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RÉSUMÉ

La formation des planètes repose sur la croissance des grains micrométriques sur plus d’une
dizaine d’ordres de grandeurs dans les disques protoplanétaires. Pourtant, cette croissance est
perturbée par des barrières à la fois théoriques et expérimentales. En effet, d’une part la friction
aérodynamique entre le gaz et la poussière entraine la dérive radiale de la poussière vers l’étoile,
qui devient maximale aux tailles millimétriques à centimétriques et résulte en l’accrétion rapide
du disque. D’autre part, la vitesse relative entre les grains, qui leur permet de se rencontrer et
de s’agglomérer, devient elle aussi importante pour les grains de tailles intermédiaires, ce qui les
fait passer d’un régime de croissance à un régime de fragmentation.

Plusieurs solutions ont été proposées pour surpasser ces barrières, mais demandent souvent des
conditions particulières pour se produire. Récemment, Gonzalez et al. (2017a) ont proposé une
solution qui s’appuie sur la croissance, la fragmentation et la rétroaction de la poussière, c’est
à dire des éléments naturellement présents dans les disques. Ils ont appelé ce mécanisme ‘piège
à poussière auto-induit’. Ma thèse se concentre sur ce mécanisme et le couple à d’autres phéno-
mènes couramment rencontrés dans les disques par le biais de simulations hydrodynamiques 3D
avec le formalisme Smoothed Particle Hydrodynamics (SPH).

Je me suis dans un premier temps intéressé à l’effet couplé de ces pièges avec la présence de
fronts de condensation, appelés ‘lignes de gel’. Ces dernières ont la particularité de modifier les
propriétés de surface des grains, ce qui impacte la façon avec laquelle ils se collent et permet de
concentrer la poussière à des endroits particuliers du disque.

Je me suis également penché sur la possibilité qu’un disque contienne déjà une planète et ai
étudié l’impact qu’elle aurait sur l’évolution de la poussière. Cet aspect est particulièrement im-
portant étant donné les observations de plus en plus fréquentes de disques et de leurs structures
de poussière, dont il faut pouvoir expliquer l’origine. Je me suis notamment penché sur le cas du
disque autour de l’étoile HD 169142, qui pourrait porter les traces de la croissance de la poussière
autour d’une planète.

Je me suis enfin investi dans le développement d’outils numériques en implémentant un modèle
de croissance et de fragmentation de la poussière dans le code SPH public Phantom et en cou-
plant ce modèle avec le code de transfert radiatif Mcfost. J’ai utilisé ce code SPH moderne et
modulaire pour effectuer des comparaisons avec des résultats connus et confirmer leur validité.
L’implémentation de ce modèle pourra servir à la communauté dans le cadre d’autres études de la
croissance et de la fragmentation autour de systèmes variés et dans la production d’observations
synthétiques.

Mots clés : Disques protoplanétaires, Hydrodynamique, Méthodes : numérique, Interactions
planète-disque, Planètes et satellites : formation, HD 169142
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ABSTRACT

Planet formation relies on dust growth from micrometer sizes through more than 10 orders of
magnitude in protoplanetary discs. However, this growth process in hindered by theoretical and
experimental barriers. Indeed, on the one hand aerodynamic drag between gas and dust drives
the dust radial drift towards the star, which becomes maximum for millimetre to centimetre
grains and results in a rapid accretion of the disc onto the star. On the other hand, the relative
velocity between grains, which allows them to collide and grow, becomes also the largest for these
intermediate sizes, which results in collisions that make the grains fragment rather than grow.

Several solutions have been proposed to overcome these barriers, but they often demand particu-
lar conditions to operate. Recently, Gonzalez et al. (2017a) proposed a solution which combines
dust growth, fragmentation and back-reaction onto the gas, i.e. natural elements that can be
found in the disc. They called this mechanism ‘self-induced dust trap’. My PhD is mainly focu-
sed on this particular mechanism and its relationship with other processes that can take place
within the disc. These studies have been mainly conducted by means of 3D hydrodynamical
simulations using the Smoothed Particle Hydrodynamics (SPH) formalism.

Firstly, I focused on the coupled effects of these so called traps with the presence of condensation
fronts in discs, called ‘snowlines’. These can modify the surface properties of the grains, which
impact the way they grow or fragment and can lead to local concentrations of dust.

I also looked into the possibility of a disc already hosting a planet and studied its impact on dust
evolution. This aspect is particularly interesting regarding the ever-growing number of observa-
tions of discs and their structures, the origin of which we need to explain. More specifically, I
considered the disc around the star HD 169142, which could carry the signature of dust growth
around one planet.

I finally invested a lot of my time into the development of numerical methods by implementing a
model of dust growth and fragmentation into the public SPH code Phantom and coupling this
model with the radiative transfer code Mcfost. I have used this SPH code, which is modern
and modular, to compare its results with previous publications and confirm their validity. The
implementation of this model could be of use to the community in other studies of dust growth
and fragmentation in various systems and to produce synthetic observations.

Keywords : Protoplanetary discs, Hydrodynamics, Methods : numerical, Planet-disc interac-
tions, Planets and satellites : formation, HD 169142
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CONSTANTES ET LISTE DES SYMBOLES

Constantes physiques

Constante gravitationnelle G = 6, 67× 10−11 N.m2.kg−2

Constante de Boltzmann kB = 1, 38× 10−23 J.K−1

Masse solaire M⊙ = 1, 989× 1030 kg
Masse d’un atome d’hydrogène mH = 1, 66× 10−27 kg
Unité astronomique 1 ua = 1, 49597871× 1011 m
Parsec 1 pc = 3, 086× 1016 m

Liste des grandeurs utilisées et symboles associés

Symbole Grandeur générale associée

M⋆ masse de l’étoile Mdisc masse du disque
R⋆ rayon de l’étoile L⋆ luminosité de l’étoile
λ longueur d’onde Fr Flux reçu
Ω fréquence angulaire Ωk fréquence angulaire keplerienne
Ṁ taux d’accrétion M nombre de Mach
vk vitesse keplerienne H/r rapport d’aspect
rin rayon interne rout rayon externe
Ec énergie cinétique φ potentiel gravitationnel
u énergie interne spécifique L moment cinétique spécifique
e excentricité i inclinaison
vdrift vitesse radiale associée à la friction vvisc vitesse radiale associée à la viscosité
Q paramètre de Toomre W noyau de lissage
αAV, βAV paramètres de viscosité artificielle h longueur de lissage
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Symbole Grandeur associée au gaz

α paramètre de viscosité turbulente T température
P pression ρg densité spatiale
Σ densité surfacique cs vitesse du son
ν viscosité µ poids moléculaire moyen
νm viscosité moléculaire p exposant du profil de densité de sur-

face
q exposant du profil de température η paramètre sous-keplerien
vg vitesse vth vitesse thermique
∆v différence de vitesse avec la phase de
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Hg hauteur caractéristique du disque Γvisc couple visqueux
MJ masse de Jeans Re nombre de Reynolds
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Symbole Grandeur associée à la poussière

s rayon du grain ρs densité intrinsèque
md masse du grain a0 rayon d’un monomère
Hd hauteur caractéristique du disque σd section efficace collisionnelle
St nombre de Stokes Sc nombre de Schmidt
tcol temps caractéristique de collision Vrel vitesse relative entre les grains
ts temps d’arrêt K coefficient de friction
Kn nombre de Knudsen vd vitesse
ε rapport poussière/gaz ǫ fraction de poussière
tdrift temps caractéristique de dérive ra-

diale
tset temps caractéristique de sédimenta-

tion
tgrowth temps caractéristique de croissance ds/dt taux de croissance
Vfrag vitesse de fragmentation Ro nombre de Rossby
Vfragin vitesse de fragmentation interne à la

ligne de gel
Vfragout vitesse de fragmentation externe à la

ligne de gel
rsnow position de la ligne de gel sopt taille optimale de dérive radiale
s±frag tailles limite de fragmentation Ebreak énergie de cassure de deux mono-

mères
Fc force critique de séparation de deux

monomères
δc distance critique de séparation de

deux monomères
E module de Young γx énergie de surface de l’élément solide

x
xbr paramètre d’intensité de la rétroac-

tion
ξ abondance massique

Symbole Grandeur associée aux planètes
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INTRODUCTION

“We’re so bounded by time, by its order. But now I

am not so sure I believe in beginnings and endings.”

Louise Banks - Arrival

Cette thèse se place aux stades primitifs de la coagulation de la poussière lors de son évolution
dans les disques protoplanétaires. À cette étape de la formation planétaire, l’évolution du sys-
tème est gouvernée par les équations hydrodynamiques, que l’on utilisera de manière extensive
tout au long du manuscrit.

Le travail proposé ici est majoritairement théorique et numérique ; j’ai essayé de développer les
théories utilisées de manière précise afin qu’elles soient intelligibles pour un lecteur ayant des
connaissances de la physique. L’approche que j’ai adoptée suit 3 idées principales :

(i) Comprendre les phénomènes physiques mis en jeu par le biais de variables relativement
parlantes et ‘simples’ dans la mesure du possible.

(ii) Favoriser l’utilisation d’outils numériques simplifiés et peu demandeurs en ressources pour
la compréhension d’un unique phénomène si ce dernier ne se calcule pas analytiquement.
‘Simplifiés et peu demandeurs en ressources’ désigne par exemple les codes unidimensionnels
ou les modèles semi-analytiques.

(iii) Utiliser les simulations hydrodynamiques globales en 3 dimensions pour comprendre les
effets couplés de plusieurs phénomènes opérant au sein des disques.

Finalement, j’utiliserai la convention suivante où toutes les figures seront dans la langue anglaise,
tout comme la notation des nombres. Le nom des différentes variables sera également en anglais,
sauf à quelques exceptions près où le français sera utilisé à des fins pédagogiques.
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CHAPITRE 1

CONTEXTE ASTROPHYSIQUE

“We are a way for the universe to know itself.”

Carl Sagan

“I always believed it was the things you don’t choose

that makes you who you are.”

Patrick Kenzie - Gone Baby Gone

Ce chapitre vise à donner une vue globale et contextualisée de la théorie de la formation plané-
taire, afin d’en comprendre ses enjeux et ses défis. Nous commencerons par discuter de l’intri-
cation qui existe entre les formations stellaire et planétaire, notamment par le biais des disques
circumstellaires. Nous parlerons plus précisément des processus de croissance de la poussière dans
ces disques et des barrières qui y sont associées. Les possibles solutions à ces barrières seront
également exposées, en mettant un accent particulier sur un mécanisme qui s’appuie sur les effets
aérodynamiques entre la poussière et le gaz. Nous discuterons ensuite des étapes ultimes de la
formation planétaire, permettant de passer des planétésimaux à un système de planètes. Nous
discuterons par ailleurs de ces processus dans le contexte particulier de la formation du Système
Solaire. Nous finirons cette introduction en donnant les objectifs de la thèse et les questions
qu’elle tente d’élucider.

1.1 Vue d’ensemble

Les observations et détections qui contraignent la théorie de la formation planétaire se limitent
à notre Galaxie (voir figure 1.1) du fait de la limitation angulaire rencontrée par les instruments
de mesure. Notre Galaxie a un diamètre de l’ordre 3×104 parsecs 1, et contient typiquement plu-
sieurs centaines de milliards d’étoiles. Récemment, Gaia Collaboration et al. (2018) ont publié la
réalisation de la plus grande campagne (à ce jour) de reconnaissance des étoiles de notre Galaxie,
ce qui a permis d’avoir des données plus précises de la distance et du type d’environ 1.7 milliards
d’étoiles (soit environ 1% du total estimé !). Sur les milliards d’étoiles qui composent notre Ga-
laxie, Cassan et al. (2012) ont estimé que chacune d’elle possédait en moyenne une planète en
orbite liée, ce qui semble indiquer que la formation des planètes est un processus extrêmement
commun. Notre Système Solaire en est également une autre manifestation.

Malgré le réservoir a priori immense de planètes dans notre Galaxie, la détection directe de ces
dernières est difficile car le rayonnement de l’étoile centrale masque souvent le rayonnement re-
flété par la planète. Les méthodes de détection directes souffrent donc de biais qui tendent à
favoriser les planètes géantes (qui reflètent une plus grande partie de la lumière de l’étoile) et

1. Un parsec (pc) est égal à 3.086× 1016 m.
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15 CHAPITRE 1. CONTEXTE ASTROPHYSIQUE

Figure 1.1 – Carte du flux mesuré de la Galaxie. La couleur est une composition de 3 différentes
bandes de longueurs d’onde qui sont ici représentées par le rouge, le vert et le bleu. La tâche
verte en bas à gauche du centre galactique est causée par un manque de données dans les bandes
rouges et bleues. Tiré de Gaia Collaboration et al. (2018).

éloignées (pour pouvoir les différencier de l’étoile). Notons que les méthodes de détection directe
sont en pleine expansion, avec par exemple un lot de méthodes d’imageries différentielles à base
de Machine Learning qui permettent de mettre en évidence l’émission singulière de la planète
(par exemple Christiaens et al., 2019).

Les méthodes de détection indirectes sont également biaisées vers les planètes les plus massives
et/ou géantes. À l’inverse des méthodes directes, ces méthodes favorisent cependant les planètes
les plus proches de leur étoile hôte, là où leurs effets géométriques (méthode du transit) ou
gravitationnels (méthode de la vitesse radiale) sont les plus détectables. Pour la méthode de la
vitesse radiale, on mesure par exemple les oscillations de l’étoile autour du centre de gravité du
système, qui sont d’autant plus importantes que la (les) planète(s) sont massives et proches de
l’étoile (c.à.d qu’elles déplacent efficacement le centre de gravité du système). Pour la méthode
du transit, la détection consiste à analyser la courbe de lumière d’une l’étoile, qui est pério-
diquement modifiée par une planète qui bloque ou reflète une partie du rayonnement stellaire.
Ce phénomène est d’une part d’autant plus important que le rayon de la planète est grand, et
d’autre part plus fréquent et plus facilement détectable si la planète orbite proche de l’étoile (la
probabilité de détection varie approximativement comme l’inverse de la distance planète-étoile).

Depuis 1995 et la première détection d’une exoplanète autour d’une étoile de la séquence prin-
cipale (51 Pegasi, Mayor and Queloz, 1995), la fréquence de détection s’est vue décupler au
cours du temps, avec un nombre total de détections confirmées de l’ordre de 4500 à l’heure de
l’écriture de cette section (voir figure 1.2). Les multiples détections, quoi que biaisées, montrent
notamment d’une part que les planètes semblent se former de manière très fréquente, et d’autre
part qu’elles ont des caractéristiques très variées. La théorie de la formation planétaire doit donc
rendre compte de la robustesse et de la diversité des planètes engendrées.

1.2 Régions de formation stellaire

La formation planétaire est une conséquence directe du processus de formation stellaire. Ce der-
nier s’opère dans des régions du milieu interstellaire (MIS) appelées ‘nuages moléculaires’, idée
proposée dés le 18ème siècle notamment par Emmanuel Kant dans sa ‘Théorie du Ciel’ (1755)
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Figure 1.2 – Gauche : Compte cumulé du nombre d’exoplanètes confirmées au fil des ans.
Droite : Distribution des exoplanètes confirmées en fonction de leur masse et de leur demi-
grand axe. Les données sont tirées de www.exoplanet.eu.

ou par Pierre-Simon de Laplace dans son ouvrage ‘Exposition du Système du Monde’ (1796).

