températures sont calculées par interpolation entre des températures prétabulées.
Si la résolution de cette table en température est trop faible, les Ti vont être calculées de
manière imprécise et le chemin par lequel va «passer» la sommation sera incorrect, entraînant
une erreur sur l’énergie émise7.

Pour réduire encore le temps de calcul, une solution serait de n’utiliser la seconde étape
que pour compléter la première, afin d’utiliser dans la SED, l’ensemble des paquets générés,
qu’ils proviennent de la première ou de la seconde étape. En effet, la distribution spectrale
d’énergie produite lors de la première étape est convergée dans les régimes de longueurs d’onde
où l’énergie émise est importante. On pourrait donc se contenter de ne calculer dans la seconde
étape que les longueurs d’onde où la convergence est insuffisante et de n’utiliser que le nombre
de paquets nécessaires pour compléter ceux issus de la première étape. Nous avons cependant
fait le choix de recalculer toutes les longueurs d’onde dans cette seconde étape et de perdre
l’information des paquets de la première étape sur les quantités observables (l’information
sur la température est bien entendu utilisée), cette information pouvant nous être utile pour
vérifier a posteriori, par comparaison des résultats des deux étapes, que la résolution était bien

7Une résolution insuffisante en température va aussi avoir pour conséquence une erreur sur la température
finale (qui est elle aussi calculée par interpolation). Cette erreur n’est cependant pas directement détectable
en comparant les SEDs des deux étapes car dans les deux étapes, l’énergie émise est censée se faire à cette
température finale, qu’elle soit exacte ou non.
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Figure 2.15 – Influence de la résolution de la grille spatiale au niveau du bord interne sur les
distributions spectrales d’énergie simulées. Le panneau supérieur présente schématiquement
le problème lié à une résolution insuffisante. Les carrés représentent une cellule au niveau
du bord interne, la carte de couleur symbolisant la densité d’énergie thermique émise. Le
rayonnement stellaire vient de la gauche et est représenté par les flèches. Lors de la première
étape, la densité d’émission est par construction égale à la densité d’absorption et présente
un fort gradient du bord interne vers le centre du disque. Dans la seconde étape, l’émission
est supposée uniforme dans la cellule. Si la résolution est insuffisante, la différence entre les
répartitions spatiales de l’émission thermique dans les deux étapes devient non négligeable et
induit des erreurs au niveau de la distribution spectrale d’énergie. La courbe rouge représente
le résultat produit par la seconde étape. Il est dans ce cas sensiblement différent de celui
produit par la première étape (courbe noire en tirets). Le panneau inférieur présente le même
calcul mais une augmentation de la résolution au bord interne. Les densités d’émission sont
cette fois-ci beaucoup plus proches et les résultats des deux étapes sont en parfait accord.
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suffisante. Nous disposons ainsi, en quelque sorte, d’un test d’auto-cohérence qu’il nous est
apparu primordial de garder (au prix d’une légère perte en efficacité) pour pouvoir utiliser le
code de façon relativement sûre, par exemple dans des régions de l’espace des paramètres que
nous n’aurions jamais explorées jusqu’à présent (très grandes profondeurs optiques, variations
brutales d’opacité, . . . ).

2.7.5 Zone sombre : cas très opaque

Lors de la seconde étape, un paquet qui diffuse un grand nombre de fois finit par avoir
une énergie négligeable, celle-ci étant multipliée par l’albédo à chaque diffusion. Afin d’éviter
de générer des paquets si profondément dans le disque qu’aucun d’entre eux ne pourrait
s’échapper avec une énergie appréciable, une «zone sombre» est définie à chaque longueur
d’onde. Elle inclut toutes les cellules pour lesquelles la distance optique jusqu’aux limites
de la grille de calcul est, dans toutes les directions, au moins supérieure à τλ = 30. Cette
valeur τλ = 30 correspond au meilleur compromis entre la précision des résultats et le temps
de calcul. Aucun paquet n’est émis depuis cette zone et nous fixons à zéro la probabilité
d’émission depuis les cellules à l’intérieur de la zone sombre. Les probabilités d’émission
depuis l’étoile et le disque 2.7.24 et 2.7.25 sont ainsi réécrites :

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 cellules dans la zone sombre et 1 pour les cellules à
l’extérieur de cette zone.

De la même manière, l’énergie des paquets est modifiée pour prendre en compte le déficit
d’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 marche aléatoire est
«tué», car il n’a aucune chance de ressortir avec une quantité d’énergie signifiante.

2.7.6 Équilibre radiatif d’une distribution en taille des grains

Le bilan thermique de la poussière doit prendre en compte le couplage thermique entre
le gaz et la poussière, via les collisions des molécules de gaz sur les grains de poussière. Dans
les régions où la densité est élevée, près du plan médian par exemple, ce couplage est très
fort et la température du gaz et de la poussière sont très proches. À la surface du disque, en
revanche, la densité devient très faible et les échanges thermiques entre le gaz et la poussière
sont considérablement réduits. Supposer l’équilibre thermodynamique dans ces régions peut
conduire à des erreurs sur l’estimation de la température et des flux émergents. Ce problème
est encore plus crucial pour les disques de débris où l’ensemble de l’émission est optiquement
fine.

Les deux hypothèses extrêmes ont donc été implémentées dans le code : soit l’échange
thermique entre le gaz et la poussière est parfaitement efficace, et gaz et température sont à
l’équilibre thermodynamique local (ÉTL), soit il n’y a aucun couplage thermique entre gaz
et poussière.
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Si l’on suppose l’équilibre thermodynamique local, tous les grains sont à la même tempé-
rature, qui est aussi la température du gaz. On peut alors définir cette température comme
la température de la cellule. 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 couplage thermique (autre que radiatif) entre la poussière et le gaz, et par
voie de conséquence entre les grains de différentes tailles, chaque type de grains a sa propre
température et l’équilibre radiatif doit, dans ce cas être écrit indépendamment pour chaque
taille (et/ou espèce) 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 respectivement l’opacité, la température des grains de
poussière de taille a dans la cellule i ainsi que l’énergie qu’ils ont absorbée. Les grains, bien
qu’en équilibre avec le même champ de rayonnement, ne sont pas à la même température à
cause de leur opacité différente.

Dans l’idéal, il faudrait prendre en compte un couplage entre le gaz et la poussière non
parfait. Cela implique de calculer la température du gaz afin de quantifier les échanges ther-
miques avec la poussière. Burke & Hollenbach (1983) ont étudié le taux de refroidissement (ou
de chauffage) du gaz par les collisions avec la poussière, qui est proportionnel à la différence
de température entre gaz et poussière8. Le calcul précis du couplage thermique entre gaz et
poussière implique celui de la température du gaz et ainsi, la prise en compte des nombreux
processus (autre que l’interaction avec la poussière) de refroidissement (émission dans les
raies atomiques d’hydrogène, oxygène, carbone, dans les raies moléculaires de H2, CO, CH,
. . . ) et de chauffage (rayons cosmiques, désexcitation collisionnelle de H2, dissociation de H2,
photoionisation de C, chauffage photoélectrique par les petits grains hors équilibre, réactions
chimiques exothermiques, . . . ) du gaz qui sortent du cadre de la thèse.

Jonkheid et al. (2004) et Kamp & Dullemond (2004) prennent en compte ces différents
effets, en analysant le problème du point de vue de la température du gaz et font l’hypothèse
d’une température unique pour la poussière, calculée à l’avance sans prendre en compte le
couplage thermique avec le gaz. Les deux groupes trouvent des résultats similaires avec une
température du gaz proche de celle de la poussière dès que la profondeur optique en bande
V est supérieure à 0.1. Au-dessus de cette surface, la température du gaz est plus élevée que
celle de la poussière, pouvant atteindre des températures de l’ordre de 104 K jusqu’à des
distances de l’ordre de 50 unités astronomiques. L’étape suivante sera de joindre les deux
approches et de modéliser simultanément la température du gaz et des différents grains de
poussière, en prenant en compte leurs interactions respectives.

L’équation 2.7.32, si elle très similaire à l’équation 2.7.31, complexifie le traitement nu-
mérique du transfert radiatif. Ainsi, dans le cas de la méthode Monte Carlo classique, si on
note ng le nombre de tailles (ou plus généralement d’espèces) de grains considérées, le nombre
de paquets de photons, et par voie de conséquence le temps de calcul, augmente en O(n2

g)
par rapport au calcul supposant une température identique pour tous les grains, les paquets
devant modéliser le chauffage mutuel des ng grains. Wolf (2003b) a réalisé ce genre de calcul
pour des enveloppes sphériques et des disques axisymétriques. Dans le cas des disques, ils ne

8Plus précisément, la dépendance en température doit prendre en compte un facteur supplémentaire pro-
portionnel à la racine de la température des grains de poussière, qui décrit le flux de particules de gaz à la
surface des grains.
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présentent que les profils de température et pas les distributions spectrales d’énergie, proba-
blement à cause de limitation en temps de calcul. Nous reviendrons sur ces résultats par la
suite.

La méthode de réémission immédiate de Bjorkman & Wood (2001) permet de ramener le
temps de calcul en O(ng), l’émission thermique des différents grains s’ajoutant dans le calcul
du champ de rayonnement, le chauffage mutuel est implicitement pris en compte. On n’a alors
besoin d’un nombre de paquets approximativement ng fois plus important que dans le cas où
tous les grains sont à l’équilibre entre eux, chaque grain devant absorber un nombre de paquets
suffisant pour que le calcul de sa température soit convergé. Le facteur numérique caché dans
le O est donc supérieur à 1, de l’ordre de la section efficace d’absorption moyenne des grains
sur la plus petite section efficace d’absorption des grains, afin que les grains qui absorbent le
moins d’énergie interagissent avec le nombre de paquets nécessaires à la convergence de leur
température.

Si la méthode de Bjorkman & Wood (2001) appliquée au chauffage différentiel des grains
permet de faire quelques calculs ponctuels, le temps de calcul reste rédhibitoire pour espérer
exploiter de manière intensive le code en prenant en compte le chauffage différentiel. L’unique
solution pour réduire la complexité de l’algorithme est de chauffer chaque grain par tous les
paquets propagés. Nous avons donc naturellement pensé à coupler la méthode d’ajustement
en longueurs d’onde à celle d’intensité spécifique moyenne, où tous les paquets sont utilisés
pour le calcul du terme de chauffage. Nous avons vu, cependant, dans la section précédente
que les deux méthodes étaient incompatibles. Cette incompatibilité n’est cependant que théo-
rique. Dans la pratique, l’approximation qu’elle implique est parfaitement justifiée au seuil
de précision que nous recherchons et l’utilisation simultanée des deux méthodes permet au
code d’être particulièrement efficace. Le paragraphe 2.8.6 présente les tests que nous avons
réalisés pour valider cette utilisation conjointe des méthodes de Bjorkman & Wood (2001) et
Lucy (1999).

La méthode que nous avons développée est donc la suivante :
– Choix du grain qui absorbe le paquet : lors d’une absorption dans une cellule,

nous choisissons le grain sur lequel a lieu l’absorption, en fonction de sa section efficace
d’absorption. La probabilité correspondante 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 définie en section 2.6.5 pour le choix du grain
diffuseur.

– Calcul de la température du grain : le champ de rayonnement vu par le grain est
calculé par

Γabs
i (a) = 4πMi

∫ ∞

0
κabs

i (λ, a) Jλ dλ (2.7.34)

La méthode de calcul présente une légère différence par rapport au cas ÉTL. Dans ce
cas, à chaque traversée d’une cellule 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 cas du chauffage différentiel, il nous faudrait écrire cette équation pour chacun
des ng grains, rendant la méthode peu efficace. Nous préférons donc mettre à jour la
variable Ji(λ) pour chaque longueur d’onde :

Ji(λ) ← Ji(λ) + ∆lλ ελ (2.7.36)



Calcul de l’émission thermique du disque 79

Quand une absorption a lieu dans une cellule sur un grain de taille a, nous calculons
alors uniquement la variable (κ J)i(a) correspondant 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 écrivant :
∫ ∞

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 calculée
en prenant en compte la correction en température du grain de taille a, suivant la loi
de probabilité :

q(λ),dλ =

κabs(a)
(

dBλ
dT

)

T(a)
dλ

∫ ∞

0
κabs(a)

(

dBλ

dT

)

T(a)

dλ
(2.7.39)

C’est à ce niveau, que l’approximation liée à l’utilisation combinée des méthodes de
Bjorkman & Wood (2001) et Lucy (1999) est introduite, du fait du calcul de T(a) à
l’aide de la méthode de l’intensité spécifique moyenne, lors des réémissions immédiates.

Cette méthode permet ainsi, parce tous les paquets sont utilisées pour chauffer tous les
grains, de calculer le chauffage différentiel des grains avec un temps de calcul en O(1) par rap-
port au cas où tous les grains sont en équilibre entre eux. Seuls deux calculs supplémentaires
sont nécessaires, à chaque absorption-réémission :

– le choix de la taille du grain (équation 2.7.33),
– le calcul de (κJ) à partir de J (équation 2.7.37).

Avec les paramètres généralement utilisés dans le code (en particulier, ng = 1000), cela se
traduit par une augmentation du temps de calcul d’un facteur légèrement inférieur à 2.

L’occupation mémoire est en revanche beaucoup plus importante pour atteindre jusqu’à
2.8 Go (pour 1 000 tailles de grains, 1 000 points de température et 1 000 cellules). Cette
valeur reste cependant très en-deçà des capacités mémoire des machines de calcul récentes
et ne limite donc pas l’utilisation du code. En outre, certains paramètres de résolution ont
volontairement été surestimés (notamment la résolution de la grille en température et de la
distribution en taille de grain, que l’on peut réduire d’un facteur 10 sans noter de différences
dans les résultats) et le code a été testé avec succès sur une machine n’offrant que 256 Mo.

2.7.7 Autres processus de chauffage

Les équations écrites jusqu’ici se basent sur l’hypothèse d’un chauffage passif, la seule
source d’énergie étant le rayonnement émis par l’étoile. Si d’autres processus de chauffage
non radiatifs interviennent (chauffage par friction visqueuse dans les disques actifs, collision
avec les rayons cosmiques, équilibre avec un réservoir de température, le nuage moléculaire
par exemple, . . . ), des taux de chauffage respectifs par unité de volume doivent être ajoutés
au membre de droite de l’équation 2.1.5 qui devient :

4π

∫ ∞

0
κabs

i (λ) Bλ(Ti) dλ = 4π

∫ ∞

0
κabs

i (λ) Jλ dλ+
n
∑

k=1

Ek (2.7.40)

où n est le nombre de sources locales d’énergie, de densités volumiques d’énergie par unité
de temps Ek.
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Si nous supposons que ces termes dépendent en général de la position, de la taille, . . . des
cellules mais pas de leur température, ils restent constants lors de la simulation Monte Carlo
et l’utilisation de l’algorithme de redistribution en longueurs d’onde reste parfaitement valide.
La prise en compte de ces sources d’énergie supplémentaires implique de légèrement modifier
la première étape du calcul :

– les paquets ne sont plus émis uniquement depuis la surface stellaire mais aussi depuis
le disque,

– les longueurs d’onde des paquets ne sont plus choisies suivant le spectre stellaire mais
suivant le spectre d’émission global du système étoile plus disque,

– la luminosité des paquets s’écrit maintenant

ε = Ltot/Nγ étape1 (2.7.41)

où Ltot désigne la luminosité totale du système.
En pratique, nous calculons les températures initiales des cellules du disque résultant de ces
sources de chauffage internes lors de l’initialisation du code :

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.
Aucune modification n’est nécessaire lors de la seconde étape, la structure en température

obtenue à l’issue de la première étape prenant en compte les sources de chauffages internes.
Les disques autour des étoiles T Tauri sont principalement passifs. Ils se peut en revanche

que le terme de chauffage soit dominant dans les parties les plus centrales du disque, et ce
d’autant plus que la luminosité de l’étoile est faible. Il s’écrit :

Evisc(r, z) ≈
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(2.7.43)

où ν est la viscosité cinématique, qui peut être paramétrée comme ν = αcsh avec cs la vitesse
du son, h l’échelle de hauteur du disque (Shakura & Sunyaev 1973). La valeur de α est
très incertaine, les valeurs utilisées varient entre 10−3 et 1. Elle est le plus souvent supposée
uniforme dans le disque, ce qui est sans doute loin d’être vrai.

Dans toute la suite, nous n’avons considéré que des disques passifs et n’avons pas pris ce
terme en compte.

2.8 Validation du code

Avant d’utiliser notre modèle et de le confronter aux observations, il faut nous assurer
que les calculs sont réalisés de manière exacte. Nous avons ainsi fait subir au code toute une
série de tests, aussi bien au niveau de l’exactitude des résultats, par comparaison avec les
résultats d’autres codes, 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 présentés
ici sont centrés sur les nouvelles capacités du code. Tout au long du développement, nous
avons cependant veillé à ce que l’introduction de nouvelles caractéristiques ne viennent pas
introduire d’erreurs dans les précédentes et chaque étape a été validée point par point, par
la comparaison répétée à des cas de référence.
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2.8.1 Modèle de référence à deux dimensions

Définition du modèle

Afin de tester le code, nous avons réalisé une comparaison avec cinq autres codes de
transfert radiatif pour des cas tests précisément définis par Pascucci et al. (2004). Trois de
ces codes sont basés sur la méthode Monte-Carlo :

– RADMC de C.P. Dullemond (www.mpia-hd.mpg.de/homes/dullemon/radtrans/radmc/),
– MC3D de S. Wolf (Wolf 2003b)
– MCTRANSF de G. Niccolini (Niccolini et al. 2003),

et les deux autres utilisent des méthodes à grilles
– STEINRAY de J. Steinacker (Steinacker et al. 2003),
– RADICAL de C.P Dullemond, (Dullemond et al. 2002).

Pour comparer la précision et l’efficacité des différents codes, Pascucci et al. (2004) définissent
une configuration de disque à deux dimensions avec des propriétés de poussière simples.
Chacun des codes a calculé la structure en température dans le disque, et la SED émergente.
Nous avons reproduit ces calculs et les résultats ont été comparés quantitativement en fonction
de la profondeur optique et de l’inclinaison.

Le géométrie testée comprend une source centrale ponctuelle émettant comme un corps
noir à 5 800 K avec une luminosité solaire. Cette source est entourée d’un disque axisymétrique
qui s’étend de 1 à 1 000 unités astronomiques. Les grains sont sphériques et homogènes,
composés de silicates astronomiques, de rayon unique 0.12µm et de densité 3.6 g.cm−3. Les
constantes optiques sont extraites de Draine & Lee (1984). Le disque est évasé avec un profil
vertical gaussien ρ(r, z) = ρ0(r) exp(−z2/2h(r)2). Des lois de puissance sont utilisées pour la
densité de surface Σ(r) = Σ0 (r/r0)

α et pour l’échelle de hauteur h(r) = h0 (r/r0)
β où r est

la coordonné radiale dans le plan équatorial (rayon cylindrique), h0 l’échelle de hauteur au
rayon r0.

Dans ce test, β = 1.125, α − β = −1.0 sont utilisés. Le rayon de référence est r0 = 500
AU, l’échelle de hauteur du disque est h0 = 99.74 AU. Elle est identique à celle définie par
Pascucci et al. (2004). Un facteur

√

2/π apparaît à cause de la différence dans la définition
du profil gaussien9.

La diffusion est considérée comme isotrope et la polarisation n’est pas calculée, c’est-à-
dire que toute l’information sur la diffusion est contenue dans la section de diffusion, Qdiff ,
qui agit sur le paramètre de Stokes I uniquement. Cela est équivalent à réduire la matrice de
Mueller à :

(

I
)

i+1
=
(

S11

) (

I
)

i
(2.8.1)

et à fixer S11 constant, i.e., indépendant de l’angle de diffusion.
Les résultats sont présentés dans les paragraphes suivants pour quatre profondeurs op-

tiques dans le plan équatorial différentes, τV : 0.1, 1, 10, et 100. Pour chacune de ces profon-
deurs, les résultats sont calculés pour trois inclinaisons différentes, 12.5◦, 42.5◦ et 77.5◦

Considérations numériques

Pour tous les cas présentés ici, le nombre de cellules de la grille est fixé à Nr = 50 et
Nz = 20 dans les directions radiale et verticale. 107 paquets de photons sont utilisés pour
calculer la distribution de température (première étape) et 10 000 paquets reçus par longueur
d’onde sont utilisés pour la génération de la SED (seconde étape). Le temps total de calcul
est de 13 minutes pour le cas le plus optiquement mince et de 20 minutes pour le cas le plus
optiquement épais sur une machine bi-processeur (Intel Xeon) à une fréquence de 2.4 GHz.

9Voir la définition de f2(r) dans l’équation 4 de Pascucci et al. (2004)
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L’utilisation mémoire est de 10 Mo. Les temps de calculs décrits dans Pascucci et al. (2004),
pour le même cas, varient entre une journée et deux semaines, avec des occupations mémoire
comprises et 1 et 4 Go. Les différents codes ont probablement évolué depuis cette publication,
mais notre code apparaît significativement plus rapide et économe en mémoire.

Pour les modèles à haute résolution (voir partie 2.8.2 ci-dessous), avec Nr = 500 et
Nz = 200, le temps de calcul pour le cas le plus optiquement épais est de ≈ 7 heures et
l’occupation mémoire de 450Mo.

Profils de température

Les profils radial et vertical de température pour le cas le plus optiquement épais sont
présentés sur les panneaux supérieurs de la figure 2.16. Pour améliorer la lisibilité, les résul-
tats de notre code ont été décalés de 200 K dans la figure de gauche et de 40 K dans le figure
de droite. Les panneaux inférieurs des deux figures montrent les différences, données en pour-
centages, entre les différents codes, en prenant RADICAL comme référence. La ligne continue
épaisse présente la différence entre notre code et RADICAL. La température radiale du code
diffère de moins de 5% de tous les autres codes, à l’exception de MC3D et RADICAL près du
rayon interne du disque, et de STEINRAY à grands rayons, mais le maximum de différence
reste inférieur à 15%. Dans la direction verticale, le code est toujours en accord à mieux que
2.5% avec RADICAL, MCTRANSF et RADMC. L’accord avec MC3D et STEINRAY est
toujours meilleur que 2.5% à hautes altitudes (θ > 20◦). Près du plan médian, les déviations
sont plus importantes mais n’excèdent jamais 4%.

Distributions spectrales d’énergie

La figure 2.17 présente les SEDs calculées pour deux inclinaisons et quatre profondeurs
optiques, τV. Elle se compare directement avec la figure 7 de Pascucci et al. (2004). Nous
avons tracé λFλ en (W.m−2) où Fλ est la densité de flux à une distance égale au rayon
stellaire. Pour une étoile nue (sans disque) Fλ = πBλ (triangles dans la figure 2.17). Le code
reproduit la pente correcte à grandes longueurs d’onde, i.e., λFλ ∝ λ−5, attendu pour un
milieu optiquement mince contenant des petites particules (avec κ ∝ λ−2), et émettant à
grande longueur d’onde, dans le régime de Rayleigh-Jeans (Bλ ∝ λ−4).

La figure 2.18 présente les différences entre les SEDs calculées par les différents codes de
transfert radiatif. L’accord global est meilleur aux plus faibles inclinaisons, en raison de la
plus faible profondeur optique le long de la ligne de visée de l’observateur. En effet, pour
les modèles avec τV = 0.1 et τV = 1 à toutes les inclinaisons et pour les modèles avec
τV = 10 et τV = 100 aux inclinaisons de 12.5◦ et 42.5◦, les déviations entre notre code et tous
les autres n’excède pas 10%. Pour les cas les plus optiquement épais, i.e., aux inclinaisons
importantes et/ou aux épaisseurs optiques élevées, les différences les plus grandes, jusqu’à
15%, sont observées aux longueurs d’onde inférieures à 1µm, où la diffusion domine, et autour
de 10µm, dans la bande des silicates. Les résultats du code sont cependant presque toujours
dans l’enveloppe des résultats des autres codes (Fig. 2.18). La solution exacte du problème
n’étant pas connue, un meilleur accord entre notre code et les cinq autres ne peut être espéré
et ces résultats valident la fiabilité du code, à une précision de 10% et pour les profondeurs
optiques étudiées ici.

2.8.2 Tests numériques supplémentaires, stabilité du code

Dans la partie précédente, nous avons étudié la validité des calculs réalisés par le code. Les
résultats présentés ne dépendent pas de la résolution choisie et de la position de la coupure
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Figure 2.16 – Figure de gauche : Température radiale dans le plan médian (panneau supérieur)
et différences (panneau inférieur) pour le cas le plus optiquement épais, τV = 100 en utilisant
RADICAL comme référence. Dans les deux panneaux, les résultats du code sont représentés
par la ligne continue épaisse. Les lignes continues minces représentent les résultats de MC3D,
les lignes en tirets-points ceux de MCTRANSF, les lignes en tirets-points-points-points ceux
de RADICAL, les lignes en pointillés ceux de RADMC et les lignes en tirets ceux de STEIN-
RAY. Dans le panneau supérieur, parce que toutes les courbes sont très proches, les résultats
du code ont été décalés de 200K dans un souci de clarté.
Figure de droite : Courbes de température radiale (panneau supérieur) et différences (pan-
neau inférieur) entre les codes en utilisant RADICAL comme référence, pour le cas le plus
optiquement épais, τV = 100 et pour une distance r dans le plan équatorial égale à 2 uni-
tés astronomiques de l’étoile centrale. Dans le panneau supérieur, les résultats du code sont
décalés de 40 K. Les types de lignes utilisés sont les mêmes que dans la figure de gauche.

verticale de la table de densité. Les tests qui suivent montrent que les résultats ne sont que
très peu affectés et que la grille généralement utilisée est suffisamment précise.

Impact de la résolution en inclinaison

Afin d’accélérer la convergence du code, les paquets de photons sont enregistrés dans
des intervalles d’angles d’inclinaison. L’angle d’incidence des photons arrivant à l’observateur
n’est pas unique comme c’est souvent le cas ailleurs, notamment dans les codes basés sur des
grilles ou des codes utilisant des algorithmes de suivi de rayons (“ray-tracing” en anglais)
pour produire les quantités observables finales (en particulier les codes MC3D et RADMC).
Il est important de noter qu’en procédant de la sorte, les incertitudes associées aux modèles
se comparent favorablement aux erreurs observationnelles. En effet, les angles d’inclination
des disques observés sont rarement mieux connus que 5−10◦ (1−2◦) pour un disque observé
par le pôle (par la tranche). Dans le code, les intervalles d’inclinaison interceptent des angles
solides égaux du cas vu par le pôle au cas vu par la tranche, i.e., ils couvrent des intervalles
égaux en cos i. Cet intervalle peut être fixé de manière à correspondre à la qualité des données.
Dans les calculs présentés précédemment, 21 intervalles sont utilisés. Dans toutes les figures,
les inclinaisons listées, i.e., 12.5◦, 42.5◦, 77.5◦, sont les inclinaisons médianes des intervalles
(qui correspondent chacun à un intervalle de 0.05 en cos i). Ces intervalles englobent les
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Figure 2.17 – SED du modèle de référence à deux dimensions pour deux inclinaisons i = 12.5◦

(panneau de gauche) et i = 77.5◦ (panneau de droite). La profondeur optique dans le plan
équatorial est donnée entre parenthèses au-dessus de chaque courbe. La courbe en trait plein
montre les résultats pour le cas le plus optiquement mince, τν = 0.1, la ligne en pointillés
pour un disque avec τν = 1, la ligne en traits-points pour un disque avec τν = 10, et la
ligne en tirets pour le modèle le plus optiquement épais, τν = 100. Les triangles représentent
l’émission du corps noir de l’étoile nue. La pente de la SED à grandes longueurs d’onde ne
dépend que des propriétés optiques de la poussière et est tracée dans chaque panneau à l’aide
d’un trait plein, λFλ ∝ λ−5.

inclinaisons de 0◦ à 17.75◦, de 40.37◦ à 44.42◦, et de 76.22◦ à 79.02◦, respectivement.
Par comparaison, le rapport d’axes d’un disque circulaire estimé avec une erreur de mesure

égale 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 pôle, et ∼ 1.5◦ pour un disque vu par la tranche. En effet,
pour un disque parfaitement circulaire vu par le pôle, mesurer un rapport d’axes de 0.975
au lieu de 1 reproduirait une inclinaison de i = 12◦ au lieu de i = 0◦. Dans le cas vu par la
tranche, mesurer un rapport d’axes de 0.1 su lieu de 0.125 induirait une différence de 1.4◦

dans la détermination de l’inclinaison.
Pour vérifier plus quantitativement que la taille des intervalles d’angles d’inclinaison n’in-

troduit pas de biais notable dans nos comparaisons, nous présentons dans la figure 2.19, les
mêmes calculs pour des intervalles d’inclinaison 20 fois plus étroits. Dans la figure 2.19, les
intervalles vont de 11.76◦ à 12.89◦, de 42.31◦ à 42.67◦ et de 77.38◦ à 77.63◦. Les résultats sont
très similaires à ceux de la figure 2.18, panneau inférieur droit.

Impact de l’échantillonnage de la grille

Dans ce paragraphe, nous testons l’influence de l’échantillonnage de la grille sur les SEDs
produites. Dans la figure 2.20, les différences entre les précédents calculs avec τV = 100 et ces
mêmes calculs réalisés avec un échantillonage de la grille 10 fois plus fin, dans les directions
radiales et verticales, sont présentées. Le nombre de paquets de photons est le même pour
les deux simulations, le temps de calcul correspondant est d’environ 7 heures. Ce temps de
calcul est plus long que dans le cas à basse résolution car la taille des cellules est réduite et



Validation du code 85

Figure 2.18 – Différences entre les SEDs modélisées, données en pourcentages, en prenant le
code RADICAL comme référence. Les résultats de tous les codes sont présentés : les cinq codes
inclus dans l’étude de Pascucci et al., 2004 ainsi que notre code. Les résultats sont présentés en
fonction de la profondeur optique dans le plan médian et de l’angle d’inclinaison. Le panneau
gauche supérieur montre les résultats pour le cas le plus optiquement mince τν = 0.1. La
panneau droit supérieur pour le cas τν = 1.0, le panneau gauche inférieur pour τν = 10.0,
et le panneau droit inférieur pour le cas le plus optiquement épais τν = 100.0. Dans chaque
panneau, trois inclinaisons différentes sont considérées : i = 12.5◦ (haut), i = 42.5◦ (centre),
and i = 77.5◦ (bas). Tous les codes sont comparés à RADICAL. La trait plein épais donne
les résultats de notre code, le trait plein fin, ceux de MC3D, la ligne en tirets-points ceux de
MCTRANSF, la ligne en pointillés ceux de RADMC, et la ligne en tirets ceux de STEINRAY.

les pas d’intégration sont ajustés aux cellules. Le nombre de pas nécessaires pour inverser le
longueur de vol optique en longueur de vol physique, directement proportionnel au temps de
calcul est donc fortement augmenté. La comparaison montre que la résolution spatiale a très
peu d’influence sur les SEDs, avec des différences qui n’excèdent pas 2.5% même dans le cas
le plus défavorable.
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Figure 2.19 – Différence entre
les différents codes pour le cas
la plus optiquement épais avec
une haute résolution en in-
clinaison. La figure présente
les mêmes calculs que ceux
du panneau inférieur droit de
la figure 2.18 mais des in-
tervalles d’inclinaisons 20 fois
plus étroits. Les types de
lignes sont les mêmes que dans
la figure 2.18.

Figure 2.20 – Stabilité vis-
à-vis de la résolution spa-
tiale. Différences (en pourcen-
tages) entre les SEDs émer-
gentes du modèle avec une
grille de (500×200) points (ra-
dial × vertical) et le modèle
avec une grille de (50 × 20)
points. Le nombre de paquets
de photons est le même pour
les deux modèles.

Impact de la coupure verticale

À la différence des autres codes (qui utilisent une grille sphérique), notre code s’appuie
sur une grille cylindrique. Il est donc aussi le seul code à introduire une coupure verticale
de la table de densité (qui n’a pas lieu d’être avec une grille sphérique). Cette coupure est
généralement choisie à 10 fois l’échelle de hauteur locale du disque. Pour vérifier l’influence de
cette coupure sur les spectres émergeants, nous avons fait tourner les modèles précédents avec
une coupure à 20 fois l’échelle de hauteur au lieu de 10, en maintenant la même résolution
verticale et donc en utilisant deux fois plus de cellules. Les différences entre les modèles avec
une échelle de hauteur à 10 et 20 fois l’échelle de hauteur sont présentées sur la figure 2.21.
Elles sont toujours inférieures à 3%, justifiant ainsi l’adoption de la coupure à 10 échelles de
hauteur.
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Figure 2.21 – Stabilité vis-à-
vis de la coupure verticale de
la table de densité. Nous tra-
çons les différences, données
en pourcentages, du modèle
avec une coupure verticale à
20 fois l’échelle de hauteur par
rapport au modèle de réfé-
rence tracé sur la figure 2.17
(coupure à 10 fois l’échelle de
hauteur) pour le cas le plus
optiquement épais. La résolu-
tion de la grille est identique
pour les deux modèles.

2.8.3 Polarisation linéaire

La partie lumière diffusée et polarisation du code a été développée et testée par François
Ménard (Ménard 1989). Elle a été conservée en grande partie dans la version actuelle du code.
Quelques changements ont cependant été apportés (changement de la routine qui calcule la
théorie de Mie, utilisation de la fonction de phase de Mie et non plus la fonction de Henyey-
Greenstein, deux types de traitement de la diffusion, par grain ou par cellule) et il ne nous
est pas apparu inutile de refaire quelques tests.

Nous utilisons ici une taille de grains unique a=0.12µm, ainsi que les constantes optiques
tabulées par Draine (1985)10.

Nous nous concentrons sur la polarisation non résolue, c’est-à-dire la polarisation nette
produite par l’étoile et son environnement circumstellaire., comme elle serait mesurée par un
photo-polarimètre. Seule la polarisation linéaire est considérée.

Dans la figure 2.22, les résultats sont présentés pour des calculs réalisés avec la même
géométrie que celle décrite dans le paragraphe § 2.8.1. Les quatre mêmes profondeurs optiques
sont considérées. Dans chaque panneau, cinq longueurs d’onde sont représentées de 550 nm
à 2 200 nm.

Toutes les courbes peuvent être décrites qualitativement par deux régimes. Pour les angles
d’inclinaison i ≤ 60◦ degrés, l’étoile centrale reste directement visible parce que le disque
est géométriquement mince. Sa contribution au flux total domine et la polarisation nette
reste faible car la fraction de lumière diffusée, et donc polarisée, est très petite comparée à
l’intensité totale. Pour les configurations plus inclinées, i ≥ 60◦, la polarisation augmente
car l’étoile est progressivement masquée par le disque. Dans le configuration utilisée, parce
que le disque a des bords francs, une cassure est observée dans les courbes quand le disque
occulte soudainement la source centrale. Des calculs similaires ont été présentés par Monin
et al. (1998) dans une configuration de disque différente.

Le panneau gauche supérieur de la figure 2.22 montre les calculs dans le cas le plus
optiquement mince. Dans ce cas, même aux longueurs d’onde les plus courtes, le disque est
si optiquement mince que peu de diffusions ont lieu et l’étoile centrale reste toujours visible,
avec seulement une réduction d’intensité d’environ 10% (i.e, exp(−0.1)) au maximum. La

10ces constantes sont disponibles sur ftp://ftp.astro.princeton.edu/draine/dust/diel/eps_Sil
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Figure 2.22 – Polarisation en fonction de l’inclinaison pour différentes profondeurs optiques du
disque, dans le sens des aiguilles d’une montre depuis le panneau supérieur gauche : τv = 0.1,
τv = 1.0, τv = 10.0, τv = 100.0. Dans chaque panneau, les calculs sont présentés pour 5
longueurs 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 en
points-points-tirets = bande K (2200 nm).

polarisation est faible pour tous les angles d’inclinaison. La polarisation est de 0.34% en
bande V dans le cas par la tranche. Pour les longueurs d’ondes plus grandes, les sections
efficaces de la poussière décroissent rapidement et la fraction de lumière diffusée est plus
faible, l’étoile moins éteinte, entraînant une polarisation plus faible, proche de zéro en bande
K, même pour le cas par la tranche (P = 0.0022%). Dans le panneau supérieur droit, (pour
τ = 1.0), le comportement général est le même. Cependant, la fraction de lumière diffusée
est plus grande, et la polarisation nette aussi en conséquence. L’étoile reste toujours visible,
bien que plus atténuée, et le maximum de polarisation reste faible, 3.80% dans le cas par la
tranche en bande V et 0.024% en bande K.

Dans le panneau inférieur gauche de la figure 2.22, où τ = 10.0, l’étoile devient complè-
tement éteinte quand elle est vue entièrement par la tranche dans le visible (bande V, R, et
I). Dans ces trois cas, le disque est capable de masquer efficacement l’étoile et diffuse une
quantité importante de lumière. Une augmentation brutale de polarisation est ainsi observée
quand l’étoile est progressivement occultée. Aux plus grandes longueurs d’onde, la section
efficace d’extinction des grains décroît et l’opacité effective du plan équatorial est suffisam-
ment faible pour que la source centrale reste visible directement, ce qui résulte en une faible
polarisation. On peut noter que la polarisation sature en bande V (la courbe de polarisation
est plate pour i > 80◦) parce que l’étoile est totalement éteinte avant i = 90◦. La polarisation
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dans le cas par la tranche est 20.1% en bande V, 22.6% en bande R, 15.8% en bande I, 0.91%
en bande H et 0.25% en bande K.

L’effet est plus prononcé dans le dernier cas considéré, τ = 100.0 (panneau inférieur droit).
Les trois courbes de polarisation dans l’optique saturent aux grandes inclinaisons, avec la
polarisation plus saturée en bande V qu’en bande R, cette dernière plus saturée qu’en bande
I. Les courbes dans le proche infrarouge de sont pas encore saturées. En effet, la population
de poussière composée de grains de silicates d’un seul rayon a = 0.12µm ne suit pas la même
loi d’extinction que celle de la poussière interstellaire. Une opacité τV = 100 en bande V
correspond à τR = 48, τI = 30, τH = 4.1 and τK = 2.3. Sur le panneau inférieur gauche,
nous avions observé que la polarisation commençait à saturer en bande V pour τV = 10.
Ici, l’opacité en bandes H et K est inférieure 5 et nous n’observons donc pas de phénomène
de saturation. En revanche, l’opacité en bande V, R et I est supérieure à 30 et on observe
bien une saturation de la polarisation. Une polarisation maximale de 13.6% est observée à
72 degrés en bande V et la polarisation atteint 3.35% à i = 90◦ en bande K. En bande V, la
polarisation décroît pour i > 72◦. Ce comportement est dû à l’augmentation de la fraction de
lumière diffusée plusieurs fois, qui a tendance à être moins polarisée que la lumière diffusée
une unique fois.

2.8.4 Cas optiquement mince

Afin de tester la validité de notre implémentation de la méthode de la diffusion forcée de
Cashwell & Everett (1959), nous avons choisi de comparer les profils de brillance produits par
le code de Jean-Charles Augereau (code de diffusion simple basée sur la méthode du “ray-
tracing”, Augereau et al. 1999) et le nôtre, pour une même carte de densité. Les résultats
sont présentés sur la figure 2.23. L’accord entre les deux est excellent (les différences à des
distances inférieures à 0.5′′ sont dues à une utilisation différente de la table de densité et
ne sont pas à prendre en compte), validant ainsi notre méthode de calcul. On notera en
particulier l’augmentation du bruit avec la distance dans le cas de la méthode Monte Carlo,
la probabilité de diffusion diminuant avec la distance.

2.8.5 Échantillonnage spatial du champ de rayonnement

Dans cette partie, nous comparons les profils de brillance obtenus en utilisant la méthode
classique de calcul de la longueur de vol avec ceux obtenus à l’aide de notre méthode de
répartition uniforme du bruit dans les images (section 2.6.8). La figure 2.24 présente les
profils obtenus pour un disque vu par le pôle (panneau de gauche) et par la tranche (panneau
de droite). Les profils se superposent très bien, validant ainsi notre méthode. On remarque
l’efficacité de la méthode d’uniformisation du bruit pour échantillonner les régions de faible
flux, en particulier la surface du disque dans le cas où le disque est vu par la tranche.

2.8.6 Chauffage différentiel des grains

Pour prendre en compte le chauffage différentiel des grains, plusieurs modifications, ont
été apportées au code :

– l’équilibre radiatif est écrit individuellement pour chaque taille de grain,
– l’algorithme de réémission immédiate et de correction en température a été modifié : il

est utilisé en combinaison avec la méthode de l’intensité spécifique moyenne.
Les paragraphes suivant présentent les tests de ces modifications. Comme il n’existe pas de
solution analytique au problème et que nous ne pouvons comparer nos résultats avec ceux
d’autres codes, nous avons choisi de valider nos calculs étape par étape, chaque étape nous
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Figure 2.23 – Comparaison des profils de brillance dans le cas optiquement mince. La densité
choisie provient de l’inversion des profils de brillance de HD32297 selon les directions Nord-
Est et Sud-Ouest (carrés noirs et rouges). Les courbes noires et rouges sont les résultats du
code de Jean-Charles Augereau pour ces deux profils et la courbe bleue est le résultat du
code Monte Carlo pour le profil Nord-Est.

permettant de valider un point précis du calcul, sachant que les calculs des étapes précédentes
ont été vérifiés.

Température des grains en équilibre avec le champ de rayonnement stellaire

Pour vérifier si notre écriture de l’équilibre thermique est correcte nous nous plaçons
dans un cas optiquement mince. En effet, le champ de rayonnement est alors très largement
dominé par le champ de l’étoile et on peut s’affranchir d’un éventuel problème au niveau de
la réémission thermique.

Pour vérifier la validité de nos calculs, nous les avons comparés à ceux du code Jean-
Charles Augereau (qui n’est valide que pour le cas optiquement mince), dans une configuration
bien définie : nous étudions le chauffage de grains de silicates (Draine 2003b) par le soleil.

La figure 2.25 présente la température des grains en fonction de leur taille et de la distance
à l’étoile. On observe bien que la température des grains décroît avec la distance. Les grains
les plus petits sont les plus chauds, la température décroît ensuite avec la taille du grain
jusqu’à un minimum dont la position dépend de la distance puis réaugmente pour devenir
constante lorsque l’opacité devient indépendante de la longueur d’onde. Le minimum de
température s’explique par la résonance de la section efficace d’absorption : les grains qui
rayonnent une fraction importante de leur énergie à des longueurs d’onde proches de cette
résonance, réémettent plus efficacement l’énergie absorbée est sont donc plus froids. Lorsque
la distance augmente, les grains sont plus froids, ils émettent à plus grandes longueurs d’onde,
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Figure 2.24 – Comparaison des profils de brillance avec (courbe épaisse en tirets) et sans
(courbe fine pleine) la méthode d’uniformisation du bruit dans l’image. Les courbes présentent
les profils verticaux de brillance des images présentées dans la figure 2.12, en sommant les flux
de tous les pixels dans le direction horizontale. Le nombre de paquets utilisés est 12.8 millions
avec la méthode d’uniformisation et 128 millions sans. Le panneau de gauche correspond au
disque par le pôle (i ≈ 18◦) et le panneau de droite au disque par la tranche (i ≈ 97◦).

les grains dont la résonance d’opacité correspond à leur longueur d’onde d’émission sont donc
plus grands, comme nous l’observons.
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Figure 2.25 – Distribution de
température dans le cas opti-
quement mince. Les axes sont
gradués en indices de taille
de grain et de distance11.
L’axe des tailles de grain
est espacé logarithmiquement,
entre 0.5 µm et 1 cm, l’indice
500 correspond à 70µm. L’axe
des distances espacé logarith-
miquement à grande distance
et en loi de puissance près du
rayon interne entre 1 UA et
190 UA. Les indices 20 et 40
correspondent à 3 et 24 UA.
La carte de couleur indique la
température en échelle loga-
rithmique (de 15 à 350 K).

La figure 2.26 présente les différences relatives de température trouvées par les deux codes.
Pour la figure de gauche, un échantillonnage du champ de rayonnement en 50 longueurs

11Nous avons fait ce choix afin que chaque grain et chaque distance soit représenté par la même surface.
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Figure 2.26 – Différence de température entre le code de Jean-Charles Augereau et le nôtre.
Les axes sont identiques à ceux de la figure 2.25. La figure de gauche présente la différence
de température quand nous réalisons le transfert radiatif en échantillonnant le champ de
rayonnement avec 50 longueurs d’onde et la figure de gauche, en échantillonnant avec 200
longueurs d’onde. La carte de couleur indique la différence relative entre les résultats des
deux codes. Elle est échantillonnée linéairement entre −1 et 2.5 % et est identique pour les
deux figures.

d’onde a été utilisé. On observe des oscillations de la température des grains en fonction de
leur taille à un rayon donné. Ces oscillations sont dues à un échantillonnage insuffisant en
longueur d’onde. En effet, si l’intégration donnant l’énergie émise par un grain de taille a et
de température T

Eem(a) =

∫ ∞

0
κabs(λ, a) Bλ(T) dλ (2.8.2)

est réalisée avec un pas d’intégration trop grand, la fonction Eem(a) présente des oscillations
qui se répercutent sur la température. L’utilisation d’un échantillonnage de 200 longueurs
d’onde permet de faire disparaître cet effet12.

Dans tous les cas les différences restent très faibles, inférieures à 2.35 % pour 50 longueurs
d’onde et inférieures à 1.85 % pour 200 longueurs d’onde.

Réémission thermique

Pour vérifier que l’énergie est absorbée et réémise de manière correcte, en particulier pour
voir quelles sont les implications de l’approximation décrites dans le paragraphe 2.7.6, nous
pouvons nous appuyer sur notre méthode de calcul en deux étapes des distributions spectrales
d’énergie. En effet, la combinaison des méthodes de correction en température et d’intensité
spécifique moyenne n’intervient que dans la première étape. La seconde étape n’est que très
peu modifiée, nous écrivons juste l’émission d’une cellule i à la longueur d’onde λ comme

E =

∫ amax

amin

f(a,−→r )
∫ amax

amin
f(a,−→r ) da

∫ ∞

0
κabs

i (λ, a) Bλ(Ti(a)) dλ da (2.8.3)

12Cet effet est absent quand tous les grains sont en équilibre entre eux car l’énergie émise est obtenue en
intégrant l’équation 2.8.2 sur toutes les tailles de grains, ce qui a pour conséquences de lisser les oscillations.
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au lieu de
E =

∫ ∞

0
κabs

i (λ) Bλ(Ti) dλ (2.8.4)

dans le cas de l’équilibre thermodynamique local, les opacités étant reliées par la relation :

κabs
i (λ) =

∫ amax

amin

f(a,−→r )
∫ amax

amin
f(a,−→r ) da

κabs
i (λ, a) da. (2.8.5)

Cette modification ne change rien à l’algorithme général et nous avons vérifié que nous ob-
tenions un résultat identique au cas ÉTL en forçant Ti(a) = Ti pour tous les grains. Le
résultat de la seconde étape peut être considéré comme sûr pour une distribution de tempé-
rature donnée et il ne reste qu’à vérifier que les deux étapes donnent bien le même résultat
pour une simulation complète.

La figure 2.27 présente les distributions spectrales issues des deux étapes, pour un disque
typique autour d’une étoile T Tauri. Les résultats sont parfaitement en accord, validant ainsi
notre méthode de calcul.
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Figure 2.27 – Comparaison
entre les SEDs produites par
les étapes 1 et 2 (intégrées
sur tous les capteurs d’incli-
naison). La courbe pleine pré-
sente la SED finale du modèle
et la courbe en tiret, la SED
produite à la fin de la pre-
mière étape. 10 millions de pa-
quets de photons ont été uti-
lisées pour la première étape.
Pour la seconde étape, 10 000
paquets ont été reçus dans
chaque intervalle de longueur
d’onde.

Comparaison avec les résultats sans approximation

Nous pouvons en outre vérifier que nous obtenons le même résultat en combinant les
méthodes de réémission immédiate et intensité spécifique moyenne et en les utilisant succes-
sivement. Nous avons donc réalisé la même simulation en calculant la température de chaque
grain, lors de la première étape, à l’aide des seuls paquets de photons absorbés sur ce grain. À
la fin de la première étape, la température finale est cependant calculée à l’aide de la méthode
de l’intensité spécifique moyenne, i.e. en prenant en compte tous les paquets pour tous les
grains. La méthode est donc ici similaire à celle que nous utilisons lorsque tous les grains
sont à la même température. Un nombre total de 10 milliards de paquets (soit 1 000) a été
nécessaire lors de la première étape pour avoir une convergence similaire à celle de la figure
2.27. Les résultats sont présentés sur la figure 2.28, panneau de gauche et sont identiques à
ceux de la figure 2.27.

Le panneau de droite présente la différence relative entre la SED finale du calcul où nous
combinons les méthodes de correction en température et d’intensité spécifique moyenne (Fig.
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Figure 2.28 – Comparaison entre les SEDs produites par les étapes 1 et 2 (intégrées sur
tous les capteurs d’inclinaison) pour le même modèle que celui de la figure précédente mais
sans combiner les méthodes d’accélération de réémission immédiate et d’intensité spécifique
moyenne. Les types de ligne sont les mêmes que ceux de la figure 2.27. Le nombre de paquets
utilisés est 10 milliards pour la première étape et 10 000 paquets reçus pour chaque longueur
d’onde dans la seconde étape. Le panneau de droite présente la différence (en pourcentages)
entre la SED de la figure 2.27 et celle présentée dans le panneau gauche de cette figure

2.27) et la SED finale du calcul où nous ne les utilisons que de manière successive avec un
nombre de paquets mille fois plus important (Fig. 2.28, panneau de droite). Les différences
maximales sont de l’ordre du pourcent, ce qui correspond exactement à la déviation attendue,
chaque intervalle de longueur comptant 10 000 paquets de photons.

Pour illustrer plus avant l’efficacité de notre méthode de calcul, le calcul sans accélération
a été effectué avec 10 millions de paquets. On observe une différence notable dans le régime à
grande longueur d’onde, la SED issue de la première étape présentant un déficit en émission
important.

Dans toutes ces simulations présentées dans les figures 2.27 et 2.28 et 2.29, nous avons
utilisé 100 tailles de grains car la convergence n’a pu être obtenue avec 1 000 tailles de grains
dans le cas où les deux méthodes d’accélération sont utilisées successivement, le temps de
calcul étant déjà de 15 heures sur un quadri-opteron à 2.6 GHz pour le calcul de la figure
2.28, panneau de gauche. Les calculs avec l’utilisation simultanée des deux algorithmes d’ac-
célération (figure 2.27) ont cependant été aussi réalisés avec 1 000 tailles de grains et l’accord
entre les résultats des deux étapes est tout aussi excellent.

Limite du cas optiquement épais

Nous ne sommes bien sûr pas à l’abri d’une erreur de codage dans la seconde étape. La
simplicité de la modification dans cette étape limite cependant très fortement ce risque. Et
même si erreur il y avait, il est fort probable qu’elle ne produise pas le même effet qu’une erreur
dans la première étape et nous pouvons donc considérer que si les deux étapes produisent
la même distribution spectrale d’énergie, cette SED est calculée correctement. Nous pouvons
en outre vérifier nos calculs dans le cas limite d’un disque optiquement épais : nous nous
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Figure 2.29 – SED sans la mé-
thode d’accélération. La simu-
lation est la même que celle de
la figure 2.28 mais en utilisant
10 millions de paquets pour la
première étape, soit le même
que pour la figure 2.27.

attendons à ce qu’il n’y ait que très peu de différences avec un modèle où nous ferions
l’approximation de l’équilibre thermodynamique local, ce qui correspond bien aux résultats
que nous obtenons.

En résumé, les deux méthodes d’accélération (Bjorkman & Wood 2001 et Lucy 1999),
bien que mathématiquement incompatibles, peuvent dans le pratique être parfaitement être
utilisées simultanément. Dans le cas où les grains sont à l’équilibre thermodynamique et ont
tous la même température, notre méthode de calcul des SEDs en deux étapes nous permet de
les utiliser successivement, sans faire d’approximations. Dans le cas où les grains ont chacun
leur température, pour des raisons d’efficacité des calculs, nous avons besoin de faire cette
approximation mais les pages précédentes ont montré que l’erreur réalisée est complètement
négligeable.

2.9 Résumé et perspectives
Nous avons développé un code de transfert radiatif qui répond à l’ensemble des critères

que nous nous étions fixés. Cet outil nous permet une modélisation globale des quantités
observables des disques, du domaine visible au millimétrique. Nous avons pris soin de limiter
au maximum les hypothèses destinées à réduire le temps de calcul et lorsque nous en avons
employé, nous avons vérifié qu’elles ne limitaient en aucun cas la précision de calcul. En outre,
l’ensemble des développements effectués l’ont été avec le souci de préserver les caractéristiques
mises en place préalablement, rendant le code original par le nombre d’observations qu’il
permet de modéliser.

Dans cette partie nous avons présenté les différents tests auxquels nous avons soumis le
code, et en particulier la partie chauffage de la poussière et réémission thermique qui forment
le gros du travail de développement réalisé pendant la thèse. L’efficacité et fiabilité du code
ont été testées en considérant un problème simple et bien défini, qui a été utilisé comme point
de référence pour comparer le code à cinq autres codes de transfert radiatif. Ces tests ont
montré que le code calcule la température et les SEDs en excellent accord avec les résultats
des autres codes.

Les disques que nous avons utilisés pour valider les résultats du code ont des épaisseurs
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optiques équatoriales en bande V relativement faibles, avec un maximum de τV = 100. Pour
reproduire les disques observés par la tranche, le code a été capable de gérer des disques
plus compacts, plus concentrés dans le plan équatorial et/ou dans les zones centrales avec
des épaisseurs optiques allant jusqu’à des opacités de l’ordre 109 en bande V, illustrant la
capacité du code à modéliser des disques beaucoup plus optiquement épais que ceux présentés
dans cette partie. Il ne nous a pas en revanche été possible de tester de manière absolue la
validité de nos calculs pour des profondeurs optiques supérieure à 100, les modèles de référence
n’ayant pas été calculés à des profondeurs optiques plus élevées. Notre méthode de calcul en
deux étapes, chacune traitant le processus d’émission de manière différente, nous permet
cependant d’ôter tout doute raisonnable sur d’éventuelles erreurs de calculs, tout en offrant
l’équivalent d’un contrôle global de l’erreur, caractéristique qui fait généralement défaut aux
codes basés sur la méthode Monte Carlo. En outre, le comportement qualitatif correspond
bien à ce que l’on attend physiquement quand on augmente la profondeur optique mais il
n’en demeure pas moins qu’une comparaison entre les différents codes à grandes profondeurs
optiques est fortement souhaitable.

Le travail d’optimisation et de parallélisation a rendu le code très efficace (la distribution
spectrale d’un disque très optiquement épais τV & 109 est obtenue en quelques heures sur une
machine récente). Couplé aux larges capacités de calcul disponibles à Grenoble, notamment
à la Grille CIGRI, qui permet d’exploiter l’ensemble des ressources libres sur un nombre
croissant de grappes de calcul, il offre des perspectives particulièrement intéressantes, en
autorisant un échantillonnage important de l’espace des paramètres.

Plusieurs perspectives d’évolution du code sont envisageables à moyen ou long terme :

– la prise en compte des grains chauffés stochastiquement. Ces grains subissent des varia-
tions rapides de température bien au-delà de la température d’équilibre (Guhathakurta
& Draine 1989). Cela signifie que les grains à l’intérieur d’une cellule ont une échelle
de température dépendante du temps et sont caractérisés par une distribution de pro-
babilité de température P(T) et non pas par une unique température d’équilibre. Bien
que des processus physiques plus complexes apparaissent ici, leur inclusion des cal-
culs du transfert radiatif par la méthode Monte Carlo est en principe similaire à la
résolution du système transfert radiatif – équilibre radiatif (e.g., Misselt et al. 2001).
Cela implique de discrétiser les particules chauffées stochastiquement en NE intervalles
d’enthalpie. Au vu de l’occupation mémoire actuelle du code, cela ne devrait pas poser
de problèmes particuliers. En revanche, Baes et al. (2005) ont soulevé une difficulté
éventuelle dans l’application de la méthode de redistribution en longueurs d’onde avec
des grains chauffés stochastiquement. Les augmentations relatives de la température
des grains pourraient être si grandes que des corrections négatives de distribution de
probabilité soient obtenues et les auteurs craignent que des itérations ne puissent être
évitées. Cette hypothèse mérite une étude plus spécifique pour voir dans quelle me-
sure l’erreur réalisée en utilisant la méthode de redistribution en longueurs d’onde est
acceptable. En effet, l’erreur induite est mathématiquement similaire à celle produite
en utilisant simultanément les méthodes de redistribution en longueurs d’onde et d’in-
tensité spécifique et nous avons montré qu’en pratique leur utilisation commune est
parfaitement justifiée. Nous sommes donc en droit d’espérer un résultat similaire pour
les grains chauffés stochastiquement.

– Notre modèle s’appuie sur une description du disque en lois de puissance ou sur l’utili-
sation de tables de densité issues de modèles qui ne prennent pas en compte les effets
du rayonnement. Si ces hypothèses sont suffisantes pour les modélisations auxquelles
nous nous intéressons, il est sans doute probable que, dans le futur, nous ayons besoin
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de modèles plus cohérents afin de contraindre la physique sous-jacente des disques. De
telles simulations impliquent des itérations entre le calcul du transfert radiatif et celui
de la structure du disque. Dès lors, il s’agit, d’un point de vue numérique, d’un pro-
blème indépendant de celui du transfert radiatif et toutes sortes de développements
plus ou moins complexes peuvent être envisagés : le calcul de l’équilibre hydrostatique
du disque, de la géométrie du bord interne en prenant en compte la sublimation dif-
férentielle des grains de différentes tailles et compositions, la cristallisation des grains,
le couplage au modèle de sédimentation, l’apparition de glace à la surface des grains
dans les zones externes, froides des disques, . . . De manière plus générale, tout proces-
sus qui induit des modifications des lois d’opacité devra ainsi être traité de manière
indépendante au transfert radiatif et le résultat final obtenu par itérations.

– Nous avons vu que notre modèle peut considérer un couplage thermique entre gaz
et poussière soit nul, soit parfait. Une extension naturelle serait de calculer ce cou-
plage de manière cohérente. Cela implique de calculer la température de chaque grain
de poussière et du gaz ainsi que leurs interactions réciproques. Du point de vue de
l’implémentation numérique, cette extension semble assez délicate avec les algorithmes
utilisés actuellement et imposera très probablement un changement de méthode, avec
par exemple un retour à la méthode classique où le champ de rayonnement et la struc-
ture en température sont calculés itérativement. La méthode actuelle implique en effet
des mises à jour très fréquentes de la température (à chaque absorption). Si cette étape
devient trop coûteuse en temps de calcul, ce qui sera probablement le cas au vu du
nombre important de processus entrant en jeu dans le chauffage du gaz et surtout
au vu du nombre d’interactions à considérer, entre chaque type de grain et le gaz, la
méthode actuelle risque de se révéler très inefficace.

– Une dernière extension possible est de prendre en compte des grains qui ne seraient pas
orientés aléatoirement mais suivant une direction privilégiée. Cela modifie le transfert
radiatif à deux niveaux. D’une part, le milieu devient dichroïque, l’opacité qui était
un scalaire jusqu’à présent devient un tenseur. D’autre part, la répartition angulaire
de la lumière diffusée est singulièrement plus compliquée, elle dépend des angles de
diffusion mais aussi de l’orientation de la particule par rapport au faisceau incident. La
polarisation par des grains alignés est également plus complexe, d’une part parce que
le processus de diffusion devient plus compliqué et d’autre part parce que l’extinction
dichroïque est également la source de polarisation. Ces modifications restent d’ordre
technique et ne poseront a priori pas de problèmes particuliers.

Ces évolutions ne nous apparaissent pas essentielles au vu de nos travaux actuels et
nous les implémenterons lorsqu’elles deviendront nécessaires, si elles le deviennent. Il est en
outre probable que d’autres voies s’ouvrent à nous lors de nos études futures des disques
protoplanétaires. La grande flexibilité de la méthode Monte Carlo devrait dans tous les cas
permettre leur implémentation sans trop de difficultés.

Annexe

Publication A : Monte Carlo radiative transfer in protoplanetary
disks

Cet article résume les caractéristiques principales du code. Une étude de la masse de
disque minimale détectable par Spitzer est présentée et les couleurs de disques définis par des
lois paramétriques sont comparées aux couleurs IRAC et MIPS d’étoiles T Tauri dans des
régions de formation stellaire proches.

L’article a été publié dans le revue Astronomy & Astrophysics.
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3.1 Cadre de l’étude
Comme nous l’avons vu dans le premier chapitre, la qualité et la multiplicité des obser-

vations des disques protoplanétaires nous permettent d’avoir une relativement bonne idée de
leurs propriétés et fournissent déjà d’importantes contraintes pour les théories. Les observa-
tions à différentes longueurs d’onde sondent différentes échelles dans les disques et différents
types de grains. Cette complémentarité n’a été que relativement peu exploitée jusqu’à présent
même si elle offre des perspectives très attrayantes pour contraindre les scénarios d’évolution
des disques et de formation planétaire.

L’obtention d’une vision globale des disques reste un défi majeur dans le domaine de
la formation stellaire, bien au-delà des capacités observationnelles actuelles. Cependant, la
modélisation multi-longueurs d’onde et multi-techniques, en particulier l’interprétation si-
multanée de l’émission thermique et de la lumière diffusée, peut fournir les premières clefs
vers une compréhension générale des disques protoplanétaires. Mais cette tâche est délicate.
L’interprétation de différents types d’observations de manière cohérente nécessite une modé-
lisation numérique intensive et une méthode d’analyse des modèles et de comparaison avec
les observations efficace. Si la reproduction d’une observation, une image en lumière diffusée
ou une SED, par exemple, est relativement aisée, la reproduction de plusieurs observations
est en revanche nettement plus complexe. Les propriétés optiques de la poussière ne sont en
effet pas indépendantes d’une longueur d’onde à une autre. Ainsi, si l’on ajuste des modèles
à une image en lumière diffusée à une longueur donnée, il est peu probable que le même mo-
dèle à une longueur d’onde significativement différente, par exemple en passant de la bande
I à la bande K, reproduise les observations. De même, les modélisations qui se concentrent
sur une image en lumière diffusée aboutissent à des masses généralement plus faibles que les
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études basées sur des observations millimétriques. Ainsi, une masse de l’ordre de 10−4 M⊙ a
été déduite pour le disque de HH 30 à partir des images en lumière diffusée (Burrows et al.
1996; Wood & Whitney 1998; Cotera et al. 2001) alors que Wood et al. (2002) aboutissent
à une masse de 1.5 10−3 M⊙ à partir du flux millimétrique. La résolution de ces désaccords
n’est pas immédiate. La simple modification des propriétés optiques, à la longueur d’onde
où le modèle est en désaccord avec les observations, afin d’obtenir un meilleur ajustement,
n’est pas scientifiquement satisfaisante (Watson & Stapelfeldt 2004) et n’est pas envisageable
quand le nombre d’observations devient important. Cette méthode aboutirait à la construc-
tion d’une table de propriétés optiques en fonction de la longueur d’onde complétement ad
hoc. Une approche plus significative est d’utiliser des propriétés optiques réalistes, au sens
où elles sont cohérentes entre elles à différentes longueurs d’onde, par exemple parce qu’elles
correspondent à un type de grains donné. Dans ce cas, l’ajustement des modèles à la seconde
observation va affecter les ajustements déjà réalisés et d’autres paramètres, relatifs à la géo-
métrie du disque par exemple, vont devoir être modifiés pour compenser, rendant nécessaire
la modélisation simultanée des deux observations.