Les nuages moléculaires sont des régions denses et froides du milieu interstellaire, avec une den-
sité numérique n moyenne de l’ordre de 1011 m−3 pour une température T de l’ordre de 10 K.
Ils contiennent en vaste majorité du gaz et une fraction (typiquement 1%) de poussière de taille
nanométrique à micrométrique. Leur étendue spatiale varie de quelques à une centaine de parsec
et contiennent une masse qui peut aller de typiquement 10 à 106 M⊙

2. Les nuages moléculaires
sont des structures auto-gravitantes instables, où la turbulence et la magnétisation favorisent
les inhomogénéités (Larson, 1981). Les influx énergétiques, comme par exemple le ‘feedback’
stellaire (supernovae, ejecta de matière) ou encore les effets rotationnels de la Galaxie, peuvent
perturber ces nuages et causer l’effondrement gravitationnel de certaines de ses parties. Ce sont
ces effondrements qui amènent à la formation stellaire (voir figure 1.3).

1.2.1 Mécanisme de formation

Le processus d’effondrement gravitationnel a initialement été analysé par James Jeans dans Jeans
(1902). En effectuant une analyse perturbatrice des équations hydrodynamiques, il a notamment
mis en évidence l’existence d’une instabilité à la croissance exponentielle dans le cas où l’auto-
gravité d’une partie du nuage (on utilisera le mot nuage pour désigner une de ses parties pour
plus de simplicité) ne peut pas être compensée par les forces de pression internes. En d’autres
termes, si la vitesse de chute libre du nuage est plus grande que la vitesse du son, l’équilibre des
forces ne peut pas être atteint et le nuage s’effondre jusqu’à ce qu’un autre processus prenne le
dessus. À partir de cette analyse, il en a déduit une masse limite, appelée masse de Jeans MJ,
au delà de laquelle un nuage auto-gravitant devient instable :

MJ ∼ 5.6

(

T

10 K

) 3

2
( n

1010 m−3

)− 1

2

M⊙. (1.1)

L’effondrement amène à une augmentation de la densité centrale, jusqu’à atteindre des valeurs
de l’ordre de 1030 m−3 où les réactions de fusion thermonucléaires s’amorcent. Une proto-étoile
se forme alors. Pendant l’effondrement, la conservation du moment cinétique implique que le
système s’étend radialement pour compenser la perte de moment due à la concentration de
matière centrale. Le nuage initial se transforme alors progressivement en un disque relativement
fin et qui s’étend sur quelques centaines d’unités astronomiques 3 autour de l’étoile. Ce disque de
gaz et de poussière a une masse d’une fraction (∼ 1 − 10 %) de la masse de l’étoile centrale, et

2. Une masse solaire (M⊙) vaut 1.989× 1030 kg.
3. Une unité astronomique (ua) est la distance moyenne Terre-Soleil, soit 1.496× 1011 m (4, 848× 10−6 pc).
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Figure 1.3 – Zoom sur la nébuleuse d’Orion, située à environ 410 pc de la Terre et visible dans
la constellation du même nom. Les quelques zooms montrent des objets stellaires jeunes entourés
de matière parfois opaque.

c’est en son sein que vont se dérouler les processus de formation planétaire (voir figure 1.4). Nous
en discuterons plus précisément plus tard. Les étoiles autour desquelles les disques se forment
sont de pré-séquence principale. Elles sont classées en 3 catégories :

(i) Ae/Be Herbig : 1.5 . M⋆/M⊙ . 8. Comme leur nom l’indique, ce sont des étoiles de
type spectral A et B qui ont une température effective typiquement supérieure à 7500 K.

(ii) T-Tauri : 0.08 . M⋆/M⊙ . 1.5. Ce sont les plus communes, avec des températures
effective de l’ordre de 2500 à 7500 K. Elles sont de type spectral F, G, K ou M. 4

(iii) Naine Brune : 0.012 . M⋆/M⊙ . 0.08. Ce sont des étoiles ‘ratées’ qui ne peuvent pas
soutenir de réaction thermonucléaires sur la durée. Elles sont en conséquence plus froides
(< 2500 K) et sont de type spectral M, L ou T.

1.2.2 Observations et classification des disques

Une partie de la lumière émise par l’étoile centrale est absorbée par le disque et ré-émise à diffé-
rentes longueurs d’ondes. Les observations des disques sont donc révélatrices de leurs structures
en fonction de la longueur d’onde utilisée (voir figure 1.5). Par exemple, les couches les plus
hautes du disque sont révélées par la lumière directement diffusée par les plus petits grains,
correspondant aux longueurs d’onde du spectre visible ou de l’infrarouge proche. Comme on le
verra par la suite, ces petits grains sont fortement couplés avec le gaz, ce qui amène ces longueurs
d’onde à être associées à la structure du gaz. Au contraire, les grains plus gros vont absorber
la lumière et la ré-émettre sous forme de rayonnement thermique à de plus grandes longueurs
d’onde (typiquement λ ∼ 2πs, où s est le rayon d’un grain de poussière).

Une autre façon de caractériser un disque est de réaliser des mesures spectroscopiques, c.à.d de
mesurer l’intensité du flux reçu en fonction de la longueur d’onde, c’est à dire la Distribution
Spectrale d’Énergie (‘SED’ en anglais). La forme de cette distribution nous permet de classer les

4. Le Soleil est de type spectral G.
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Figure 1.4 – Illustration des différentes étapes amenant à la formation d’un système planétaire.
Crédits : Bill Saxton, NRAO/AUI/NSF.

Figure 1.5 – Illustration d’un disque et des différentes structures qui y sont observables en
fonction de la longueur d’onde. Tiré de Sicilia-Aguilar et al. (2016).

disques en 4 classes (Lada and Wilking, 1984; Andre and Montmerle, 1994). Plus précisément,
cette classification se sert de la pente de la distribution dans la région infrarouge du spectre
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Figure 1.6 – Classification des disques en fonction de la SED observée. Tiré de Armitage (2010).

lumineux (2-30 µm), que l’on appelle αIR :

αIR =
∆ log λFλ

∆λ
, (1.2)

où Fλ est la flux associé à la longueur d’onde λ.

La classification des disques se fait de la manière suivante (voir également la figure 1.6) :

1. Classe 0 : La proto-étoile est enfouie dans un nuage de gaz et de poussière assez opaque.
L’objet n’émet pas de lumière dans l’infrarouge proche et αIR = 0. Cette classe correspond
à des objets relativement jeunes, de l’ordre de 104 ans.

2. Classe I : Le disque s’est partiellement formé autour de la proto-étoile mais une partie si-
gnificative du nuage enveloppe toujours le système. La SED est quasi plate dans l’infrarouge
proche et moyen : 0 . αIR . 0.3. L’âge du système est de l’ordre de 105 ans.

3. Classe II : L’étoile est entourée d’un disque relativement fin. La SED est assez pentue :
−1.6 . αIR . −0.3 et correspond à la superposition du spectre du corps noir de l’étoile et
de l’émission thermique du disque. C’est dans cette phase que ma thèse se place.

4. Classe III : Le disque, qu’on appelle de débris, est quasiment dispersé. Il ne reste plus que
l’étoile, qui est sur le point d’entrer dans la séquence principale, et les éventuelles planètes et
corps massifs formés pendant l’évolution des étapes précédentes. La SED est essentiellement
composée de l’émission stellaire, avec αIR . −1.6. L’âge typique correspondant est de
l’ordre de 107 ans, ce qui donne la durée de vie moyenne des disques.

Des mesures spectroscopiques à plus haute résolution permettent également d’observer les raies
d’émission et d’absorption de certaines molécules du disque, ce qui offre une estimation de la
composition chimique de ce dernier. La phase gazeuse est majoritairement composée d’hydrogène
moléculaire H2, qui est cependant difficile à tracer étant donné que son moment dipolaire est nul
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et que ses transitions correspondent à des longueurs d’ondes difficilement observables. La phase
gazeuse est également composée d’autres molécules volatiles : H2O, CO, NH3 ou encore CH4. Ces
molécules ont la particularité de subir des changements de phase (sublimation ou condensation)
sur les plages de pression et de température rencontrées dans les disques. Il existe donc des zones
de transition entre la phase gazeuse et solide de chacune de ces espèces, que l’on appelle ‘lignes
de gel’. Nous en reparlerons plus en détail en section 1.3.3 et aux chapitres 2 et 4.

La phase de poussière est composée d’une part d’espèces carbonées (graphite, carbone amorphe)
et d’autre part d’espèces riche en oxygène (PAHs 5, Silice SiO2 ou encore Enstatite/Forsterite
MgSiO3/Mg2SiO4), qu’on appellera plus simplement silicates. En fonction de la position des
grains dans le disque, leurs surfaces sont également éventuellement recouvertes par les conden-
sats solides d’espèces volatiles, avec par exemple la glace d’eau, de CO ou de CO2. Une partie
de ma thèse (chapitre 4) se concentre sur les effets des lignes de gel, et notamment celle de CO,
sur la dynamique et la croissance de la poussière.

Notons finalement que les mesures des émissions de ces molécules nous permettent d’estimer la
masse des disques, ce sur quoi la théorie s’appuie. Plus particulièrement, la masse du gaz est
sujette à controverse, notamment car la majeure partie du contenu du disque est invisible (H2).
Cette masse est usuellement estimée par l’une de deux méthodes :

(i) Mesurer la masse de poussière et appliquer un rapport gaz/poussière similaire à ce qui est
trouvé dans le milieu interstellaire (∼ 100). Cette méthode considère donc que la poussière
dans les disques est répartie de manière équivalente avec le milieu interstellaire, ce qui n’est
pas a priori certain.

(ii) Mesurer la masse de CO du disque et appliquer un rapport H2/CO similaire à ce qui est
trouvé dans le milieu interstellaire (∼ 8, Dickman et al., 1983). Cette méthode est surtout
limitée par le fait que le CO n’est pas forcément représentatif de la masse du gaz, étant
donné qu’il se condense dans les parties les plus froides des disques (T . 20 K).

L’estimation de la masse de gaz des disques est encore un sujet débattu au sein de la communauté.

1.3 Formation planétaire

Les restes de la formation stellaire, c.à.d la poussière et le gaz contenus dans le disque, sont les
briques de la formation planétaire (Safronov, 1972; Lissauer and Stewart, 1993; Dominik and
Tielens, 1997; Dullemond and Dominik, 2005). Plus particulièrement, la poussière originellement
microscopique dans le MIS doit grandir sur typiquement 13 à 14 ordres de grandeurs en un temps
inférieur à la durée de vie du disque, c.à.d quelques millions d’années.

Ce processus est usuellement décrit par l’une de deux possibilités :

(i) L’instabilité gravitationnelle du disque, qui le fait fragmenter et permet à la poussière de
s’agglomérer directement en planétésimaux. Ce processus s’appliquerait aux disques très
massifs.

(ii) La coagulation progressive de la poussière au fur et à mesure des collisions entre grains.

On considèrera ici la coagulation progressive de la poussière dans les disques relativement peu
massifs. On appelle ceci le paradigme de l’accrétion de coeur (Ikoma et al., 2000).

1.3.1 Coagulation de la poussière

Les toutes premières étapes de la croissance sont dominées par l’agitation thermique du gaz,
qui permet aux plus petites particules de poussière (qu’on appelle monomères) de se rencon-
trer via le mouvement brownien et de se coller par intéractions de Van der Waals (Cuzzi et al.,

5. Pour ‘Polycyclic Aromatic Hydrocarbons’ en anglais.
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1993). Ce moteur de croissance s’essouffle rapidement (à quelques microns) et laisse la place à
la turbulence qui devient l’acteur principal de la rencontre entre les particules (Weidenschilling
and Cuzzi, 1993). Grâce à cette dernière, les grains sont capables de coaguler jusqu’à une taille
typique de l’ordre du millimètre au centimètre, après quoi les particules se rencontrent trop ra-
pidement et ne peuvent plus grossir (Blum and Wurm, 2008). Cela constitue une des barrières
de formation planétaire, dont on discute à la prochaine section.

Le gaz et la poussière interagissent par le biais d’une force de friction aérodynamique, qui dé-
pend entre autres de la taille de la poussière (Whipple, 1972; Weidenschilling, 1977). Au fur et
à mesure de la croissance, cette friction agit sur le mouvement des grains et sépare de plus en
plus la phase de gaz de la phase de poussière. Les effets les plus importants de cette friction se
font ressentir quand la poussière est typiquement d’une taille millimétrique (Laibe et al., 2012;
Dipierro et al., 2015), ce qui a tendance à pousser les grains vers l’intérieur du disque et à les
faire sédimenter vers le plan médian. Le disque de poussière a donc tendance à être plus fin et
moins étendu radialement que le disque de gaz (Rosotti et al., 2019).

La finesse du disque de poussière a également été proposée comme mécanisme de formation des
planétésimaux, notamment par le biais du mécanisme de Goldreich-Ward (Goldreich and Ward,
1973) qui considère l’instabilité gravitationnelle d’une couche de poussière hyper-fine. Ce méca-
nisme semble malheureusement irréalisable car la finesse de la couche de poussière requise est
limitée à la fois par le turbulence du disque et par l’instabilité de Kelvin-Helmholtz (Chokshi
et al., 1993a).

1.3.2 Les barrières de la formation planétaire

La croissance de la poussière est perturbée dans le régime des tailles centimétriques à métriques.
Dans cette région, notre compréhension de la croissance est limitée par quelques barrières.

Dérive radiale

Le gaz et la poussière évoluent conjointement dans les disques et sont couplés par une force de
friction aérodynamique (Whipple, 1972; Weidenschilling, 1977). En effet, on a d’une part le gaz
qui est soutenu par sa propre pression, ce qui le fait orbiter autour de l’étoile à des vitesses
azimutales légèrement sous-kepleriennes 6. D’autre part, la poussière est quant à elle insensible à
la pression, ce qui la fait orbiter autour de l’étoile à des vitesses kepleriennes. Cette différence de
vitesse azimutale fait que la poussière rencontre un ‘vent’ de face le long de son orbite, ce qui lui
fait perdre du moment cinétique et en conséquence la fait passer sur des orbites plus basses. En
d’autres termes, elle dérive radialement vers l’étoile (Nakagawa et al., 1986). Ce processus s’opère
le long du gradient de pression du gaz, et la poussière a tendance à le ‘remonter’ jusqu’à atteindre
les régions les plus denses du disque, c.à.d généralement le bord interne. Lorsque la poussière est
de petite ou grande taille, cette dérive est très lente. Cependant, pour les populations de tailles
intermédiaires, cette dérive devient très rapide et la poussière traverse radialement le disque en
un temps beaucoup plus court que sa durée de vie (Adachi et al., 1976; Weidenschilling, 1977).
Le résultat de cette dérive rapide est catastrophique, puisqu’elle conduit à l’accrétion du disque
de poussière par l’étoile et vide le réservoir de matière disponible pour la formation planétaire.
Historiquement, cette première barrière a été appelée la ‘barrière du mètre’ par Weidenschilling
(1977), du fait du modèle de disque utilisé qui exacerbe ce mécanisme pour les grains métriques.
Depuis, la généralisation de ce problème à des modèles de disques plus réalistes a cependant
montré que les tailles concernées s’étendaient typiquement du millimètre au mètre. On l’appelle
maintenant plus généralement la barrière de dérive radiale (Laibe et al., 2012).

6. Une vitesse azimutale dite keplerienne suit la 3ème loi de Kepler, c.à.d v ∝ r−1/2, où r est la distance à
l’étoile.
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Rebond et fragmentation

Les deuxièmes limitations que rencontrent la poussière dans les disques vient du processus de
croissance en lui-même. En effet, la turbulence qui agite les particules de poussière est assez
peu efficace lorsque les grains sont très petits ou très grands. Au contraire, les vitesses relatives
qu’elle induit sont maximales pour des grains de tailles intermédiares (mm-cm, Weidenschilling
and Cuzzi, 1993; Stepinski and Valageas, 1996), jusqu’à atteindre quelques dizaines de mètres
par seconde typiquement.