Cette difficulté met cependant en évidence tout l’intérêt des études multi-longueurs d’onde.
Les solutions en accord avec une observation ne sont le plus souvent pas uniques, voire très
nombreuses. L’ensemble des modèles reproduisant une observation donnée n’en reproduisent
cependant pas d’autres et l’utilisation d’un nombre croissant de quantités observables per-
met de fortement restreindre l’espace des paramètres acceptables et par là même de fournir
d’importantes contraintes sur les propriétés des disques.

Pour mener à bien cette étude de données multi-longueurs d’onde, nous avons fait une
utilisation intensive de notre code de transfert radiatif en exploitant sa capacité à produire les
images en lumière diffusée et les observations en émission thermique pour un même modèle.
L’ensemble des optimisations détaillées dans le chapitre nous permettent de simuler une image
en lumière diffusée ou une SED en quelques minutes, permettant de calculer, sur des machines
parallèles avec plusieurs dizaines de processeurs, quelques milliers voire quelques dizaines de
milliers de modèles sur des durées de l’ordre de quelques jours.

Nous avons utilisé une approche multi-paramétrique, particulièrement adaptée aux res-
sources de calcul disponibles au LAOG (fermes d’ordinateurs et machines de calcul avec un
grand nombre de nœuds) et notamment à la grille Cigri1 du projet CIMENT2. Dans la me-
sure du possible, nous avons tenté d’explorer l’espace des paramètres de la manière la plus
exhaustive possible, afin de valider la robustesse de nos résultats et de déterminer les zones
de validité de chaque paramètre.

3.1.1 Sélection des jeux de données

Afin de maximiser les résultats de notre étude, nous avons choisi des jeux de données
observationnelles les plus complets possible. Nous avons ainsi restreint nos choix aux disques
pour lesquels plusieurs images en lumière diffusée sont disponibles. Ces images offrent accès à
la géométrie du disque, mais de manière indirecte. L’information que l’on extrait de ces images
est un mélange entre la géométrie du disque et les propriétés de diffusion, d’absorption et
d’émission thermique de la poussière. L’utilisation d’au moins deux images en lumière diffusée
permet, dans une certaine mesure, d’extraire l’information sur les propriétés optiques et offre
des contraintes bien plus fortes sur la géométrie du disque.

Nous avons également restreint notre étude aux disques les plus «simples», c’est-à-dire
ceux dont la structure observée dans les images en lumière diffusée peut s’interpréter par un

1https://pawnee.imag.fr/grid2/
2http ://ciment.ujf-grenoble.fr/
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disque axisymétrique nu, sans invoquer la présence d’une enveloppe ou des distributions spa-
tiales de poussière complexes. Cette restriction nous permet de nous assurer que la géométrie
que nous utilisons dans notre modélisation est pertinente et évite l’écueil d’un ajustement de
modèles sur des structures dans les images qui ne correspondraient pas au disque.

Les images en lumière diffusée sont complétées par des SEDs, construites en partie à
partir 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 des
images en émission thermique dans le domaine radio.

3.1.2 Définitions des modèles

D’une manière générale, nous avons fait le choix d’adopter le modèle le plus simple possible
qui reproduise les observations. Nous nous basons sur des hypothèses simples, en particulier
une description paramétrique de la géométrie du disque.

Pour les propriétés optiques des grains, nous avons fait le choix de partir des indices
optiques et de calculer les sections efficaces et matrices de diffusion avec la théorie de Mie.
D’autres approches ont été utilisées dans le contexte de la modélisation d’images en lumière
diffusée. Par exemple,Whitney & Hartmann (1992) ou Watson & Stapelfeldt (2004) choi-
sissent de prendre l’opacité et le paramètre d’asymétrie de la diffusion comme paramètres
libres, ce qui leur permet de ne pas faire d’hypothèse sur la géométrie des grains. Comme
nous l’avons évoqué plus haut, cette approche est difficilement généralisable à des études
multi-longueurs d’onde et nous avons préféré nous baser sur les indices optiques. En l’ab-
sence d’information sur la géométrie des grains, nous faisons l’hypothèse qu’ils sont sphé-
riques et homogènes et regardons dans quelle mesure ce type de grains permet de reproduire
les observations.

3.1.3 Ajustement des modèles

L’ajustement d’un grand nombre de modèles à des observations implique l’utilisation
d’une méthode automatique basée sur une métrique à partir de laquelle on peut quantifier
dans quelle mesure un modèle est proche des observations par une méthode de type χ2, par
exemple.

Alors que pour les SEDs la définition d’un χ2 à partir des différences de flux entre les
modèles et les observations est aisée, plusieurs choix se présentent pour la définition d’une
métrique sur les images. La méthode la plus directe est de faire un ajustement pixel par pixel,
comme le font par exemple Stapelfeldt et al. (1998), en s’appuyant sur une carte d’erreur pour
réaliser la pondération. Si cette méthode est efficace dans le cas des disques par la tranche
où la dynamique n’est pas trop importante, elle devient délicate à mettre en place dans le
cas où l’étoile est visible, et systématiquement saturée. Il faut alors appliquer des poids aux
différents pixels pour ne pas être dominé par les pixels centrés sur l’étoile et l’ajustement
peut facilement être perturbé par la présence de pixels aux valeurs non physiques.

Nous avons adopté une démarche légèrement différente, qui consiste à extraire un nombre
limité des quantités qui définissent l’allure globale de l’image : distances entre certains points,
ellipticité des isophotes, rapports de flux, . . . Ces quantités sont moins sensibles à la présence
de «défauts» dans l’image et permettent de s’affranchir du très fort contraste de l’étoile
lorsque celle-ci est observée directement. Le flux de l’étoile est ajusté par ailleurs, lors de la
modélisation de la SED. Cette méthode permet en outre de simplifier l’image, d’en retirer
les asymétries éventuelles, et de se concentrer sur ses caractéristiques principales, telles que
nous les modélisons avec nos hypothèses simplificatrices sur la géométrie du disque.
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L’originalité de nos travaux réside dans l’approche globale des observations que nous utili-
sons. L’objectif de notre modélisation multi-longueurs d’onde et multi-techniques est d’obtenir
une vision la plus complète possible des disques. Les paragraphes qui suivent présentent les
résultats de telles modélisations pour trois objets : IL Lup, IRAS 04158+2805 et GG Tau.

3.2 IM Lup
IM Lup, aussi connue sous le nom de Schwartz 82, est une étoile M0 située dans la

région de formation stellaire du nuage du Loup, à une distance d’environ 190 pc (Wichmann
et al. 1998). Elle est l’un des quatre objets stellaires jeunes dans le cœur 13CO(1-0) près
de l’étoile T Tauri extrême RU Lup (Tachihara et al. 1996). À la différence de sa célèbre
voisine, IM Lup ne présente qu’une modeste activité, avec une émission dans la raie Hα dont
la largeur équivalente varie entre 7.5 et 21.5 Å (Batalha & Basri 1993). Une étude détaillée
de l’émission Hα par Reipurth et al. (1996) a conclu à la présence d’un flux de matière vers
l’étoile, indiqué par le profil P-Cygni inverse que présente la signature. Les raies d’émission
relativement faibles et le manque de remplissage des raies dans l’optique (“veiling”) a poussé
Finkenzeller & Basri (1987) et Martin et al. (1994) à classer IM Lup comme une étoile T Tauri
à émission faible. La polarisation en bande V est faible, 0.5±0.1 % (Bastien 1985).

Plusieurs indices indiquent cependant que l’étoile est entourée de matière circumstellaire.
La SED dans l’infrarouge proche a un léger excès au-delà de 3µm (Hughes et al. 1994).
IM Lup a été détectée par IRAS entre 12 et 60µm et une limite supérieure de 8.4 Jy à
100µm a été obtenue (Carballo et al. 1992). Les observations à 1.3 mm révèlent un flux de
260 mJy (Nuernberger et al. 1997), indiquant la présence d’une large quantité de poussière.

3.2.1 Images en lumière diffusée

IM Lup a été observée par le télescope spatial à trois longueurs d’onde : 0.606 et 0.814µm
avec la Planetary camera 2 et 1.6µm avec Nicmos 2. La figure 3.1 présente les observations
à 0.606 et 1.6µm, après soustraction de la PSF stellaire. Morphologiquement, la nébuleuse a
une forme elliptique, synonyme d’un disque incliné par rapport à la ligne de visée. Le disque
a une forme bien symétrique avec un fort constraste de brillance entre les deux moitiés du
disque séparées par le demi-grand axe.

3.2.2 SED et spectroscopie infrarouge

La SED de IM Lup, construite à partir de la littérature, est tracée sur la figure 3.2. Les
spectres IRS et MIPSSED obtenus respectivement par le programme Cores to Disks de Spitzer
et J. Kessler-Silacci ont été superposés. Un modèle d’atmosphère NextGen (Allard et al. 1997)
à 3 900 K (correspondant à une M0) a été superposé aux données pour comparaison.

Les données MIPSSED indiquent des flux sensiblement plus faibles que les flux IRAS.
Nous ne considérons donc pas ces derniers dans cette étude, du fait qu’ils peuvent inclure de
l’émission diffuse à cause de la faible résolution spatiale d’IRAS.

IM Lup présente un excès infrarouge typique d’un disque d’étoile T Tauri classique, qui
débute vers deux microns. Les raies en émission des silicates amorphes à 10 et 20µm sont
particulièrement marquées (panneau de droite de la figure 3.2).

3.2.3 Analyses qualitatives

Avant de débuter la modélisation de ces observations, nous les avons analysées de manière
qualitative afin de fixer certains paramètres et de déterminer quels autres paramètres nous
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Figure 3.1 – Images en lumière diffusée de IM Lup, à 0.606µm (à gauche) et 1.6µm (à
droite). La PSF de l’étoile a été soustraite en suivant la méthode Krist et al. (1997) pour
l’image WFPC2 et à l’aide d’une PSF de référence d’une étoile M0 pour l’image Nicmos 2.
La taille des images est 8.6 arcsec.
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Figure 3.2 – SED et spectre IRS de IM Lup. À gauche : SED observée de 0.5µm à 3 mm,
superposée à un modèle d’atmosphère (en rouge : modèle NextGen à 3 900 K, Allard et al.
1997). À droite : zoom sur le spectre IRS avec les raies de silicates. Les barres d’erreur sont
figurées en bleu.
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aurons à explorer de manière systématique.
Les images en lumière diffusée révèlent la présence d’un disque qui s’étend sur un diamètre

d’environ 800 AU et nous fixons le rayon externe du disque à 400 AU.
Les signatures des silicates à 10 et 20µm nous informent sur la composition des grains.

Nous trouvons que des grains d’olivine amorphes (Dorschner et al. 1995) reproduisent de
manière qualitative les raies d’émission. Dans la suite, nous adopterons cette composition.
Nous ne chercherons pas, dans un premier temps, à obtenir un ajustement précis des raies,
mais simplement à reproduire leur amplitude.

La SED de IM Lup présente plusieurs caractéristiques intéressantes pour déterminer les
propriétés des grains. Les raies de silicates, nous venons de le voir, sont très fortes, et la raie
à 10µm est centrée légèrement avant 10µm, ce qui pointe vers de petits grains, inférieurs au
micromètre. La figure 3.3 (panneau de gauche) présente une SED synthétique, avec amax =
1µm, en adoptant la masse de 0.04 M⊙ estimée par Padgett et al. (2005) à partir du flux
millimétrique. Ce modèle prédit cependant un flux millimétrique beaucoup trop faible, d’un
facteur dix, par rapport aux observations.

Pour augmenter le flux dans le domaine millimétrique, une solution est d’augmenter la
taille maximale des grains. Le panneau central de la figure 3.3 montre la SED obtenue en
prenant amax = 1 mm, ce qui correspond à la population de grains qui a l’opacité maximale à
1.3 mm. Le flux millimétrique est en bien meilleur accord avec les observations, avec une sous-
estimation de l’ordre d’un facteur 2. En revanche, les raies de silicates disparaissent presque
complètement. La seconde solution pour augmenter le flux dans le domaine millimétrique est
d’augmenter la masse du disque. Il n’est cependant pas réaliste d’utiliser de masse supérieure
à 0.1 M⊙, proche de la limite d’instabilité gravitationnelle du disque.

Nous pouvons en déduire que des grains millimétriques sont présents dans le disque, mais
que ce sont des grains de tailles inférieures au micromètre qui dominent l’opacité dans les
zones où sont émises les raies de silicates : le bord interne et la surface du disque à des
rayons inférieurs à quelques unités astronomiques. Cela suggère une dépendance spatiale des
propriétés de la poussière.

Les modèles d’évolution dynamique de la poussière prédisent que la sédimentation est le
processus le plus rapide, et que la migration radiale n’intervient qu’une fois les particules
arrivées dans le plan médian. Dans la suite nous supposons une structure stratifiée vertica-
lement, avec des petits grains près de la surface du disque, responsables des raies d’émission
des silicates, et des grains de tailles millimétriques plus bas dans le disque, qui sont à l’origine
de l’émission millimétrique. Nous décrivons la stratification par une loi paramétrique simple
où l’échelle de hauteur est fonction de la taille des grains :

h0(a) = h0(amin)
(amin

a

)ξ
. (3.2.1)

Dans le cas où le gaz et la poussière sont parfaitement mélangés, ξ = 0 et h0(a) = h0(amin)
est constant et correspond à l’échelle de hauteur du gaz.

Sur le panneau de droite de la figure 3.3, est présentée une SED calculée avec amax = 1 mm
ainsi que la structure stratifiée décrite ci-dessus. Le modèle permet bien, dans ce cas, de
reproduire à la fois les raies de silicates en émission et le flux millimétrique. Cette SED a été
obtenue avec un indice ξ = 0.1.

L’obtention de contraintes quantitatives sur les paramètres du disque passe par une étape
de modélisation intensive, avec pour objectif d’explorer une fraction importante de l’espace
des paramètres. Afin de déterminer dans quelle mesure nous pouvons contraindre la sédimen-
tation, nous échantillonnons l’indice ξ entre 0 et 0.2, par pas de 0.025. Les images en lumière
diffusée ainsi que la SED sont sensibles à la géométrie du disque. Nous choisissons d’explorer
cette géométrie en faisant varier le bord interne entre 0.05 et 0.35 AU, l’échelle de hauteur
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Figure 3.3 – Analyse qualitative de la SED de IM Lup. À gauche : SED obtenue à l’aide de
grains de tailles sous-microniques (amax = 1µm). Les raies de silicates sont bien reproduites
mais le flux millimétrique est trop faible, même avec une masse proche de l’instabilité gravi-
tationnelle (M = 0.1 M⊙). Au centre : des grains millimétriques permettent un bien meilleur
accord avec le flux à grande longueur d’onde mais les raies de silicates disparaissent. À droite :
un modèle avec des gros grains et une structure stratifiée permet de reproduire à la fois les
raies d’émission et le flux millimétrique.

à 100 AU, h0(amin), entre 8 et 16 AU, l’indice d’évasement entre 1.0 et 1.25 et l’indice de la
densité de surface entre -2.0 et 0.0. Un total de 170 010 modèles ont été simulés pour lesquels
nous calculons les images en lumière diffusée à 0.6 et 1.6µm ainsi que la SED.

3.2.4 Modélisation et ajustements

Pour contraindre 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 code calcule les images et SEDs
à tous les angles d’inclinaisons simultanément. Ceux-ci sont échantillonnés à l’aide de 10
points répartis de manière linéaire en cosinus. Les images en lumière diffusée nous donnent
une bonne idée de l’inclinaison, aux alentours de 45◦, mais nous avons fait le choix de faire
les ajustements sur les images et SEDs à tous les angles d’inclinaison afin de vérifier si notre
minimisation de χ2 nous redonne bien l’inclinaison espérée. Nous adoptons le modèle d’atmo-
sphère NextGen à 3 900 K, un rayon stellaire de 3 rayons solaires et un AV de 1, qui semblent
bien reproduire le spectre stellaire d’après nos premières modélisations.

Pour chaque modèle, un nombre de 128 000 paquets a été utilisé pour calculer l’équilibre
thermique. Les SEDs sont convergées avec 12 800 paquets par intervalle de longueur d’onde
et environ 4 millions de paquets sont employés pour chaque image en lumière diffusée.

Définition des paramètres géométriques de l’image

La comparaison des images synthétiques aux observations est délicate de par la présence
de l’étoile vue directement. Les images observées ont été obtenues par la soustraction de la
PSF stellaire de manière manuelle. Cette procédure n’est pas envisageable pour les images
synthétiques au vu du nombre important de modèles calculés. Nous devons cependant prendre
en compte les effets observationnels sur les images. Les pixels sont choisis de taille identique à
ceux des observations, à savoir 0.045 arcsec/pixel à 0.6µm et 0.075 arcsec/pixel à 1.6µm. La
convolution par une PSF appropriée reste problématique, car le pixel central de nos images
dans lequel est reçu le flux de l’étoile est extrêmement brillant et va s’étaler sur l’ensemble
du disque après convolution. Pour éviter cela, nous avons fait le choix de ne convoluer que
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Figure 3.4 – Définition des paramètres géométriques des images, ici représentés sur l’image à
0.6µm. Un contour (noir) passant par un point (triangle) à une distance fixée de l’étoile est
sélectionné. Plusieurs points du contour (ronds) sont sélectionnés à partir desquels la distance
à l’étoile est calculée (segments verts). Le pente du profil de brillance est calculée le long de
ces mêmes profils, en éliminant les zones centrales où restent des artefacts de soustraction
de PSF. La position de la bande sombre (carré) par rapport à l’étoile est mesurée (ligne en
tiret), ainsi que la distance de cette bande sombre à la seconde nébuleuse (étoile).

par le cœur d’une fonction gaussienne adaptée, en coupant le profil gaussien à deux pixels du
centre.

Le disque apparaît symétrique dans les deux images en lumière diffusée. Pour augmen-
ter le rapport signal-sur-bruit et supprimer certains artefacts de soustraction de PSF, nous
avons symétrisé les images par rapport au demi-grand axe de l’ellipse dessinée par le disque.
Différentes quantités observables sur lesquelles l’ajustement sera réalisé sont définies. Elles
ont été choisies pour être mesurables de manière automatique aussi bien sur les observations
que sur les modèles et résument les caractéristiques principales de l’image :

– la courbure du disque. La limite de la nébuleuse est délicate à détecter de manière
automatique. À la place, nous cherchons de manière dichotomique la courbe de niveau
qui passe à une distance r donnée de l’étoile, le long du petit axe, du côté brillant de
la nébuleuse. Nous mesurons alors les distances à l’étoile des médianes des points de la
courbe de niveau contenus dans des «secteurs» d’ouverture 15◦ et centrés aux angles 30,
40 et 60◦ par rapport au petit axe. Les zones qui présentent des artefacts de diffraction
sont par ailleurs retirées des secteurs. Ces distances décrivent comment la courbe de
niveau s’éloigne d’un cercle en fonction de l’angle.

– les profils de brillance. L’ensemble des points dans les secteurs précédemment décrits,
ainsi que dans le secteur centré à 0◦ sont sélectionnés et le profil de brillance dans
ces secteurs est ajusté par une loi de puissance en fonction de la distance, dont nous
extrayons l’indice.

– le rapport de flux face avant sur face arrière, en définissant deux demi-disques de rayon
2 arcsec, desquels nous excluons la zone centrale où a été réalisée la soustraction de
PSF.

– la bande sombre du disque. Un profil de brillance le long du petit axe de l’ellipse est
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crée à l’aide d’une bande de largeur 1.35 arcsec. Les positions de la bande sombre
et de la seconde nébuleuse sont définies, en parcourant le profil de brillance depuis
l’étoile, comme le couple «minimum suivi d’un maximum» de brillance dont le rapport
«maximum sur minimum» est le plus élevé. Nous définissons ensuite la demi-largeur de
la bande sombre comme la distance entre les minimum et maximum sélectionnés.

Définition des χ2 et analyse bayésienne

La comparaison des images synthétiques et observations est réalisée à l’aide d’un χ2 réduit
sur les quantités observables définies ci-dessus. Notre modélisation comprend 6 paramètres
libres et 10 quantités observables (3 pour la courbure du disque, 4 pour les profils de brillance,
1 pour le rapport de flux, 2 pour les positions et largeur de la bande sombre), ce qui donne
4 degrés de liberté. Les χ2 réduits sont définis par :

χ2
λ =

1

4

10
∑

i=1

(oi,λ −mi,λ)2

σ2
i,λ

. (3.2.2)

où oi et mi désignent les différentes quantités observables extraites des observations et des
images synthétiques et σi les incertitudes associées à ces mesures. Nous estimons avoir mesuré
les rapports de distances avec une précision de 5 % pour les distances utilisées dans la mesure
de la courbure, le rapport de flux avec une précision de 20 %3, les pentes des profils de brillance
avec une précision de 10 % et la position et largeur de la bande sombre à 2 pixels près.

Le χ2 pour la SED est défini directement à l’aide des flux observés et synthétiques et des
barres d’erreur observationnelles (nous négligeons les barres d’erreur des modèles qui sont
sensiblement plus faibles) :

χ2
SED =

1

Nλ − 6

Nλ
∑

i=1

(oi −mi)
2

σ2
i

. (3.2.3)

Pour déterminer les domaines de valeurs possibles pour les différents paramètres, nous
utilisons une méthode d’analyse bayésienne (voir par exemple Press et al. 1992 ainsi que Lay
et al. 1997 pour une application aux observations millimétriques de HL Tau), bien adaptée à
un échantillonnage complet de la grille de modèles. L’objectif est de déterminer quelles sont
les probabilités des différents points dans l’espace des paramètres.

La méthode bayésienne repose sur des probabilités a priori sur les différents paramètres.
Nous supposons ici que nous n’avons aucune information préalable sur les paramètres et
choisissons des probabilités a priori qui sont uniformes pour toutes valeurs prises par les
paramètres du disque, ce qui correspond à un échantillonnage uniforme de ces paramètres.
Pour l’angle d’inclinaison, des considérations sur les angles solides montrent que nous avons
plus de chance d’observer un disque par la tranche que par le pôle et les probabilités doivent
être pondérées par sin(i). Nos capteurs d’inclinaison, répartis uniformément en cos(i) (voir
la section 2.5.4), ont été construits pour suivre cette distribution. Au vu de ces hypothèses,
la probabilité relative d’un point de l’espace des paramètres est donnée par exp(−χ2/2), où
χ2 désigne le χ2 réduit du modèle correspondant.

3.2.5 Résultats

La figure 3.5 présente la vraisemblance relative de chacun des paramètres, pour l’ajuste-
ment des images en lumière diffusée. Ces résultats sont obtenus en sommant les probabilités

3Le rapport est en fait mesuré à une précision bien meilleure mais la face arrière a un signal qui n’est que
marginalement supérieur au bruit de fond et qui peut être perturbé par la soustraction de la PSF.
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Figure 3.5 – Courbes de probabilité des différents paramètres pour les images en lumière
diffusée, à 0.6µm (en bleu) et à 1.6µm (en rouge).

de tous les modèles dont un paramètre est fixé à une certaine valeur. Autrement dit, les
probabilités dans notre espace des paramètres à 6 dimensions sont successivement projetées
sur chacune de ces dimensions. Les probabilités sont normalisées en divisant par la somme
des probabilités de tous les modèles. Chaque histogramme représente la probabilité qu’un
paramètre prenne certaines valeurs, compte tenu des données et des hypothèses faites sur les
modèles. La méthode nous donne la vraisemblance de chaque paramètre et n’attache pas une
importance spéciale au meilleur modèle. En particulier, les paramètres de ce modèle ne sont
pas nécessairement ceux qui ont les probabilités les plus élevées.

Plusieurs combinaisons de paramètres produisent des ajustements raisonnables aux ob-
servations. L’inclinaison du disque est bien contrainte avec un intervalle de confiance entre 40
et 50◦. L’ajustement des deux images semble privilégier des indices d’évasement élevés et des
échelles de hauteur faibles. La pente de la densité de surface n’est que peu contrainte, même
si l’image à 0.6µm est légèrement mieux reproduite avec des pentes plus faibles. La position
du bord interne et l’indice de stratification sont peu contraints, bien que l’image à 0.606µm
semble légèrement préférer les faibles valeurs de sédimentation.

Les probabilités déduites de l’analyse de la SED sont présentées sur la figure 3.6. Sans
surprise, l’inclinaison n’est que très peu contrainte et seuls les modèles à forte inclinaison,
c’est-à-dire quand le disque commence à éteindre l’étoile, sont exclus. Les modèles avec une
faible pente de densité de surface semble en meilleur accord avec les observations et nous
obtenons de fortes contraintes sur l’indice d’évasement, dont les valeurs les plus probables
sont comprises entre 1.1 et 1.15. Comme attendu, aucune des deux images ne fournit de
contrainte sur la position du bord interne. La courbe de probabilité de l’indice de stratification
est particulièrement intéressante. La valeur 0, qui correspond à une absence de stratification,
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Figure 3.6 – Courbes de probabilité des différents paramètres pour la SED.

est exclue, avec une probabilité de 7 10−3. La probabilité est globalement constante entre 0.05
et 0.10 puis diminue, ce qui indique que 0.10 pourrait être une valeur maximale.

Cette sédimentation semble confirmée par l’échelle de hauteur, qui a une probabilité plus
élevée vers les valeurs inférieures à 10 AU, qui correspond à l’échelle de hauteur calculée en
supposant l’équilibre hydrostatique, si l’étoile a une masse solaire4.

Sur la figure 3.7, sont reportées les probabilités précédemment décrites (en tirets) et la
probabilité totale en prenant en compte simultanément les images et la SED. Les comporte-
ments que nous avons décrits précédemment sont retrouvés et amplifiés, en particulier pour
l’inclinaison, l’échelle de hauteur et la stratification.

Les résultats présentés ici restent préliminaires. L’espace des paramètres explorés doit être
agrandi, en particulier pour l’échelle de hauteur et le bord interne. Mais déjà les tendances
sortent et la complémentarité des différentes observations est bien mise en évidence. Par
exemple, l’indice d’évasement doit avoir une valeur supérieure à 1 d’après les images en
lumière diffusée afin d’intercepter la lumière de l’étoile à grands rayons mais sa valeur exacte
n’est pas très importante. Pour la SED, cet indice joue sur la pente dans l’infrarouge moyen.
Seul un intervalle bien défini est autorisé et nous obtenons au final d’importantes contraintes
sur ce paramètre.

Les paramètres du meilleur modèle (i = 50◦, α = −1.0, β = 1.1, rin = 0.25 AU, h0 = 8 AU,
ξ = 0.05) correspondent à ceux auxquels l’analyse bayésienne donne de fortes probabilités. Sur
la figure 3.8 est présentée la SED de ce modèle. Elle est en très bon accord avec les observations
et reproduit bien à la fois les raies de silicates (panneau de droite) et le flux millimétrique.

4Le choix de l’intervalle de valeurs explorées pour l’échelle avait été réalisé en se basant sur les flux IRAS,
alors que nous ne disposions pas des flux MIPSSED. La valeur importante des mesures IRAS nous avait alors
poussé à étudier des échelles de hauteur élevées.
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Figure 3.7 – Courbes de probabilité des différents paramètres pour les images en lumière
diffusée et la SED simultanément (ligne pleine noire). Sont également tracées en tirets, les
courbes 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 exactement identique
à celle des observations. Cela est dû à des propriétés de grains qui sont probablement un
peu différentes de celles que nous avons utilisées. Un point à 3.3 mm avec un flux de 12 mJy,
obtenu à l’aide du SMA (David Lommen, communication privée) a été ajouté sur la SED.
Les modèles n’ont pas été calculés à cette longueur d’onde et ce point n’a pas été utilisé pour
l’ajustement. Le comportement de la SED dans ce régime de longueur d’onde est linéaire et
on constate qu’il sera très probablement bien reproduit par notre modèle. Ce point renforce
notre argumentation précédente sur la présence de grains millimétriques. En effet, l’indice
spectral est très sensible à la taille des grains et on peut voir, par exemple sur la figure 3.3
(panneau de gauche) que des grains sous-microniques produiraient une pente trop importante.

Les images synthétiques du meilleur modèle sont comparées avec les observations (Figure
3.9). La forme générale est bien reproduite aux deux longueurs d’onde, avec la bonne courbure
du disque et une épaisseur de la bande sombre en bon accord avec les observations. Aux deux
longueurs d’onde, nous obtenons cependant un contraste face avant sur face arrière trop faible,
mais comme nous l’avons souligné, la mesure est délicate dans les observations car la face
arrière est très proche du fond de ciel et cette mesure peut être perturbée par des défauts de
soustraction de PSF.



IM Lup 121

1.0 10.0 100.0 1000.

10−16

10−14

10−12

10.0 20.5.

10−13

2

λ (µm)λ (µm)

λ
.F

λ
(W

.m
−

2
)

Figure 3.8 – SED du meilleur modèle superposée aux points d’observation. Le panneau de
droite zoome sur les raies de silicates.

3.2.6 Discussion

L’étude de la SED d’IM Lup, en particulier les raies de silicates, qui indiquent la présence
de grains microniques dans des régions optiquement minces, et les flux et indice spectral
millimétriques qui mettent en évidence l’existence de grains de l’ordre du millimètre dans
le disque, pointe vers une structure de disque stratifiée avec des gros grains dans les zones
centrales et des petits à la surface du disque. Cette surface où se trouvent les petits grains
reste cependant difficile à définir précisément.

Nous avons exploré, dans les pages précédentes, une structure où la stratification est uni-
quement verticale et identique quel que soit le rayon. Ce modèle permet de bien reproduire
les différentes observations : la SED et les images en lumière diffusée à deux longueurs d’onde.
Une analyse en terme de maximum de vraisemblance, nous permet de contraindre de manière
quantitative certains paramètres : l’inclinaison, l’indice d’évasement, l’échelle de hauteur et
le degré de sédimentation. En particulier, l’analyse de la SED exclut les modèles sans stratifi-
cation. Cette stratification est probablement causée par une sédimentation des grains vers le
plan médian comme le montrent les contraintes sur l’échelle de hauteur qui indiquent qu’elle
est plus faible que l’échelle du gaz, calculée en supposant l’équilibre hydrostatique.

L’émission des silicates provient des parties internes du disque : 90 % de l’émission à 10
et 20µm est émise à des rayons inférieurs à 1 et 10 AU respectivement. Si la SED nous donne
de fortes indications sur la présence de sédimentation dans les zones centrales du disque,
nous avons relativement peu d’information sur ce processus dans les zones externes. Les
flux MIPSSED, relativement faibles comparativement à l’émission dans l’infrarouge moyen
semblent suggérer que le disque intercepte une fraction relativement faible de la lumière
comme c’est le cas en présence de sédimentation (Dullemond & Dominik 2004b) mais les
barres d’erreur sont importantes et ne nous permettent pas de conclure.

Les images en lumière diffusée, qui sondent également les zones externes du disque,
peuvent nous apporter des éléments de réponse. Les courbes de probabilités obtenues en
ajustant les images indiquent que l’échelle de hauteur du disque est relativement faible, en
accord avec une éventuelle sédimentation dans les zones externes. Cette faible échelle de hau-
teur peut également être causée par une baisse de l’opacité dans le domaine visible (qui a
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Figure 3.9 – Images en lumière diffusée du meilleur modèle (à droite) comparées aux obser-
vations (à gauche). La ligne du haut correspond aux images à 0.606µm et la ligne du bas à
celles à 1.6µm. Les images synthétiques n’ont pas été convoluées, dans cette figure, afin de
ne pas dégrader le contraste.

pour conséquence de faire descendre la surface τ = 1 que l’on observe en lumière diffusée),
par exemple parce que les grains auraient grossi et atteint des tailles de quelques dizaines de
microns.

Dans tous les cas, le disque d’IM Lup est très probablement entré dans les premières
phases des processus de formation planétaire : de grains de plusieurs ordres de grandeur plus
grands que ceux du milieu interstellaire sont présents dans le disque, et le disque est très
probablement sédimenté, au moins dans ses parties centrales mais potentiellement aussi dans
les zones plus externes.