Les processus de croissance par coagulation sont difficiles à étudier expérimentalement car les
disques sont relativement froids et peu denses par rapport aux conditions rencontrées sur Terre.
Pour les investiguer, des expériences ont été menées notamment en micro-gravité (Blum and
Wurm, 2000; de Beule et al., 2013). Elles ont permis de mettre en évidence 3 comportements
lors de la collision de deux agrégats :

(i) La coagulation lorsque les vitesses relatives sont relativement faibles.

(ii) Le rebond, qui conserve la masse des deux particules et qui peut induire une déformation
élastique ou une restructuration interne (déformation plastique).

(iii) La fragmentation lorsque les vitesses relatives sont grandes. Dans ce scénario, l’énergie
cinétique mise en jeu lors de la collision détruit les liaisons chimiques des grains et fait
diminuer leur taille.

On considère en conséquence un seuil de vitesses relatives au delà desquelles les grains passent
d’un régime de croissance à un régime de rebond ou de fragmentation. Les expériences ont par
ailleurs montré que cette vitesse seuil, qu’on appelle souvent la vitesse de fragmentation, dépend
de la nature du grain (Blum and Wurm, 2008; Güttler et al., 2010). Les grains recouverts de
matériel volatile comme la glace d’eau ont par exemple été assimilés à de grandes vitesses de
fragmentation, et les grains silicatés à de plus faibles valeurs (Blum and Wurm, 2000, 2008;
Yamamoto et al., 2014; Musiolik et al., 2016). Notons tout de même que des études récentes
viennent remettre en cause ces préceptes, avec notamment la possibilité que les silicates, par-
fois recouverts de matière organique, puissent être favorables au collage (Steinpilz et al., 2019;
Homma et al., 2019) ou encore que la glace d’eau puisse y être défavorable (Musiolik and Wurm,
2019). Ces aspects sont particulièrement importants au regard des lignes de gel, qui induisent
des changements de propriétés de surface des grains dans le disque. Nous en parlerons plus pré-
cisément aux chapitres 2 et 4.

Notons également que la fragmentation de la poussière a été abordée de manière théorique et
numérique, avec le calcul de la vitesse de fragmentation en fonction des propriétés solides des
grains et l’utilisation de simulations à N-corps (Dominik and Tielens, 1997; Sirono, 2004; Wada
et al., 2007; Seizinger et al., 2013). Ces études ont mis en évidence des comportements similaires
aux résultats expérimentaux.

La fragmentation de la poussière est atteinte lorsque les vitesses relatives entre grains deviennent
grandes. Blum and Wurm (2008) ont par exemple couplé les résultats expérimentaux (vitesse de
fragmentation, rebond) avec les vitesses relatives rencontrées dans un disque et en ont déduit les
tailles correspondant aux différents régimes de collisions (voir figure 1.7). On constate ici que la
croissance des grains se fait de manière relativement simple jusqu’à des tailles centimétriques,
puis est stoppée au delà. La croissance des grains dans les disques est donc bridée par leurs
vitesses relatives lorsqu’ils atteignent des tailles intermédiaires. On appelle ces limitations les
barrières de ‘rebond’ (Zsom et al., 2010; Windmark et al., 2012) et de ‘fragmentation’ (Blum
and Wurm, 2008).

1.3.3 Quelques solutions à ces barrières

Au vu de la pléïade de planètes détectées ou de l’existence même de notre Système Solaire, les
barrières de la formation planétaire doivent avoir des solutions. Quelques-unes de ces dernières
se basent sur les propriétés de la dérive radiale de la poussière. En effet, la dérive radiale prend
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Figure 1.7 – Résultat des collisions entre agrégats de différentes tailles dans le modèle de disque
utilisé par Weidenschilling and Cuzzi (1993). Le bleu correspond à la croissance, le jaune au
rebond et le orange à la fragmentation. Tiré de Blum and Wurm (2008).

effet lorsque le gaz présente un gradient de pression et orbite autour de l’étoile de manière sous-
keplerienne. Cependant, si le gradient de pression s’annule, le gaz aura tendance à orbiter autour
de l’étoile à la même vitesse azimutale que la poussière, ce qui annulera la friction aérodynamique
et la dérive radiale par la même occasion (Haghighipour, 2005). L’idée derrière la majeure partie
de ces solutions est donc de créer un maximum de pression local dans le disque afin de permettre
à la poussière de s’y accumuler et de survivre à l’accrétion stellaire. Cette accumulation aura
également comme bénéfice de réduire les vitesses relatives entre les particules, ce qui pourra
également aider à combattre la barrière de fragmentation.

Sillons planétaires

Une des solutions les plus proposées invoque la présence d’une planète dans le disque. En effet,
une planète (ou en règle générale un potentiel gravitationnel) applique un couple sur le disque
(Goldreich and Tremaine, 1979, 1980), ce qui a tendance à écarter le gaz et la poussière de l’orbite
de la planète. À l’inverse, la viscosité du disque tend à étaler la matière et lisser les structures du
disque. Lorsque la viscosité est dominée par les effets de la planète, la matière se vide progressi-
vement de l’orbite de cette dernière et un sillon planétaire se forme (Paardekooper and Mellema,
2004; Zhu et al., 2012; Dipierro and Laibe, 2017). Au bord externe du sillon, le gaz forme un
maximum de pression local qui permet de concentrer la poussière et de stopper sa dérive radiale
(Rice et al., 2006; Fouchet et al., 2007). Les planètes capables de dominer la viscosité du disque
sont les plus massives, avec typiquement une masse supérieure à la planète la plus massive du
Système Solaire : Jupiter 7. Notons également que certaines observations de disques ont montré
des structures très similaires à la présence de sillons planétaires (succession d’anneaux concen-
triques brillants et sombres). Le premier exemple de ces découvertes est le disque autour de

7. La masse de Jupiter est de 1.89× 1027 kg, soit environ un millième de la masse du Soleil.
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Figure 1.8 – Gauche : Image observée par ALMA en bande 6. Droite : Image synthétique
simulée à partir de simulations hydrodynamiques. Tiré de Dipierro et al. (2015).

l’étoile HL Tau, qui a été reproduit de manière très convaincante avec la présence de 3 planètes
de masses sub-joviennes (Dipierro et al., 2015, voir figure 1.8).

La solution aux barrières de formation planétaire apportée par les sillons planétaires est tout de
même problématique, puisque dans ce cadre une planète est nécéssaire à la survie de la poussière 8.
La formation planétaire ne peut donc pas démarrer grâce à ce mécanisme. Nous reparlerons des
effets des planètes sur les disques dans le chapitre 5, ou nous nous intéresserons notamment aux
effets qu’elles peuvent avoir sur la croissance et la fragmentation de la poussière.

Vortex

Une autre solution permettant de concentrer la poussière 9 est la formation de vortex anticyclo-
niques dans le disque (Barge and Sommeria, 1995; Tanga et al., 1996), qui sont des structures
qui s’apparenteraient à la tâche rouge que présente Jupiter (Ingersoll, 1990). Ce mécanisme a
initialement été proposé sans offrir d’explications physiques satisfaisantes quant à son apparition.
Depuis, le développement de vortex a été étudié dans de multiples situations.

La présence de gradient d’entropie dans le disque a par exemple été liée au développement d’une
instabilité baroclinique capable de former un vortex (Klahr and Bodenheimer, 2003). L’ajout des
effets du champ magnétique a également permis de mettre en évidence la formation préférentielle
des vortex au bord interne des zones ‘mortes’, qui correspondent aux endroits où la magnétisation
du disque devient faible à cause de l’écrantage de l’illumination stellaire par les parties opaques
du disque (Lyra and Klahr, 2011).

Lorsque le disque présente un maximum de pression, Meheut et al. (2012) ont également montré
que l’instabilité de Rossby pouvait se développer et être stable. Dans ce cadre, la concentration
de la poussière millimétrique à centimétrique est très efficace et s’opère sur une échelle de temps
de quelques orbites.

Les vortex sont des structures qui se développent préférentiellement après l’apparition d’un maxi-
mum de pression dans le disque, ce qui encore une fois s’apparente comme étant une condition
légèrement ad hoc. Ces structures ont la particularité de ne pas être axisymétriques et ont été
proposées pour expliquer les observations de quelques disques (par exemple Regály et al., 2012).

8. Ce qui reviendrait à se poser la question de qui est venu en premier : l’oeuf ou la poule ?
9. On parle de ‘piéger’ la poussière.
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Figure 1.9 – Quelques agrégats poreux formés numériquement par Wada et al. (2008). Les
nombres sur chaque panneau indiquent le nombre de monomères qui composent les grains.

Porosité

Une autre piste de solution s’est plutôt focalisée sur la structure même des grains. En effet,
la croissance de ces derniers est imparfaite et ne permet pas de conserver leur compaction. En
conséquence, un grain résultant d’une collision se rempli par endroit de ‘vide’ et devient poreux,
ce qui a pour effet de diminuer sa densité intrinsèque moyenne (Chokshi et al., 1993b; Ormel
et al., 2007).

La porosité a été mise en évidence expérimentalement et numériquement (Dominik and Tielens,
1997; Blum and Schräpler, 2004; Wada et al., 2008; Paszun and Dominik, 2008; Seizinger et al.,
2012, voir figure 1.9) puis théorisée avec des modèles d’évolution de la porosité en fonction de la
masse (Suyama et al., 2009; Kataoka et al., 2013; Garcia, 2018; Garcia and Gonzalez, 2020). Ces
développements ont par ailleurs mis en évidence que les grains deviennent de plus en plus poreux
au fur et à mesure de leur croissance, jusqu’à atteindre un stade où le gaz ou leur auto-gravité
les compriment à nouveau.

Anthony Garcia, ancien doctorant de l’équipe, a plus spécifiquement étudié les effets de la po-
rosité sur l’évolution de la poussière dans les disques dans Garcia (2018); Garcia and Gonzalez
(2020). Ses travaux de thèse ont mis en évidence que la porosité pouvait accélérer la croissance
de la poussière, ce qui lui permet de se découpler du gaz de manière efficace, de stopper sa dérive
radiale et de surpasser les barrières de formation planétaire. Dans ce cadre là, la solution appor-
tée par la porosité ne consiste pas tant à former un maximum de pression mais à s’échapper du
régime de tailles problématiques (mm-cm) très rapidement.

1.3.4 Les lignes de gel

Les fronts de condensation, que l’on a appelé ‘lignes de gel’, ont également été explorées comme
possibles solutions aux problèmes de la formation planétaire. Une partie du travail théorique dans
ce domaine s’est focalisé sur la ligne de gel de l’eau, qui sépare les grains dits ‘humides’ (c.à.d
recouverts de glace d’eau) des grains dits ‘secs’ (c.à.d composés de silicates). La dérive radiale
des grains à l’intérieur de cette ligne de gel s’accompagne donc d’une forte sublimation. Certains
travaux ont par ailleurs montré que cette sublimation était capable de concentrer la poussière
de manière efficace si le disque était peu turbulent et si le flux de poussière à travers la ligne de
gel était soutenu (Saito and Sirono, 2011; Ida and Guillot, 2016). Les concentrations rencontrées
à l’intérieur de la ligne de gel pourraient devenir instables gravitationellement et déclencher la
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HD 169142

TW Hya

Figure 1.10 – Gauche : Carte de l’émission de la transition 3-2 de la molécule de DCO+ dans
le disque autour de l’étoile HD 169142. Cette émission trace la ligne de gel de CO. Adapté de
Macías et al. (2017). Droite : Carte de l’émission de la transition 4-3 de la molécule de N2H+,
autre traceur de la ligne de gel de CO, dans le disque TW Hya. Adapté de Qi et al. (2013).

formation de planétésimaux qui échapperaient donc aux barrières de formation planétaire.

D’autres approches ont aussi considéré l’évolution de la vapeur d’eau dans le disque, c.à.d ses
processus de diffusion et de condensation (Ciesla and Cuzzi, 2006). Ces aspects ont par ailleurs
permis de mettre en évidence un mécanisme où la vapeur d’eau fraichement sublimée était diffu-
sée à l’extérieur de la ligne de gel et re-condensée à la surface des grains (par exemple Cuzzi and
Zahnle, 2004; Drążkowska and Alibert, 2017). De telles concentrations de poussière se sont avérées
être des lieux propices au développement d’une instabilité hydrodynamique appelée ‘l’instabilité
de courant’, dont on parlera en section 1.3.6, et qui permet de former des planétésimaux en
contournant également les barrières de formation planétaire (Armitage et al., 2016; Drążkowska
and Alibert, 2017; Schoonenberg and Ormel, 2017; Hyodo et al., 2019). Enfin, il a également été
montré que la rétro-condensation de l’eau aux alentours de la ligne de gel était capable de former
des grains centimétriques dans des régions peu étendues (Ros et al., 2019).

La théorie pointe du doigt la ligne de gel de l’eau comme un lieu propice à la formation plané-
taire. De manière observationnelle, il est pourtant difficile de mettre en évidence la structure de
la poussière à la ligne de gel de l’eau, car cette dernière se situe à des distances très proches de
l’étoile (typiquement quelques ua). Notons tout de même qu’une observation de la ligne de gel
de l’eau a été proposée par Cieza et al. (2016) lors d’une augmentation de la luminosité de la
proto-étoile V883 Ori qui aurait permis à la ligne de gel de s’éloigner de l’étoile. Ces observations
semblent par ailleurs indiquer une inhibition de la croissance des grains à l’intérieur de la ligne
de gel, ce qui semble cohérent avec les travaux théoriques.

D’autres lignes de gel sont plus facilement observables (car plus éloignées de l’étoile) dans les
disques, avec par exemple celle qui est associée au CO. L’émission des molécules DCO+ et N2H+

a par exemple été relié au processus de condensation du CO (Pagani et al., 2012; van ’t Hoff
et al., 2017; Qi et al., 2019). Il est donc commun de les utiliser pour tracer la ligne de gel de CO,
comme l’ont par exemple fait Mathews et al. (2013); Qi et al. (2013); Öberg et al. (2015); Qi
et al. (2015); Macías et al. (2017); Salinas et al. (2018) (voir figure 1.10).

Notons que les lignes de gel ont aussi été invoquées pour expliquer les structures d’anneaux
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concentriques observés dans certains disques (par exemple Banzatti et al., 2015; Nomura et al.,
2016; Okuzumi et al., 2016; Pinilla et al., 2017). Des observations plus récentes par Andrews
et al. (2018) n’ont cependant pas montré de corrélation systématique entre les structures de
poussière et les positions des lignes de gel principales (Huang et al., 2018). Du point de vue de la
formation planétaire, les lignes de gel sont particulièrement intéressantes car elles ne nécessitent
pas de conditions particulières et sont naturellement présentes dans les disques. Mise à part la
ligne de gel de l’eau, leurs effets sont néanmoins encore peu compris. Dans le chapitre 4, nous
étudions l’effet générique des lignes de gel sur la croissance et la fragmentation de la poussière
en mettant un accent particulier sur la ligne de gel de CO, tout en discutant de leur impact sur
les observations de disques.

1.3.5 Les pièges à poussière auto-induits

Ma thèse s’est appuyée sur une autre solution aux barrières de formation planétaire proposée
par Gonzalez et al. (2017a). Leurs travaux constituent le point de départ de mon travail.

Du fait du faible rapport poussière/gaz rencontré dans le MIS, certains travaux théoriques né-
gligent les effets de la friction aérodynamique sur le gaz (par exemple Birnstiel et al., 2010;
Pinilla et al., 2012; Drążkowska et al., 2016). Cependant, cette force de réaction, qu’on appelle
la rétroaction, est au centre du mécanisme proposé par Gonzalez et al. (2017a). Ce mécanisme
se déroule comme suit (voir figure 1.11) :

(1) Malgré le faible rapport poussière/gaz initial, la rétroaction permet de freiner légèrement
la dérive radiale de la poussière (Kanagawa et al., 2017). La sédimentation verticale de la
poussière, qui est beaucoup plus rapide que la dérive radiale, permet de la concentrer dans
le plan médian et d’y augmenter encore plus l’intensité de la rétroaction. La poussière peut
alors croître dans le disque externe en ayant une vitesse de dérive radiale limitée et gagne
assez de temps pour se découpler du gaz.

(2) En se découplant, la friction aérodynamique avec le gaz est moins efficace et la poussière
freine sa dérive radiale, ce qui amène à la formation d’une concentration de poussière locale
dans le disque. La concentration ainsi formée atteint des rapports poussière/gaz proche de
l’unité, ce qui rend les effets rétroactifs plus importants que les effets visqueux et permettent
de modifier la structure du gaz. Plus précisément, le gaz est ‘tiré’ vers l’extérieur du disque
du fait de l’accélération qu’il subit de le part de la phase de poussière.

(3) Un maximum de pression local se développe alors à un autre endroit que le bord interne et
permet un piégeage efficace de la poussière qui dérive depuis le disque externe.

Ce mécanisme, que les auteurs ont appellé ‘piège à poussière auto-induit’, est particulièrement
attractif car il s’opère de manière autonome et ne requiert pas de conditions ad hoc pour se pro-
duire. Il permet de former, en quelques centaines de milliers d’années, de fortes concentrations
de poussière qui contiennent des grains de l’ordre du centimètre au mètre, découplés du gaz et
qui ont surpassé les barrières de formation planétaire. Ce mécanisme permet d’ailleurs de mettre
en évidence l’importance de la rétroaction de la poussière sur le gaz, ce qui a été également la
conclusion d’autres travaux (par exemple Kanagawa et al., 2017; Dipierro et al., 2018; Gárate
et al., 2019; Hyodo et al., 2019).

Ma thèse se focalise sur ce mécanisme, notamment en le couplant à d’autres phénomènes comme
la présence des lignes de gel (chapitre 4) ou encore de planètes (chapitre 5) dans le disque.

1.3.6 L’instabilité de courant : des galets aux planétésimaux

La rétroaction de la poussière s’est également avérée importante avec la découverte de l’insta-
bilité de courant 10 par Youdin and Goodman (2005). Cette instabilité de type hydrodynamique
est causée par la friction entre le gaz et la poussière. Sa croissance linéaire a été identifiée par
de multiples analyses perturbatrices des équations hydrodynamiques (par exemple Youdin and
Goodman, 2005; Jacquet et al., 2011; Krapp et al., 2019; Jaupart and Laibe, 2020), tandis que

10. ‘Streaming Instability’ en anglais.
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Figure 1.11 – Illustration du mécanisme de piège à poussière auto-induit (voir texte). Tiré de
Gonzalez et al. (2017a).

sa partie non-linéaire l’a été par des simulations hydrodynamiques locales dans des boîtes de
cisaillement (Johansen and Youdin, 2007; Johansen et al., 2014; Simon et al., 2016; Yang et al.,
2017).

L’instabilité de courant se développe préférentiellement quand la poussière est localement très
concentrée (rapports poussière/gaz proches ou supérieurs à 1) et qu’elle est marginalement dé-
couplée du gaz (mm-cm, voir section 2.4.4). Tout comme les pièges à poussière auto-induits,
elle se développe en la présence d’un gradient de pression, mais s’est avérée plus sensible à la
turbulence du disque et nécessite en conséquence une viscosité faible pour opérer (Youdin and
Goodman, 2005). Notons que Auffinger and Laibe (2018) ont effectué une analyse perturbatrice
des équations hydrodynamiques en présence d’un maximum de pression et ont notamment trouvé
que l’instabilité de courant pouvait s’y développer à des viscosités plus importantes.

L’instabilité de courant et les pièges à poussière auto-induits partagent leurs ingrédients mais
sont tout de même différents, notamment de par leurs mécanismes de formation ou leurs do-
maines d’applicabilité (Squire and Hopkins, 2020, voir également la comparaison extensive faite
par Gonzalez et al. (2017a)).

L’instabilité de courant s’est montrée capable de former des agrégats de poussière assez denses



29 CHAPITRE 1. CONTEXTE ASTROPHYSIQUE

Figure 1.12 – Simulation numérique de l’instabilité de courant dans le plan (x, z), où x représente
la coordonnée radiale. La couleur représente la densité de matière, où le plus brillant correspond
au plus dense. Le temps se lit du panneau de haut, gauche au panneau de bas, droite en unité
de temps keplerien. Tiré de Johansen and Youdin (2007).

pour pouvoir former des planétésimaux par effondrement gravitationnel à partir de grains de
tailles centimétriques (Johansen and Youdin, 2007, voir figure 1.12), ce qui pourrait permettre
de surmonter les problèmes liés à la formation planétaire. Le consensus semble par ailleurs s’orien-
ter vers l’instabilité de courant comme étant le mécanisme principal capable de former des corps
kilométriques. Pour ce faire, une concentration de poussière efficace doit cependant apparaitre
dans le disque. Les pièges à poussière auto-induits sont donc de bon candidats pour opérer de
concert avec l’instabilité de courant (Auffinger and Laibe, 2018).

1.4 Des planétésimaux aux planètes : le cas du Système Solaire

Étant donné la richesse et la proximité de notre Système Solaire, son observation a servi à
contraindre les stades plus avancés de la formation planétaire, notamment après la dispersion du
disque. Les processus ainsi mis en lumière ont ensuite été mis en parallèle avec d’autres systèmes
planétaires comme celui autour de l’étoile TRAPPIST 1, découvert au début de ma thèse (Luger
et al., 2017).

1.4.1 Composition et structure

Le Système Solaire est composé d’une unique étoile appartenant à la séquence principale et de
type G2V, qui représente à elle seule environ 99.9% de la masse du système. Elle est âgée de
4.567 milliards d’années, soit environ la moitié de la durée de vie estimée d’une étoile de ce type.
Autour du Soleil orbitent 8 planètes, dont les demi-grand axes, masses et rayons sont spécifiés
dans la table 1.1.

Les planètes se divisent en deux catégories :

(i) Les planètes telluriques : Mercure, Vénus, la Terre et Mars par ordre croissant de
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Nom a [ua] Mp [M⊕] Rp [R⊕]

Mercure 0.39 0.06 038
Vénus 0.72 0.82 0.95
Terre 1 1 1
Mars 1.52 0.11 0.53

Jupiter 5.2 317.8 11.2
Saturne 9.5 95.1 9.5
Uranus 19.2 14.6 4.0
Neptune 30.1 17.2 3.9

Table 1.1 – Nom, demi-grand axe, masse et rayon des 8 planètes du Système Solaire.

distance au Soleil. Elles sont constituées d’un noyau majoritairement composé de fer qui
est englobé par un manteau de roches silicatées. Étant donné leur plus faible masse, les
espèces gazeuses les plus légères ont pu se libérer de leur influence gravitationnelle, c’est
pourquoi leur atmosphère est plutôt composée d’éléments plus lourds comme le CO2, N2,
O2, H2O ou CH4. Vénus, la Terre et Mars possèdent une atmosphère, contrairement à
Mercure qui du fait de sa proximité avec le Soleil et sa faible gravité ne peut pas conserver
de gaz.

(ii) Les planètes géantes : Jupiter, Saturne, Uranus et Neptune par ordre croissant de dis-
tance au Soleil. Ces quatre planètes sont significativement plus grandes et massives que
les planètes telluriques et ont également une composition bien différente, puisqu’elles sont
majoritairement composées d’hydrogène et d’hélium puis de métaux en plus faible quan-
tité. Les deux premières, Jupiter et Saturne, sont souvent appelées ‘géantes gazeuses’ car
les métaux qu’elles contiennent sont très peu abondants. Au contraire, Uranus et Neptune
possèdent une fraction plus importante de métaux notamment sous forme de glace d’eau,
d’ammoniac ou encore de méthane, ce qui leur vaut le nom de ‘géantes de glaces’.

On peut observer une dichotomie spatiale assez prononcée entre les deux types de planètes, chose
que les modèles de formation du Système Solaire ont tenté d’expliquer grâce à la ligne de gel de
l’eau qui se situe entre les orbites de Mars et de Jupiter (voir section 1.4.2).

Au delà des 8 planètes, le Système Solaire est également composé de millions de corps répartis
principalement dans deux régions annulaires : la ceinture d’astéroïdes entre les orbites de Mars et
de Jupiter, et la ceinture de Kuiper au delà de l’orbite de Neptune. La première s’étend d’environ
1.7 à 4.5 ua et contient une masse d’environ 5.5× 10−4 M⊕ (Krasinsky et al., 2002), tandis que
la deuxième est beaucoup plus massive (0.1 M⊕) et s’étend d’environ 30 à 55 ua (Chiang et al.,
2007). Les objets qui se trouvent dans ces ceintures sont les restes du processus de formation
planétaire et ont des tailles comprises entre le millimètre et la centaine de kilomètres. La partie
haute de ces tailles correspond à quelques planètes naines, avec notamment Cérès dans la ceinture
d’astéroïde ou Pluton, Hauméa, Éris et Makémaké dans la ceinture de Kuiper. La composition
des solides dans les ceintures diffèrent légèrement, avec notamment une forte richesse en métaux
dans la ceinture d’astéroïdes 11 et une majorité de glaces (eau, ammoniac, méthane) dans la
ceinture de Kuiper.

1.4.2 Scénarios de formation

Les étapes finales de la formation du Système Solaire ont d’abord été décrites dans un modèle
‘classique’ initié par Wetherill (1991) et développé par d’autres auteurs (Chambers, 2001; Ray-
mond et al., 2006; Morishima et al., 2008; Raymond et al., 2009). De par l’enveloppe massive
de gaz que possède les planètes géantes, leur formation s’est déroulée avant que le gaz du disque
ne se dissipe, c.à.d pendant les premiers millions d’années de la vie de l’étoile, ce qui dénote
de la croissance des planètes telluriques qui est beaucoup plus lente. Ce modèle de formation

11. On distingue 3 types d’astéroïdes dans cette ceinture : ceux riches en carbone (type C), ceux riches en
silicates (type S) et ceux riches en métaux (type M). Ces types ont des distributions spatiales différentes.
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du Système Solaire s’est particulièrement focalisé sur les planètes telluriques, en considérant
notamment que la formation des planètes géantes n’ait pas impactée le reservoir de roches. Le
point de départ du modèle classique est de considérer une distribution de planétésimaux et la
présence de Jupiter à sa position actuelle. Des simulations numériques d’agglomération de cette
distribution de planétésimaux ont permis de retrouver la formation des 4 planètes telluriques
de manière satisfaisante, sauf pour le cas de Mars qui s’avérait toujours trop massive quelque
soit la distribution de planétésimaux considérée (Raymond et al., 2006; Morishima et al., 2008;
Raymond et al., 2009). Le focus s’est donc transféré vers la planète Jupiter elle-même.

Pour résoudre le problème de la masse de Mars, un des modèles les plus utilisés est le modèle de
la Grande Virée de Bord 12 (Walsh et al., 2011, 2012). Ce scénario considère la migration radiale
de Jupiter et de Saturne. Jupiter se formerait par exemple à 3.5 ua puis migrerait jusqu’à 1.5 ua
où elle entrerait en résonance avec Saturne. Cette résonance leur ferait toutes les deux rebrousser
chemin et migrer vers l’extérieur du disque. Pierens and Raymond (2011) ont par ailleurs montré
qu’un tel scénario était possible. La double migration vers l’extérieur de ces planètes permet de
tronquer le disque de planétésimaux à ∼ 1 ua et de limiter le reservoir de matière disponible
pour la formation de Mars, ce qui explique sa petite taille et la ceinture d’astéroïdes. De plus,
dans ce scénario le changement de direction migratoire de Jupiter et de Saturne engendre une
migration de petits corps contenant de la glace d’eau vers l’intérieur du système, ce qui permet
d’expliquer l’abondance de l’eau à la surface des planètes telluriques comme la Terre ou Mars,
qui initialement se sont formées à l’intérieur de la ligne de gel.

En ce qui concerne le Système Solaire externe, la ceinture de Kuiper contraint l’évolution des
planètes géantes, qui devrait s’être limitée à la zone entre ∼ 5 et ∼ 35 ua. Pour expliquer la
distribution actuelle des planètes géantes, un des modèles le plus utilisé est le modèle de Nice
(Tsiganis et al., 2005; Morbidelli et al., 2005; Gomes et al., 2005), qui se situe temporellement
après le modèle de la Grande Virée de Bord. En effet, à l’issue de la migration radiale des pla-
nètes géantes vers l’extérieur du disque, elles se retrouveraient en un système d’orbites assez serré
(par exemple 5.5, 8, 12, 16 ua) dans un disque de planétésimaux d’une masse d’envrion 35 M⊕

et où le gaz s’est dissipé. Dans ce scénario, les interactions entre les planètes entre elles et les
planétésimaux engendre une migration lente de Jupiter vers l’étoile au contraire des autres pla-
nètes géantes qui migrent vers l’extérieur. Lorsque Jupiter et Saturne entrent dans une résonance
orbitale, le système devient instable, ce qui d’une part écarte les planètes géantes entre elles, et
d’autre part permet dans certains cas d’échanger l’ordre de Neptune et d’Uranus. Ce scénario
permet en outre d’expliquer l’espacement entre les planètes géantes, leur excentricité ainsi que les
populations de corps troyens qui co-orbitent avec Jupiter. Enfin, l’instabilité rencontrée éjecte les
planétésimaux du disque externe vers l’intérieur du disque, ce qui constitue le ‘Grand Bombarde-
ment Tardif’ 13 dont la surface de la Lune ou de Mercure porte encore les traces (Zellner, 2017).
Après cet évènement, qui a été daté à environ 3.8 milliards d’années avant notre ère, les planètes
du Système Solaire se sont retrouvées dans l’ordre dans lequel on les connait aujourd’hui. Les
différentes phases de l’évolution des planètes géantes sont résumées en figure 1.13.

1.5 Objectifs de la thèse

Comme on l’a vu dans cette introduction, le problème majeur de la formation planétaire réside
dans la phase pré-planétésimaux, où la poussière doit pouvoir surpasser les barrières de dérive
radiale et de fragmentation. Cette thèse se penche plus particulièrement sur les mécanismes de
croissance et de fragmentation de la poussière, notamment par le biais des pièges à poussière
auto-induits. Les objectifs principaux de la thèse sont les suivants :

• Mettre en évidence les effets couplés de la friction aérodynamique, de la croissance de la
poussière et des autres processus intervenants dans les disques.

12. ‘Grand Tack’ en anglais.
13. ‘Late Heavy Bombardment’ en anglais.
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Figure 1.13 – Distance à l’étoile en fonction du temps pour les 4 planètes géantes du Système
Solaire. À l’issue de la phase de croissance des grains (zone bleue), les planètes migrent dans
le disque vers l’intérieur puis l’extérieur, ce qui permet d’expliquer la formation de Mars et des
autres planètes telluriques (zone verte). Après la dispersion du gaz, les planètes deviennent briè-
vement instables ce qui d’une part leur donne leur ordre actuel et d’autre part permet d’expliquer
le grand bombardement tardif (zone orange). Les planètes et le Système ont enfin évolué jusqu’à
aujourd’hui (zone rouge).