Nos modèles indiquent une masse de poussière importante dans le disque, M = 10−3 M⊙.
Cela a des implications à deux niveaux. D’une part, cette masse est intrigante du fait de la
faiblesse de la raie Hα, qui suggère un faible taux d’accrétion. D’autre part, en considérant une
masse probable de ≈ 1 M⊙ et un rapport gaz sur poussière de l’ordre de 100, le rapport masse
du disque sur masse de l’étoile est ≈ 0.1. Le disque est proche de l’instabilité gravitationnelle
et des planètes pourraient éventuellement se former suivant ce processus.

Les prochaines étapes sont donc toutes tracées. D’un point de vue de la modélisation,
il faut élargir l’espace des paramètres explorés, en particulier pour obtenir un intervalle de
validité pour l’échelle de hauteur et le bord interne. Une cartographie radio a été obtenue
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à l’aide du SMA, et des mesures dans les raies de CO sont disponibles. Une collaboration a
été initiée avec E. van Dishoeck et M. Hogerheĳe (Leiden Observatory), pour modéliser ces
observations à partir des structures en densité et en température déduites de nos analyses.
Cet élargissement à de nouvelles observations devrait permettre de contraindre plus encore
les propriétés du disque.

Les travaux présentés dans cette section feront l’objet d’une publication prochaine (Pinte
et al., 2007, en cours d’écriture), en collaboration avec le GTO HST et le programme c2d de
Spitzer.

3.3 IRAS 04158+2805
Le processus de formation des étoiles de très faible masse et des objets sub-stellaire ou

naines brunes n’est pas encore très clair. Les deux principaux mécanismes évoqués sont (i)
l’effondrement gravitationnel d’un cœur pre-stellaire peu massif, c’est-à-dire un proccessus
similaire à la formation des étoiles de masses solaires mais à une échelle de masse réduite, et
(ii) la formation par éjection d’un embryon protostellaire depuis un système multiple ; l’em-
bryon, alors privé de son réservoir de matière, n’aura plus la possibilité d’accréter et donnera
naissance à une étoile de très faible masse ou une naine brune et non pas une étoile de masse
solaire. L’étude de l’environnement de ces objets peut apporter des indices permettant de
discriminer entre ces différents processus de formation. Dans le premier scénario, on s’attend
à ce qu’ils arborent des disques aux propriétés similaires à celles des disques entourant les
étoiles T Tauri. À l’inverse, si le mécanisme d’éjection est dominant, les disques d’accrétion
peuvent être tronqués dans leurs zones externes et présenter un déficit d’émission dans le
domaine millimétrique.

IRAS 04158+2805 est une étoile de faible masse, proche de la limite substellaire, avec
un type spectral M5. L’étoile est entourée de matière circumstellaire jusqu’à une distance
stellocentrique de l’ordre de 1 000 AU. La taille de cet environnement circumstellaire est
exceptionnelle et très étonnante, en particulier autour d’une étoile de faible masse. Déterminer
la nature de cet environnement, ainsi que son stade évolutif, est fondamental pour comprendre
le processus de formation de l’étoile. Nous nous proposons ici de tester si un modèle de
disque seul, c’est-à-dire sans la présence d’une enveloppe, peut expliquer les images en lumière
diffusée, carte de polarisation et SED.

3.3.1 Modélisation et analyses

Les résultats présentés dans cette partie ont fait l’objet d’un article recommandé pour
publication dans la revue Astronomy & Astrophysics.
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3.3.2 Perspectives

Nous avons montré que nous pouvions reproduire la plupart des propriétés observation-
nelles de IRAS 04158+2805 avec un modèle simple de disque vu pratiquement par la tranche,
sans enveloppe associée.

Les raies de silicates et de glace de CO2 observées en absorption, caractéristique typique
des objets de Classe I, devraient nous permettre de pousser plus loin notre modèle. Comme
nous l’avons vu pour IM Lup, les raies de silicates sont un diagnostic puissant pour déterminer
les propriétés des grains, en particulier leur taille. Notre modélisation multi-techniques nous
permet d’avoir une bonne idée des paramètres du disque et donc de sa structure en tempéra-
ture, à partir de laquelle nous sommes en mesure de calculer dans quelles régions du disque
la glace de CO2 peut se former et subsister. La figure 3.10 présente le résultat de calculs
préliminaires du spectre Spitzer IRS de IRAS 04158+2805. Nous avons ajouté une fraction
en masse de poussière de 1 % de glace de CO2 dans les régions du disque où la température
est inférieure à 50 K.

CO2Si
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10−14
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10−12

λ

λ.
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λ Figure 3.10 – Raies de sili-
cates et de CO2 en absorption
observées dans le spectre de
IRAS 04158+2805 (en bas).
Le spectre observé n’a pas été
calibré en absolu. Au-dessus,
est décalé arbitrairement le
spectre synthétique calculé en
ajoutant des grains de CO2

dans les zones du disque où
la température est inférieure à
50 K.

Ces premiers calculs montrent que le modèle de disque nu reproduit également les signa-
tures spectrales en absorption : à cause de l’inclinaison élevée, les parties externes froides
absorbent le rayonnement émis par les parties centrales, chaudes, du disque. Ils semblent
également indiquer que nous serons en mesure de dire quel type de glace de CO2 nous ob-
servons et de donner une borne supérieure pour sa fraction en masse, ce qui apportera des
contraintes importantes pour les modèles de chimie dans les disques.

Par ailleurs, nous avons obtenu des observations à haute résolution angulaire du disque à
l’aide du télescope HST. Elles permettront de sonder des zones plus centrales du disque et de
voir si la structure à grande échelle se prolonge de façon continue vers les zones plus internes
du disque.
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3.4 GG Tau
3.4.1 Multiplicité des étoiles jeunes

Le scénario de formation stellaire que nous avions décrit en introduction s’entendait pour
la formation d’une étoile simple. Or, Duquennoy et al. (1991) ont montré que de l’ordre de
60 % des étoiles proches de type solaire (F7 à G9) sont observées dans des systèmes multiples,
c’est-à-dire associées à une ou plusieurs autres étoiles. Pour les étoiles de plus faibles masses,
de type spectral M, Fischer & Marcy (1992) mesurent un taux de multiplicité du même
ordre de grandeur, autour de 45 %. Ces résultats ont rapidement donné naissance à des
études de la multiplicité des objets stellaires jeunes, tant d’un point de vue observationnel
(voir par exemple Ghez et al. 1993; Leinert et al. 1993; Simon 1995; Duchêne 1999 ainsi
que les revues de Mathieu et al. 2000 et Duchêne et al. 2007) que théorique, à l’aide de
simulation numérique (Sterzik & Durisen 1995; Durisen et al. 2001; Goodwin et al. 2004b,c;
Delgado-Donate et al. 2004 par exemple, voir aussi les revues de Whitworth et al. 2007 et
Goodwin et al. 2007). De manière schématique, le processus de formation stellaire produit
100 % de systèmes multiples dont l’origine la plus généralement acceptée aujourd’hui est la
fragmentation du nuage moléculaire. Durant la phase de contraction, le cœur se fragmente
en plusieurs parties qui vont chacune donner naissance à une étoile suivant le scénario décrit
précédemment. Si ces étoiles sont suffisamment proches, elles peuvent rester liées et former
un système multiple (figure 3.11). Une partie de ces systèmes peuvent être détruits, dans les
amas stellaires denses, par les interactions dynamiques entre membres de l’amas.

(i)

(ii)

(iii)

Figure 3.11 – Formation d’un système multiple. Le nuage moléculaire débute son effondrement
(i), puis il se fragmente en sous-nuages qui continuent de s’effondrer (ii). Chaque sous-nuage
donne naissance à une étoile. Les étoiles suffisamment proches restent liées gravitationnel-
lement alors que celles qui étaient plus éloignées s’échappent du système (iii). Inspiré d’une
figure de Duchêne (2000).

La présence d’un ou plusieurs compagnons pose naturellement la question de leur influence
sur l’évolution de l’étoile jeune et de son environnement, en particulier, sur son disque cir-
cumstellaire. La perturbation induite par un compagnon dépend fortement de sa séparation
avec l’étoile. Si elle se trouve à une distance inférieure à la taille caractéristique d’un disque
circumstellaire, la formation de celui-ci va être profondément modifiée. Les résonances gravi-
tationnelles rendent certaines orbites instables et aboutissent à des configurations avec deux
petits disques circumstellaires autour de chacune des deux étoiles, l’ensemble du système étant
entouré par un disque circumbinaire (Artymowicz & Lubow 1994). Seuls quelques disques de
ce type ont été imagés jusqu’à présent (Monin et al. 2007).
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Figure 3.12 – Environnement d’une binaire serrée. Chaque étoile est entourée d’un petit disque
circumstellaire et le système est entourée d’un disque circumbinaire qui prend la forme d’un
anneau, les parties centrales ayant été évidées par effets de marée. Figure adaptée de Simon
& Prato (1995).

Pour les binaires de plus grandes séparations, les deux composantes sont entourées d’un
disque circumstellaire mais ceux-ci ne sont pas nécessairement alignés. Des disques autour
d’étoiles T Tauri binaires ont été imagés dans quelques cas (HK Tau, HV Tau, LkHα 263,
. . . ). Dans chacun de ces systèmes un seul des disques est observé par la tranche et n’est pas
aligné avec la projection sur le plan du ciel de la binaire.

La multitude des systèmes binaires observés nous incite à nous intéresser à l’environne-
ment des systèmes doubles jeunes et à leur capacité à former des planètes. Les processus
de formation planétaires sont-ils suffisamment robustes pour résister aux effets gravitation-
nels d’une étoile double ? Dans quelle mesure le mouvement orbital des étoiles affecte-t-il
l’évolution du disque et les éventuels processus de croissance des grains qui s’y déroulent ?
Pour apporter quelques éléments de réponse à ces questions, nous étudions ici le système GG
Tau, qui a la particularité d’arborer un disque résolu en lumière diffusée et dans le domaine
millimétrique.

3.4.2 GG Tau : un anneau circumbinaire

GG Tau est un système hiérarchique quadruple avec 10 arcsec de séparation entre GG Tau A
et GG Tau B. Nous nous intéressons ici à l’étoile binaire GG Tau A, que nous appellerons
GG Tau par simplicité. L’étoile double est entourée d’un disque circumbinaire, d’abord dé-
couvert par son émission thermique (Simon & Guilloteau 1992; Guilloteau et al. 1999). Le
disque se présente sous la forme d’un tore massif (0.13 M⊙) qui s’étend entre 180 et 260 AU.
La binaire centrale, qui a une séparation projetée de 35 AU (Leinert et al. 1991; Ghez et al.
1993), a creusé une cavité interne dans le disque par son mouvement orbital, expliquant la
valeur importante du rayon interne. Le disque a par la suite été imagé en lumière diffusée
entre 0.6µm et 3.8µm (Roddier et al. 1996; Silber et al. 2000; McCabe et al. 2002; Krist et al.
2002; Itoh et al. 2002; Duchêne et al. 2004) où il apparaît comme un anneau coïncidant avec
les données millimétriques. L’anneau présente une asymétrie de brillance interprétée comme
le résultat d’un diffusion anisotrope, le flux diffusé étant plus important «vers l’avant» que
«vers l’arrière» pour des grains de taille comparable à la longueur d’onde.

3.4.3 Un disque stratifié ?

Les premières modélisations des images en lumière diffusée ont conclu, de façon contra-
dictoire, à la présence et à l’absence de croissance des grains dans le disque (Wood et al.
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Figure 3.13 – Images synthétiques et observées de GG Tau. Colonne de gauche : observations
avec soustraction de PSF en bande I (Krist et al. 2002), H (McCabe et al. 2002) et L’ (Duchêne
et al. 2004). À droite : images synthétiques obtenues avec des grains uniformément répartis
dans le disque, en fonction de la taille maximale des grains. Figure adaptée de Duchêne et al.
(2004).

1999; Krist et al. 2002; McCabe et al. 2002), en partie à cause de leur couverture limitée en
longueur d’onde.

Une étude plus complète a été réalisée par Duchêne et al. (2004) (ci-après D04). En
s’appuyant sur l’ensemble des observations en lumière diffusée, en particulier sur leur nouvelle
image à 3.8µm, qui étend le jeu de données sur un facteur proche de 4 en longueurs d’onde,
ils obtiennent que la fonction de phase mesurée des grains dans le disque est à peu près
indépendante de la longueur d’onde. La figure 3.13 présente les observations obtenues à
plusieurs longueurs d’onde et les modèles correspondants. Des petits grains, proches de ceux
du milieu interstellaire (amax < 1µm), permettent de reproduire les observations en bande
I mais présentent une fonction de phase beaucoup trop isotrope à plus grande longueur
d’onde, en bande L’. Des grains plus grands que le micromètre sont requis pour reproduire
cette image, mais ne peuvent en revanche expliquer les images visibles où ils présentent un
taux de diffusion vers l’avant trop important.

La distribution angulaire du rayonnement diffusé, qui ne varie que marginalement entre
0.6 et 3.8µm suggère que le rapport x = 2πa/λ des grains observés est lui aussi à peu près
constant et que l’on observe des grains de plus en plus gros au fur et à mesure que la longueur
d’onde augmente.

Par ailleurs, l’observation des profils radiaux de brillance en bandes I et L’ met en évidence
que la lumière diffusée, dans ces deux longueurs d’onde, ne provient pas des mêmes zones du
disque. La distance entre le centre de masse du système et le bord interne avant du disque, le
long du petit axe, augmente avec la longueur d’onde, de 0.87 arcsec en bande I à 0.97 arcsec
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Figure 3.14 – Profils radiaux de brillance observés dans un secteur de 10◦ centré le long du
petit axe de l’anneau (face avant). Les rayons sont mesurés depuis le centre de masse du
système. Les diamants représentent le profil observé en bande I et les signes plus le profil
observé en bande L’. Figure extraite de Duchêne et al. (2004).

en bande L’ (Figure 3.14) mettant en évidence que la lumière diffusée en bande L’ provient
d’une zone située à 25 AU au-dessus du plan médian alors que la lumière diffusée en bande I
provient d’une zone située à 50 AU au-dessus de ce plan.

Ces deux arguments semblent suggérer que l’on observe une structure stratifiée dans le
disque de GG Tau avec des grains de taille inférieure au micromètre dans les couches de
surface (> 50 AU) et de plus gros grains enfouis plus profondément dans le disque.

Les auteurs explorent la possibilité d’une distribution en grains spatialement uniforme en
étudiant les propriétés de populations de grains utilisées pour modéliser les disques protopla-
nétaires. Aucune distribution de grains utilisée pour reproduire l’extinction interstellaire ne
donne des variations du paramètre d’asymétrie en accord avec les observations. Le modèle
de grains utilisé par Wood et al. (2002) donne une valeur ḡ(λ) globalement indépendante de
la longueur d’onde et en relativement bon accord avec les observations. Ce type de modèle
donne cependant un maximum de polarisation de ∼ 40 % à 1µm alors que les observations
piquent à ∼ 50 % pour un angle de diffusion de 100◦ et de tous les modèles explorés, seules
les populations de grains utilisées pour le milieu interstellaire reproduisent cette observation.
Ces analyses semblent indiquer que la surface de l’anneau contient une population de grains
qui n’a que peu évolué par rapport aux grains interstellaires et que la structure du disque est
bien stratifiée.

Dans cette partie, nous nous proposons de tester plus avant cette hypothèse d’un disque
stratifié, en vérifiant dans quelle mesure un modèle intégrant une stratification peut repro-
duire les observations. Nous avons également exploré une seconde famille de modèles, sans
stratification, afin de tester si certains types de particules, uniformément réparties dans le
disque, donnent des résultats en accord avec les observations ou si une structure stratifiée est
nécessairement requise pour les interpréter.
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3.4.4 Nouvelle modélisation

Description des modèles

Afin de comparer nos résultats à ceux présentés par D04, dont les modèles ont été calculés
à l’aide d’une version antérieure de notre code, nous avons adopté les mêmes paramètres
géométriques pour le disque et la même composition pour les grains. Nous adoptons la masse
totale de poussière déduite de l’émission millimétrique (optiquement fine) par Guilloteau et al.
(1999) : 1.3 10−3 M⊙. Le bord interne est fixé à 180 AU. Le rayon externe est 260 AU, l’échelle
de hauteur 21 AU à 180 AU et les densité de surface et indice d’évasement sont donnés par
Σ(r) ∝ r−1.7 et H(r) ∝ r1.05. Entre 190 et 180 AU, nous adoptons une décroissance gaussienne
de la densité de surface

Σ(r) = Σ(190 AU) exp

(

−1

2

(

r − 190 AU

∆r0

)2
)

(3.4.1)

avec ∆r0 = 2 AU. La densité est fixée à zéro pour les rayons inférieurs à 180 AU. Nous adop-
tons le modèle de grains poreux de Mathis & Whiffen (1989, modèle A). La taille minimale
des grains est fixée à 0.03µm et nous adoptons, pour les modèles avec sédimentation, un
indice p = −3.7 pour la loi de puissance de la distribution en tailles des grains n(a) ∝ ap.

Les modèles sont calculés aux longueurs d’onde centrales des filtres : 0.81, 1.0, 1.6 et
3.8 pour les bandes I, J, H et L’. Chaque image est calculée en utilisant 128 millions de
paquets de photons. La taille des pixels est 0.04 arcsecet les images sont convoluées par
un noyau gaussien de résolution similaire à celle des observations, c’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’,
respectivement.

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 études
précédentes, nous nous intéressons aux propriétés de diffusion, en particulier à la répartition
angulaire du rayonnement, et ne prenons donc en compte ici que les profils azimutaux de
brillance dans nos ajustements. Pour chaque longueur d’onde, nous définissons un χ2 réduit,
en prenant les barres d’erreurs observationnelles comme incertitudes. Les modèles sont en effet
très bien convergés et leur bruit peut être négligé par rapport à celui des observations. Nous
définissons un χ2 total, comme la somme des χ2 à chaque longueur d’onde, à partir duquel
nous réalisons une analyse bayesienne pour déterminer les probabilités que les paramètres
d’ajustement prennent certaines valeurs.

Modèles avec sédimentation

Pour modéliser la sédimentation, nous avons adopté une description analytique où l’échelle
de référence des grains est fonction de leur taille, similaire à celle utilisée dans l’étude
d’IM Lup.

La géométrie particulière de GG Tau dans laquelle la face arrière du bord interne de
l’anneau est observée directement met en évidence qu’une telle modélisation est trop simple
pour décrire les observations. La figure 3.15 montre une carte synthétique obtenue en adoptant
une stratification uniquement verticale. Le bord interne du disque observé sur la face arrière
présente un gradient vertical de brillance, qui n’est pas observé dans les observations.

Ce gradient de brillance est dû au fait que suivant l’altitude à laquelle les photons frappent
l’anneau, ils ne diffusent pas sur les mêmes grains. Les photons qui diffusent à haute altitude
voient des petits grains, qui ont une fonction de phase isotrope et qui donc renvoient une
énergie significative vers l’arrière, c’est-à-dire dans la direction de l’observateur. À l’inverse,
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Figure 3.15 – Image syn-
thétique avec uniquement
une stratification verticale.
Un gradient de luminosité
surfacique apparaît sur la face
arrière du disque. Le plan
médian est environ deux fois
moins brillant que la surface.

les photons qui entrent dans l’anneau au niveau du plan médian, voient des grains plus gros,
qui ont une fonction de phase plus centrée vers l’avant et qui donc diffusent moins d’énergie
vers l’observateur5.

La présence d’une stratification verticale seule ne peut donc expliquer les différentes
images en lumière diffusée de GG Tau. Une stratification supplémentaire, radiale, peut per-
mettre de reproduire les profils de brillance globalement uniformes observés sur la face arrière
de l’anneau. Une configuration où les petits grains forment une couche entourant les grains
plus gros, comme présenté sur la figure 3.16, peut ainsi être imaginée. À courte longueur
d’onde, dans le visible, les photons diffusent dans cette couche et rencontrent des petits
grains, quelle que soit leur altitude par rapport au plan médian. Dans le domaine infrarouge,
les photons pénètrent plus profondément au sein de l’anneau et diffusent sur les gros grains.

Pour modéliser ce type de stratification, nous avons introduit une description similaire
à celle de la stratification verticale, de telle sorte que la densité soit continue. La longueur
caractéristique de décroissance de la densité de surface est une fonction de la taille, que nous
choisissons de décrire par une loi de puissance, de même indice que celui de stratification
verticale :

∆r(a) = ∆r0

(

a

amin

)−ξ

(3.4.2)

avec ∆r0 fixé à 2 AU et un indice ξ identique pour les stratifications verticale et radiale.
D04 avaient étudié l’influence de la valeur maximale de la taille des grains sur les profils de

brillance. Nous généralisons ici cette étude en explorant en plus les effets de la stratification.
Nous explorons donc un espace des paramètres à deux dimensions, en jouant sur :

– la taille maximale des grains, que nous faisons varier de 1µm (taille légèrement inférieure
à la taille requise pour reproduire l’image en bande L’ dans les travaux de D04) à 100µm
(taille suffisamment grande pour que la contribution de ces grains au flux diffusé soit
négligeable même à 3.8µm),

– et l’indice de stratification, que nous échantillonnons entre 0 (pas de stratification) à
0.5.

5Des effets d’albédo se superposent à ceux de la fonction de phase. En effet, l’albédo varie également
verticalement dans le disque, mais les différences relatives sont beaucoup plus faibles que celles de la fonction
de phase.
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Figure 3.16 – Représentation schématique de la stratification radiale et verticale. Dans le
domaine visible, les photons diffusent sur la couche superficielle de l’anneau où les grains
sont petits alors que dans le domaine infrarouge, les photons s’enfoncent plus profondément
dans le disque où de plus gros grains sont présents.

La figure 3.17 présente les profils azimutaux de brillance obtenus pour le meilleur modèle,
comparés aux profils observés. Les résultats sont en bon accord avec les observations à diffé-
rentes longueurs d’onde, avec un profil de brillance similaire à toutes les longueurs. L’intensité
sur la face arrière en bande L’ est cependant légèrement supérieure, d’environ 1 σ, à celle des
observations. Afin de quantifier plus avant la qualité de notre ajustement, nous comparons
les χ2 obtenus pour le meilleur modèle à ceux que nous trouvons quand nous ajustons une
seule longueur d’onde à la fois (tableau 3.1).

Modèle χ2
I χ2

J χ2
H χ2

L′ χ2
tot

Meilleur modèle en I 9.10 16.67 30.11 2.44 58.31
Meilleur modèle en J 10.17 14.95 32.45 7.93 65.50
Meilleur modèle en H 14.44 20.54 25.11 32.13 92.23
Meilleur modèle en L’ 17.09 21.82 48.20 1.30 88.41
Meilleur modèle 10.18 16.19 29.03 2.30 57.70

Tableau 3.1 – χ2 des meilleurs modèles avec stratification. Les différentes lignes donnent les
χ2, en bandes I, J, H et L’, ainsi que le χ2 total défini comme la somme de ces derniers pour
les modèles qui minimisent successivement l’un de ces χ2.

On constate qu’en bandes I, J, et H, le meilleur modèle global est à peine moins bon
que les meilleurs modèles à chacune de ces longueurs d’onde mais que la différence est plus
importante en bande L’.

Pour déterminer le domaine de validité des paramètres, nous réalisons une analyse bayé-
sienne, comme nous l’avons fait pour IM Lup. Les résultats sont présentés sur la figure 3.18.
L’indice de stratification est relativement bien contraint (panneau de gauche), avec une courbe
de probabilité piquant entre 0.125 et 0.15 et une dispersion de l’ordre de 0.025. Pour la taille
maximale des grains, il apparaît que les valeurs inférieures à 5µm sont exclues mais qu’au-
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delà de cette taille toutes les valeurs sont à peu près équiprobables, les grains plus grands que
5µm ne contribuant que très peu au flux diffusé à des longueurs d’onde inférieures à 3.8µm.

Le modèle avec une structure stratifiée permet d’expliquer l’ensemble des observations de
GG Tau. Pour tester l’unicité de cette solution, nous allons chercher dans quelle mesure une
population de grains uniformément répartie dans l’anneau peut reproduire les observations
et, s’il est possible de construire une telle population, voir comment nous pouvons faire la
distinction entre les différents modèles.

Propriétés optiques des grains

D04 ont montré que ni les distributions typiques du milieu interstellaire, ni la distribution
utilisée par Wood et al. (2002) pour reproduire la SED de HH 30 ne sont en mesure de
reproduire et les différentes images en lumière diffusée et les taux de polarisation en bande I.
Dans cette partie, nous cherchons à voir s’il est possible de construire une distribution de
grains qui reproduirait ces différentes observations. Les études des processus de croissance des
grains montrent en effet que se forment des grains de dimension fractale avec des distributions
en taille qui s’éloignent de simples lois de puissance, dont les propriétés de diffusion sont
probablement très différentes de celles populations précédemment citées.

La modification de la forme des grains ou l’utilisation de distribution en taille de grains
complexes résulte en une gigantesque augmentation de la taille de l’espace des paramètres,
qui devient alors impossible à échantillonner de manière efficace avec les capacités de calcul
actuelles. Notre objectif est plus ici de voir de quelle manière on peut, en élargissant de
manière raisonnable l’espace des paramètres, modifier la population de grains utilisée par
D04 pour qu’elle reproduise simultanément l’ensemble des observations, sans stratification.
Les images en lumière diffusée à différentes longueurs d’onde sondent différents grains au
sein d’une même distribution. Ainsi, pour une distribution en taille de type interstellaire avec
amax = 0.9µm, le grain diffuseur 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 caractéristique des grains observés à chaque
longueur d’onde est de modifier la fraction relative de chaque taille de grains, au moyen
de la pente de la distribution en taille. L’idée est d’introduire de gros grains, susceptibles
de reproduire l’image en bande L’, supérieurs au micromètre donc, mais qu’ils soient en
nombre suffisamment faible pour que leur contribution à plus courtes longueurs d’onde soit
négligeable.

Nous avons exploré un espace des paramètres à deux dimensions, en faisant varier la
taille maximale des grains entre 1 et 100µm, comme précédemment, et l’indice de la loi de
puissance entre -3.5 et -6.0, que nous échantillonnons par pas de 0.5.

Le figure 3.19 présente les profils azimutaux de brillance pour le meilleur modèle. Les
résultats sont en bon accord avec les observations à toutes les longueurs d’onde avec un χ2

total de 57.28 (tableau 3.2), comparable à celui obtenu avec les modèles présentant de la
stratification (57.70). Les résultats sont très similaires à ceux obtenus avec stratification : le
meilleur modèle reproduit très bien les images en I, J et H mais surestime légèrement le flux
sur la face arrière en bande L’.

L’analyse bayésienne met en évidence que seul un indice de loi de puissance pour la
taille des grains égal à -5.5 peut reproduire les observations. Du fait de notre échantillonnage
relativement large, seule cette valeur est possible. Avec un échantillonnage plus fin, nous
aurions observé une courbe en cloche, centrée sur la valeur la plus probable. Pour la taille
maximale des grains, nous obtenons un résultat similaire à celui du cas avec stratification :
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Figure 3.17 – Profils azimutaux de brillance du meilleur modèle avec stratification (trait plein)
superposés aux profils observés.
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Figure 3.18 – Courbes de probabilité dans le cas avec sédimentation.
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Figure 3.19 – Profils azimutaux de brillance du meilleur modèle sans stratification (trait plein)
superposés aux profils observés.
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Figure 3.20 – Courbes de probabilité dans le cas sans sédimentation.
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Modèle χ2
I χ2

J χ2
H χ2

L χ2

Meilleur modèle en I 11.81 16.70 31.75 25.77 86.03
Meilleur modèle en J 12.56 16.35 25.56 3.47 57.94
Meilleur modèle en H 12.84 19.23 23.95 21.45 77.47
Meilleur modèle en L’ 19.66 26.45 55.62 1.72 103.45
Meilleur modèle 12.16 16.69 25.99 2.43 57.28

Tableau 3.2 – Meilleurs modèles sans stratification. L’organisation est identique à celle du
tableau 3.1.

une valeur minimale de 3µm est requise mais toutes les valeurs supérieures à cette limite
sont équiprobables.

Les deux modèles que nous avons présentés, avec stratification ou sans stratification mais
avec une pente de la distribution en taille égale à -5.5, montrent un ajustement aux profils
azimutaux de brillance équivalent. Afin de déterminer si nous pouvons discriminer entre ces
deux solutions, nous avons comparé les prédictions qu’ils indiquent en matière de polarisation
et de rapports de flux disque sur étoile.

3.4.5 Polarisation et rapports de flux

La figure 3.21 présente les cartes de vecteurs de polarisation en bande J superposées
aux cartes en intensité, pour les deux meilleurs modèles. La géométrie des images est un
peu différente, à cause de la réduction de l’opacité dans les couches supérieures du disque
dans le cas avec stratification : la bande sombre apparaît plus fine6. Ces différences peuvent
cependant être compensées en jouant sur les paramètres géométriques du disque (échelle de
hauteur, inclinaison, . . . ) et nous ne considérons pas ce problème ici.

La carte de polarisation montre des différences entre les deux modèles. Le modèle avec
stratification présente un taux de polarisation de l’ordre de 15 % sur la face avant et 60 % sur
la face arrière alors que pour le modèle sans stratification mais avec une pente de distribution
en taille de grains en -5.5, la polarisation est de 10 % sur la face avant et 75 % sur la face
arrière. Les résultats avec stratification sont en bon accord avec les observations de Silber
et al. (2000) qui mesure environ 20 % de polarisation sur la face avant et 50 % sur la face
arrière. La précision des mesures ne permet pas, à l’heure actuelle, de discriminer de manière
définitive entre les deux modèles mais le modèle avec stratification semble en meilleur accord
avec les mesures observationnelles.

Le tableau 3.3 résume les rapports de flux entre le disque et l’étoile. Ces mesures sont
dépendantes de la géométrie du disque, en particulier de sa surface projetée sur le plan du ciel.
Parce que nous n’avons pas exploré ces paramètres, nous nous concentrons ici sur l’évolution
de ces rapports avec la longueur d’onde. Le modèle avec stratification semble ici en meilleur
accord avec les observations : le rapport est à peu près constant entre les bandes I et H et
diminue d’environ 15 % dans la bande L’. S’il ne reproduit pas exactement les observations,
où le rapport croît légèrement de la bande I à la bande H puis décroît en bande L’ (≈ 30,%
plus faible qu’en bande I), le comportement global est respecté, ce qui n’est pas le cas du
modèle sans stratification, qui présente une décroissance régulière du rapport de flux avec la
longueur d’onde, avec un facteur de l’ordre de 6 entre la bande I et la bande L’.

Les résultats présentés dans ce paragraphe se sont basés, pour chacune des deux modéli-

6Cette bande sombre n’est pas visible dans les observations. La contre-nébuleuse n’est en effet pas détectée
à cause de la présence d’un disque au-delà de l’anneau, qui s’étendrait jusqu’à 800 AU (Guilloteau et al. 1999).
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Figure 3.21 – Cartes de polarisation de GG Tau à 1µm observées (a) et simulées (b et c).
La figure b correspond au modèle avec stratification et une pente p = −3.7, la figure c au
modèle sans stratification avec une pente p = −5.5. Les plus grands vecteurs correspondent
à un taux de polarisation de 100 %

Rapport de flux RI (%) RJ (%) RH (%) RL′ (%)

Observations 1.30± 0.03 1.40± 0.03 1.54± 0.03 0.97± 0.09
Modèles avec strat. 0.92 0.89 0.91 0.77
Modèles sans strat. 0.57 0.46 0.30 0.10

Tableau 3.3 – Rapports de flux disque / étoile en fonction de la longueur d’onde

sations, sur le meilleur modèle suivant la minimisation de χ2. Nous avons vu que l’étude des
profils de brillance ne peut donner qu’une borne inférieure sur la taille maximale des grains.
La polarisation et les couleurs du disque présentent la même insensibilité que la fonction de
phase à la valeur précise de amax. Les résultats présentés ici sont donc valables pour toutes
les valeurs amax & 5µm et, en particulier, ne peuvent nous aider à mieux contraindre ce
paramètre.