• Identifier le rôle des lignes de gel dans la formation et l’évolution des pièges à poussière auto-
induits.

• Contraindre la compréhension des observations de disques.

• Développer les méthodes numériques associées à la croissance et à la fragmentation de la
poussière.



CHAPITRE 2

MODÈLE ET ÉVOLUTION D’UN DISQUE
PROTOPLANÉTAIRE

“You newer models are happy scraping the shit...

because you’ve never seen a miracle.”

Sapper Morton - Blade Runner 2049

“What was done to me created me. It’s a basic

principle of the universe that every action causes an

equal and opposing reaction.”

V - V for Vendetta

La formation des planètes est intimement liée à l’évolution des disques d’accrétion, qui a été
théorisée pour la première fois dans les années 70 (Safronov, 1969; Shakura and Sunyaev, 1973;
Lynden-Bell and Pringle, 1974). À partir d’ici, nous considérons les disques protoplanétaires
comme des systèmes axisymétriques et fins, où les équations sont plus efficacement décrites en
coordonnées cylindriques. Nous considérerons des disques uniquement composés de gaz jusqu’à
la section 2.4, où nous développerons les effets de couplage qui existent entre la poussière et le gaz.

2.1 Étalement d’un disque d’accrétion

2.1.1 Évolution temporelle

Le point de départ pour comprendre l’évolution d’un disque d’accrétion est de considérer qu’un
anneau de gaz d’épaisseur ∆r ne peut changer sa masse que par le biais des flux de matière
selon la dimension radiale (cf. figure 2.1). Plus précisément, la dérivée temporelle de la densité
de surface Σ à la position r s’exprime comme :

∂

∂t
(2πr∆rΣ(r)) = 2πrΣ(r)vg,r(r)− 2π(r +∆r)Σ(r +∆r)vg,r(r +∆r), (2.1)

où vg,r est la vitesse radiale du gaz. Dans le cas où ∆r est infinitésimal, ceci nous donne l’équation
de la conservation de la masse :

r
∂Σ

∂t
+

∂

∂r
(rΣvg,r) = 0. (2.2)

La variation de la densité dépend de la vitesse radiale du fluide, ce qui implique que pour qu’il y
ait une variation temporelle, il faut qu’il y ait une source de transfert de moment dans le disque
permettant à un élément du fluide de changer son orbite. Cette source est communément appelée
la ‘viscosité’ (cf. section 2.3), qui se manifeste par un couple visqueux Γvisc exprimé comme :

33
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Figure 2.1 – Schéma d’un anneau appliquant un couple visqueux Γvisc.

Γvisc = 2πr3νΣ
dΩ

dr
, (2.3)

où ν est la viscosité cinématique et Ω est la fréquence angulaire.
La conservation du moment cinétique s’écrit alors :

r
∂

∂t

(

r2ΣΩ
)

+
∂

∂r

(

r2ΩrΣvg,r
)

=
1

2π

∂Γvisc

∂r
. (2.4)

En remarquant la propriété suivante :

∂

∂r

(

Σr3Ωvg,r
)

= rΣvg,r
∂

∂r

(

r2Ω
)

+ r2Ω
∂

∂r
(rΣvg,r) , (2.5)

on trouve, avec l’équation 2.4 :

∂

∂t

(

Σr2Ω
)

+
1

r

[

rΣvg,r
∂

∂r

(

r2Ω
)

+ r2Ω
∂

∂r
(rΣvg,r)

]

=
1

r

∂

∂r

(

νΣr3
dΩ

dr

)

, (2.6)

ce qui, en utilisant la conservation de la masse (equation 2.2), donne :

∂

∂t

(

Σr2Ω
)

+
1

r

[

rΣvg,r
∂

∂r

(

r2Ω
)

− r3Ω
∂Σ

∂t

]

=
1

r

∂

∂r

(

νΣr3
dΩ

dr

)

. (2.7)

Les termes à dépendances temporelles s’annulent donc (en supposant que ∂Ω/∂t = 0) et la vitesse
radiale du gaz vg,r peut être exprimée comme :

vg,r =
1

rΣ
∂

∂r
(r2Ω)

∂

∂r

(

νΣr3
dΩ

dr

)

. (2.8)

L’injection de la vitesse radiale dans la conservation de la masse (equation 2.2) nous donne
finalement :

∂Σ

∂t
= −1

r

∂

∂r







1

∂

∂r
(r2Ω)

∂

∂r

(

νΣr3
dΩ

dr

)






. (2.9)
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En supposant Ω comme étant keplerien, c’est à dire Ω ∝ r−3/2, les propriétés suivantes sont
également vérifiées :

∂

∂r

(

r2Ω
)

=
rΩ

2
, (2.10)

∂Ω

∂r
= −3

2

Ω

r
, (2.11)

∂

∂r

(

r3/2Ω
)

= 0, (2.12)

ce qui permet de simplifier et de trouver l’équation d’évolution de la densité de surface dans un
disque d’accrétion :

∂Σ

∂t
=

3

r

∂

∂r

[√
r
∂

∂r

(

νΣ
√
r
)

]

. (2.13)

En utilisant le changement de variable suivant :

X = 2
√
r, (2.14)

f =
3X

2
Σ, (2.15)

l’équation 2.13 se réduit alors à une équation de diffusion classique :

∂f

∂t
=

12ν

X2

∂2f

∂X2
, (2.16)

où 12ν/X2 joue le rôle du coefficient de diffusion D. Par ailleurs, le temps de diffusion caracté-
ristique est estimé comme X2/D ∼ r2/ν. On appelle ce temps caractéristique le temps visqueux.

Une façon académique mais parlante de mettre en évidence l’étalement visqueux d’un disque
d’accrétion est de considérer une viscosité cinématique constante (Pringle, 1981). En partant
d’un état initial correspondant à un anneau infiniment mince contenant la masse m :

Σ(r, t = 0) =
m

2πr0
δ(r − r0), (2.17)

la solution de l’équation 2.13 est (Pringle, 1981) :

Σ(r̃, t̃) =
m

πr20

1

t̃
r̃−1/4 exp

(

−(1 + r̃2)

t̃

)

I1/4

(

2r̃

t̃

)

, (2.18)

où I1/4 est une fonction de Bessel du premier ordre modifiée. r̃ et t̃ sont les positions et temps
adimensionnés et définis comme :

r̃ =
r

r0
, (2.19)

t̃ =
12ν

r20
t. (2.20)

Nous remarquons que t̃ est quasiment le rapport entre le temps et le temps visqueux à r0. L’évo-
lution temporelle du profil radial de la densité de surface est montrée en figure 2.2. Dans ce
cas, l’étalement visqueux emporte la majeure partie du disque dans ses régions internes, là où
le moment cinétique est faible. Par conservation du moment, il y a donc une infime partie du
disque qui est emportée à des très grands rayons, là où le moment cinétique est important.

Ce mécanisme de transport du moment est au centre de l’évolution des disques d’accrétion
et sa (ou ses) source(s) est encore débattue (voir section 2.3). Notons également qu’il existe
des solutions à l’équation 2.13 pour des viscosités non constantes, par exemple lorsque ν ∝ rx

(Lynden-Bell and Pringle, 1974). Ces solutions sont plus physiques que le cas académique qui a
été montré dans cette section, mais illustrent le même mécanisme.
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Figure 2.2 – Profils radiaux de la densité de surface pour des temps allant de t̃ = 0.004 (bleu)
à t̃ = 0.256 (marron).

2.1.2 État stationnaire

Dans le régime stationnaire les dérivées temporelles sont nulles et le système est considéré à
l’équilibre. Si l’on repart de l’équation de conservation du moment cinétique (equation 2.4), on
a :

∂

∂r

(

r2ΩrΣvg,r
)

=
1

2π

∂Γvisc

∂r
, (2.21)

qui se traduit également par :

2πr2ΩrΣvg,r = Γvisc +K, (2.22)

= 2πr3νΣ
dΩ

dr
+K, (2.23)

où K est une constante d’intégration. En utilisant le taux d’accrétion, noté Ṁ = −2πrΣvg,r, on
a finalement :

− Ṁr2Ω = 2πr3νΣ
dΩ

dr
+K. (2.24)

En considérant un disque qui s’étend jusqu’à l’étoile, le couple visqueux s’annule proche de la
surface stellaire (Armitage, 2010), ce qui nous permet d’estimer K comme :

K = −ṀR2
⋆Ω⋆. (2.25)

Finalement, en considérant la fréquence angulaire comme keplerienne, on trouve la densité de
surface à l’état stationnaire :

Σ =
Ṁ

3πν

(

1−
√

R⋆

r

)

, (2.26)

qui varie alors comme Σ ∝ 1/ν lorsque r ≫ R⋆. Dans ce régime, la vitesse radiale du gaz devient
alors simplement :

vg,r = −3

2

ν

r
. (2.27)
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Il est d’usage de modéliser un disque protoplanétaire à l’état stationnaire. On le fera dans la
suite de ce chapitre.

2.2 Modèles de disques

2.2.1 L’hypothèse verticalement isotherme

Dans un disque où seules s’appliquent les forces de pression et l’accélération gravitationnelle due
à l’étoile, la conservation de l’impulsion à l’état stationnaire s’écrit :

dvg
dt

= −∇P
ρg

−∇φ, (2.28)

0 = −∇P
ρg

−∇φ, (2.29)

où P est la pression, ρg est la densité spatiale du gaz et φ est le potentiel gravitationnel de l’étoile
centrale. En projetant sur l’axe z, on trouve :

1

ρg

∂P

∂z
= − ∂

∂z

GM⋆

(r2 + z2)1/2
. (2.30)

La pression et la densité du gaz sont reliés par l’équation d’état d’un gaz parfait :

P =
kBT

µmH
ρg, (2.31)

= c2sρg, (2.32)

où kB est la constante de Boltzmann, µmH est la masse moléculaire moyenne et cs est la vitesse
du son isotherme. L’observation du milieu interstellaire indique que µ = 2.32 pour un mélange
composé en grande partie d’hydrogène moléculaire (Bell et al., 1997), ce qui correspond à des
fractions de 71.1%, 27.41% et 1.49% pour H2, He et les métaux 1 respectivement (Lodders, 2003).
En utilisant l’équation 2.32, on trouve :

c2s
1

ρg

∂ρg
∂z

= − GM⋆z

(r2 + z2)3/2
, (2.33)

ce qui, en séparant les variables, donne :

∂ρg
ρg

=
GM⋆

c2s (r
2 + r2))3/2

zdz. (2.34)

Pour un disque mince, l’étendue radiale est beaucoup plus importante que l’étendue verticale
(z ≪ r), d’où l’approximation suivante :

GM⋆

(r2 + z2)3/2
≃ GM⋆

r3
, (2.35)

≃ Ω2
k, (2.36)

où Ωk est la fréquence angulaire keplerienne.

En considérant une température verticalement constante, nous pouvons directement intégrer
l’équation 2.34 :

1. En Astrophysique, on appelle ‘métal’ tout élément plus lourd que l’hydrogène et l’hélium.
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ρg(z) = ρg,0 exp

(

−Ω2
k

2c2s
z2
)

, (2.37)

= ρg,0 exp

(

− z2

2H2

)

, (2.38)

où H ≡ cs/Ωk est la hauteur caractéristique du disque et ρg,0 est la densité spatiale du gaz dans
le plan médian du disque (z = 0). Nous pouvons la calculer en utilisant la densité surfacique :

Σg(r) =

∫ +∞

−∞

ρg,0 exp

(

− z2

2H2

)

dz. (2.39)

On trouve alors :

Σg(r) =
√
2πHρg,0, (2.40)

d’où, finalement :

ρg(r, z) =
Σg(r)√
2πH

exp

(

− z2

2H2

)

(2.41)

Remarquons enfin l’identité suivante :

H

r
=

cs
Ωkr

, (2.42)

=
cs
vk
, (2.43)

=
1

M , (2.44)

qui, lorsque le disque est mince, implique que la vitesse keplerienne est supersonique (H/r ≪
1 → M ≫ 1). La grandeur H/r est appelée le rapport d’aspect du disque et nous informe de
la géométrie de ce dernier. Plus précisément, on dira qu’il est ‘évasé’ si d(H/r)/dr > 0, ‘plat’
si d(H/r)/dr = 0 ou ‘bombé’ si d(H/r)/dr < 0. En pratique, même si le modèle verticalement
isotherme reste simple, il permet néanmoins de saisir le lien entre l’épaisseur du disque, sa
géométrie et sa température.

2.2.2 Géométries et structure thermique des disques

La structure thermique des disques dépend des processus de chauffage et de refroidissement en
leur sein. En première approximation, la luminosité du disque a deux sources distinctes :

(i) La lumière provenant de l’étoile. Elle est absorbée par la poussière du disque et est ré-émise
généralement à de plus grandes longueurs d’ondes (cf. section 1.2.2). Les disques dont la
luminosité provient majoritairement de cette source sont appelés des disques passifs.

(ii) L’accrétion du gaz et de la poussière par l’étoile centrale. Elle dissipe l’énergie potentielle
gravitationnelle sous forme d’un rayonnement d’autant plus intense que le taux d’accré-
tion est fort. Les disques dont la luminosité provient majoritairement de cette source sont
appelés des disques actifs.

La source passive de luminosité, appelée ici Lpas, peut être écrite comme :

Lpas = fL⋆, (2.45)

où f est un facteur correspondant à la portion de la lumière de l’étoile interceptée par le disque.
Nous détaillerons ce facteur dans la suite.

La source active de luminosité, appelée ici Lact, quant à elle s’exprime comme :
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r
θ

R
⋆

φ

Figure 2.3 – Schéma représentatif des angles θ (gauche) et ϕ (droite).

Lact =
GM⋆Ṁ

R⋆
. (2.46)

Il existe alors un taux d’accrétion limite, correspondant théoriquement à la frontière entre un
disque passif et un disque actif (Lpas = Lact), tel que :

Ṁlim =
fL⋆R⋆

GM⋆
, (2.47)

qui a une valeur typique de 10−8 M⊙/yr pour des données solaires et f = 1/4. Les taux d’accrétion
des disques autour d’étoiles T-Tauri classiques s’étalent sur plusieurs ordres de grandeurs de part
et d’autre de cette valeur limite (Gullbring et al., 1998), ce qui amène à penser que la réalité est
un peu plus complexe et que nous ne pouvons probablement pas considérer les disques comme
toujours passifs ou toujours actifs. Néanmoins, il est raisonnable de penser que les disques sont
certainement majoritairement actifs au début de leur vie, lorsque ils sont encore massifs et que le
taux d’accrétion est fort, tandis qu’ils sont plutôt passifs à des stades ultérieurs de leur évolution.
Dans la suite de ce chapitre, nous nous intéresserons plus particulièrement aux disques passifs
plus évolués.

Structure thermique d’un disque passif infiniment fin

Une première approche pour calculer la structure thermique d’un disque passif est de considérer
qu’il est infiniment fin et qu’il ré-émet la totalité de la lumière qu’il reçoit. Dans ce modèle, l’étoile
est considérée comme une sphère de rayon R⋆ avec une intensité constante (l’assombrissement
centre-bord est négligé). Nous utilisons les coordonnées sphériques qui sont plus adaptées à ce
problème. Le flux reçu par le disque est exprimé comme :

Fr =
x

I⋆ sin θ cosϕdΩ, (2.48)

où dΩ = sin θdθdϕ. Les angles θ et ϕ sont représentés en figure 2.3. En considérant que le disque
est symétrique, on se restreint à calculer uniquement le flux reçu par la moitié du disque (c.à.d
une surface), provenant ainsi de la moitié de la surface de l’étoile. On a alors, avec les bonnes
bornes :
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Fr = I⋆

∫ π/2

−π/2
cosϕdϕ

∫ sin−1(R⋆

r
)

0
sin2 θdθ, (2.49)

= I⋆ [sinϕ]
π/2
−π/2

∫ sin−1(R⋆

r
)

0

1− cos 2θ

2
dθ, (2.50)

=
I⋆
2
[sinϕ]

π/2
−π/2 × [θ − sin 2θ]

sin−1(R⋆

r
)

0 , (2.51)

= I⋆

[

sin−1

(

R⋆

r

)

− sin

(

2 sin−1

(

R⋆

r

))]

, (2.52)

= I⋆



sin−1

(

R⋆

r

)

− R⋆

r

√

1−
(

R⋆

r

)2


 . (2.53)

En considérant que l’étoile rayonne comme un corps noir de température effective T⋆, on a

F⋆ = σT 4
⋆ = πI⋆, (2.54)

où σ est la constante de Stefan-Boltzmann. On considère que le disque émet également comme
un corps noir de température Tdisc, tel que Fdisc = σT 4

disc. Si le disque ré-émet tout ce qu’il reçoit,
on trouve alors le profil de température suivant :

(

Tdisc
T⋆

)4

=
1

π



sin−1

(

R⋆

r

)

− R⋆

r

√

1−
(

R⋆

r

)2


 . (2.55)

En faisant un développement limité au premier ordre dans le régime où r ≫ R⋆, on trouve une
forme plus amicale :

(

Tdisc
T⋆

)4

≃ 1

π

[

R⋆

r
+

1

6

(

R⋆

r

)3

− R⋆

r

(

1− 1

2

(

R⋆

r

)2
)]

, (2.56)

≃ 1

π

2

3

(

R⋆

r

)3

. (2.57)

La température du disque varie alors avec la distance comme r−3/4. Le rapport d’aspect du
disque est quant à lui :

H

r
=
cs
vk
, (2.58)

∝ r1/2−3/8, (2.59)

∝ r1/8, (2.60)

indiquant que le disque est légèrement évasé. En intégrant le flux sur la surface du disque, on
peut également obtenir la luminosité totale du disque :

Ldisc = 2

∫ ∞

R⋆

2πrFdiscdr, (2.61)

= 4σT 4
⋆

∫ ∞

R⋆



sin−1

(

R⋆

r

)

− R⋆

r

√

1−
(

R⋆

r

)2


 rdr, (2.62)

= 4σT 4
⋆

πR2
⋆

4
, (2.63)

= πσT 4
⋆R

2
⋆, (2.64)

=
L⋆

4
. (2.65)
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Un disque passif avec ce modèle infiniment fin reçoit donc un quart de la luminosité de l’étoile,
d’où un facteur f = 1/4.

Structure thermique d’un disque passif évasé

Une amélioration possible du modèle présenté précédemment est de considérer la géométrie ver-
ticale du disque, c’est à dire le fait qu’il peut être évasé. Dans ce cas de figure, l’angle d’incidence
entre la surface du disque et les rayons lumineux provenants de l’étoile change avec r (voir fi-
gure 2.4). En conséquence, il faut faire des ajustements géométriques sur le calcul du flux reçu,
sans pour autant changer la philosophie du calcul précédent (Kenyon and Hartmann, 1987).

r

R
⋆

α H
surf

Figure 2.4 – Schéma de l’illumination d’un disque évasé par une étoile. Les proportions sont
exagérées à des fins pédagogiques.

On note α l’angle d’incidence d’un rayon lumineux sur la surface du disque. Cet angle dépend à
la fois de la hauteur de la surface Hsurf à la distance r et du coefficient directeur de la tangente
à la surface à r. On a alors :

α(r) =
Hsurf

r
− dHsurf

dr
. (2.66)

Le flux reçu par l’étoile est modulé par α tel que :

Fr = sinα(r)F⋆, (2.67)

≃ α(r)
L⋆

4πr2
, (2.68)

où on a fait l’approximation des petits angles sur α. Si le disque ré-émet toute la lumière qu’il
reçoit, on a alors :

(

Tdisc
T⋆

)4

= α(r)r−2. (2.69)

Kenyon and Hartmann (1987) ont montré que lorsque r ≫ R⋆, la structure thermique pouvait
être bien approximée par :

Tdisc ∝ r−1/2, (2.70)

qui a une pente moins importante que dans le modèle infiniment fin. Remarquons également que
H/r ∝ r1/4, ce qui correspond à un disque bien plus évasé que dans le cas précédent.
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En réalité, l’équilibre thermique des disques est un peu plus complexe, étant donné que la pous-
sière ne ré-émet pas parfaitement la lumière du fait de son opacité, qui elle même dépend de la
température (Bell and Lin, 1994). Des modèles plus physiques d’équilibre thermique avec pous-
sière existent (par exemple Chiang and Goldreich, 1997b; D’Alessio et al., 1998), et montrent
également que la structure thermique des disques peut être dans le cas général raisonnablement
décrite par une loi de puissance sur r.

2.2.3 Formulation en lois de puissance

Plus généralement, les modèles radiaux de disques sont usuellement paramétrés en lois de puis-
sance par deux indices, p et q, qui correspondent à la densité de surface du gaz et à la température
respectivement :

Σg(r) = Σg,0

(

r

r0

)−p

, (2.71)

T (r) = T0

(

r

r0

)−q

, (2.72)

où r0 est une distance de référence arbitraire. La formulation des autres grandeurs découle de
ces deux équations, telle que :

cs = cs,0

(

r

r0

)− q

2

, cs,0 =

√

kBT0
µmH

,

vk = vk,0

(

r

r0

)− 1

2

, vk,0 =

√

GM⋆

r0
,

Ωk = Ωk,0

(

r

r0

)− 3

2

, Ωk,0 =

√

GM⋆

r30
,

H = H0

(

r

r0

)
3−q

2

, H0 =
cs,0
Ωk,0

,

H

r
=

(

H

r

)

0

(

r

r0

)
1−q

2

,

(

H

r

)

0

=
cs,0
vk,0

,

ρg = ρg,0

(

r

r0

)
q−2p−3

2

, ρg,0 =
Σ0√
2πH0

,

P = P0

(

r

r0

)− q+2p+3

2

, P0 = c2s,0ρg,0.

(2.73)

Un des premiers modèles de disque qui a été proposé est le modèle ‘MMSN’ 2 (Weidenschilling,
1977; Hayashi, 1981), qui a été construit à partir de la distribution actuelle des corps dans le
Système Solaire. Cependant, notre compréhension des disques protoplanétaires a énormément
évolué depuis, ce qui a réduit sa pertinence au cours du temps malgré son importance historique.
Dans ma thèse, j’ai principalement utilisé 3 modèles de disques, dont je donne les détails en
table 2.1. Ces modèles sont :

(i) Standard : utilisé à titre comparatif avec d’autres travaux (Barrière-Fouchet et al., 2005;
Laibe et al., 2008).

(ii) Flat : utilisé à des fins académiques de par sa structure simple (p = 0). Il a notamment été
utilisé dans les études d’ouverture de sillons par des planètes (Paardekooper and Mellema,
2004; Fouchet et al., 2007, 2010; Gonzalez et al., 2015).

(iii) Steep : le modèle principal utilisé, qui correspond à un ‘disque moyen’ observé (Williams
and Best, 2014).

Le nom des disques (ii) et (iii) font référence à la pente de leur profil de densité de surface (c.à.d
leur coefficient p).

2. ‘Minimum Mass Solar Nebula’ en anglais, ou ‘Nébuleuse Solaire de Masse Minimale’ en français.
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Modèle p q Σg,0 [kg.m−2] T0 [K] (H/r)0 rin [AU] rout [AU] Mdisc [M⊙]

MMSN 1 1 18395 600 0.0491 0.1 40 1.3× 10−2

Standard 3/2 3/4 4537 197 0.0281 20 300 10−2

Flat 0 1 19.67 623 0.05 4 120 10−2

Steep 1 1/2 488 200 0.0283 10 300 10−2

Table 2.1 – Différents modèles de disques pour r0 = 1 UA. Le modèle MMSN est ajouté à titre
comparatif.

Figure 2.5 – Gauche : Fraction de disques en fonction de l’âge de différents amas. Tiré de
Hernández et al. (2008). Droite : Taux d’accrétion en fonction de l’âge du disque pour différents
amas. Tiré de Sicilia-Aguilar et al. (2006).

2.3 À quel point les disques protoplanétaires sont-ils visqueux ?

2.3.1 Le transfert de moment cinétique

Les taux d’accrétions observés dans les disques nous indiquent que ces systèmes sont volatils,
c’est à dire que leur masse diminuent au cours du temps afin de transformer un disque massif et
chaud en un système planétaire quasi vide et froid. La durée de vie des disques s’estime avec le
taux d’accrétion comme :

tdisc ∼
Mdisc

Ṁ
, (2.74)

qui donne une valeur typique de 10 millions d’années pour Mdisc ∼ 0.01M⊙ et Ṁ ∼ 10−9M⊙/an.
Cette valeur est également cohérente avec les observations, qui montrent que les disques obser-
vés sont âgés de moins de 10 millions d’années typiquement, comme l’illustre par exemple la
figure 2.5. Comme attendu, les taux d’accrétions diminuent également avec l’âge.

Il doit donc exister un mécanisme efficace de transport de moment dans les disques permettant de
tels flots d’accrétion : la viscosité. La source la plus commune de viscosité est d’origine moléculaire
et provient des collisions aux échelles microscopiques. Cependant, le transfert de moment induit
par ces interactions est bien trop faible, avec une viscosité cinématique moléculaire νm typique
de l’ordre de 103 m2.s−1 (Armitage, 2010). Ceci donnerait un temps caractéristique visqueux de
l’ordre de :
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tvisc,m ∼ r2

νm
, (2.75)

∼ 1013 ans, (2.76)
> tUnivers, (2.77)

éliminant ainsi la viscosité moléculaire comme source principale du transport de moment dans
les disques.

La question de la source (ou des sources) du transfert de moment dans les disques est complexe
et encore débattue aujourd’hui. Cependant, la faible valeur de la viscosité moléculaire implique
un grand nombre de Reynolds, ce qui a amené la communauté à suspecter la turbulence comme
responsable principale du transport du moment. Cette turbulence se manifeste par le biais d’in-
stabilités au sein du disque.

La première source d’instabilité largement adoptée a été la MRI 3 (Balbus and Hawley, 1991), qui
opère dans les disques faiblement magnétisés, où le gaz et les lignes de champ son couplés. L’avan-
tage de cette instabilité est qu’elle est très efficace et vigoureuse une fois qu’elle est initiée, du fait
de son critère d’instabilité dΩ2/dr < 0 qui est toujours rempli pour un flot keplerien. Cependant,
le couplage du gaz et du champ magnétique requiert une fraction d’ionisation relativement éle-
vée permettant de soutenir les effets MHD 4 (Ilgner and Nelson, 2006). Plus particulièrement, les
zones optiquement épaisses du disque peuvent bloquer une partie significative du rayonnement
de l’étoile et ainsi réduire la fraction d’ionisation à ces endroits, ce qui a pour effet de ‘tuer’ la
MRI et de créer des zones ‘mortes’ où la turbulence est bien plus faible (Gammie, 1996). Ces
zones se trouvent surtout aux alentours du plan médian du disque.

Relativement récemment, la prise en compte d’effets non-idéaux de la MHD, comme la diffusion
ambipolaire, a montré qu’il était possible de transporter le moment cinétique par le biais de vents
magnétiques (Gressel et al., 2015). Dans ce cas là, les auteurs ont montré qu’une composante ver-
ticale au champ magnétique permettait d’appliquer un vent centrifuge depuis la surface ionisée du
disque, résultant ainsi en des taux d’accrétion comparables aux observations (∼ 10−8 M⊙/ an).
Ce mécanisme est particulièrement intéressant car la surface des disques est généralement opti-
quement mince, ce qui permet d’atteindre de plus grandes fractions d’ionisation et d’ainsi soutenir
les effets du champ magnétique. L’incertitude principale se pose tout de même sur la structure
de ce champ, qui nécessite une composante nette verticale pour être efficace.

D’autres auteurs ont récemment étudié les effets non idéaux de la MHD sur le transport de mo-
ment dans les disques avec des simulations 3D (Béthune et al., 2017; Riols and Lesur, 2019). Ces
auteurs arrivent à la conclusion similaire que la génération de vents dépend de la structure du
champ magnétique à l’échelle du disque et que certaines configurations ne produisent pas d’accré-
tion sur l’étoile. Au contraire, Bai (2017) a suggéré que ces configurations soient causées par des
artefacts numériques et a montré à partir de simulations 2D que les vents engendrés amenaient
toujours à une accretion nette, tout en suggérant que le transport de moment pourrait ne jamais
atteindre un état d’équilibre. De manière additionnelle, Riols and Lesur (2019) ont montré que
le champ magnétique est capable de s’auto-organiser et de créer de multiples maximums de pres-
sion dans le gaz, ce qui résulte en la création de multiples anneaux de poussière concentriques,
similaires à certaines observations millimétriques de disques (Andrews et al., 2018).

Pour les fractions d’ionisation les plus faibles, les effets magnétiques disparaissent. Dans ce cas
là, d’autres sources de turbulence d’origine purement hydrodynamique ont été considérées. La
source majeure est l’auto-gravité du disque, qui tend à compresser le fluide de par sa propre
masse, tandis que les forces de pression et la rotation différentielle du disque travaillent à l’op-
position de cette compression. Si la gravité l’emporte, le fluide est alors instable et s’ensuit une

3. ‘Magneto-Rotational Instability’ en anglais, ou ‘Instabilité Magnéto-Rotationnelle’ en français.
4. ‘Magneto-Hydrodynamics’ en anglais, ou ‘Magnéto-Hydrodynamique’ en français.
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turbulence à l’échelle du disque entier. Pour déterminer la tendance qu’a un disque à être instable
gravitationnellement, un critère analytique a été proposé par Toomre (1964) :

Q ≡ csΩ

πGΣ
. (2.78)

Q < 1 correspond alors à une instabilité gravitationnelle. En développant ce critère, on a :

csΩ

πGΣ
< 1, (2.79)

csΩ
2r2

πr2GΣΩ
< 1, (2.80)

ce qui, en approximant Mdisc ≃ πr2Σ, donne :

HΩ2r2

MdiscG
. 1, (2.81)

H

r

Ωr3

MdiscG
. 1, (2.82)

H

r
.
Mdisc

M⋆
. (2.83)

Les disques fins ne sont donc, en bonne approximation, que peu affectés par l’auto-gravité si la
masse du disque est faible devant celle de l’étoile.

Il existe d’autres types d’instabilités hydrodynamiques d’écoulement, comme par exemple les
vortex engendrés par l’instabilité de Rossby (Barge and Sommeria, 1995; Meheut et al., 2010).
Les vortex sont cependant des structures locales et transitoires, il est donc difficile d’imaginer
qu’ils soient principalement responsables du transport de moment dans l’entièreté du disque et
pendant toute sa vie. D’autres instabilités d’origine hydrodynamique ont été proposées, avec
notamment l’instabilité baroclinique (Klahr and Bodenheimer, 2003) ou l’instabilité de cisaille-
ment verticale (Urpin and Brandenburg, 1998; Nelson et al., 2013). Ces sources de turbulence
sont néanmoins de plus faible intensité.

La question du transport de moment est complexe, et comme on l’a vu, a beaucoup de réponses
variées. L’approche de la communauté a été de considérer la viscosité turbulente comme une
fonction agnostique de sa source, en ne représentant que ses effets sur le fluide.