3.4.6 Résumé et développements futurs

L’inclusion de stratification dans le disque de GG Tau permet de reproduire les images en
lumière diffusée, de la bande I à la bande L’, en particulier la distribution azimutale de lumière
remarquablement similaire à toutes les longueurs d’onde. Ce modèle est également en bon
accord avec les données de polarisation à 1µm et reproduit globalement les couleurs de l’an-
neau. Il ne semble pas mis en défaut par les observations actuelles. Une simple stratification
verticale ne peut cependant pas expliquer les observations et la présence d’une stratification
radiale, au bord interne, avec les petits grains s’approchant plus près de l’étoile que les grains
plus gros, est requise pour obtenir des images synthétiques en accord avec les observations.
Ce type de répartition peut résulter d’une croissance préférentielle des grains dans les zones
centrales, plus denses des disques où la probabilité de collision est plus élevée, mais est aussi
prédit par les simulations de dynamique de la poussière autour d’un système binaire. Comme
noté par D04, la densité à 25 AU au-dessus du plan médian est seulement cinq fois plus forte
que la densité à la surface (50 AU) et il n’est pas très clair si un tel changement de densité
est suffisant pour déclencher une croissance significative des grains. Nous discuterons plus
en détail des processus de sédimentation gravitationnelle et migration radiale autour d’une
étoile binaire dans la section 4.4. La figure 3.22 résume les résultats obtenus et les compare
à la précédente modélisation de D04.
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Observations Modèles sans stratification
Modèles avec

stratification

> 5µm

Figure 3.22 – Comparaison des anciennes et nouvelles modélisations. Sans stratification,
chaque longueur d’onde nécessite un modèle différent, la taille des grains augmentant avec la
longueur d’onde (carrés rouges). Avec stratification, un unique modèle permet de reproduire
l’ensemble des images en lumière diffusée (rectangle rouge).

Nous n’avons cependant pas encore les moyens de conclure sur l’unicité de la solution trou-
vée. En effet, des modèles où les grains sont répartis uniformément dans l’anneau donnent un
ajustement aux profils de brillance de même qualité et restent marginalement compatibles
avec les mesures de polarisation. Les modèles que nous avons explorés ne parviennent ce-
pendant pas à reproduire les couleurs du disque. La solution obtenue est une distribution
de particules sphériques et homogènes, avec une pente en -5.5, sensiblement plus importante
que celle des grains du milieu interstellaire. Cette valeur semble en outre difficile à expliquer
physiquement. Il est peu probable qu’un processus de croissance des grains ne déplète pas les
plus petits grains, qui ont les probabilités de collage, lors de collisions, les plus élevées. Nous
sommes parvenus ici à ajuster un nombre croissant de quantités observables en modifiant
les propriétés des grains mais cet ajustement reste imparfait, et sensiblement moins bon que
dans le cas avec stratification. Ces modifications deviennent de plus en plus arbitraires et il
est difficile de trouver des causes physiques pour les expliquer. En ce sens, le modèle avec
stratification, qui explique de manière plus naturelle les observations, garde notre préférence.

Dans tous les cas, la présence de grains de taille supérieure à quelques microns est requise.
Nos deux modélisations mettent en évidence une valeur minimale de amax de l’ordre de 3µm,
indiquant que les grains ont évolué par rapport à ceux du milieu interstellaire. La valeur
déduite de nos simulations en faisant l’hypothèse de grains sphériques est en effet une borne
inférieure, une particule de forme complexe pouvant mimer les propriétés de diffusion d’une
particule sphérique et homogène de taille inférieure. Cela implique que de la croissance des
grains vers des tailles supérieures au micron est à l’œuvre dans ce disque circumbinaire et
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que les premières étapes de la formation planétaire ont très probablement été initiées.
La mise en évidence de manière définitive d’une structure stratifiée dans le disque de

GG Tau s’appuiera très probablement sur des observations complémentaires. Nous avons mis
en évidence le potentiel des observations polarimétriques. L’obtention de cartes de polari-
sation précises à plusieurs longueurs d’onde serait très probablement un outil très précieux
pour mieux contraindre les propriétés des grains. L’élargissement de la couverture en lon-
gueur d’onde apparaît également très prometteur. La détection du disque à 10µm, où nos
modèles montrent que la lumière diffusée domine toujours l’émission thermique du disque,
permettrait d’agrandir le «bras de levier» en longueurs d’onde dont nous disposons et de
sonder des zones plus basses que 25 AU dans le disque7.

3.5 Conclusions et perspectives
L’approche multi-longueurs d’onde et multi-techniques des disques circumstellaires, asso-

ciée à une modélisation intensive, a révélé un très fort potentiel pour contraindre les propriétés
des disques et de leur poussière. En particulier, la complémentarité entre les mesures en lu-
mière diffusée et en émission thermique apparaît comme un outil très puissant pour mettre
en évidence l’évolution des grains contenus dans les disques par rapport à ceux du milieu
interstellaire, signature de l’amorçage des premières étapes de la formation planétaire.

Cette méthode nous permet de commencer à établir des contraintes quantitatives sur la
croissance et la sédimentation des grains dans les disques. Nous l’avons appliquée à trois
disques : IM Lup, IRAS 04158+2805 et GG Tau. Pour deux d’entre eux, IM Lup et GG Tau,
nous avons mis en évidence une structure stratifiée où les petits grains, de type interstellaire
restent à la surface et où des grains plus gros sont enfouis dans le disque. Pour le disque
de IRAS 04158+2805, en revanche, nous avons été en mesure de reproduire l’ensemble des
observations à l’aide d’une distribution de poussière uniforme dans le disque, et le rapport
gaz sur poussière mesuré indique que la poussière n’a pas été déplétée des couches supérieures
du disque. Ces différences sont intrigantes. Sont-elles liées à un degré d’évolution différent ? à
l’effet de la masse centrale de l’objet ? Une direction vers laquelle nos efforts vont se porter est
la modélisation d’un nombre croissant de disques, afin de discriminer entre les caractéristiques
générales à tous les disques et les propriétés spécifiques de chaque disque. Des jeux de données
conséquents sont disponibles pour plusieurs objets (HK Tau, HV Tau, LkHα 263, . . . ) et
fourniront à n’en pas douter des contraintes importantes sur les modèles. La figure 3.23
présente les résultats préliminaires de la modélisation du disque vu par la tranche de HK Tau,
pour lequel une structure stratifiée avait été suggérée (Duchêne et al. 2003). Les résultats de
la modélisation des images de la bande I à la bande L’ semblent indiquer que des modèles
avec et sans stratification sont en mesure de reproduire les observations.

La modélisation multi-techniques a permis de mettre au point de nouveaux diagnostics
des propriétés des disques vus sous de fortes inclinaisons, comme la mesure du rapport gaz
sur poussière ou l’analyse des raies de CO2. La détermination de la déplétion en poussière
dans les objets stellaires jeunes est un objectif scientifique majeur pour notre compréhension
des processus de sédimentation et la quantification des propriétés des glaces dans les disques
ouvre des portes vers une étude de la chimie dans les disques et des interactions entre gaz et
grains de poussière. Les structures en densité et température déduites du code de transfert
pourront être utilisées comme des entrées, bien plus réalistes que les descriptions employées
actuellement, pour les modèles physico-chimiques des disques.

7Suivant les modèles de grains, en particulier suivant la fraction de silicates dans les grains, les opacités
relatives à 3.8 et 10 µm varient beaucoup et la zone sondée à 10 µm est difficile à estimer à l’avance. À l’inverse
une étude géométrique, similaire à celle réalisée par D04, à une longueur d’onde proche de 10 µm fournirait
des informations essentielles sur ce rapport d’opacité et, par conséquence, sur la composition des grains.
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HST (0.8µm) VLT AO (2.2µm) Keck AO (3.8µm)

1”

Figure 3.23 – Modélisation préliminaire du disque de HK Tau. En haut : observations en
bande I (à gauche, Stapelfeldt et al. 1998), K (au centre, crédit : F. Ménard ) et L’ (à droite,
crédit : C. McCabe). En bas : meilleur modèle ajusté aux observations aux 3 longueurs d’onde
simultanément.

Ces études multi-longueurs d’onde s’inscrivent naturellement dans la préparation des fu-
turs instruments : SPERE, Herschel, ALMA et développement de l’interférométrie infrarouge.
L’élargissement de la couverture et la prise en compte de nouvelles techniques d’observations
permettront de généraliser nos travaux et d’obtenir un nombre croissant de contraintes sur
les disques et sur leur évolution. Les observations à grandes longueurs d’onde nous donneront
accès aux propriétés des grains de taille millimétrique, ainsi qu’à leur répartition spatiale,
que nous pourrons comparer à celle des petits grains observés en lumière diffusée. L’inclusion
de l’interférométrie infrarouge dans notre approche multi-technique permettra d’étudier les
propriétés du disque à différentes échelles et, éventuellement, de mettre en évidence la pré-
sence de processus telle la migration radiale des grains ou leur croissance préférentielle dans
les parties centrales des disques.
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4.1 Vers une meilleure description des disques stratifiés
Les études multi-longueurs d’onde présentées au chapitre précédent ont mis en évidence

qu’une structure stratifiée, avec de petits grains près de la surface et des grains plus gros dans
les couches plus profondes, permet de bien expliquer les observations de certains disques. Ces
résultats sont potentiellement importants car une telle sédimentation est attendue lors de
l’évolution des disques et lors des premières phases de la formation planétaire. Nous avons
adopté jusqu’à présent une description analytique de cette stratification sans nous soucier
des processus physiques qui la causent.

Deux processus peuvent être à l’origine de cette stratification :
– la croissance préférentielle des grains dans les zones denses des disques, où la proba-

bilité de collision entre particules est plus élevée, permettant d’augmenter le taux de
croissance par collage des grains,

– la sédimentation des grains les plus gros, sous les effets conjugués du champ de gravita-
tion de l’étoile et du frottement visqueux exercé par le gaz sur les grains de poussière.

Comme nous l’avons déjà évoqué, ces deux processus sont très probablement couplés et leur
étude simultanée sera nécessaire pour une bonne compréhension de l’évolution des grains et
des premières étapes de la formation planétaire. La caractérisation complète des processus de
croissance de particules sous-microniques à des planétésimaux de tailles kilométriques reste
cependant un objectif à long terme.

Une manière d’approcher ce problème est de chercher des signatures observationnelles de
la sédimentation dans les disques. Les observations des disques, au moins dans l’optique et
l’infrarouge sondent les couches supérieures des disques. Si un processus de sédimentation est
en action dans les disques, ces couches superficielles seront influencées et pourraient montrer
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des changements observables. Les études de ce type sont peu nombreuses. Miyake & Nakagawa
(1995) ont étudié les effets de la sédimentation et de la luminosité d’accrétion sur les SEDs des
disques T Tauri afin d’expliquer les couleurs IRAS de ces étoiles, mais leur modèle était assez
simple. Il ne prenait en compte aucune forme de turbulence et les temps caractéristiques
de changement de la surface du disque étaient calculés à l’aide de la densité dans le plan
médian. Dullemond & Dominik (2004b) étudient les effets de la sédimentation en présence de
turbulence sur les observations des disques, SEDs et images en lumière diffusée. Ils partent
d’un modèle où le gaz et la poussière sont parfaitement mélangés et calculent le processus
de sédimentation ainsi que les quantités observables à différentes étapes du processus. La
sédimentation est décrite par une équation de diffusion à une dimension dans la direction
verticale et est calculée à différents rayons dans le disque.

Nous nous proposons ici de faire un nouveau pas dans cette direction en étudiant les pro-
priétés observationnelles prédites par des modèles calculant la dynamique à trois dimensions
des grains de poussière dans les disques et qui traitent de manière simultanée les processus
de sédimentation et de migration radiale. Ce travail a été réalisé en collaboration avec Laure
Fouchet (ETH, Zürich) et Jean-François Gonzalez (CRAL, Lyon) qui ont développé un code
hydrodynamique traitant de manière séparée la dynamique du gaz et des grains de poussière.
L’objectif est de regarder quels sont les effets prédits par ces modèles sur les caractéristiques
observables des disques et si nous pouvons espérer les détecter avec les instruments actuels
ou futurs, afin de fournir en retour des contraintes sur les modèles.

Nous étudions deux types de disque, un disque d’étoile T Tauri classique et un disque cir-
cumbinaire afin de voir si les modèles hydrodynamiques peuvent apporter une base théorique
à notre modélisation de la structure stratifiée de l’anneau de GG Tau.

4.2 Modélisation hydrodynamique
4.2.1 Description du code

Le code hydrodynamique dont nous utilisons ici les résultats est un code initialement
développé par Murray (1996) et modifié par Barrière-Fouchet et al. (2005) pour inclure la
dynamique de la poussière. Il utilise une méthode SPH (Smoothed Particles Hydrodynamics,
voir par exemple Benz 1990; Monaghan 1992; Price & Monaghan 2004), c’est-à-dire une
méthode lagrangienne qui suit l’évolution des particules au cours du temps. Le code est bi-
fluides, avec une phase décrivant la dynamique du gaz et la seconde celle de grains de poussière
de taille unique. Il est à trois dimensions et fait l’hypothèse que le disque est non auto-
gravitant et verticalement isotherme avec une loi de température donnée par T(r) ∝ r−3/4

où r est la distance à l’étoile projetée sur le plan équatorial du disque.
La phase de poussière est traitée comme un fluide sans pression et le couplage entre gaz

et poussière est décrit par une force de frottement aérodynamique, en supposant que nous
sommes 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 par
rapport au gaz (Weidenschilling 1977). Dans le contexte des disques protoplanétaires, cette
loi est valide pour des grains de taille inférieure au centimètre. La force de frottement de
la poussière sur le gaz est négligeable et n’est pas intégrée dans les calculs. La turbulence
est prise en compte de manière très limitée, par un terme de dissipation dans l’équation
du mouvement, choisi pour reproduire le niveau de dissipation caractéristique du modèle de
turbulence de Shakura & Sunyaev (1973). Cependant, la longueur caractéristique sur laquelle
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la dissipation a lieu est de l’ordre de la longueur de mélange utilisée dans le code et une cascade
turbulente ne peut se développer.

Le disque est initialement décrit par des lois de puissance proches des conditions d’équi-
libre et le champ de vitesse est képlérien. À partir de cet état initial, l’évolution de la phase de
gaz seule est calculée pendant ∼ 8 000 ans, c’est-à-dire 8 orbites à 100 AU, afin de permettre à
la pression et à la viscosité artificielle de lisser le champ de vitesse, qui devient sous-képlérien à
cause du gradient de pression. Une fois le disque relaxé, la phase de poussière est ajoutée avec
les mêmes distribution spatiale et champ de vitesse que les particules de gaz et l’évolution des
deux phases est suivie simultanément, pendant de nouveau 8 000 ans. Les simulations sont
très coûteuses en temps de calcul, en particulier pour les tailles de grains inférieures à 10µm
car le pas de temps des simulations doit être réduit lorsque la force de frottement augmente.
Malheureusement, ce sont ces tailles qui nous intéressent le plus pour détecter d’éventuelles
signatures de sédimentation en lumière diffusée. Afin de pouvoir calculer la distribution spa-
tiale de plusieurs tailles de grain en un temps raisonnable, les simulations utilisées ici, ont été
réalisées avec environ 25 000 particules (réparties uniformément entre le gaz et la poussière).
Barrière-Fouchet et al. (2005) montrent que les résultats obtenus sont proches de ceux de
simulations à plus haute résolution (∼ 160 000 particules), pour des tailles entre 100µm et
10 cm.

4.2.2 Couplage des codes hydrodynamiques et de transfert radiatif

Chaque simulation hydrodynamique nous fournit la position des particules de gaz et des
particules représentant une taille de grains de poussière. Afin de les exploiter pleinement à
l’aide de notre code de transfert radiatif, certains traitements doivent être réalisés : un lissage
des données SPH et la reconstruction d’une répartition globale des grains dans le disque.

Lissage des données SPH

Les données issues du code SPH sont d’abord lissées sur une grille régulière. Malgré
ce lissage, les données restent relativement bruitées et nous avons réalisé des ajustements
analytiques de la densité de poussière. Les profils de densité adoptés sont légèrement différents
pour le disque T Tauri et le disque circumbinaire (voir Barrière-Fouchet 2005 pour de plus
amples détails).

Pour les deux types de disque, l’ajustement est d’abord réalisé dans la direction verticale
où nous adoptons un profil gaussien1.

À chaque 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 fonctions de r et sont ensuite ajustés à l’aide des fonctions
suivantes, qui permettent de bien reproduire les densités obtenues par le code SPH (figure
4.1) :

– 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 profil
doit rester proche d’une distribution gaussienne, avec une largeur et une amplitude qui évoluent en fonction
du temps.
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Figure 4.1 – Exemple d’ajustement, pour des particules de 5µm dans le disque circumbinaire.
(a) : échelle de hauteur. (b) : densité de surface. Dans les deux cas, les courbes en pointillés
correspondent aux résultats de l’ajustement dans la direction verticale et les courbes pleines
aux résultats des ajustements dans les directions verticale puis radiale. (c) : densité des
particules SPH une fois lissée sur une grille régulière (d) : ajustement vertical de la densité.
(e) : ajustement des données dans les directions verticale puis verticale. Figure extraite de
Barrière-Fouchet (2005)

– pour le disque circumbinaire :

H(r) = a2r
2 + a1r + a0 et Σ(r) = Σmax exp

(

(ln(r)− ln(rmax))
2

2σ
′2
0

)

. (4.2.4)

Reconstruction d’une distribution en taille de grain

Les simulations hydrodynamiques permettent de calculer indépendemment la répartition
spatiale des grains pour un nombre restreint de tailles de grains. Pour produire les SEDs et
images en lumière diffusée, nous avons besoin de reconstruire une distribution en tailles de
grain en chaque point du disque. Comme nous ne prenons pas en compte les interactions
(croissance ou destruction via les collisions) entre grains, nous pouvons superposer les résul-
tats de simulations avec des grains de tailles différentes. Afin d’obtenir un échantillonage en
taille suffisant, nous interpolons linéairement les paramètres des ajustements en fonction du
logarithme de la taille des grains, en faisant l’hypothèse que les grains les plus petits de notre
distribution, à savoir a = 0.03µm suivent parfaitement le gaz. Il ne nous reste alors plus
qu’à calibrer la fraction relative de chaque grain et nous choisissons une distribution en loi
de puissance dn(a) ∝ a−3.7 da, où n est la population des grains intégrée sur l’ensemble du
disque.
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4.3 Étude d’un disque d’étoile T Tauri

Afin de détecter les signatures observationnelles de la sédimentation et la migration ra-
diale, nous avons calculé les images en lumière diffusée et SEDs des disques de deux manières
différentes : (i) en utilisant les profils de densité décrits précédemment et (ii) en forçant tous
les grains à suivre la distribution du gaz, afin de fournir un cas de référence, sans sédimenta-
tion.

4.3.1 Distribution de poussière

Pour étudier les éventuelles signatures de sédimentation dans un disque entourant une
étoile T Tauri, nous reprenons les paramètres des modèles présentés par Barrière-Fouchet
et al. (2005), c’est-à-dire une masse stellaire M∗ = 1 M⊙, une masse de disque en gaz de
Mdisque = 0.01 M⊙ avec un rapport gaz sur poussière de 100, le rayon du disque va de 0.5 à
400 AU et les tailles de grains vont de 1µm à 1 m par décade.

La figure 4.2 présente les résultats obtenus par Barrière-Fouchet et al. (2005). On observe
que les petits grains (. 10µm) restent très couplés au gaz et le disque de poussière garde
une forme évasée. Les gros corps (> 10 m) ne ressentent pratiquement pas les effets du gaz et
restent sur des orbites quasi-képlériennes et le disque de poussière correspondant conserve sa
structure évasée initiale. Pour les particules de taille intermédiaire, la friction influe fortement
la dynamique de la poussière et leur impose un mouvement qui est très différent de celui du
gaz, avec des processus de sédimentation et de migration radiale. La sédimentation est la plus
efficace pour les grains entre 100 µm et 10 cm et contribue à réduire l’échelle de hauteur du
disque de poussière. Elle est suivie d’une phase de migration radiale lorsque les grains sont
proches du plan médian. Pour les grains entre 1 et 10 cm, la migration radiale est efficace
dans les zones centrales du disque, produisant une couche de poussière très fine, alors que
le disque reste évasé dans les zones externes où la sédimentation est moins efficace. Pour les
grains plus petits (de 100 µm à 1 mm), la migration est moins efficace (relativement à la
sédimentation) et l’augmentation de la densité dans le plan médian est limitée par la pression
du gaz : la couche de poussière reste plus épaisse que pour les particules plus grosses. Pour
ces mêmes particules, la sédimentation étant efficace même à grands rayons, le sous-disque
de poussière tend à s’éloigner de la structure évasée.

La figure 4.3 présente les échelles de hauteur et densité de surface obtenues pour les
différentes tailles de grains, dans les cas du disque circumstellaire. La réduction de l’échelle
de hauteur des grains est particulièrement marquée entre 1µm et 1 mm où elle passe d’environ
14 AU à 4 AU à un rayon de 100 AU, typique des zones que l’on peut sonder en lumière diffusée.

Des résultats intéressants apparaissent également sur les courbes de densité de surface, en
particulier pour les grains de 1 mm. Les parties externes du disque sont dépeuplées, ainsi que
les parties centrales, très probablement parce que la migration devient extrêmement efficace
dans ces régions et les grains ont tendance a être accrétés vers l’étoile2.

2Le comportement obtenu dans ces régions ne peut être compris que de façon qualitative. En effet, dans les
simulations SPH, un «puits» est introduit au niveau du bord interne, afin d’éviter de calculer les orbites des
particules très proches de l’étoile (ce qui allongerait considérablement les temps de calcul, le code ne disposant
pas d’un système de pas de temps adaptatif). Ce trou central crée un artefact numérique au bord interne où
les densités calculées doivent être considérées avec précaution. Les comportements relatifs des différents grains
sont cependant sans doute corrects, l’accrétion dans le puits remplaçant l’accrétion sur l’étoile, même si les
échelles de distance ne sont pas exactes.
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Figure 4.2 – Distribution spatiale des grains en fonction de leur taille, calculée par Barrière-
Fouchet et al. (2005). Les figures présentent une coupe du disque dans le plan (r, z) où sont
représentés les contours de densité des particules SPH, correspondant aux grains de poussière
de tailles comprises entre 1µm et 10 m. Les barres de couleur indiquent log10(ρ) en g.cm−2.
Le contour le plus externe est celui du gaz pour une densité ρ = 1.9 10−22 g.cm−2. figure
extraite de Barrière-Fouchet et al. (2005).
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Figure 4.3 – Ajustements de l’échelle de hauteur (à gauche) et de la densité de surface (à
droite) pour des grains de 10 cm, 1 cm, 1 mm, 100µm grains ainsi que pour le gaz dans le cas
du disque entourant une étoile T Tauri. Figure extraite de Barrière-Fouchet (2005).

4.3.2 Images en lumière diffusée

La figure 4.4 présente les images en lumière diffusée obtenues en bande I avec (à gauche)
et sans sédimentation des grains (à droite). Lorsque le disque est vu par le pôle (panneau
supérieur), on observe qu’en présence de sédimentation la brillance de surface du disque
est sensiblement plus faible. Les profils de brillance (figure 4.5) montrent que la différence
s’accentue légèrement lorsque l’on s’éloigne de l’étoile, avec un facteur compris entre 2 et 3
pour les régions centrales du disque alors qu’il atteint environ 6 dans les parties externes.
Cette diminution de brillance est due à la disparition des grains de quelques microns, qui ont
l’albédo le plus élevé à la longueur d’onde étudiée ici, de la surface τ = 1. Il ne reste alors,
dans cette surface, que des grains sensiblement plus petits que la longueur d’onde. Ces grains
ont un albédo plus faible et le résultat est une diminution de la quantité de lumière diffusée.

Ces résultats, obtenus à partir d’un modèle de sédimentation dynamique, sont en accord
avec ceux de Dullemond & Dominik (2004b), qui se basent sur la résolution d’une équation
de diffusion à chaque rayon. Ils prévoient que le disque devient de plus en plus faible dans
les images en lumière diffusée au cours du temps et devrait être indétectable au bout d’une
dizaine de milliers d’années.

Une telle baisse de luminosité des disques a un impact sur notre capacité à les détecter
en imagerie et pourrait expliquer, au moins en partie, le nombre important de disques dont
la SED indique la présence d’un disque mais dont les tentatives d’obtenir une image ont
jusqu’à présent échoué. Le taux de disques détectés est d’environ 5 % dans les campagnes
d’observation de HST. De même, un nombre important de disques dont nous connaissons
l’existence par des images résolues dans le millimétrique à l’aide du Plateau de Bure, n’ont pu
être imagés en lumière diffusée. Il n’est alors pas impossible que les disques que nous détectons
en lumière diffusée soient des disques jeunes, dans lesquels le processus de sédimentation n’a
pas démarré, auquel cas ces disques ne seraient pas les meilleurs candidats pour essayer de
détecter des indices d’une formation planétaire.

Dans le cas où le disque est vu par la tranche (panneau inférieur de la figure 4.4), la
géométrie de l’image n’est que marginalement modifiée. La brillance par unité de surface
est environ dix fois plus faible que dans le cas sans sédimentation, également à cause de la
disparition des grains les plus réfléchissants de la couche de surface. Un effet de cet ordre
de grandeur est mesurable sur des observations calibrées en flux mais reste très difficile à
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Figure 4.4 – Images en lumière diffusée avec (à gauche) et sans sédimentation des grains (à
droite) du disque modélisé par Barrière-Fouchet et al. (2005). Le panneau supérieur présente
les résultats pour le disque vu par le pôle (i ≈ 12.5◦) et le panneau inférieur pour le disque
vu par la tranche (i ≈ 88.5◦). Les niveaux sont identiques dans les quatre images.
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Figure 4.5 – Profils de brillance en fonction de la distance à l’étoile, avec (ligne pleine) et sans
sédimentation (ligne en tirets), dans le cas du disque vu par le pôle.
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Figure 4.6 – Courbes de polarisation avec (ligne pleine) et sans sédimentation (ligne en tirets)
en fonction de l’inclinaison.

distinguer d’une différence d’albédo, causée par une composition des grains différente ou la
présence d’un manteau de glace autour des grains dans les parties externes du disque par
exemple.

Nos simulations montrent un comportement similaire à des longueurs d’onde plus grandes.
En particulier, nous n’observons pas de réduction de l’échelle de hauteur du disque, en fonc-
tion de la longueur d’onde, plus marquée dans la cas avec sédimentation comme nous aurions
pu nous y attendre. Cela est probablement dû au fait que l’évolution de la phase de pous-
sière n’a été suivie que pendant 8 000 ans, et que nous n’observerons ici que les effets d’une
sédimentation limitée, qui reste insuffisante pour déplacer de manière visible la surface τ = 1.

La polarisation est très sensible à la taille des grains. Si les gros grains disparaissent
des couches de surface, on s’attend à une augmentation de la polarisation. Sur la figure 4.6,
sont présentées les courbes de polarisation en fonction de l’inclinaison. La polarisation est
systématiquement plus élevée en cas de sédimentation. Pour les disques vus sous de fortes
inclinaisons, où les taux de polarisation sont les plus importants, la sédimentation augmente
la polarisation de 5 à 10 points de pourcentage, différence qui peut être mise en évidence
au vu de la précision des polarimètres. La polarisation peut donc être utilisée comme un
diagnostic complémentaire pour rejeter la présence de grains sensiblement plus grands que la
longueur d’onde dans les couches supérieures des disques.

4.3.3 Distribution spectrale d’énergie

Parce que la sédimentation des grains vers le plan médian modifie la géométrie du disque
et sa capacité à intercepter la lumière de l’étoile, le bilan énergétique peut être modifié et on
peut espérer détecter des signatures de la sédimentation dans la SED.

La figure 4.7 présente les SEDs obtenues avec et sans sédimentation. La principale dif-
férence est le changement de pente observé entre 20 et 200µm, avec un indice spectral
α = d log(λ.Fλ)/d log(λ) qui passe de -0.78 dans le cas sans sédimentation à -0.89 avec
sédimentation. Cette baisse de la SED dans le régime infrarouge lointain s’explique par la di-
minution de l’opacité des couches supérieures du disque, ce qui se traduit par une diminution
de l’énergie stellaire interceptée. La conservation de l’énergie implique alors une baisse égale
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Figure 4.7 – Distributions spectrales d’énergie du disque T Tauri, avec (courbe pleine) et sans
sédimentation (courbe en tirets).

de l’énergie re-rayonnée par le disque.
Ce régime de longueur d’onde tombe dans les fenêtres de Spitzer et bientôt de Herschel.

La précision photométrique de Spitzer à 70µm est insuffisante pour mesurer cet effet mais
ce type de mesure sera accessible pour Herschel : la différence de flux prédite est de l’ordre
de 50 % vers 100µm.

On observe un excès d’émission dans l’infrarouge proche et moyen dans le cas avec sédi-
mentation. Cet excès est causé par la température plus élevée de la surface du disque en cas
de sédimentation. La figure 4.8 montre, par exemple, les profils verticaux de température à
des rayons de 2 AU (à gauche) et 100 AU (à droite). Lorsque le disque est stratifié, on observe
une température de surface entre 10 et 20 % plus élevée qu’en absence de sédimentation, avec
une température qui passe de 250 à 280 K à 2 AU et de 50 à 60 K vers 100 AU.

Cette augmentation de la température de surface va avoir pour conséquence d’agrandir la
surface d’émission à une longueur d’onde donnée, expliquant l’augmentation du flux observé.
Pour les mêmes raisons, nous nous attendons à observer un phénomène similaire à celui
étudié dans le cas d’IM Lup, à savoir une augmentation de la force des raies en présence de
sédimentation. Comme nous l’avons déjà évoqué, le code hydrodynamique ne permet pas,
pour l’instant, d’échantillonner les parties centrales du disque, à l’origine des raies d’émission
des silicates, à cause de la présence d’un trou artificiel à 0.5 AU et des nouvelles simulations
seront nécessaires pour analyser plus en détails ces effets.

L’augmentation de la température a en outre des implications sur les mécanismes chi-
miques dans le disque. Elle influe sur les taux de réaction et réduit les régions dans lesquelles
un manteau de glace peut se former autour des grains, ce qui peut, par exemple, avoir des
conséquences sur les taux de déplétion du CO.

4.4 Étude d’un disque circumbinaire
L’étude de l’anneau circumbinaire de GG Tau (section 3.4) semble indiquer qu’un disque

stratifié est le modèle le plus simple pour expliquer l’ensemble des observations. Pour cela,
nous avons eu besoin d’introduire une ségrégation des grains non seulement verticale mais
aussi radiale.
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Figure 4.8 – Profils verticaux de température avec (courbe pleine) et sans sédimentation
(courbe en tirets) à des distances de l’étoile dans le plan médian de 2 AU (à gauche) et
100 AU (droite).

Nous nous proposons ici de tester la validité de cette hypothèse, en nous appuyant sur
une modélisation physique des processus de sédimentation et migration radiale des grains.

4.4.1 Distribution de poussière

Nous considérons donc le cas d’une étoile binaire entourée d’un disque. Nous choisissons
des masses stellaires de M∗1 = 0.5 M⊙ et M∗2 = 0.65 M⊙, un demi-grand axe a = 35 AU,
une excentricité e = 0.25, une masse de disque Mdisque = 0.13 M⊙ (gaz) avec un rapport gaz
sur poussière de 100. Nous nous concentrons dans cette partie sur les signatures en lumière
diffusée. Notre étude de GG Tau dans le chapitre précédent a montré que nous n’étions
pas sensibles aux grains plus gros que quelques microns. De ce fait, nous n’avons calculé les
distributions spatiales que pour les tailles de grain 1, 2.5, 7.5, et 10µm.

Sur la figure 4.9, sont tracées les distributions de densité dans le plan (r, z), pour trois
tailles de grains : 1, 5 et 10µm (de gauche à droite), dans le cas du disque circumbinaire.
On observe que l’échelle de hauteur caractéristique diminue avec la taille des grains, comme
l’on s’y attend en présence de sédimentation. La répartition radiale présente également des
différences en fonction de la taille des grains3. Les grains de 1µm s’étendent plus près de
l’étoile que les grains de 5 et 10µm, ce qui semble confirmer notre modèle analytique de
stratification radiale et verticale (section 3.4.4) où les petits grains forment une couche qui
entoure les parties centrales de l’anneau dans lesquelles les gros grains sont présents.

Cette distribution spatiale est liée au fait que le frottement aérodynamique du gaz sur
les grains a pour effet de les faire migrer vers les zones de plus fortes densités. Les grains
de 10µm, plus perturbés par ce frottement, se dirigent plus rapidement vers le centre de
l’anneau que les grains de 1µm, ce qui produit le décalage observé.

Dans la figure 4.10 sont représentées, dans le cas du disque circumbinaire, les échelles
de hauteur et densité en fonction de la taille des grains. La figure met en relief les résultats
décrits ci-dessus, à savoir une échelle de hauteur qui décroît avec la taille des grains dans les
zones externes de l’anneau et une densité de surface qui semble se décaler vers les plus grands

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 (180 AU). Cette différence est due au fait que les paramètres de la
binaire ne correspondent pas à ceux de GG Tau et la déplétion des parties centrales du disque n’est donc pas
identique. Cela introduit simplement un facteur d’échelle et ne modifie en rien les résultats présentés dans ce
chapitre.
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Figure 4.9 – Densité de la poussière dans le disque circumbinaire dans le plan (r, z) en fonction
de la taille des grains : 1µm (panneau de gauche), 5µm (centre) et 10µm (droite). L’échelle
de couleur est donnée en unité arbitraire mais est identique pour les trois panneaux.
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Figure 4.10 – Échelle de hauteur (à gauche) et densité de surface (à droite) pour les petits
grains, de 1 à 10µm dans le disque circumbinaire, 32 orbites après l’injection de la poussière.

rayons lorsque la taille des grains augmente.

4.4.2 Images en lumière diffusée

La figure 4.11 montre la comparaison des images synthétiques avec et sans sédimentation
des grains, pour les bandes I, J, H et L’. Les différences entre les modèles avec et sans
sédimentation sont importantes en particulier au niveau de la face arrière du disque. Comme
dans le cas de la stratification analytique que nous avions utilisée, nous observons les petits
grains au bord interne du disque. Ces derniers sont des diffuseurs isotropes et renvoient une
fraction de lumière plus importante que les grains plus gros, dont nous détectons la lumière
diffusée lorsque tous les grains sont bien mélangés.

Sur la figure 4.12 sont présentés les profils de brillance dans les cas avec et sans strati-
fication. Nous avons également superposé les profils observés de GG Tau. Nous souhaitons
souligner ici que les modèles ne sont pas un ajustement aux données, qui sont tracées comme
référence afin d’étudier le comportement qualitatif de nos modélisations.

La prise en compte de la sédimentation va dans la bonne direction pour expliquer les
observations de GG Tau. On constate en particulier que nous sommes essentiellement sensibles
à la stratification radiale au niveau de la face arrière. La lumière provenant de la surface de
l’anneau, qui correspond aux angles entre 0 et 90◦ d’une part et 270 et 360◦ d’autre part n’est
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Figure 4.11 – Images synthétiques du disque circumbinaire sans (en haut) et avec stratification
(en bas), dans les bandes I, J, H et L’, de gauche à droite.

en définitive que peu affectée par la sédimentation et les deux profils de brillance (avec et
sans stratification) sont pratiquement identiques. La face arrière est en revanche sensiblement
plus brillante dans le cas avec stratification, pour les raisons évoquées ci-dessus.

Il apparaît que la stratification calculée par le modèle hydrodynamique n’est pas tout-à-
fait suffisante pour expliquer les profils de brillance. Cela est peut-être dû au temps relati-
vement court sur lequel l’évolution dynamique est suivie, ou à des processus physiques qui
conduisent également à une ségration spatiale des grains dans le disque et qui ne sont pas
considérés ici, comme une croissance préférentielle des grains dans les zones les plus denses
du disque.

4.5 Résumé et prochaines étapes

Les modèles de formation planétaire prévoient la formation d’un sous-disque de poussière
par sédimentation dans lequel peuvent se former des planétésimaux par instabilité gravi-
tationnelle. Ce disque de poussière, proche du plan médian, reste masqué par les couches
supérieures du disque protoplanétaire et sa mise en évidence observationnelle reste impos-
sible.

Nous pouvons en revanche chercher des signatures du processus de sédimentation à son
origine. Les premiers calculs que nous avons réalisés ici, en couplant un code hydrodynamique
à notre code de transfert radiatif, indiquent que la sédimentation affecte les images en lumière
diffusée, le taux de polarisation et la SED. Au niveau de la SED, la sédimentation se traduit
par une diminution du flux dans le régime sub-millimétrique, qui a pour conséquence de di-
minuer l’indice spectral. Ce type de variations restera probablement difficile à distinguer d’un
autre effet géométrique. Pour les images en lumière diffusée, nous observons une diminution
du flux diffusé, à cause de la disparition des meilleurs grains diffuseurs à la longueur d’onde
d’observation. Là encore, la discrimination avec d’autres effets, en particulier une composition
différente, est délicate. La disparition des gros grains se traduit également par une augmen-
tation sensible de la polarisation, même si elle ne suffit pas apporter de réponse définitive.
La combinaison de ces différents types d’observations devrait permettre à terme de lever ces
incertitudes et d’obtenir des contraintes quantitatives à partir des observations. Par exemple,
une simple baisse de l’albédo, sans modifier les autres propriétés de diffusion, qui peut mimer
les effets de la sédimentation sur les images en lumière diffusée se traduit par une baisse de
la fraction de lumière diffusée et donc de la polarisation, à l’inverse de l’effet produit par la
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Figure 4.12 – Profils azimutaux de brillance du disque circumbinaire, avec (courbe pleine)
et sans stratification (courbe en tirets). Les points de mesure correspondent à l’anneau de
GG Tau et sont donnés comme référence.

sédimentation. L’inclusion de l’émission thermique permet d’avoir une idée supplémentaire
des rapports entre les sections efficaces d’absorption et de diffusion et de restreindre encore
les familles de solutions compatibles avec les observations d’un disque donné.

D’autres signatures sont également attendues. En particulier, la forme et l’amplitude des
raies de silicates sont un diagnostic important de sédimentation comme nous l’avons montré
dans notre étude d’IM Lup. La réalisation de simulations avec un traitement réaliste des
parties centrales du disque apparaît comme l’étape suivante de cette étude. De telles simula-
tions seraient également un outil très précieux pour interpréter les données interférométriques
dans l’infrarouge et comprendre les propriétés et la répartition des grains au niveau du bord
interne du disque.

La modélisation du disque circumbinaire nous a permis de donner une base physique à
notre modélisation, dans le chapitre précédent, de l’anneau de GG Tau. Les modèles hydro-
dynamiques valident notre hypothèse d’une stratification radiale des grains et sont en accord
qualitatif avec les observations. Plus qu’à la sédimentation verticale des grains, c’est d’ailleurs
à leur ségrégation radiale au bord interne, sous l’effet du gradient de pression, auquel nous
sommes sensibles dans le disque de GG Tau. La configuration que nous avons utilisée ne
correspond pas exactement à celle de GG Tau. L’utilisation des paramètres orbitaux de la
binaire, déterminés par Beust & Dutrey (2005), devrait nous permettre de faire des compa-
raisons plus quantitatives avec les données et de commencer à contraindre de manière plus
fine les processus à l’origine de la stratification dans le disque de GG Tau.

À plus long terme, l’inclusion de nouveaux processus physiques qui se superposent à la
dynamique de la poussière sera nécessaire. La turbulence n’a, dans les calculs présentés, été
prise en compte que de manière simplifiée. Il serait intéressant de voir dans quelle mesure
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un traitement plus précis de la turbulence limite la sédimentation et affecte les quantités
observables. Nous sommes en train de débuter un travail dans ce sens, en collaboration avec
S. Fromang (IfA, Cambridge). La croissance des grains est intimement liée à leur sédimen-
tation. Parce qu’elle augmente les vitesses relatives, la sédimentation accroît le nombre de
collisions, ce qui favorise la croissance des grains, qui augmente à son tour la sédimenta-
tion. Les effets sur les différentes quantités observables sont potentiellement accentués. La
modélisation simultanée de ces deux processus apparaît comme la prochaine étape vers une
meilleure compréhension des premières étapes de la formation planétaire. Ce processus est
en cours d’implémentation dans le code SPH et nous prévoyons de l’étudier en poursuivant
le couplage des codes hydrodynamique et de transfert radiatif.
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5.1 Indices observationnels de l’accrétion magnétosphérique
Les modèles actuels suggèrent que le disque d’accrétion est tronqué à quelques rayons

stellaires par le fort champ magnétique stellaire et que l’accrétion sur l’étoile se fait le long
des lignes de champ, à des vitesses proches des vitesses de chute libre. Ces flux d’accrétion
impactent la surface stellaire aux pôles magnétiques et libèrent de l’énergie à l’origine de
taches brillantes sur la photosphère. Des indices observationnels étayant ces prédictions ont
permis de donner du poids à la théorie de l’accrétion magnétosphérique pour les CTTS (voir
la revue de Bouvier et al. 2007). Une troncation du disque vers 3 à 8 rayons stellaires est
nécessaire pour reproduire les distributions spectrales d’énergie dans le proche infrarouge
(Bertout et al. 1988) et pour expliquer les propriétés statistiques des excès infrarouges des
CTTS (Meyer et al. 1997). L’observation de profils de raies de type P Cygni inverses, dans
les raies de Balmer les plus hautes de beaucoup de CTTS accrédite l’idée de la formation
de ces raies dans des colonnes d’accrétion, avec des absorptions décalées vers le rouge de
plusieurs centaines de kilomètres par seconde, ce qui correspond aux vitesses de chute libre
depuis une distance de quelques rayons stellaires (Edwards et al. 1994). Les prédictions des
excès UV des chocs d’accrétion reproduisent les distributions spectrales d’énergie observées
(Calvet & Gullbring 1998; Ardila & Basri 2000; Gullbring et al. 2000). Une autre preuve
de l’accrétion magnétosphérique provient de la détection de modulations de la luminosité de
CTTS par des taches chaudes qui couvrent à peu près 1% de la surface stellaire et qui sont
identifiées aux chocs d’accrétion censés se développer près des pôles magnétiques (Bouvier
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& Bertout 1989; Vrba et al. 1993; Bouvier et al. 1995). La faible vitesse de rotation des
étoiles T Tauri permet aussi de confirmer la théorie de l’accrétion magnétosphérique : les
étoiles présentant des signes d’accrétion ont des vitesses plus faibles que celles sans accrétion
(Edwards et al. 1993; Bouvier et al. 1993). Les lignes de champ magnétique perturbant le
disque à l’extérieur du rayon de corrotation, exercent un couple négatif sur l’étoile et la
freinent. Le processus d’accrétion magnétosphérique apparaît hautement dynamique, avec
des variations sur plusieurs échelles de temps, de l’heure avec des phénomènes d’accrétion
non stationnaire (Gullbring et al. 1996; Alencar & Batalha 2002; Stempels & Piskunov 2002;
Bouvier et al. 2003), à plusieurs années pour des éruptions FU Orionis (Herbig 1989; Reipurth
& Aspin 2004), en passant par la semaine avec des modulations liées à la rotation (Smith
et al. 1999; Johns & Basri 1995; Petrov et al. 2001) et plusieurs mois pour les instabilités
globales de la structure magnétosphérique (Bouvier et al. 2003).

5.2 AA Tau : une vue directe sur la région magnétosphérique

AA Tau est une étoile particulièrement intéressante pour fournir quelques nouvelles pers-
pectives sur la structure du disque interne. Son inclinaison particulière, proche de par la
tranche, permet d’observer des éclipses quasi-périodiques de photosphère stellaire par de la
matière circumstellaire en orbite produisant un mur qui croise la ligne de visée (Bouvier et al.
1999, par la suite B99) .

5.2.1 Un petit résumé des observations

AA Tau présente des courbes de lumière assez inhabituelles avec des minima de brillance,
récurrents et profonds, avec une période d’environ 8.2 jours. La variabilité de AA Tau a
été observée depuis une vingtaine d’années (Rydgren et al. 1985; Vrba et al. 1993) et la
courbe de lumière reste qualitativement identique sur une période de 5 ans (entre 1995 et
1999 : Bouvier et al. 1999, 2003), même si la forme des éclipses n’est pas constante avec une
profondeur variant de 1.4 mag en 1995 à 1.0 mag en 1999. Une des caractéristiques les plus
importantes est l’absence de variations de couleur lorsque la luminosité du système varie, avec
des variations inférieures à 0.2 mag pour l’indice (V-I) (figure 5.1). Les courbes de lumière,
obtenues en 1995 et 1999, sont similaires avec une forme d’éclipse légèrement modifiée mais
un état brillant qui reste inchangé. En addition des fluctuations sur des échelles de l’ordre de
l’année, les éclipses peuvent varier d’une période à l’autre et peuvent même disparaître pour
réapparaître la période suivante.

Peu de données polarimétriques sont disponibles pour AA Tau (Ménard & Bastien 1992 ;
B99 ; Ménard et al. 2003, ci-après M03). Malheureusement, pour le jeu de données photomé-
triques le plus complet (1995), les mesures de polarisation ne couvrent pas tout l’état faible à
cause du mauvais temps. Les données de 2002, bien que ne couvrant pas une période complète
permettent de confirmer que la polarisation est maximale au minimum de luminosité.

Cependant, il apparaît clairement que le taux de polarisation augmente lorsque la lumi-
nosité diminue : démarrant de 0.5 % dans l’état brillant, la polarisation atteint un niveau
maximum autour de 2 % quand le système est le plus faible (figure 5.2).

La figure 5.3 présente l’ensemble des données polarimétriques à l’aide des paramètres de
Stokes Q et U. Les points ne sont par répartis aléatoirement dans le plan Q-U mais sont
distribués le long d’une courbe allongée parallèle à l’axe Q. Il est intéressant de remarquer
que les trois jeux de données se superposent globalement alors qu’ils ont été pris à des époques
différentes, ce qui semble indiquer que l’origine de cette polarisation est la même pour des
observations séparées d’une vingtaine d’années.
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Figure 5.1 – À gauche : Variations photométriques de AA Tau dans les bandes BVRI. Les
courbes de lumières en BRI ont été décalées pour plus de clarté. À droite : Variations pho-
tométriques en bande V et excès de couleur (B-V) de AA Tau. L’écart entre les mesures en
bandes B et V est inférieur à 15 minutes. Figures extraites de B99.

Figure 5.2 – Variations photo-
métriques et polarimétriques
de AA Tau en fonction du
temps pendant la campagne
de 1995 (panneau supérieur)
et en 2002 (panneau infé-
rieur). Étoiles : photométrie
en bande V. Cercles : po-
larisation linéaire en bande
V (panneau supérieur) et en
bande I (panneau inférieur).
Figures extraites de M03.

Figure 5.3 – Paramètres de
Stokes observés pour AA Tau.
Trois jeux de données sont su-
perposés : «data set 1» cor-
respond aux observations de
1984, «data set 2» à celles de
1995 et «data set 3» à celles de
2002. Figure extraite de M03.
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5.2.2 Interprétations

AA Tau est une CTTS typique : type spectral K7, excès infrarouge moyen, faible “veiling”,
raies d’émission modérées, extinction moyenne. Les études spectroscopiques et l’imagerie à
haute résolution semblent indiquer qu’elle n’est pas binaire. Cependant, le comportement
photométrique de AA Tau n’est pas caractéristique de la classe des T Tauri et ressemble plus
au comportement des UX Orionis. Dans cette section, nous passons en revue les différentes
hypothèses envisagées pour expliquer ces courbes de lumière.

Un compagnon de faible masse

La détection de variations de vitesse radiale avec une amplitude de l’ordre de 2 km.s−1

pourrait révéler l’existence d’un compagnon de faible masse en orbite autour de l’étoile.
Bouvier et al. (2003) déduisent une masse maximale de 10 masses de Jupiter pour un éventuel
compagnon. Si l’existence d’un tel compagnon n’est pas exclue, il ne peut en aucun cas
être responsable des variations photométriques observées. En outre, le caractère variable des
baisses de luminosité s’accorde mal avec la régularité du mouvement orbital qu’aurait ce
compagnon.

Des taches photosphériques

L’amplitude des variations de luminosité de AA Tau implique la présence d’une tache
froide couvrant au minimum 50 % de la surface de l’hémisphère. Une telle tache ne peut
expliquer l’allure de la courbe de lumière et notamment la brusque chute de luminosité. En
outre, les énormes taches froides observées sur la surface des WTTS sont stables sur des
durées de plusieurs semaines voire plusieurs années, ce qui ne peut expliquer le minimum non
observé dans les données de 1999.

Des taches chaudes ne peuvent non plus expliquer les courbes de lumière observées car elles
introduiraient des fortes variations de couleur en contradiction avec les faibles changements
des indices de couleur observés lorsque le système passe de l’état brillant à l’état faible.

Des occultations par de la matière circumstellaire

Plusieurs aspects des courbes lumière de AA Tau semblent soutenir l’hypothèse de l’at-
ténuation par de la matière circumstellaire en orbite, qui passerait régulièrement devant la
ligne de visée :

– le niveau constant du maximum de brillance,
– les faibles variations de couleur s’expliquent facilement si la matière à l’origine de l’oc-

cultation est suffisamment opaque,
– l’asymétrie des baisses de luminosité,
– l’absence de périodicité parfaite.

En outre, plusieurs indices suggèrent que le système AA Tau est vu par la tranche :
– la raie interdite de OI (λ = 6 300Å) présente un profile décalé vers le bleu de 7 km.s−1

alors que dans la plupart des CTTS, elle est beaucoup plus fortement décalée avec
des vitesses jusqu’à 250 km.s−1. On pense que ce pic est dû à un jet à haute vitesse
se propageant perpendiculairement au disque. La faible vitesse mesurée chez AA Tau
semble indiquer que le jet se situe dans le plan du ciel et que donc le disque est vu par
la tranche.

– la vitesse de rotation de AA Tau est v sin i ≈ 11 km.s−1. En supposant que le rayon
stellaire est R∗ = 1.85 R⊙ et que sin i = 1, on obtient une période de rotation de 8.5
jours en accord avec les modulations photométriques.
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Figure 5.4 – Observation coronographique du disque de AA à l’aide de l’instrument STIS du
télescope Hubble (crédit : C. Grady).

– Basri & Bertout (1989) trouvent une inclinaison de 70◦ pour le disque de AA Tau,
d’après la modélisation de sa distribution spectrale d’énergie.

– M03 déduisent des données polarimétriques que le système est vu pratiquement par
la tranche. En effet, la forme de la courbe dans le plan Q-U dépend fortement de
l’inclinaison du système. Pour un système vu parfaitement par la tranche, la direction
du vecteur de polarisation va rester constante quand le système tourne, perpendiculaire
au plan du disque. Si le système présente une asymétrie, la taux de polarisation peut
varier dans le temps et on va observer un vecteur de polarisation dont la norme varie
périodiquement avec la rotation du système mais qui garde un angle constant, ce qui
se traduit par un segment de droite dans le plan Q-U. À l’inverse pour un système vu
par le pôle, il n’y aura pas de variations de l’amplitude de polarisation car le système
aura toujours le même aspect mais on observera une rotation de l’angle de polarisation
avec la rotation du système, ce qui correspond à un cercle dans le plan Q-U. Sur la
figure 5.3, les points se répartissent pratiquement sur une droite, ce qui permet à M03
de prédire que le disque est vu sous une inclinaison proche de 90◦.

– AA Tau a été observée en mode coronographique par le HST et révèle une nébuleuse
brillante très semblable à un disque incliné d’environ 70◦ (C. Grady, communication
privée, figure 5.4).

Une telle inclinaison implique que la matière à l’origine de l’occultation doit orbiter près
du plan équatorial, ce qui suggère fortement qu’elle est reliée au disque d’accrétion. B99 iden-
tifient cette matière à un gauchissement du disque de AA Tau près du rayon de corrotation,
où le disque rencontre la magnétosphère stellaire. Ils proposent un modèle où l’interaction du
disque avec le dipôle stellaire, incliné par rapport à l’axe de rotation produirait une sorte de
mur qui viendrait masquer la photosphère à chaque rotation.
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Ce scénario a, par ailleurs, été fortement conforté par les modélisations de Terquem &
Papaloizou (2000) de la perturbation d’un disque équatorial par un dipôle stellaire incliné
par rapport à l’axe de rotation. Ils obtiennent un gauchissement du disque, produisant deux
murs diamétralement opposés et dont la hauteur est tout-à-fait compatible avec celle que
déduisent B99 de leur modèle. Les modèles de Romanova et al. (2004) montrent en outre
que cette déformation sert de base aux colonnes d’accrétion qui relient le bord interne aux
pôles magnétiques. En ce sens, la variabilité des occultations peut être comprise par des
modifications de la structure du mur, comme conséquence d’une accrétion magnétosphérique
non stationnaire (Bouvier et al. 2003).

De plus, ce modèle permet d’expliquer les variations de polarisation, anticorrélées avec les
modulations photométriques : l’effet principal du mur va être de masquer la photosphère, ce
qui va avoir pour conséquence de réduire la quantité de lumière que l’on reçoit directement
de l’étoile. À l’inverse, la lumière qui nous arrive après réflexion dans le disque circumstellaire
ne va être que peu perturbée par la présence du mur et on peut considérer, par simplicité,
qu’elle va rester constante. Ainsi, la fraction de lumière diffusée, et donc aussi polarisée, sur
la lumière totale va augmenter lorsque le mur va masquer la photosphère, c’est-à-dire lorsque
la luminosité baisse et on va donc observer une hausse de la polarisation au fur et à mesure
que le système devient plus faible. La figure 5.2.2 résume cette interprétation. O’Sullivan
et al. (2005) ont vérifié qu’un déformation du bord interne produit une augmentation de la
polarisation au cours de l’éclipse, mais n’obtiennent une variation de polarisation de l’ordre
de 0.3-0.6 %, significativement plus faible que dans les observations.

Intensité

Polarisation

Phase

Figure 5.5 – Interprétation
des courbes de lumières. De
gauche à droite : le mur
passe devant l’étoile et occulte
une fraction de la photosphère
produisant une baisse de la lu-
minosité. La quantité de lu-
mière directe diminue et la
fraction de lumière diffusée (et
donc polarisée) sur la lumière
directe augmente conduisant
à une augmentation de la po-
larisation qui devient maxi-
male lorsque la quantité de lu-
mière directe est la plus faible,
i.e. lors du minimum de lumi-
nosité.

Pour tester plus avant ce scénario, nous proposons un modèle qui calcule les variations
photométriques et polarimétriques de l’étoile pendant l’éclipse. Nous souhaitons confirmer
que les baisses de luminosité sont le résultat des occultations circumstellaires et contraindre
les propriétés du bord interne du disque. L’accrétion magnétosphérique est analysée par des
études spectroscopiques par plusieurs membres du laboratoire. L’approche que nous utilisons
est complémentaire à ces travaux et viendra aider à obtenir une meilleure compréhension de
la zone centrale du disque.
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Figure 5.6 – Description schématique du modèle. Les zones grisées représentent le volume du
disque où la densité est du même ordre de grandeur que dans le mur et les parties centrales
noires montrent les zones optiquement épaisses du disque.

5.3 Définition du modèle

Nous étudions ici une configuration simple, composée d’une étoile, entourée d’un disque
classique avec un mur non axisymétrique au bord interne. Le système est centrosymétrique
par rapport à l’étoile et est incliné d’un angle i proche de 75◦ par rapport au plan du ciel.

Tous les photons dans le domaine visible sont supposés provenir de l’étoile, que nous défi-
nissons comme une sphère qui rayonne uniformément. Nous adoptons les paramètres stellaires
décrits dans l’appendice A de B99 : Teff = 4 000K et R∗/R⊙ = 1.85.

Le disque est supposé évasé avec un profil vertical gaussien et nous utilisons les lois de
puissance habituelles pour la densité de surface Σ(r) = Σ0 (r/r0)

α et l’échelle 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 structure azimutale
proposée par B99 :

hwall(φ) ∝ cos
φ− φ0

2
. (5.3.1)

Dans la direction radiale, cette hauteur est constante entre rin−∆r/2 et rin + ∆r/2, elle est
nulle ailleurs.

Nous considérons des grains sphériques et homogènes, avec les compositions chimiques
de Mathis & Whiffen (1989, modèle A), distribués en loi de puissance avec une pente en
-3.7. amin est fixée 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 le
disque et le mur.

La forme des éclipses de AA Tau varie d’une période à l’autre et nous avons seulement
une couverture partielle de l’éclipse en polarisation. L’objectif des simulations est donc de
reproduire les caractéristiques principales des occultations :

– une atténuation de 1.4 mag au centre de l’éclipse,
– une largeur d’éclipse d’à peu près 2/3 de la période de rotation,
– une courbe de polarisation allant de 0.5 % à 2 %,
– une variation maximale de l’indice de couleur (V-I) de 0.2 mag,
– la forme allongée de la courbe de polarisation dans le plan Q-U,

sans chercher à faire un ajustement précis de l’ensemble des observations.
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L’ajustement a été réalisé par une minimisation de χ2. Nous définissons deux pseudo-
χ2 : un pour la courbe de lumière et un second pour la polarisation. Pour le premier, nous
regardons l’écart de la profondeur du modèle avec une éclipse de 1.4 mag avec une erreur de
0.1 mag et de largeur à mi-hauteur de 0.3 fois la période de rotation avec une incertitude de
10 % :

χ2
int =

1

2

(

∆I− 1.4

0.1

)2

+
1

2

(

fwhm− 0.3

0.03

)2

. (5.3.2)

où ∆I est la profondeur de l’éclipse calculée, dans la bande I, et fwhm la largeur à mi-hauteur
calculée en unité de période de rotation.

Pour les données polarimétriques, il nous faut prendre en compte une éventuelle polarisa-
tion créée par le millieu interstellaire situé entre le disque et l’observateur. À cause de cette
polarisation superposée à la polarisation intrinsèque de l’étoile, le taux de polarisation observé
n’est pas uniquement caractéristique du système. Le paramètre qui a un sens physique est la
forme de la courbe dans le plan Q-U, car la polarisation interstellaire ne fait que décaler l’ori-
gine de cette courbe mais ne modifie pas sa forme. En effet, les paramètres de Stokes observés
sont les sommes algébriques de deux contributions, intrinsèque et interstellaire. L’estimation
du taux de polarisation interstellaire de AA Tau a été réalisée par M03 qui ont regardé la
polarisation d’étoiles T Tauri voisines, en particulier l’étoile WTTS V830 Tau (dont la pola-
risation intrinsèque est proche de zéro, du fait de l’absence de disque massif). Ils obtiennent
que la composante interstellaire correspond à un décalage de +0.5 % le long de l’axe U et
de -0.1 % le long de l’axe Q, ce qui signifie que, si l’on retire la polarisation interstellaire, la
courbe se trouve exactement sur l’axe Q avec une origine proche de Q=0.1 %. Q et U sont
compatibles avec 0. Deux propriétés de cette courbe sont particulièrement intéressantes : son
origine en (Q ≈ 0.1 %, U ≈ 0.0 %) et son extension de 2.0 % ± 0.2 % le long de l’axe Q, ce
qui nous amener à définir le pseudo-χ2 suivant :

χ2
QU =

1

2

(

∆Q− 2.0

0.2

)2

+
1

2

(

Qmin − 0.1

0.2

)2

(5.3.3)

où ∆Q = Qmax −Qmin est l’amplitude des variations du paramètre de Stokes Q. Nous nous
concentrons uniquement sur le paramètre Q car le paramètre U ne montre pas de variations
significatives et cette contrainte sera utilisée par ailleurs pour limiter le domaine d’inclinaisons
exploré.

5.4 Résultats
5.4.1 Paramètres pertinents

Il y a beaucoup de paramètres libres dans le système AA Tau : les paramètres pour
l’étoile, pour le disque, pour le mur et l’inclinaison. Des simulations numériques initiales nous
ont permis de déterminer quels paramètres affectent les courbes de lumière photométrique et
polarimétrique. Par exemple, le rayon externe de disque est sans influence et nous le fixons à
300 AU pour toutes les simulations, en accord avec l’image en lumière diffusée.

Certains paramètres sont dégénérés, c’est-à-dire que nous n’avons pas les moyens de les
distinguer. Par exemple, nous avons seulement accès au produit de la densité du mur par son
épaisseur (proportionnel à son épaisseur optique) et non pas à ces deux quantités individuel-
lement et nous fixons ∆r = 0.01 AU (en suivant l’estimation de B99). Les simulations avec
diverses valeurs pour les paramètres α et β, décrivant 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’influence sur les
courbes de lumière. Le paramètre β décrit l’évasement du disque et affecte donc fortement
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Figure 5.7 – À gauche : Courbes de lumière photométrique (ligne en tirets) et polarimétrique
(ligne pleine) correspondant à l’un des meilleurs modèles (A3). La magnitude est fixée à 0
dans l’état brillant. À droite : Courbe de polarisation dans le plan Q-U pour le même modèle.

les courbes de lumière mais il est complètement dégénéré avec les autres paramètres qui dé-
crivent la structure du disque : l’échelle de hauteur et la masse du disque. Nous adoptons des
valeurs typiques pour les deux exposants : α = −1.9 et β = 9/8.

En résumé, les paramètres qui ont un effet significatif, et que nous pouvons espérer
contraindre, sont :

– l’inclinaison du système i,
– les densité et hauteur du mur,
– les densité et échelle de hauteur du disque,
– la taille maximale des grains.
La présence des éclipses implique que le système est vu sous une forte inclinaison, proche

de par la tranche. Cela a été confirmé par les études polarimétriques de M03. En effet, la
courbe allongée dans le plan Q-U est caractéristique de systèmes vus sous de fortes inclinaisons
(Manset & Bastien 2000). Ainsi nous nous concentrons uniquement sur les inclinaisons entre
65o et 80o.

5.4.2 Simulations numériques

Le tableau 5.1 résume les comportements des modèles les plus représentatifs que nous
avons obtenus. Dans les séries A à D, les paramètres sont variés un par un, et les autres pa-
ramètres sont ajustés pour avoir des courbes photométriques proches de la courbe observée
et nous comparons les différents modèles à l’aide de leur courbe de polarisation. Les modèles
A1 à A4 montrent l’influence de la taille des grains. Dans les modèles B, les effets de l’opacité
du mur sont mis en relief. Les modèles C, D et E présentent l’effet de l’inclinaison en mo-
difiant respectivement la masse du disque, son échelle de hauteur et les deux simultanément
dans la série E où nous explorons de plus faibles inclinaisons. Dans la série F, les effets des
modifications simultanées de amax et de l’atténuation par le disque sont soulignés.