2.3.2 La prescription alpha de Shakura & Sunyaev

Pour passer outre le problème du transfert de moment dans le disque, Shakura and Sunyaev
(1973) ont proposé une forme de la viscosité cinématique turbulente s’appliquant sur l’échelle de
hauteur du disque, tel que :

ν = αcsH, (2.84)

où α est un paramètre qui encapsule notre ignorance sur la source de la viscosité turbulente.
Avec la formulation en loi de puissance spécifiée en section 2.2.3, on a alors :

ν = ν0

(

r

r0

) 3

2
−q

, (2.85)

où ν0 = αcs,0H0. En écrivant le temps caractéristique visqueux d’un disque, on trouve également :

tvisc =
1

ν0

(

r

r0

)

q− 1

2

, (2.86)
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Figure 2.6 – Profils radiaux du temps caractéristique visqueux dans différents modèles de
disques.

qui dépend donc de l’inverse du paramètre α. Les profils radiaux des temps visqueux dans les
disques utilisés pendant ma thèse sont montrés en figure 2.6.

Afin d’être en accord avec des durées de vie moyenne de l’ordre de la dizaine de millions d’années,
le paramètre α doit typiquement être de l’ordre de 10−3 à 10−2. C’est ce qui est couramment
utilisé par la communauté.

2.4 La friction entre le gaz et la poussière

2.4.1 Origine physique

Commençons par considérer un disque uniquement composé de gaz, au sein duquel seules s’ap-
pliquent les forces de pression et la gravité de l’étoile centrale. La conservation de l’impulsion
s’écrit alors, suivant r :

dvr
dt

−
v2θ,g
r

= − 1

ρg

∂P

∂r
− ∂φ

∂r
, (2.87)

où vθ,g est la vitesse azimutale du gaz. En se plaçant dans l’état stationnaire, on trouve :

v2θ,g
r

=
1

ρg

∂P

∂r
+
∂φ

∂r
, (2.88)

v2θ,g =
r

ρg

∂P

∂r
+
GM⋆

r
, (2.89)

v2θ,g = c2s
∂P

P

r

∂r
+ v2k, (2.90)

v2θ,g = v2k

(

1 +
c2s
v2k

∂ lnP

∂ ln r

)

, (2.91)

v2θ,g = v2k

(

1 +

(

H

r

)2 ∂ lnP

∂ ln r

)

. (2.92)

Dans les disques, la pression est maximale dans les régions internes et décroît généralement avec le
rayon, ce qui implique que ∂ lnP/∂ ln r < 0. En introduisant le paramètre η mesurant l’équilibre
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entre les forces de pression et la gravité (qui est aussi une mesure du gradient de pression sans
dimension) :

η ≡ −1

2

(

H

r

)2 ∂ lnP

∂ ln r
, (2.93)

on exprime alors la vitesse azimutale du gaz comme :

vθ,g = vk
√

1− 2η < vk. (2.94)

La vitesse azimutale du gaz est sous-keplerienne du fait qu’il est soutenu par sa propre pression.
Avec la formulation en loi de puissance, on a plus précisément :

η =
1

2

(

p+
q

2
+

3

2

)(

H

r

)2

. (2.95)

L’intensité de cet effet est donc faible pour les disques fins compte tenue de la dépendance en
(H/r)2. On estime la vitesse azimutale du gaz avec un développement limité au premier ordre
sur η :

vθ,g ≃ vk (1− η) , (2.96)

ce qui donne une valeur typique, pour H/r = 0.05, de :

vθ,g ∼ 0.997× vk. (2.97)

La rotation est donc très subtilement sous-keplerienne.

Considérons maintenant la poussière présente dans le disque. Cette dernière n’étant pas sensible à
sa propre pression, elle a tendance à orbiter autour de l’étoile à une vitesse azimutale keplerienne.
Il existe alors une différence de vitesse azimutale entre la poussière et le gaz, qu’on note ∆vθ, et
qui s’exprime :

∆vθ = vθ,d − vθ,g ∼ ηvk. (2.98)

Du fait de cette différence de vitesse, la poussière ressent une poussée de la part du gaz dans la
direction opposée à leur vitesse différentielle. On appelle cette poussée la friction aérodynamique,
notée Ffriction, et permet l’échange d’impulsion entre la poussière et le gaz environnant. La friction
aérodynamique dépend de la section efficace de la poussière et de la pression de piston locale.
Elle est exprimée comme (Whipple, 1972; Weidenschilling, 1977) :

Ffriction = −1

2
CDπs

2ρg|∆v|∆v, (2.99)

où CD est un coefficient de friction que l’on détaillera plus tard et ∆v = vd − vg est la vitesse
différentielle entre la poussière et le gaz. La conservation de l’impulsion de la poussière s’exprime
alors, de manière plus générale :

dvd
dt

= −∇φ− afriction, (2.100)

où afriction est l’accélération causée par la friction aérodynamique. Elle s’exprime, avec le Principe
Fondamental de la Dynamique, comme :

ad =
Ffriction

md
=

∆v

ts
, (2.101)

où ts est le temps d’arrêt et est défini comme le temps nécessaire pour supprimer la vitesse
différentielle entre le gaz et la poussière. En développant, on trouve :
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∆v

ts
=

1

2
CDπs

2ρg|∆v|∆v

4π

3
ρss3

, (2.102)

∆v

ts
=

3

8

ρgCD

ρss
|∆v|∆v, (2.103)

ts =
8

3

ρss

ρgCD|∆v| . (2.104)

Le coefficient de friction CD dépend des conditions physiques qui règnent au sein du disque. On
a notamment deux régime distincts : le régime d’Epstein (Epstein, 1924) et le régime de Stokes
(Whipple, 1972). Pour passer d’un régime à l’autre, Stepinski and Valageas (1996) ont proposé
d’évaluer le rapport entre la taille de la poussière et le libre parcours moyen du gaz, que l’on
désigne comme le nombre de Knudsen :

Kn =
4s

9λg
. (2.105)

Kn < 1 correspond alors au régime d’Epstein, tandis que Kn > 1 au régime de Stokes.

2.4.2 Le régime d’Epstein

Dans le régime d’Epstein, la taille de la poussière est petite par rapport au libre parcours moyen
du gaz. La poussière ressent alors le gaz environnant comme un ensemble de molécules sans
collisions, où leur distribution Maxwellienne de vitesses est non perturbée. La coefficient de
friction s’exprime alors (Epstein, 1924; Baines et al., 1965) :

CD =
8vth
3|∆v|f, (2.106)

où vth est la vitesse thermique moyenne du gaz et f un coefficient de correction pour des vitesses
différentielles supersoniques (Kwok, 1975) :

f =

√

1 +
9π

128

∆v
2

c2s
. (2.107)

En règle générale, les vitesses différentielles dans les disques sont subsoniques, d’où l’approxima-
tion fréquente f ∼ 1. La vitesse thermique moyenne du gaz est quant à elle considérée comme
égale à la vitesse du son cs (Garaud et al., 2004; Barrière-Fouchet et al., 2005) 5.

Le temps d’arrêt dans le régime d’Epstein s’exprime finalement comme :

ts =
ρss

ρgvthf
. (2.108)

2.4.3 Les régimes de Stokes

Dans le régime de Stokes, la taille de la poussière est plus grande que le libre parcours moyen
du gaz. Dans ce cas de figure, la particle a une taille telle que l’obstruction qu’elle présente sur
le flot de gaz est non négligeable. En conséquence, le coefficient de friction dépend du rapport
entre les forces d’inerties locales et la viscosité moléculaire. On appelle ce rapport le nombre de
Reynolds, que l’on exprime comme :

Re =
2s|∆v|
νm

=
4s|∆v|
csλg

. (2.109)

5. D’autres auteurs considèrent la vitesse thermique moyenne au sens statistique du terme, d’où une différence
d’un facteur numérique

√

8/πγ (Laibe and Price, 2012a; Price et al., 2018), où γ est le coefficient adiabatique.
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L’expression du coefficient de friction dépend du nombre de Reynolds (Whipple, 1972). Nous
distinguons 3 sous régimes :

CD =







24Re−1, Re < 1,
24Re−0.6, 1 < Re < 800,
0.44, Re > 800.

(2.110)

On désigne ces sous régimes de par leur dépendance en ∆v sur la force de friction Ffriction :

(i) Re < 1 : régime linéaire.

(ii) 1 < Re < 800 : régime non-linéaire.

(iii) Re > 800 : régime quadratique.

Le temps d’arrêt est alors exprimé, pour ces trois régimes, comme :

ts =











































ρss

ρgcs
Kn , linéaire,

9−0.4ρss

ρgc0.6s |∆v|0.4Kn0.6 , non-linéaire,

8

1.32

ρss

ρg|∆v| , quadratique.

(2.111)

2.4.4 Couplage gaz-poussière et nombre de Stokes

Les disques sont des milieux relativement dilués. Par conséquent, pour des grains compacts, la
transition entre les régimes d’Epstein et de Stokes ne se fait qu’a des tailles typiques entre le m
et le km (voir figure 2.7). Nous pouvons donc en bonne approximation considérer que les grains
sont toujours dans le régime d’Epstein dans les disques que j’ai utilisé. Ma thèse se place dans
cette approximation. Notons que pour des disques s’étendants à des distances de l’étoile plus
faibles, la transition entre les deux régimes se fait à des tailles typiques du mètre ou plus.

À masse égale, un grain poreux a lui tendance à être plus gros qu’un grain compact. Par consé-
quent, son nombre de Knudsen est plus grand et il passe dans le régime de Stokes à des plus
petites tailles que dans le cas compact (Garcia, 2018; Garcia and Gonzalez, 2020). Les auteurs
ont par ailleurs montré qu’une fois que les grains poreux se trouvent dans le régime de Stokes, il
se découplent plus rapidement et permettent de surpasser la barrière de dérive radiale (Weiden-
schilling, 1977).

La mesure du couplage entre le gaz et la poussière se fait par l’intermédiaire du temps d’arrêt,
qui mesure la propension du gaz à influencer le mouvement de la poussière et inversement. On
caractérise ce couplage avec le nombre de Stokes 6, qui est défini comme le rapport entre le temps
d’arrêt et le temps orbital keplerien :

St =
ts
tk

= tsΩk, (2.112)

où tk est le temps caractéristique keplerien. La valeur du nombre de Stokes nous indique le degré
de couplage entre le gaz et la poussière, tel que :

(i) St ≪ 1 : les grains sont très couplés au gaz, c’est à dire que la vitesse différentielle est très
rapidement amortie et la poussière a quasiment le même mouvement que le gaz. Ce régime
correspond aux petites tailles.

(ii) St ∼ 1 : les grains sont marginalement découplés du gaz, c’est à dire que la vitesse diffé-
rentielle est amortie en un temps caractéristique képlerien. C’est le régime où la friction a
le plus d’effets dynamiques. Ce régime correspond aux tailles intermédiaires.

6. Qui n’a rien à voir avec le régime de Stokes.
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Figure 2.7 – Taille de la poussière correspondante à la limite entre les régimes d’Epstein et de
Stokes en fonction de r pour différents modèles de disques.

(iii) St ≫ 1 : les grains sont largement découplés du gaz, c’est à dire que la vitesse différentielle
est amortie en un temps quasi infini. La poussière, qu’on appelle plutôt rocher dans ce
régime, ne ressent quasiment plus les effets du gaz et orbite de manière keplerienne. Ce
régime correspond aux grandes tailles.

Dans le régime majoritaire d’Epstein, le nombre de Stokes s’exprime comme :

St =
ρssΩk

ρgvthf
, (2.113)

ce qui, avec la formulation en loi de puissance, donne finalement (pour f = 1 et vth = cs) :

St =
s

H0

ρs
ρg,0

(

r

r0

)

p

exp

(

z2

2H2

)

. (2.114)

Les profils des tailles correspondant à des grains marginalement découplés (St ∼ 1) sont montrés
pour différents modèles de disques en figure 2.8.

2.5 Sédimentation verticale de la poussière

La présence de la force de friction affecte le mouvement de la poussière dans les 3 directions de
l’espace. Selon l’axe vertical, la conservation de l’impulsion se lit :

dvd,z
dt

= −∂φ
∂z

− vd,z − vg,z
ts

, (2.115)

ce qui implique que la poussière va avoir tendance à rejoindre le plan médian du disque (là où les
forces s’annulent et vd,z = 0). En considérant que la vitesse du gaz selon l’axe vertical est nulle
et que le disque est fin, nous trouvons alors l’équation différentielle suivante :

dvd,z
dt

+Ω2
kz +

vd,z
ts

= 0, (2.116)

z̈ +
ż

ts
+
z

t2s
= 0. (2.117)

En définissant la hauteur et le temps adimensionnés :
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Figure 2.8 – Taille de la poussière correspondante à St = 1 en fonction de r pour différents
modèles de disques.

Z ≡ z

z0
, (2.118)

T ≡ t

tk
, (2.119)

l’équation du mouvement selon l’axe vertical donne alors :

Z̈ +
1

St
Ż + Z = 0, (2.120)

qui a la forme typique d’un oscillateur harmonique amorti. Le comportement de cet oscillateur
se catégorise en trois régimes, qui sont distinguables de par le discriminant suivant (Laibe et al.,
2014) :

∆ =
1

St2
− 4. (2.121)

Les régimes sont alors les suivants :

(i) ∆ > 0 ⇐⇒ St >
1

2
: régime apériodique.

(ii) ∆ = 0 ⇐⇒ St =
1

2
: régime critique.

(iii) ∆ < 0 ⇐⇒ St <
1

2
: régime pseudo-périodique.

L’évolution temporelle de la hauteur est montrée en figure 2.9 pour différentes valeurs du nombre
de Stokes. Nous constatons que le temps de sédimentation est de l’ordre de la centaine d’orbites
pour des nombres de Stokes grands ou petits, tandis qu’il est bien plus petit (quelques orbites)
pour un nombre de Stokes proche de 1.

Laibe et al. (2014) ont par ailleurs estimé que le temps de sédimentation évoluait comme :

tset ∼ tk
1 + St2

St
, (2.122)

d’où l’approximation :
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Figure 2.9 – Évolution temporelle de la hauteur en fonction du temps pour des nombres des
Stokes de 10−2 (haut), 1 (milieu) et 102 (bas). La courbe cyan représente la solution pour un
oscillateur harmonique amorti tandis que la courbe bleue représente l’intégration numérique de
l’équation de l’impulsion selon z. Adapté de Laibe et al. (2014).

tset
tk

∼
{

St , St ≪ 1,
St−1 , St ≫ 1.

(2.123)

Pour les petits grains fortement couplés au gaz, le temps caractéristique de sédimentation peut
alors s’exprimer comme :

tset ∼ tk
Σg√
2πρss

exp

(

− z2

2H2

)

. (2.124)

Pour un grain à 10 ua avec s = 10 µm, ρs = 1000 kg.m−3, Σ = 100 kg.m−2 et z = H, cela
donne :

tset ∼ 105 ans, (2.125)

ce qui est bien plus court que le temps de vie d’un disque. La sédimentation verticale est un des
effets dynamiques les plus rapides causé par la friction aérodynamique. Nous devrions en consé-
quence nous attendre à avoir des densités de poussière plus importantes dans le plan médian du
disque que dans les couches de surface.