Pour la même atténuation, nous ne voyons que peu de différences entre les courbes de
polarisation en variant la masse du disque et son échelle de hauteur (modèles D10 et E1 par
exemple). Une valeur de h/r = 0.03 définie au rayon stellaire correspond à une échelle de
hauteur de 1/10 à une distance 50 AU de l’étoile, typique des valeurs mesurées dans d’autres
disques autour d’étoile T Tauri. Pour les simulations aux plus faibles inclinaisons (série E),
nous avons parallèlement augmenté l’échelle de hauteur et la masse du disque afin de garder
une masse de disque réaliste.
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Modèle amax τmur hmur Mdisque h/r i AI Pmin Pmax χ2
int χ2

QU

A1 0.90 3.0 0.030 0.3 0.030 75.0 1.2 0.37 1.19 0.67 18.13
A2 0.60 3.0 0.030 0.4 0.030 75.0 1.2 0.44 1.36 0.72 16.24
A3 0.45 3.0 0.030 0.5 0.030 75.5 1.2 0.54 1.73 0.42 10.73
A4 0.30 3.0 0.030 0.7 0.030 75.0 1.2 0.87 3.41 0.82 11.12
B1 0.45 2.0 0.035 0.5 0.030 75.0 1.2 0.52 2.08 0.68 4.26
B2 0.45 2.5 0.032 0.5 0.030 75.0 1.2 0.52 1.91 0.82 6.85
B3 0.45 3.0 0.030 0.5 0.030 75.5 1.2 0.54 1.73 0.42 10.73
B4 0.45 5.0 0.0295 0.5 0.030 75.0 1.2 0.54 1.32 0.35 19.87
C1 0.45 3.0 0.035 0.5 0.035 72.0 0.5 0.43 1.19 0.48 20.76
C2 0.45 3.0 0.035 0.5 0.035 72.5 0.6 0.44 1.46 1.07 13.32
C3 0.45 3.0 0.033 0.5 0.033 73.5 0.6 0.41 1.40 0.27 13.01
C4 0.45 3.0 0.033 0.5 0.033 74.0 1.4 0.66 2.14 1.03 7.24
C5 0.45 3.0 0.032 0.5 0.032 74.0 0.9 0.48 1.49 0.15 14.02
C6 0.45 3.0 0.032 0.5 0.032 74.5 1.1 0.51 1.76 3.57 9.25
C7 0.45 3.0 0.031 0.5 0.031 74.5 0.7 0.44 1.20 0.61 19.77
C8 0.45 3.0 0.031 0.5 0.031 75.0 1.5 0.65 2.10 0.31 8.53
C9 0.45 3.0 0.030 0.5 0.030 75.5 1.2 0.54 1.73 0.42 10.73
C10 0.45 3.0 0.028 0.5 0.028 76.5 1.3 0.48 1.57 0.21 12.31
D1 0.45 3.0 0.030 0.5 0.030 75.5 1.2 0.54 1.73 0.42 10.73
D2 0.45 3.0 0.030 0.7 0.030 75.0 1.5 0.59 1.91 2.14 9.12
D3 0.45 3.0 0.031 1.25 0.030 74.5 1.0 0.40 1.49 0.23 11.57
D4 0.45 3.0 0.031 2.0 0.030 74.5 1.4 0.48 1.66 2.08 10.37
D5 0.45 3.0 0.032 2.5 0.030 74.0 1.5 0.75 2.04 0.41 11.58
D6 0.45 3.0 0.032 2.5 0.030 74.5 1.7 0.83 2.46 2.46 8.37
D7 0.45 3.0 0.033 6.0 0.030 73.0 1.2 0.56 1.78 0.27 10.12
D8 0.45 3.0 0.033 6.0 0.030 73.5 1.4 0.62 1.81 0.85 11.58
D9 0.45 3.0 0.034 17.0 0.030 72.5 1.4 0.65 1.63 1.68 16.78
D10 0.45 3.0 0.035 15.0 0.030 72.0 1.1 0.57 1.73 0.23 11.58
E1 0.45 3.0 0.035 1.0 0.035 72.0 1.1 0.59 1.74 0.41 12.14
E2 0.45 3.0 0.040 1.0 0.040 70.5 1.4 0.59 1.58 0.89 17.61
E3 0.45 3.0 0.045 1.5 0.045 68.0 1.4 0.61 1.21 0.77 27.05
F1 0.60 2.7 0.030 0.5 0.0305 75.5 1.6 0.51 1.44 0.40 16.41
F2 0.45 3.0 0.030 0.5 0.030 75.5 1.2 0.54 1.73 0.42 10.73
F3 0.30 3.4 0.030 0.5 0.029 75.5 0.5 0.58 1.69 1.06 12.73
F4 0.15 4.1 0.030 0.5 0.018 75.5 0.0 0.63 1.66 1.53 15.29

Tableau 5.1 – Paramètres et résultats des modèles. Unités : AU pour la hauteur maximale
du mur hmur, 10−5M⊙ pour la masse de poussière dans le disque, degrés pour l’inclinaison i,
magnitudes pour AI et pourcentages pour les polarisations Pmin and Pmax. AI est l’atténuation
produite par le disque en bande I. Les modèles A3, B3, C9, D1 and F2 sont un seul et même
modèle, que nous utilisons comme référence dans les figures suivantes.

Modèle B1 B2 B3 B4
∆(V-I) 0.64 0.27 0.08 0.08

Tableau 5.2 – Variations de l’indice de couleur (V-I) entre le minimum et le maximum de
l’éclipse. Ces valeurs ne sont reportées que pour les modèles de la série B, où nous faisons
varier l’épaisseur optique du mur τ . Pour tous les autres modèles, ∆(V-I) ne présente pas de
variation significative et reste inférieur à 0.2 magnitude.
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La figure 5.7 (panneau de gauche) montre les variations photométrique et polarimétrique,
en bande I, pour un des meilleurs jeux de paramètres que nous ayons obtenus (modèle A3)1.
Le comportement général est en bon accord avec les observations avec une augmentation de
la polarisation quand la luminosité décroît et la forme de l’éclipse est bien reproduite avec
un χ2

int inférieur à 1. La polarisation reste cependant légèrement inférieure au taux maximal
mesuré.

Sur la figure 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, avec un nombre important de
points proches de Q=0.6 % et une rapide excursion à de plus hautes valeurs, jusqu’à Q=1.8 %.
ce comportement est très similaire aux observations de M03. Cependant, l’amplitude des
variations de Q que nous obtenons ne sont pas en accord avec les observations avec une
amplitude de 1.2 % au lieu de 2 % et la polarisation en dehors de l’éclipse est trop importante
avec un paramètre Q qui prend une valeur de 0.6 % au lieu de 0.1 %. Nous pouvons obtenir des
variations du paramètre Q de l’ordre de 2 % mais avec un Qmin plus important. À l’inverse,
avec Qmin ≈ 0.1 %, l’amplitude des variations de Q devient très faible. Les deux quantités
observables sont directement liées et le modèle A3 apparaît comme le meilleur compromis.

En outre, pour obtenir cette polarisation, nous avons besoin d’atténuer l’étoile par le
disque, par plus d’une magnitude. Nous mesurons l’atténuation de l’étoile par le disque en
comparant la luminosité dans les capteurs par le pôle avec la luminosité en dehors de l’éclipse.
Nous trouvons une atténuation de 1.2 mag en bande I et 2.0 mag en bande V, supérieure à
la mesure de AV ≈ 0.8 mag trouvée par B99 en utilisant l’excès de couleur par rapport à un
type spectral K7.

Ces trois désaccords entre modèles et observations (polarisation maximale trop faible,
polarisation minimale et atténuation par le disque trop élevée) sont en fait liés. En effet,
notre modèle semble produire une polarisation trop faible dans l’éclipse et, pour l’augmenter,
nous avons besoin d’atténuer une plus grande fraction du flux de l’étoile, mais à tous les
angles de phase afin de ne pas modifier la profondeur de l’éclipse. Dans notre modèle, cette
atténuation ne peut trouver son origine que dans le disque, ce qui, en plus d’augmenter la
polarisation dans l’éclipse, l’augmente aussi en dehors et résulte en un décalage de la courbe
dans le plan Q-U vers des valeurs plus élevée de Q

5.4.3 Contraintes sur les paramètres

Dans cette partie, nous cherchons à voir dans quel domaine chaque paramètre peut être
modifié tout en gardant un accord avec les observations. Certaines caractéristiques des courbes
de lumière de AA Tau imposent de fortes contraintes et peuvent être utilisées pour guider
l’analyse.

En théorie, la largeur de la courbe Q-U le long de l’axe U doit augmenter lorsque l’angle
d’inclinaison diminue et nous pouvons espérer contraindre l’inclinaison à l’aide de ce para-
mètre. En pratique, pour l’ensemble des inclinaisons que nous avons explorées, la largeur
de la courbe reste inférieure aux barres d’erreur observationnelles. Cependant, d’autres argu-
ments peuvent nous aider à contraindre l’inclinaison. Ainsi, une échelle de hauteur h/r = 0.03
correspond à un disque relativement fin et une masse de 5 10−6M⊙ est proche de la masse

1Les modèles présentés ici ont été calculés avec environ 109 paquets, ce qui représente environ 3.5 104 (dans
l’éclipse) et 8 104 (dans l’état brillant) paquets reçus par l’observateur, pour chaque capteur, c’est-à-dire pour
chaque point présenté dans les figures. Le bruit Monte Carlo relatif varie entre 3.510−3 dans l’état brillant
et 510−3 dans l’éclipse. Le paramètre Q normalisé par rapport à l’intensité (pratiquement égal au taux de
polarisation car Q ≈ 0) a une valeur typique de 1 %. L’erreur relative sur Q est donc de l’ordre de dix fois plus
que l’erreur sur le paramètre I, c’est-à-dire 5 10−2. Les variations point à point de la polarisation présentée
sur la figure 5.7 (en dehors de l’éclipse) sont 0.05 %, ce qui représente une erreur relative de 10−1 en accord
avec nos estimations du bruit Monte Carlo.
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Figure 5.8 – Influence de l’épaisseur optique du mur sur les courbes de polarisation et de
couleur. La ligne en pointillés correspond à τI = 5, la ligne pleine à τI = 3 et la ligne en tirets
à τI = 2.

inférieure d’un disque autour d’une étoile T Tauri classique. Un disque avec de tels para-
mètres représente ainsi le disque minimum que l’on s’attend à trouver autour de AA Tau et
l’inclinaison correspondante nous donne une limite supérieure imax = 76◦ pour l’inclinaison
(modèle C9). Pour obtenir une limite inférieure, nous pouvons remarquer que, plus nous nous
éloignons du plan équatorial, plus l’amplitude des variations de polarisation diminue, avec le
maximum de polarisation qui diminue alors que la polarisation hors éclipse reste constante
(voir par exemple les modèles E). Pour un angle d’inclinaison i = 68◦, le maximum de po-
larisation n’est que de 1.2 % et nous considérons cette valeur d’inclinaison comme une borne
inférieure.

L’achromaticité des observations implique un mur relativement opaque, afin d’atténuer
toutes les longueurs d’onde. Les simulations indiquent que l’épaisseur minimale du mur pour
produire des éclipses grises dans le visible est τmur = 3, en bande I. En effet, avec des valeurs
plus faibles, l’indice de couleur (V-I) varie de plus de 0.2 mag, en désaccord avec les observa-
tions de B99. Nous observons aussi que des valeurs plus faibles de l’épaisseur optique du mur
produisent une dynamique plus importante dans la courbe de polarisation : avec τmur = 2,
la courbe de luminosité en I et la polarisation peuvent être reproduites, avec un maximum
de polarisation proche de 2.0 % mais nous perdons l’achromaticité de l’éclipse avec une va-
riation de (V-I) qui atteint 0.5 mag. À l’inverse, l’utilisation d’une profondeur optique plus
importante se traduit par une baisse de la polarisation. Nous adoptons donc la plus faible
valeur qui reste en accord avec l’absence de variation de couleur pendant l’éclipse : τmur = 3.

Avec nos contraintes sur l’inclinaison du système et l’épaisseur optique du mur, nous
pouvons déduire la hauteur du mur à partir de la profondeur des éclipses et de la forme
supposée. Pour la modèle A3 représenté sur la figure 5.7, nous obtenons une hauteur de
0.03 AU (soit environ 1/3 de la distance à l’étoile).

Une autre manière d’augmenter la polarisation est de changer la structure azimutale du
mur. Avec une structure en cos(φ− φ0) au lieu de cos((φ− φ0)/2), plus proche, par exemple
des résultats de Terquem & Papaloizou (2000) – voir leur figure 7 –, nous réduisons la largeur
de l’éclipse mais la polarisation atteint facilement 2 % pour la même atténuation de 1.4 mag.
Le maximum de polarisation a été observé par M03 à la fin de 2002 et l’éclipse était un
peu plus courte, couvrant environ la moitié de la période de rotation. Pendant la campagne
de 1995, la largeur était de 2/3 de la période de rotation mais nous ne disposons pas de
données polarimétriques au centre des éclipses et ne pouvons conclure sur la corrélation entre
la largeur des éclipses et le maximum de polarisation.
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La taille des grains est un paramètre fondamental : les petits grains ont tendance à
polariser plus efficacement que les grains dont la taille est de l’ordre de la longueur d’onde.
La taille des grains joue également un rôle dans l’épaisseur optique. :

τ =

∫ (∫ amax

amin

π a2 Qext(a)n(a) da
)

dl. (5.4.1)

Afin de quantifier l’influence de la taille des grains sur la courbe de polarisation, il nous
faut nous affranchir de ces effets d’épaisseur optique et nous compensons les variations de
la profondeur optique en jouant sur les densités du mur et du disque. La valeur typique
de amax pour le milieu interstellaire, amax = 0.9µm (Mathis & Whiffen 1989), produit une
polarisation qui atteint avec difficulté 1 %. En utilisant une valeur plus petite, amax = 0.45µm,
nous parvenons à augmenter le contraste entre le minimum et le maximum de polarisation, au
prix d’une légère augmentation de la polarisation minimale. L’utilisation de grains de taille
encore plus faible (amax = 0.3µm) produit une forte augmentation de la polarisation dans
l’éclipse mais l’effet majeur est une augmentation du taux de polarisation à tous les angles
d’azimut, le rapport entre les polarisations maximale et minimale restant à peu près identique
à celui obtenu avec amax = 0.45µm (modèle A4).

L’épaisseur optique du mur est fixée par la neutralité des couleurs pendant l’éclipse mais
l’opacité du disque externe est libre et nous pouvons réaligner les courbes de polarisation,
correspondant à différentes tailles de grain, en jouant sur l’opacité du disque. En effet, plus le
disque est opaque, plus la fraction de lumière stellaire qui arrive directement à l’observateur
est faible et donc plus le taux de polarisation est élevé. Ainsi, une forte polarisation produite
par des petits grains peut être compensée en diminuant l’opacité du disque. Nous avons une
famille de couples (amax, AV) qui produit à peu près la même polarisation (modèles F dans
le tableau5.1 et figure 5.9).

Pour être plus précis, l’épaisseur optique du mur nécessaire pour conserver des couleurs
neutres dépend de l’épaisseur optique du disque mais cet effet reste faible. Avec une profondeur
optique τmur = 3, nous obtenons un maximum de variation de couleur de 0.15 mag pour
amax = 0.15µm et de 0.10 mag for amax = 0.30µm. Dans la figure 5.9, cet effet a été corrigé
en augmentant l’épaisseur optique totale du mur, au fur et à mesure que nous réduisions
l’atténuation par le disque : pour toutes les courbes, les couleurs neutres sont respectées.

Avec amax = 0.60µm (modèle F1), nous ne pouvons obtenir le même taux de polarisation
qu’avec les grains de taille inférieure, avec un taux de polarisation maximum de 1.5 % et
l’atténuation par le disque devient très importante avec AI = 1.6 mag and AI = 2.9 mag,
loin des estimations de B99 et nous pouvons considérer 0.60µm comme une limite supérieure
pour amax, ce qui semble indiquer que le processus de diffusion est dominé par des grains
proches de ceux du milieu interstellaire, voire un peu plus petits.

5.5 Discussion
5.5.1 Confirmation de l’extinction circumstellaire

Ce modèle de mur de matière circumstellaire au bord interne du disque produisant des
éclipses périodiques de l’étoile peut expliquer toutes les caractéristiques des courbes de lumière
de AA Tau : le forme des éclipses, les couleurs neutres durant les baisses de luminosité, et
l’augmentation de la polarisation alors que le système devient plus faible. L’augmentation
de la polarisation peut être comprise comme suit : au fur et à mesure que le mur occulte la
photosphère, la fraction relative de lumière diffusée, et donc polarisée, augmente produisant
une polarisation maximale au minimum de brillance. Ces résultats, en bon accord avec les
observations, nous permettent de confirmer l’interprétation de B99.



180 5.5.2 Géométrie du disque d’accrétion

Figure 5.9 – Influence de la taille maximale des grains, amax, sur les courbes de polarisation.
La ligne en pointillés correspond à amax = 0.15µm, la ligne en tirets amax = 0.30µm et la
ligne pleine à amax = 0.45µm.

L’amplitude des variations de polarisation que nous obtenons est un peu plus faible que
dans les observations et les différences peuvent être causées par des processus physiques que
nous ne prenons pas en compte :

– nous avons considéré un disque sans enveloppe, la présence de grains au-dessus du
disque va augmenter la fraction du lumière polarisée, même s’il est probable que cette
augmentation aura lieu à tous les angles de phase.

– le mur est situé dans la zone d’accrétion où les champs magnétiques sont importants. La
présence de grains non sphériques et de diffuseurs préférentiellement orientés pourrait
augmenter la polarisation. En effet, les grains ont tendance à s’aligner perpendiculaire-
ment aux lignes de champs magnétiques (Lazarian 1997, par exemple), soit si le champ
est dipolaire au niveau du bord interne, parallèlement au disque, produisant une po-
larisation perpendiculaire au plan du disque (la polarisation par extinction dichroïque
est parallèle au champ magnétique). La polarisation par diffusion est également per-
pendiculaire au plan du disque, les deux contributions vont donc s’ajouter, ce qui peut
résulter en une augmentation du taux de polarisation lors de l’éclipse.

– dans l’état faible, 75 % de la photosphère est masquée et une importante fraction de la
lumière provient du limbe de l’étoile et peut être polarisée par diffusion Thomson dans
la chromosphère, c’est-à-dire que la lumière directe de l’étoile pourrait présenter une
polarisation non négligeable.

5.5.2 Géométrie du disque d’accrétion

Une question clef à propos de l’accrétion magnétosphérique est la connection entre le
disque d’accrétion et le champ magnétique stellaire. Les phénomènes d’accrétion ont lieu à
des échelles bien en-deçà de la limite de résolution actuelle et des observations directes de
ces régions n’auront pas lieu avant une décennie. Le système AA Tau offre une nouvelle
opportunité d’explorer cette théorie. Nous trouvons que les baisses et hausses de polarisation
sont bien expliquées par la présence d’un mur au bord interne du disque. Nos simulations
montrent que le système doit être vu sous une incidence rasante. En effet, nous trouvons
qu’une atténuation par le disque est nécessaire pour produire la polarisation dans l’éclipse, ce
qui signifie que les zones externes du disque camouflent l’étoile. Une polarisation de 2 % au
maximum de l’éclipse peut seulement être obtenue si le système est vu sous incidence rasante.
Un système avec le même mur mais où le disque n’intercepte pas la ligne de visée ne produit
pas une telle augmentation de polarisation au minimum de brillance.
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Dans le plan Q-U, les donnés se répartissent le long de l’axe Q. Cette distribution nous
permet de confirmer les résultats de M03. Notre disque est orienté dans la direction Est-
Ouest, et produit bien un vecteur de polarisation avec une direction constante le long de
l’axe Nord-Sud, dont seule la longueur varie. Nos modèles génèrent des courbes le long de
l’axe Q, en accord avec les données observationnelles, et nous permettent de confirmer que le
disque est orienté dans la direction Est-Ouest.

5.5.3 Accrétion non stationnaire

La forme des éclipses varie d’une période à une autre, ce qui suggère que la structure
du mur est dépendante du temps. Cela a été confirmé par les nouvelles campagnes obtenues
en 1999 (Bouvier et al. 2003) qui montrent que les baisses de luminosité peuvent disparaître
pendant une période et réapparaître presque identiques, la période suivante, c’est-à-dire que
le système escamote une éclipse. Pour expliquer cela dans le cadre de la théorie de l’accrétion
magnétosphérique, nous devons faire l’hypothèse que le taux d’accrétion n’est pas constant et
que le mur n’est pas alimenté alors qu’il se vide par les colonnes d’accrétion magnétosphérique.
De ce fait, pour que le mur puisse réapparaître une période après sa destruction, le taux
d’accrétion doit être suffisamment important. À partir de la densité et des dimensions du
mur, nous pouvons calculer sa masse et obtenir une idée du taux d’accrétion nécessaire à
son remplissage en une période de rotation. Notre meilleur modèle correspond à une masse
totale (gaz + poussière, en supposant un rapport gaz sur poussière de 100) pour le mur de
2 10−10 M⊙. Accréter cette masse en 8.2 jours implique un taux d’accrétion de 9 10−9M⊙.an−1,
en accord avec les taux d’accrétion moyens mesurés pour les étoiles T Tauri (Hartmann et al.
1998). Les variations de la forme du mur et sa disparition puis réapparition peuvent donc bien
être comprises en termes d’accrétion non stationnaire. Comme précédemment mentionné, la
densité du mur est dégénérée avec son épaisseur et le paramètre physique est l’épaisseur
optique du mur. La masse du mur est cependant proportionnelle à son épaisseur optique et
les incertitudes sur la largeur du mur n’introduisent pas d’erreurs supplémentaires sur notre
estimation de masse.

5.5.4 Excès infrarouge

L’épaisseur optique du mur peut également nous informer sur le comportement en émission
thermique du disque.

B99 présentent des mesures en infrarouge proche où les variations photométriques sont
de l’ordre de 0.7 mag en bande J et 0.45 en bande K. Leur ajustement de la SED montre
la présence d’excès infrarouge et ultraviolet et ils trouvent que l’excès infrarouge n’est pas
significativement diminué lorsque le système faiblit. Seul les flux photosphériques et excès
ultraviolet sont plus faibles dans l’état bas.

Nous avons trouvé une épaisseur optique τ ≈ 3 en bande I, ce qui correspond, pour les
grains que nous utilisons à τ ≈ 0.55 en bande K. Nous pouvons raisonnablement penser que
l’étoile chauffe le mur jusqu’à une épaisseur optique de l’ordre de 1, c’est-à-dire les parties
centrales du mur. Grâce à sa faible épaisseur optique dans l’infrarouge proche, le mur est
presque transparent : l’émission thermique de la surface interne du mur peut traverser le mur
et l’énergie rayonnée des deux côtés du mur doit être similaire. En outre, la surface projetée
du mur sur le plan du ciel est à peu près constante (voir par exemple la figure 10 de B99).
Ainsi, malgré les changements dans le géométrie du système, l’émission thermique du mur ne
doit que très peu changer et peut être interprétée en termes des excès infrarouges observés
constants.
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Le modèle de bord interne déformé permet donc de bien expliquer la plupart des carac-
téristiques des courbes photométriques et polarimétriques de AA Tau. Si, comme nous le
pensons, ce mur est le résultat de l’interaction de la magnétosphère avec le disque, il doit
donner naissance à des colonnes d’accrétion dont une des signatures est la présence de taches
chaudes sur la photosphère. Pour pousser plus avant le modèle, nous allons regarder si nous
pouvons obtenir des contraintes sur la présence de ce type de taches dans le cas de AA Tau.

5.6 Influence de taches chaudes

Les variations de polarisation des étoiles T Tauri classiques avaient déjà été étudiées par
Stassun & Wood (1999) qui considéraient la présence de taches chaudes à la surface de l’étoile.
Au cours de la rotation de l’étoile, l’asymétrie d’illumination produite par la tache produit
des modulations photométriques et polarimétriques.

Si les caractéristiques principales des courbes de lumière de AA Tau ne peuvent être
expliquées par la présence de taches chaudes, à cause de l’absence de variations de couleur,
on peut en revanche essayer d’interpréter des structures plus fines dans les courbes de lumière
par des taches chaudes. En effet, certaines caractéristiques de la courbe de lumière de AA Tau
suggèrent la présence de taches chaudes sur la photosphère :

– les deux campagnes d’observations de AA Tau montrent que le système devient subite-
ment plus bleu au minimum de brillance et nous essayerons de voir dans quelle mesure
cela peut être interprété en termes d’une tache chaude localisée derrière le mur,

– le système présente une brève augmentation de la luminosité juste avant l’éclipse, avec
une amplitude plus forte à courtes longueurs d’onde, ce qui pourrait être interprété
comme l’effet d’une tache chaude décalée en phase par rapport au maximum mur.

Ainsi, nous avons ajouté deux taches circulaires diamétralement opposées sur la surface
stellaire, avec un rayon rs, une température Ts, une latitude θs, un décalage azimutal φs entre
le maximum du mur et la tache. Nous supposons que l’étoile et la tache émettent comme des
corps noirs et le rapport des flux d’émission surfacique est Bλ(Ts)/Bλ(T∗).

Nous avons au préalable modélisé une étoile avec des taches entourée d’un disque sans
mur et vérifié que les résultats étaient qualitativement en accord avec ceux de Stassun &
Wood (1999).

Dans le suite de cette partie, les paramètres du disque et du mur sont ceux du modèle
A3.

5.6.1 Tache placée derrière le mur

La présence d’une tache chaude derrière le mur s’interprète naturellement dans le cadre
de la théorie d’accrétion magnétosphérique : le mur peut en effet être vu comme le début
du tube ou voile d’accrétion qui va rejoindre l’étoile au pôle magnétique et produire la tache
chaude, à cause du choc ou du chauffage résultant du freinage de la matière près de l’étoile.

Nous trouvons que la taille maximale de la tache pour rester en accord avec les variations
de couleur est rs = 0.04 r∗ si la température de la tache est 8 000 K et rs = 0.02 r∗ pour
une température de 10 000 K. Le bleuissement a cependant lieu progressivement tout au long
de l’éclipse et ce modèle ne permet pas d’expliquer les changements rapides de couleur au
minimum de brillance. Ces très brefs épisodes de bleuissement sont probablement les effets
de petites structures dans la matière à l’origine de l’extinction.
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Figure 5.10 – Influence d’une tache chaude, décalée de 90◦ par rapport au centre du mur, sur
la magnitude en bande B (à gauche) et l’indice de couleur (B-V) (à droite). Les paramètres
de la tache sont rs = 0.025r∗, T = 10 000 K.

5.6.2 Tache décalée en phase

La contrainte sur la longitude relative de la tache chaude par rapport à celle du mur n’est
absolument pas fixée et il est tout-à-fait possible que la tache chaude soit décalée par rapport
au mur. Terquem & Papaloizou (2000) trouvent dans un de leurs modèles que le sommet du
mur est décalé par rapport au dipôle de près de 180◦. Ce déphasage peut s’interpréter comme
le temps caractéristique de réponse du disque à la perturbation exercée par le dipôle stellaire.

Nous avons introduit une tache décalée de 90◦ par rapport au sommet du mur. Le saut
de luminosité juste avant l’éclipse est bien reproduit (Figure 5.10, panneau de gauche) en
utilisant une tache de température 10 000 K et de rayon égal à 0.025 rayon stellaire. À cause
de l’asymétrie introduite par le décalage de la tache, les variations de couleur ne sont pas les
mêmes à la montée et la descente de l’éclipse, ce qui produit une boucle dans le diagramme
couleur-magnitude, avec deux chemins parallèles (figure 5.10, panneau de droite). La précision
des données observationnelles n’est cependant pas suffisante pour tester cette prédiction.

5.7 Vitesses radiales
Dans notre étude de l’accrétion magnétosphérique, nous nous sommes également intéressés

aux signatures attendues sur les vitesses radiales de l’étoile centrale. La présence de taches,
du mur qui masque une partie de la photosphère, . . . influe sur les vitesses radiales mesurées.

Nous présentons ici un article publié dans la revue Astronomy & Astrophysics, dans lequel
nous avons travaillé sur les signatures en vitesses radiales des taches.

Une modélisation plus poussée, avec pour objectif de reproduire simultanément les vitesses
radiales photosphériques et dans la raie de He I, ainsi que le «veiling» et la profondeur des
éclipses est en cours de préparation.
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5.8 Résumé et perspectives
Nos simulations ont confirmé que de l’extinction par de la matière circumstellaire est res-

ponsable des épisodes de baisse de luminosité observés dans les courbes de lumière de AA Tau.
La forme de l’éclipse, l’absence de variations de couleur et l’augmentation de polarisation sont
bien reproduites et le scénario de mur semble suffisamment robuste pour rendre compte de
toutes les données observationnelles. Les nouvelles contraintes sur la géométrie du disque et
du mur nous donnent une meilleure idée de la topologie de la zone centrale d’accrétion du
disque. La simple géométrie de mur utilisée ici est suffisante pour comprendre les propriétés
de AA Tau et une information polarimétrique plus complète devrait permettre de raffiner le
modèle.

La masse du mur, compatible avec sa régénération en une période de rotation par l’accré-
tion du mur, et le possible décalage en phase du mur par rapport au dipôle stellaire, en accord
avec les modèles de Terquem & Papaloizou (2000) et Romanova et al. (2004), appuient l’idée
que le gauchissement prend son origine dans l’interaction du bord interne du disque avec la
magnétosphère stellaire inclinée par rapport à l’axe de rotation.

Cette structure de zone d’accrétion avec une déformation au bord interne doit être re-
lativement générale parmi les étoiles T Tauri et la différence entre les courbes de lumière
de AA Tau et de celles de la plupart des autres étoiles T Tauri est une conséquence directe
de son inclinaison particulière qui nous autorise à observer au travers de la zone d’accrétion
magnétosphérique.

La modélisation des courbes photo-polarimétriques a permis d’obtenir des contraintes
nouvelles sur le disque interne de AA Tau et apporte des informations complémentaires à
celles issues des études spectroscopiques. L’étape suivante est une modélisation plus poussée
des courbes de lumière, en incluant un nombre croissant de quantités observables, comme les
courbes de vitesse radiale et le «veiling».
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Les disques circumstellaires sont majoritairement étudiés autour des étoiles T Tauri, parce
que ce sont les étoiles jeunes qui ont été historiquement les plus étudiées et pour lesquelles
l’obtention d’images résolues est la moins délicate. Les naines brunes sont extrêmement faibles
et la détection à haute résolution angulaire est problématique. Les étoiles de Herbig, souvent
plus lointaines que les étoiles T Tauri, ont des disques de plus faibles dimensions angulaires,
difficiles à observer du fait de la brillance de ces étoiles. L’étude des propriétés des disques à
travers le spectre de masse reste cependant un sujet de recherche nécessaire. Comprendre sur
quel régime de masse le scénario de formation stellaire, tel que nous l’imaginons aujourd’hui,
est valable est en effet crucial et des contraintes sur la généralité des disques sont importantes
pour déterminer la robustesse des processus de formation planétaire en fonction de la masse
centrale.

6.1 Disques autour des étoiles Herbig Ae/Be
6.1.1 Formation des étoiles de masse intermédiaire

Le scénario de formation des étoiles de masse solaire, que nous avons décrit en introduc-
tion est sans doute similaire pour les étoiles de masse intermédiaire, entre 2 et 8 M⊙, appelées
étoiles Herbig Ae/Be (HAeBe). Elles sont de types spectraux entre B0 et F précoce et pré-
sentent des raies en émission. Elles furent découvertes par Herbig (1960) dans des régions
obscurcies et associées à des nébuleuses en réflexion. Les étoiles de Herbig apparaissent dans
le diagramme HR au-dessus de la séquence principale et sont les contreparties plus massives
des étoiles T Tauri. Les étoiles HAeBe présentent des propriétés à grandes longueurs d’onde
similaires à celles des étoiles T Tauri mais également de fortes différences liées à leurs proprié-
tés physiques. Leur temps d’évolution, à cause de leur masse plus importante, est beaucoup
plus court. Un objet de 4 M⊙ met 2 millions d’années pour atteindre la séquence principale
alors que plusieurs dizaines de millions d’années seront nécessaires à une étoile de 0.5 M⊙.
Les conditions physiques au sein du disque sont modifiées par la luminosité importante des
étoiles de Herbig : les grains sont soumis à la pression de radiation, le gaz est photo-ionisé, . . .



200 6.1.2 Imagerie du disque de HD 97048 en émission PAH

Le rayonnement ultraviolet important de ces étoiles permet d’exciter les très petits grains
et PAHs, qui sont chauffés de manière stochastique et ré-émettent leur énergie dans des
bandes étroites. Pendant longtemps, l’origine de cette émission n’a d’ailleurs pas été très
claire. Elle pouvait en effet être liée aux disques mais aussi aux nébuleuses en réflexion
souvent associées aux étoiles HAeBe. Il y a maintenant des preuves convaincantes en faveur
de son origine dans les disques. Ainsi, Meeus et al. (2001) et Acke & van den Ancker (2004)
trouvent que l’amplitude des raies d’émission des PAHs est corrélée à la forme du spectre
entre 10 et 60 µm. Les disques évasés, dont le flux Fν augmente avec la longueur d’onde dans
ce régime de longueurs d’onde et classés en groupe I par Meeus et al. (2001) présentent de
fortes signatures de PAHs, alors que les disques plats, dont le flux décroît entre 10 et 60 µm et
classés dans le groupe II, n’ont pas ou peu d’émission. Habart et al. (2004a) ont analysé cette
tendance à l’aide de modèles de disques et montrent qu’elle s’explique bien en termes d’angle
solide intercepté par le disque : les disques évasés offrent une plus grande surface directement
éclairée par l’étoile permettant ainsi d’exciter les PAHs directement par le rayonnement UV
stellaire sur de plus grandes échelles.

L’émission des PAHs a été spatialement résolue autour de plusieurs objets (van Boekel
et al. 2004b; Ressler & Barsony 2003; Habart et al. 2004b, 2006). L’émission de ces grains
chauffés stochastiquement, qui atteignent des températures élevées même à grandes distances
de l’étoile, est beaucoup plus étendue que celle du continu adjacent, produit par des grains
plus gros, en équilibre radiatif avec le champ de rayonnement, qui deviennent rapidement
froids dès que l’on s’éloigne de l’étoile.

6.1.2 Imagerie du disque de HD 97048 en émission PAH

Nous étudions ici les propriétés du disque de HD 97048, dont une image dans la raie de
PAH à 8.6 microns a été obtenue à l’aide de l’instrument VISIR.

Ces travaux ont fait l’objet d’une publication dans la revue Science.
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La détection de l’émission des PAHs autour des étoiles Herbig Ae/Be présente un potentiel
nouveau pour imager les disques autour de ces étoiles, et jouera sans doute un rôle similaire
aux observations en lumière diffusée des étoiles T Tauri, qui sont par ailleurs très difficiles
pour les étoiles de Herbig du fait de leur luminosité importante.

Le disque entourant HD 97048 présente une structure évasée proche de celle d’un disque
d’étoile de T Tauri, signe qu’il s’est probablement formé suivant un processus similaire et
qu’il évoluera sans doute de la même manière, avec éventuellement la capacité de former des
planètes. Le modèle utilisé ici est très simple et nous a permis d’accéder à la structure générale
du disque. Une modélisation plus poussée de l’image du disque présentée mais aussi d’images
dans la raie de PAH à 11.3µm et dans le continu, ainsi que de la SED est en préparation :
elle permet de mieux contraindre les propriétés du disque et de voir dans quelle mesure il
est représentatif d’un disque autour d’une étoile HAeBe : l’ensemble des observations sont
raisonnablement bien reproduites par le modèle, généralement accepté pour les étoiles de
Herbig, de disque évasé avec un bord interne surchauffé. Des campagnes d’observation dans
le domaine infrarouge moyen sont par ailleurs prévues pour généraliser ce type d’étude à un
nombre plus important de disques.

6.2 Disques autour des naines brunes
6.2.1 Formation des naines brunes

Nous avons déjà évoqué les processus de formation des étoiles de très faibles masses et
des naines brunes lors de l’étude de IRAS 04158+2805.

Si le mécanisme d’éjection est le processus dominant de formation des naines brunes, les
disques d’accrétion peuvent être tronqués dans leurs zones externes et présenter un déficit
d’émission dans le domaine millimétrique. Les quelques observations de disques de naines
brunes dans ce régime semblent indiquer la présence de disques similaires à ceux des CTTS
(Scholz et al. 2006), mais ne permettent pas d’exclure le scénario d’éjection. En outre, l’am-
pleur de troncation du disque lors d’une éjection est difficile à estimer. La résolution actuelle
des modèles de fragmentation de nuages moléculaires (Bate et al. 2002b,a, 2003; Goodwin
et al. 2004a,c), reste insuffisante pour quantifier de manière précise cette troncation du disque,
mais les modèles semblent indiquer que les naines brunes éjectées retiendraient un petit disque
(M . 0.01 M⊙ et R . 40 AU). D’autres processus de formation peuvent prendre place : frag-
mentation d’un disque autour d’une étoile massive, photo-érosion d’un cœur pre-existant dans
les régions H II, . . . (voir les articles de revue de Whitworth & Goodwin 2005; Whitworth
et al. 2007). Les différents processus ne sont pas exclusifs, et il est fort probable que plusieurs
d’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 approches pour étudier
la formation de planètes autour de ces objets de faible masse. La comparaison de la structure
des disques de naines brunes avec ceux des étoiles T Tauri peut ainsi apporter des réponses
sur les conditions physiques qui règnent dans l’environnement des naines brunes et sur leur
capacité à amorcer les processus de formation planétaire.

Nous nous concentrons dans cette partie sur les proriétés de l’environnement circumstel-
laire de naines brunes du nuage du Taureau, observées à l’aide du télescope infrarouge Spitzer.

6.2.2 Disques des naines brunes du Taureau et leur environnement

Les résultats présentés dans cette partie ont fait l’objet d’une article publié dans la revue
Astronomy & Astrophysics.
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L’étude des distributions spectrales d’énergie des naines brunes du Taureau montrent
qu’elles sont très similaires à celles des étoiles T Tauri, ce qui pointe vers une structure de
disque identique autour des deux types d’objets jeunes, au moins pour la partie centrale des
disques sondée par IRAC et MIPS.

Le domaine infrarouge ne permet en effet de sonder les disques que sur les quelques unités
astronomiques centrales. Pour obtenir une indication sur leur extension radiale, il faut se
tourner vers des observations à plus grandes longueurs d’onde, dans le domaine millimétrique
par exemple, qui sondent les parties externes plus froides des disques. Une campagne d’ob-
servations des naines brunes, pour lesquels un excès infrarouge a été détecté, est en cours
de réalisation au télescope de 30 m de l’IRAM. Elle devrait nous fournir des informations
importantes sur la masse des disques et nous aider à déterminer quel est le processus de
formation dominant des naines brunes.

Le nuage du Taureau est une région de faible densité. L’étape suivante est la généralisation
d’études similaires à celle que nous avons présentée à d’autres régions de formation stellaire,
dont les propriétés (densité, niveau de turbulence, . . . ) sont différentes de celles du Taureau.
Plusieurs programmes sont en cours de réalisation avec le CFHT et Spitzer dans les régions
de ρ Oph, Serpens, Lupus et Persee. Cela permettra de comprendre dans quelle mesure les
processus de formation des objets de faible masse sont dépendants des conditions initiales
qui règnent dans le nuage et fournira des contraintes importantes aux modèles de formation
stellaire.
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7.1 D’un disque de gaz à un disque de débris
La question de l’évolution temporelle des disques, de leur durée de vie est essentielle

pour comprendre le processus de formation planétaire. Les modèles actuels de formation
des planètes géantes indiquent que des planètes d’une masse de Jupiter en orbite entre 3
et 10 unités astronomiques se forment en quelques millions d’années (Lissauer & Stevenson
2007) et les indices isotopiques d’échantillons terrestres et lunaires suggèrent que le système
Terre-Lune a été complet à 80-90 % en 30 millions d’années (Kleine et al. 2002).

L’étude de l’évolution des disques, en particulier la transition entre les disques gazeux
optiquement épais de la phase T Tauri et les disques de débris optiquement minces, s’appuie
sur des observations des étoiles de type solaire à une grande variété d’âges, afin de recréer
l’histoire de ces étoiles, en faisant l’hypothèse, qu’en moyenne, une population jeune d’étoiles
de masses similaires peut être supposée comme étant un précurseur d’une population plus
âgée. Ce type d’étude est intrinsèquement limité par les incertitudes dans la détermination
de l’âge d’une étoile à partir du diagramme HR (voir par exemple Stauffer 2004).

D’une manière générale, on observe une baisse du flux infrarouge et sub-millimétrique avec
l’âge (Meyer & Beckwith 2000; Haisch et al. 2001; Mamajek et al. 2004; Andrews & Williams
2005; Carpenter et al. 2005). La classification des objets dans diagramme HR montre que
la transition est rapide (voir par exemple Padgett et al. 2006). Duvert et al. (2000) ont par
ailleurs montré que la disparition du disque de gaz dans les zones externes est simultanée à
celle du disque interne de poussière, suggérant que l’ensemble du disque disparaît sur une
échelle de temps très courte. La disparition du disque interne semble également corrélée avec
la cessation de l’accrétion de gaz (mesurée à l’aide de la raie Hα, voir par exemple Gullbring
et al. 1998 et Lada et al. 2006) même si une moitié des disques en transition présentent encore
des signes d’accrétion (Muzerolle et al. 2006).

Les études avec le satellite IRAS ont permis de mettre en évidence l’existence de disques
appelés de transition. Strom et al. (1989) ont ainsi découvert quelques objets du nuage du
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Taureau qui ne présentent un excès qu’à des longueurs d’onde supérieure à 10 µm. Skrutskie
et al. (1990) montrent qu’approximativement 10 % des objets du Taureau sont optiquement
minces à 10 µm alors qu’ils sont optiquement épais à 25 µm, semblant indiquer la formation
d’un trou dans les zones centrales des disques sur une échelle de temps de l’ordre de 10 millions
d’années, suivie d’une disparition rapide des parties externes. La dissipation du disque interne
a pu être observée autour d’étoiles de toutes masses, grâce au télescope Spitzer, depuis les
naines brunes (IC 346 L316 :Muzerolle et al. 2006) aux étoiles T Tauri (TW Hydra : Calvet
et al. 2002, GM Aur : Rice et al. 2003, Coku Tau/4 : D’Alessio et al. 2005). Ce type d’évolution
peut être expliqué par les actions conjuguées de la photo-évaporation et de la viscosité (Clarke
et al. 2001; Dullemond et al. 2007) mais il n’est pas encore très clair de savoir si tous les disques
suivent ce mécanisme.

La dispersion du disque n’implique pas la disparition de toute la matière autour de l’objet
stellaire jeune. En plus de former des planètes, la matière circumstellaire se transforme en
ce qui est appelé un disque de débris ou de seconde génération, contenant de gros grains
de poussière et planétésimaux. La présence de grains de poussière de l’ordre du micromètre
implique que cette matière est continuellement renouvelée via des collisions entre particules
plus grosses et planétésimaux, à l’origine de particules proches de celle que l’on observe dans
la ceinture de Kuiper (Habing et al. 2001). L’étude des disques de débris a débuté avec les
premières image de β Pictoris (Smith & Terrile 1984). L’âge typique de ces disques varie entre
quelques dizaines de millions d’années et quelques milliards d’années, c’est-à-dire bien après
que l’étoile centrale soit entrée sur la séquence principale (Meyer et al. 2007).

L’évolution de la poussière dans ces disques semble majoritairement dictée par des pro-
cessus de cascades collisionnelles (Wyatt 2005), qui donnent des distributions en tailles de
grains en dn(a) ∝ a−3.5 da où a représente la taille du grain (Dohnanyi 1969; Tanaka et al.
1996). Le maintien de ce processus de cascades collisionnelles pendant quelques centaines de
millions d’années de la durée de vie de ces disques implique des masses minimales de l’ordre
de 0.05 M⊕ (Habing et al. 2001; Wyatt 2003; Kenyon & Bromley 2004)

Si les disques de débris contiennent essentiellement de la poussière, ils peuvent également
présenter un peu de gaz, libéré par l’évaporation de comètes ou par des collisions destructives
entre grains. Ainsi 7 10−4 M⊕ de gaz ont été mesurés dans le disque de β Pictoris avec une
limite supérieure de 0.03 M⊕(Roberge et al. 2006).

Une caractéristique importante des disques de débris est la découverte de trous dans les
régions internes de ces disques, observés à la fois en lumière diffusée (Kalas 2005 par exemple)
et en émission thermique, dans les SEDs, qui pourraient être liés à la présence de planètes
(Roques et al. 1994).

Dans ce chapitre, nous nous proposons d’étudier l’anneau de poussière qui entoure l’étoile
HD 181327. Ces travaux n’entrent pas dans le cadre stricte de la thèse mais seront particu-
lièrement utiles à long terme, lorsqu’un nombre important de disques auront été étudiés et
que nous aurons la capacité de tracer un chemin évolutif entre les disques optiquement épais,
que nous avons étudiés jusqu’à présent, et les disques de débris.

7.2 Modélisation des images en lumière diffusée et de la SED de
HD 181327

Ces résultats ont fait l’objet d’une publication dans la revue Astrophysical Journal. Notre
contribution concerne essentiellement les parties 7, 8 et 9.
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7.3 Prochaines étapes
La modélisation simultanée des images en lumière diffusée et de la SED de HD 181327

s’est avérée impossible à l’aide d’une distribution composée de grains sphériques et homo-
gènes. L’émission thermique du disque requière des grains de taille supérieure au micromètre,
sensiblement plus grande que la taille sous-micronique indiquée par la répartition angulaire
du rayonnement.

Plusieurs hypothèses peuvent expliquer cette différence :
– l’émission thermique et la lumière diffusée peuvent sonder deux populations de grains

différents, dans le cas d’une distribution en taille qui s’éloigne fortement d’une loi de
puissance,

– l’hypothèse de grains sphériques et homogènes n’est pas valide. Il est en effet possible
que les grains aient des formes complexes, comme par exemple celles d’agrégats compo-
sés de sphères individuelles. De telles particules pourraient reproduire le comportement
observé dans HD 181327. La lumière diffusée peut n’être sensible qu’à une petite frac-
tion de l’agrégat, auquel cas la fonction de phase serait proche de celle d’une petite
particule, alors que l’émission thermique va dépendre principalement de la masse totale
de l’agrégat et va donc correspondre à l’émission d’une sphère de volume équivalent à
celui de l’agrégat.

La figure 7.1 présente les résultats de calcul des propriétés de diffusion d’agrégats plus
ou moins compacts, de masses égales. On peut voir que dans le régime d’angles de diffu-
sion compris entre 60 et 120◦, qui correspondent aux angles sondés par les observations de
HD 181327, la pente de la fonction de phase dépend fortement de la géométrie du grain.
Elle est quasiment plate pour un grain compact (courbe noir), et présente un g proche de
la valeur de 0.3 observée pour un agrégats moyennement floconneux (courbe rose). Quelque
soit la géométrie de l’agrégat, il présente une fonction de phase plus plate que celle de la
sphère de masse équivalente (courbe). De tels grains pourraient donc expliquer les propriétés
de diffusion et d’émission thermique observées dans le disque de HD 181327.

Les disques optiquement minces offrent ainsi une opportunité unique d’étudier les pro-
priétés des grains. Parce qu’ils sont optiquement minces, les effets de transfert radiatif sont
beaucoup plus aisés à comprendre : nous avons un accès direct aux propriétés de diffusion, les
diffusion multiples étant extrêmement rares, et nous avons la possibilité d’étudier une même
population dans différents régimes de longueurs d’onde. Nous avons dans ce cas la possibilité
de déterminer de manière relativement précise quel type de famille de grains peuvent être à
l’origine des images observées, même si la détermination exacte de la forme des grains restent
hors de notre portée.

La suite de ces travaux s’organise autour de trois axes principaux. D’abord, l’obtention
de nouvelles données par des campagnes d’observation des disques. Deuxièmement, la mo-
délisation intensive des propriétés des grains, pour étudier les effets de la forme des grains,
de leur porosité, de la rugosité de surface, . . . sur les propriétés de diffusion et d’émission
thermique. Finalement, un ajustement global des modèles sur les données observationnelles
sera réalisé, en interprétant simultanément la lumière diffusée et l’émission thermique pour
déduire des indices de la non sphéricité des grains et déterminer plus précisément les limites
d’applicabilité de la théorie de Mie.
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Figure 7.1 – Fonction de phase d’agrégats plus ou moins compacts. Les trois agrégats sont
composés d’une sphère centrale de 1µm et entourés de 150 billes de 0.5µm. La courbe noire
(trait plein) correspond à l’agrégat le plus compact possible (obtenu en lançant et en retirant
100 fois chaque bille et en la plaçant finalement à la position la plus proche du centre),
la courbe rose (tirets courts) à un agrégat moyennement floconneux (obtenu en lançant 1
fois chaque bille et en la laissant à sa place) et la courbe bleue (points) à un agrégat très
floconneux (obtenu en lançant et en retirant 100 fois chaque bille et en la plaçant finalement
à la position la plus éloignée du centre). La courbe rouge (tirets longs) représente la fonction
de phase d’une sphère de volume équivalent. Les angles de diffusion sondés dans le disque de
HD 181327 sont compris entre 60 et 120◦.



Conclusions et
perspectives

Il est maintenant établi assez fermement que les disques circumstellaires sont les précur-
seurs des systèmes planétaires tels que le nôtre autour du Soleil ou ceux qui sont découverts
autour d’étoiles voisines de manière ininterrompue depuis une dizaine d’années. Cependant,
les détails de l’évolution de ces disques, et donc du processus de formation planétaire à pro-
prement parler, restent mal contraints et suscitent d’intenses recherches.

La qualité et la multiplication des observations des disques protoplanétaires offrent l’op-
portunité de mieux appréhender ces disques, de mieux comprendre comment l’on passe de
grains sous-microniques à des planétésimaux de quelques kilomètres, par exemple, une pre-
mière étape nécessaire pour la formation des planètes.

Dans le cadre de cette thèse, nous avons initié une étude multi-longueurs d’onde et multi-
techniques des disques protoplanétaires. L’objectif était d’exploiter la complémentarité des
différentes observations, sur de larges gammes de longueurs d’onde, afin d’obtenir une vision
la plus complète possible des propriétés des disques.

Pour parvenir à ce but, nous avons développé un code de transfert radiatif puissant et
versatile afin de produire de manière cohérente des images en lumière diffusée et en émission
thermique, des cartes de polarisation et des distributions spectrales d’énergie. Plusieurs pro-
cessus ont été implémentés dans le code, parmi lesquels le chauffage des grains dans le disque,
un traitement différentiel de chaque grain dans les cas optiquement minces et la possibilité
d’inclure des propriétés de poussière qui dépendent de la position dans le disque. La vitesse
d’exécution du code a été fortement optimisée et un ensemble d’outils d’analyse a été mis
au point, nous autorisant le calcul et la comparaison automatique avec les observations de
plusieurs dizaines de milliers de modèles. Ces outils permettent d’étudier de manière plus
quantitative les modèles d’évolution des disques et de formation des planètes.

Dans une seconde étape, nous avons débuté l’application de ces outils pour modéliser
les données multi-longueurs d’onde de plusieurs disques : IM Lup, IRAS 04158 et GG Tau.
Après avoir déterminé quelles quantités observables étaient les plus significatives, nous avons
adopté une approche multi-paramétrique à partir de laquelle nous ajustons les modèles aux
observations.

Pour le disque d’IRAS 04158, nous avons mis en évidence que l’ensemble des observations
s’interprètent par un modèle de disque unique dans lequel la poussière est répartie unifor-
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mément. Cette étude a ouvert la voie vers de nouveaux diagnostics des disques vus sous de
fortes inclinaisons : (i) la mesure du rapport gaz sur poussière par comparaison des colonnes
de densité du gaz, estimée à l’aide des spectres X, et de la poussière extraite de la structure
du disque contrainte par notre modélisation et (ii) l’analyse des raies de glaces en absorption
qui nous donneront accès aux propriétés physico-chimiques dans les zones externes, froides,
des disques.

La modélisation du disque d’IM Lup a mis en évidence une structure stratifiée, avec des
grains microniques proches de la surface et des grains millimétriques plus enfouis dans le
disque, ainsi qu’une échelle de hauteur réduite par rapport à l’échelle hydrostatique, ce qui
semble indiquer que les processus de sédimentation des grains sont déjà à l’œuvre au sein du
disque.

Pour l’anneau circumbinaire de GG Tau, nous confirmons qu’une structure stratifiée,
suggérée par Duchêne et al. (2004), est en très bon accord avec les observations et, même si
la solution n’est pas unique, ce modèle semble le plus probable car il permet d’interpréter
de manière naturelle les différentes observations. Parce que la géométrie de l’anneau est
bien connue, GG Tau apparaît comme un excellent laboratoire pour tester les modèles de
sédimentation, ainsi que les processus physiques sous-jacents.

Dans les trois cas, une modélisation cohérente du domaine visible au régime millimétrique
nous a permis d’obtenir de fortes contraintes sur les paramètres des modèles et d’estimer leur
domaine de validité. Des hypothèses simples ont été utilisées (une description paramétrique
de la géométrie du disque, des grains considérés comme des sphères homogènes) afin de
se concentrer sur les caractéristiques principales des disques. Nous avons été en mesure de
reproduire une majorité des observations et n’avons pas trouvé d’indice suggérant que ces
hypothèses étaient pénalisantes pour l’analyse de ces disques.

Ces résultats nous ont poussé à nous intéresser plus en détail aux processus de sédimen-
tation et de migration radiale des grains, attendus durant l’évolution des disques. Pour cela,
le code de transfert a été couplé avec un code SPH, dont il utilise les résultats pour pro-
duire différentes quantités observables. Cette étude montre que la sédimentation prédite par
les modèles hydrodynamiques peut être mise en évidence de manière observationnelle mais
que cela nécessite des observations à plusieurs longueurs d’onde, confirmant l’intérêt de la
démarche que nous avons adoptée. Cette piste nous apparaît comme très prometteuse pour
la suite.

L’environnement scientifique du laboratoire d’astrophysique de Grenoble nous a offert
l’opportunité d’établir des ponts avec différents domaines de la formation stellaire : les disques
des debris, l’étude des disques internes par interférométrie infrarouge, la chimie dans les
disques, l’environnement des naines brunes, l’accretion magnétosphérique.

Nous nous sommes par exemple intéressés aux propriétés des parties les plus internes du
disque, de la zone d’accrétion magnétosphérique. AA Tau, par son inclinaison très particu-
lière, nous donne une ligne de visée directe au travers de la zone d’accrétion et nous offre
l’opportunité de mieux contraindre les mécanismes qui ont lieu à l’échelle du bord interne.
L’interprétation simultanée des courbes de lumière photométrique et polarimétrique et des
couleurs complète les études spectroscopiques de Bouvier et al. (2003) et nous a permis de
contraindre de façon quantitative les propriétés du gauchissement qui se développe au bord
interne et qui donne très probablement naissance aux colonnes d’accrétion.

Développé initialement pour étudier les disques riches en gaz autour des étoiles T Tauri,
le code est devenu suffisamment versatile pour que nous puissions étendre ses champs d’ap-
plication : 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
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offrent des perspectives intéressantes pour l’étude des propriétés des disques en fonction de
la masse de l’objet central, sur l’influence de cette dernière sur les processus de formation
planétaire, sur l’évolution des disques et la transition des disques riches en gaz, optiquement
épais, vers les disques de poussière, optiquement minces, ainsi que sur l’analyse des propriétés
optiques de grains éventuellement non sphériques, présents dans au moins une partie de ces
disques. Ces thématiques devront être exploitées dans les années à venir pour espérer avoir
une vision complète de l’évolution des disques protoplanétaires.

Les résultats présentés dans cette thèse tentent d’apporter quelques éléments de réponse
sur les propriétés des disques, sur leur structure globale et leur géométrie, ainsi que sur
celles des grains qu’ils contiennent, sur leur taille caractéristique et leur répartition spatiale.
Cependant, ces travaux ne marquent que le début de l’exploitation scientifique du code. Ils
s’inscrivent dans une thématique plus générale de caractérisation des premières étapes de la
formation planétaire, à partir des données observationnelles.

Dans cette thèse, nous avons montré la puissance des outils et l’aspect prometteur des
analyses multi-techniques. Il nous faut maintenant généraliser ce type d’études à un nombre
important de disques, afin de commencer à réaliser des études statistiques de leurs propriétés
et de discriminer entre les propriétés individuelles des objets et leurs caractéristiques com-
munes. Certains jeux de données sont déjà disponibles (HK Tau B, HV Tau, LkHα263, . . . )
et vont permettre de débuter rapidement ces études. Des programmes d’observation variés
vont bientôt les compléter, dans différents régimes de longueurs d’onde : visible (HST), in-
frarouge (Spitzer, VISIR), millimétrique (IRAM, SMA), X (Chandra, XMM) et pour une
large gamme d’objets stellaires jeunes : étoiles T Tauri, de Herbig, naines brunes, disques
de débris. La prise en compte de nouvelles méthodes observationnelles dans nos modélisa-
tions, comme les cartes en émission thermique, obtenues dans les régimes sub-millimétrique
et millimétrique, et les mesures interférométriques dans l’infrarouge, permettront d’élargir
la couverture en longueurs d’onde et en échelles spatiales sondées. Les premiers essais sont
prometteurs. Les observations millimétriques permettent de sonder les propriétés de la pous-
sière proche du plan médian et offriront des contraintes complémentaires à celles obtenues
à partir des images en lumière diffusée et SEDs. Ainsi, elles donnent accès au produit de la
densité de surface par la température. À partir de la structure en température calculée dans
nos modélisations, nous devrions alors être en mesure de remonter au profil de densité de
surface, qui reste peu contraint par les données que nous avons utilisées jusqu’ici. La montée
en puissance de l’interférométrie infrarouge, en particulier au VLTI, permettra d’observer un
nombre croissant d’étoiles T Tauri et devrait nous aider à mieux comprendre la structure
des disques à l’échelle de quelques unités astronomiques, c’est-à-dire dans les régions où se
forment les planètes. La prise en compte de manière précise des effets de transfert radiatif, en
particulier la contribution de la lumière diffusée, sera cruciale pour une analyse quantitative
des propriétés des régions internes de ces objets, dont la luminosité relative dans le domaine
infrarouge proche est importante. Ces analyses, qui s’appuieront sur l’expertise interféromé-
trique du laboratoire d’astrophysique de Grenoble, viendront compléter notre connaissance
de la structure externe des disques, extraite des images à haute résolution angulaire et SEDs,
et devraient permettre d’obtenir une vision continue du disque, depuis les parties centrales,
siège des processus de formation planétaire, jusqu’à quelques dizaines d’unités astronomiques.

Cette généralisation à un plus grand nombre de techniques observationnelles a aussi
pour objectif, à long terme, d’obtenir une séquence évolutive des disques, depuis les disques
«jeunes» jusqu’aux disques de débris et de déterminer quels sont les facteurs principaux qui
influent sur cette évolution.
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Parallèlement, la caractérisation des propriétés des disques par comparaisons fines entre
observations et modèles, nécessitera de nouveaux développements numériques. Deux voies
principales semblent se dégager. D’une part, la modélisation de la structure du disque pour
mieux cerner les processus physiques à l’origine des structures observées et que nous commen-
çons à contraindre de manière significative, mais pour l’instant paramétrique. Un pas a été
franchi dans ce sens, en liant le code de transfert au code hydrodynamique de L. Fouchet et
J.F. Gonzalez et nous souhaitons poursuivre dans cette voie. Plusieurs ingrédients physiques
sont en cours d’implémentation dans le code hydrodynamique, comme la prise en compte de
la turbulence qui s’oppose à la sédimentation en mélangeant les grains, et l’évolution de la
taille des grains par coagulation et destruction. La modélisation des quantités observables
issues de ces modèles devrait nous aider à mettre des contraintes sur les processus physiques
dominants au sein des disques.

D’autre part, la prise en compte du transfert radiatif dans les raies permettra d’étudier
simultanément la phase gazeuse et la phase de poussière et constituera une partie importante
de nos futurs travaux. La compréhension de la haute variabilité des profils d’émission des
raies de l’hydrogène des étoiles T Tauri est l’étape suivante dans la validation du modèle
d’accrétion magnétosphérique. La modélisation de manière cohérente des raies de CO, ou de
l’émission étendue dans les raies infrarouges de l’hydrogène comme Brγ, et de l’émission de
la poussière à partir d’une même structure en température devrait nous aider à avoir une
meilleure vision des processus de chauffage et de refroidissement qui règnent dans les disques.

Ces développements représentent évidemment une étape nécessaire vers la préparation
des instruments futurs, SPHERE, Herschel et ALMA, qui vont poursuivre l’augmentation
de la sensibilité et de la couverture en longueur d’onde et viendront s’intégrer naturellement
dans notre approche multi-techniques des disques protoplanétaires. Cependant, ces dévelop-
pements n’indiquent que quelques pistes à suivre dans le futur. Nul doute que les prochaines
années seront riches en découvertes, que de nouvelles idées émergeront et que ces pistes seront
amenées à évoluer pour compléter notre vision des disques circumstellaires et de la formation
planétaire.
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Résumé
Les disques de poussière et de gaz autour des étoiles jeunes sont très probablement les lieux de naissance

des planètes. Les détails de l’évolution de ces disques vers des systèmes planétaires restent cependant très mal
compris. Cette thèse aborde l’étude de la phase de poussière des environnements circumstellaires, à partir de
laquelle se formeront les planètes, avec pour objectif d’obtenir des contraintes quantitatives sur les processus
d’évolution des disques.

Les moyens d’observations actuels permettent d’étudier les disques avec un niveau de détail sans précédent
et fournissent des informations essentielles sur les premières étapes de la formation planétaire : la croissance
des grains de poussière par coagulation et leur sédimentation vers le plan du disque. Afin d’interpréter les
propriétés observées des disques, nous avons développé un code de transfert radiatif qui permet de modéliser
de manière cohérente les images en lumière diffusée et/ou émission thermique, les cartes de polarisation et les
distributions spectrales d’énergie des disques protoplanétaires.

Dans un second temps, le code a été utilisé pour modéliser les données multi-longueurs d’onde et multi-
techniques de plusieurs disques entourant des étoiles T Tauri : IM Lup, IRAS 04158+2805 et GG Tau. Une
approche multi-paramétrique a permis de contraindre précisément les paramètres des disques. Nous avons
ainsi mis en évidence et quantifié une croissance et une sédimendation des grains de poussière, qui témoignent
de l’évolution de la poussière, dans deux de ces disques : IM Lup et GG Tau alors que les analyses du disque
de IRAS 04158+2805 suggèrent au contraire que la poussière n’a que peu évolué dans ce dernier.

Le couplage du code de transfert radiatif avec un code hydrodynamique nous a permis de prédire les
signatures observationnelles de la sédimentation et de la migration radiale des grains. L’application de ces
résultats à l’anneau circumbinaire de GG Tau donne un bon accord avec les observations et démontre le po-
tentiel de ce type de modélisation pour contraindre les processus physiques qui règnent au sein des disques.
Enfin, des études du processus d’accrétion magnétosphérique, de disques autour de naines brunes et d’étoiles
Herbig Ae/Be ainsi que de disques plus évolués (disques de débris) ont permis d’initier un travail de modéli-
sation systématique d’un nombre croissant de disques afin de démarrer une analyse statistique des propriétés
des disques, à différentes échelles spatiales et en fonction de la masse de l’objet central et de l’état d’évolution
du système.

Abstract
Gas and dust discs around young stars are probably the birth place of planets. Details of the evolution

of such discs toward planetary systems are nevertheless not well understood. In this thesis, the dusty phase
of circumstellar environments, from which planets will form, is studied with the aim to obtain quantitative
contraints on the processes of disc evolution.

Present observational facilities offer the opportunity to study discs with an unprecedented level of details
and bring essential information on the first steps of planet formation : dust growth by coagulation and settling
toward the disc midplane. In order to interpret the observed properties of discs, we have developped a radiative
transfer code which can synthetise coherently scattered light and/or thermal emission images, polarisation
maps and spectral energy distributions of protoplanetary discs.

In a second step, the code was used to reproduce multi-wavelengths and multi-techniques observations
of several discs surrounding T Tauri stars : IM Lup, IRAS 04158+2805 and GG Tau. A multi-parametric
approach allowed us to precisely constrain discs parameters. Thus, we put quantitative constraints on grain
growth and settling of dust grains, witnessing dust evolution, in two of these discs : IM Lup and GG Tau
whereas analyses of the disc of IRAS 04158+2805 suggest, to the contrary, that dust has only marginally
evolved in that disc.

The coupling of the radiative transfer code with a hydrodynamical code allows us to predict observational
signatures of dust settling and radial migration. Applying these results to the circumbinary ring of GG Tau
gives good agreement with observations and shows the potential of such kind of modeling to constrain physical
processes within discs.

Finally, studies of the magnetospheric accretion process, of discs around brown dwarfs and Herbig Ae/Be
stars as well as of more evolved discs (debris disks) mark the starting point of a systematic modeling of a
growing number of discs in order to make statistical analyses of discs properties, at different spatial scales and
as a function of the central object mass and of the evolutionnary state of the system.