Ce modèle de sédimentation est relativement simple et ne prend pas en compte les effets turbu-
lents qui ont tendance à mélanger le contenu du disque. De ce fait, les particules de poussière
ont tendance à être diffusées vers des couches plus hautes dans le disque. En prenant en compte
l’équation de diffusion résultante d’une turbulence à la Shakura and Sunyaev (1973), Dubrulle
et al. (1995) ont montré que la solution à l’état stationnaire de la densité de poussière était de
la forme :
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ρd(z) = ρd,0 exp

(

− z2

2Hd

)

, (2.126)

où Hd est cette fois la hauteur caractéristique de la poussière et s’exprime comme :

Hd = H

√

α

α+ St
, (2.127)

résultant ainsi en une sédimentation des plus efficace pour les grains les plus découplés. Cette
prescription de la sédimentation de la poussière est couramment utilisée dans les modèles analy-
tiques ou les simulations numériques non globales.

Fromang and Papaloizou (2006) ont également étudié la sédimentation verticale dans les disques
turbulents à partir de simulations numériques dans des boîtes de cisaillement en incluant les effets
MHD. Ils ont trouvé que ce mécanisme peut être bien approximé par une équation de diffusion
avec une solution similaire à l’équation 2.126, où la hauteur caractéristique de la poussière est
de l’ordre de :

Hd ∼ H

√

α

St
. (2.128)

Ces deux formulations sont donc quasi équivalentes lorsque St > α. Dans le cas contraire, le
modèle suggéré par Fromang and Papaloizou (2006) implique que les grains de poussière les plus
couplées seraient encore plus étendus verticalement que le gaz.

Finalement, lorsque la poussière grossit, Laibe et al. (2014) ont montré que la sédimentation
était accélérée par un facteur 100 notamment de par le fait que des grains dans le régime apé-
riodique passent dans le régime critique pendant leur croissance. Nous parlerons plus en détail
de la croissance des grains dans la section 2.7.

Il existe donc un tri vertical de la poussière en fonction de la hauteur, où l’on s’attend à trouver
les plus petits grains dans les surfaces les plus hautes, et les plus gros grains dans les couches les
plus fines autour du plan médian du disque.

2.6 Dérive radiale de la poussière

Outre la sédimentation verticale de la poussière, sa perte de moment cinétique causée par la
friction avec le gaz entraine également un mouvement radial généralement en direction de l’étoile
(Weidenschilling, 1977). La conservation de l’impulsion pour la poussière s’écrit, dans les direc-
tions azimutale et radiale :

dvd,r
dt

−
v2d,θ
r

= −Ω2
kr −

vd,r − vg,r
ts

, (2.129)

1

r

d

dt
(rvd,θ) = −vd,θ − vg,θ

ts
. (2.130)

En se plaçant dans l’approximation des faibles gradients de pression, c’est à dire η ≪ 1, on a
vd,θ ∼ vk et :

d

dt
(rvd,θ) =

d

dr
(rvd,θ)

dr

dt
∼ vd,r

2
vk, (2.131)

ce qui, quand injecté dans l’équation 2.130, donne :

1

r

vd,r
2
vk = −vd,θ − vg,θ

ts
, (2.132)

−vd,r
St

2
= vd,θ − vg,θ. (2.133)
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En écrivant la vitesse azimutale de la poussière comme :

v2d,θ = [vg,θ + (vd,θ − vg,θ)]
2 , (2.134)

et en développant au premier ordre sur vd,θ − vg,θ :

v2d,θ = v2g,θ + 2vg,θ (vd,θ − vg,θ) , (2.135)

on trouve alors

v2d,θ
r

= Ω2
kr − 2ηvkΩk − Ωkvd,rSt. (2.136)

L’équation 2.129 se réduit finalement à :

dvd,r
dt

= −2ηvkΩk − StΩkvd,r −
vd,r − vg,r

ts
. (2.137)

Dans le régime stationnaire, cette équation admet une solution de la forme (Weidenschilling,
1977) :

vd,r =
vg,r − 2Stηvk

1 + St2
, (2.138)

=
1

1 + St2
vvisc +

St

1 + St2
vdrift, (2.139)

où vvisc = vg,r est la vitesse visqueuse, qui est donnée par Lynden-Bell and Pringle (1974) et est
similaire à l’équation 2.8 mais cette fois en 3 dimensions :

vvisc =

∂

∂r

(

ρgνr
3∂Ωk

∂r

)

rρg
∂

∂r
(r2Ωk)

< 0. (2.140)

La vitesse de dérive vdrift est celle causée par le gradient de pression (Nakagawa et al., 1986),
où :

vdrift = −2ηvk =

(

H

r

)2 ∂ lnP

∂ ln r
vk < 0. (2.141)

En comparant l’intensité de la contribution visqueuse à celle de dérive à l’état stationnaire, nous
estimons alors, en utilisant la vitesse radiale du gaz à l’état stationnaire (équation 2.27) et la
viscosité turbulente (équation 2.84) :

∣

∣

∣

∣

vvisc
Stvdrift

∣

∣

∣

∣

=

3ν

2r

St

(

H

r

)2

vk
∂ lnP

∂ ln r

, (2.142)

=
3α

2St

∂ ln r

∂ lnP
, (2.143)

=
3α

2St

2

q + 2p+ 3
, (2.144)

∼ α

St
, (2.145)

dans la mesure où le disque est décrit en loi de puissance.

La contribution visqueuse n’est donc comparable à la contribution de dérive que lorsque St ∼ α,
qui est généralement très petit devant 1. Ceci s’applique quand la poussière est très couplée au
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gaz. Il est d’usage de négliger cette contribution et d’écrire plus simplement la vitesse de dérive
radiale de la poussière comme :

vd,r =
St

1 + St2

(

H

r

)2 ∂ lnP

∂ ln r
vk. (2.146)

La forme de cette équation nous informe que :

(i) La dérive radiale de la poussière s’annule à la position d’un maximum de pression (Haghi-
ghipour, 2005). C’est en particulier le point essentiel sur lequel s’appuient quelques solu-
tions possibles aux barrières de formation planétaire, comme les sillons planétaires (Rice
et al., 2006) ou encore les vortex (Meheut et al., 2012). Une description plus détaillée de
quelques-unes de ces solutions est donnée en section 1.3.3.

(ii) Les grains les plus couplés au gaz (St ≪ 1) dérivent lentement en suivant vd,r ∝ St.

(iii) Les grains les plus découplés du gaz (St ≫ 1) dérivent également lentement en suivant
vd,r ∝ 1/St.

(iv) Les grains marginalement découplés du gaz (St ∼ 1) dérivent le plus rapidement.

Plus précisément, le temps caractéristique de dérive est défini comme :

tdrift ≡
r

|vdrift|
, (2.147)

=
1 + St2

St

tk
2η
, (2.148)

=
tset
2η

. (2.149)

Pour des disques fins (η ≪ 1), nous en concluons que le temps de dérive est beaucoup plus long
que le temps de sédimentation. Les grains vont donc avoir tendance à sédimenter vers le plan
médian avec une trajectoire quasi verticale puis à dériver vers l’étoile avec une trajectoire quasi
horizontale, ce qui permet de considérer les deux mouvements comme découplés.

Le temps de dérive minimum quant à lui (St ∼ 1) correspond à un temps :

tmin
drift =

tk
η
, (2.150)

ce qui correspond à une dérive très rapide en l’espace de typiquement mille orbites et résultant
en l’accrétion de la poussière par l’étoile centrale. C’est le problème de la barrière ‘du mètre’
dans le contexte particulier du modèle MMSN (Weidenschilling, 1977) ou plus généralement de
‘dérive radiale’ (Laibe et al., 2012) dont on a déjà discuté en section 1.3.2.

2.6.1 L’importance de la rétroaction de la poussière sur le gaz

La friction a jusqu’ici été décrite en considérant que la poussière était minoritaire en masse par
rapport au gaz, c’est à dire que ε ≡ ρd/ρg ≪ 1. Dans cette approximation, la poussière a un
effet rétroactif (3ième loi de Newton) négligeable puisqu’elle est quasi incapable d’influer sur une
masse de gaz qui lui est bien supérieure. Cependant, lorsque le rapport poussière/gaz augmente,
l’effet rétroactif gagne de l’importance et des effets dynamiques apparaissent.

Pour tenir compte des effets rétroactifs de la poussière, on défini le temps d’arrêt correspondant
à la mixture comme (Laibe and Price, 2012a; Dipierro and Laibe, 2017; Kanagawa et al., 2017) :

ts,mixt =
ts

1 + ε
, (2.151)

qui intervient alors dans les équations du mouvement de la poussière et du gaz.
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Figure 2.10 – Cartes du rapport entre la vitesse radiale et la valeur absolue de la vitesse
visqueuse en fonction du nombre de Stokes et du rapport poussière/gaz. Le panneau de gauche
représente la poussière tandis que le panneau de droite le gaz. La couleur rouge signifie une dérive
vers l’étoile a contrario de la couleur bleue. La viscosité est fixée avec α = 5× 10−3.

Pour une population de grains donnée, la vitesse radiale de la poussière et du gaz à l’état
stationnaire donnent alors (Tanaka et al., 2005; Dipierro and Laibe, 2017; Kanagawa et al.,
2017) :

vd,r =
St

(1 + ε)2 + St2
vdrift +

1 + ε

(1 + ε)2 + St2
vvisc, (2.152)

et

vg,r = − εSt

(1 + ε)2 + St2
vdrift +

1 + ε+ St2

(1 + ε)2 + St2
vvisc. (2.153)

Nous remarquons que la vitesse radiale de la poussière peut être ralentie si elle s’accumule (c.à.d
si ε augmente). L’effet le plus intéressant est néanmoins sur la vitesse radiale du gaz, qui a
une dépendance négative et proportionnelle au rapport poussière/gaz sur le premier terme du
membre de droite. Il en résulte que la rétroaction de la poussière a tendance à ‘tirer’ le gaz vers
l’extérieur (vg,r > 0) d’autant plus que la poussière est localement concentrée (ε grand). Les deux
termes de droite de l’équation 2.153 sont donc en compétition, avec d’un côté la viscosité qui
tend à faire accréter le gaz vers l’étoile, et de l’autre la rétroaction de la poussière qui a tendance
à tirer le gaz vers l’extérieur du disque.

Les effets cumulés de ces deux contributions sont montrés en figure 2.10, où on a tracé les cartes
de vitesse radiale de la poussière et du gaz en fonction de ε et de St.

Nous constatons que la dérive de la poussière est maximale pour des nombres de Stokes proches
de 1, et freine légèrement sa dérive quand le rapport poussière/gaz augmente. Pour le gaz, il en
est tout autrement, puisque la rétroaction est capable de contre-balancer totalement la contri-
bution visqueuse (frontière blanche). Le gaz subit également un éloignement de l’étoile pour des
nombres de Stokes proches de 1 et un rapport poussière/gaz de quelques pourcents.

La sédimentation verticale augmente le rapport poussière/gaz dans le plan médian, ce qui peut,
comme on vient de le constater, permettre de changer la structure du gaz. Gonzalez et al. (2017a)
ont par exemple montré que cet effet était capable de créer un maximum de pression local dans le
disque, permettant ainsi de piéger la poussière. Ils ont appelé ce mécanisme un piège à poussière
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auto-induit. D’autres mécanismes reposent également sur les effets de la rétroaction, comme par
exemple l’instabilité de courant (Youdin and Goodman, 2005), très prometteuse pour former des
planétésimaux à partir de galets (Krapp et al., 2019).

La rétroaction a historiquement souvent été négligée de par le fait qu’elle amène son lot de com-
plications théoriques et augmente les temps de calcul dans les simulations numériques (Barrière-
Fouchet et al., 2005; Birnstiel et al., 2010; Drążkowska et al., 2016). Cependant, les travaux
récents montrent que :

(i) Certains mécanismes prometteurs pour la formation de planétésimaux nécessitent la pré-
sence de la rétroaction.

(ii) La structure gazeuse du disque peut être largement modifiée par la poussière.
(iii) La rétroaction de la poussière doit être prise en compte dans la plupart des cas.

Ma thèse s’est directement placée dans ce régime, notamment avec l’utilisation de simulations
numériques globales incluant les effets rétroactifs de la poussière (voir chapitre 3).

2.7 Croissance et fragmentation de la poussière

2.7.1 L’équation de coagulation

La croissance de la poussière est un phénomène complexe à modéliser de par le fait qu’elle repose
sur l’histoire spécifique des collisions de chaque grain contenu dans le disque. Smoluchowski
(1916) fût le premier à donner l’équation de coagulation sous sa forme continue, qui représente
le processus de coagulation de manière générale :

dn(m, t)

dt
=

1

2

∫ m

0
K(m,m−m′)n(m′, t)n(m−m′, t)dm′ − n(m, t)

∫ ∞

0
K(m′,m)n(m′, t)dm′,

(2.154)
où K est un noyau de coagulation spécifiant le type d’interaction entre les particules de masses
m et m′ et n(m, t) est la densité de masse d’une population donnée à l’instant t.

Le terme positif du membre de droite correspond à toutes les interactions entre particules ré-
sultant en un grain final de masse m. Le deuxième terme quant à lui, correspond à toutes les
collisions de particules de masse m résultant en des grains finaux de masses supérieures. La
considération de la fragmentation résulte en l’ajout de deux nouveaux termes à l’équation 2.154.

L’étude de la coagulation dans les disques existe depuis longtemps (Hayashi and Nakagawa,
1975; Weidenschilling, 1997, par exemple), mais les progrès les plus significatifs du domaine sont
apparus en tandem avec l’évolution des performances numériques. L’équation de Smoluchowski
est ardue à résoudre et nécessite l’utilisation d’outils numériques performants et dédiés. Dans
le contexte des codes à grilles, certains groupes ont développé des solutions numériques à cette
équation, avec notamment Ormel and Spaans (2008) qui utilisent une méthode de type Monte
Carlo ou Brauer et al. (2008) qui ont adapté un algorithme provenant du domaine de la mé-
téorologie (Kovetz and Olund, 1969). Cependant, la résolution coûteuse de cette équation est
souvent synonyme d’un modèle de disque plus simple, où la puissance de calcul a simplement été
transférée vers la résolution de la croissance, au détriment de l’évolution temporelle du disque.
C’est notamment l’approche qu’utilise une partie de la communauté en simulant des disques
azimutalement et verticalement moyennés au sein desquels la rétroaction est négligée (Birns-
tiel et al., 2010; Pinilla et al., 2012; Drążkowska et al., 2016). Dans ces modèles, la poussière
est traitée en post-traitement et les deux phases n’interagissent pas. La formulation discrète de
l’équation de Smoluchowski utilisée par ces auteurs est également prône à souffrir de problèmes
de sur-diffusion, c’est à dire que les grandes tailles sont sur-estimées par le schéma numérique
(Bleck, 1970; Trautmann and Wanner, 1999).

Récemment, Maxime Lombart au CRAL a longuement travaillé à l’amélioration de ce problème
en développant pendant sa thèse un schéma numérique se basant sur la méthode discontinue de
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Garlekin (Lombart et al., en préparation) et permettant d’atteindre une plus grande précision
que les méthodes pré-existantes sur la résolution de l’équation de Smoluchowski.

Actuellement, la résolution de l’équation de Smoluchowski demande un compromis imposant sur
la représentation du disque. Ma thèse s’est placée à l’opposé de cela, où l’évolution physique et
cohérente du disque a été privilégiée, en la couplant à un modèle de croissance et de fragmentation
physique, mais plus simple que l’équation de Smoluchowski.

2.7.2 L’approximation mono-disperse

Modèle de croissance

Nous considérons la croissance de la poussière en ne représentant localement que les interactions
entre grains de même masse, ce qui revient en pratique à considérer l’équation de Smoluchowski
pour des distributions de Dirac. On appelle cette approximation ‘mono-disperse’, puisque l’on
fait l’hypothèse que, localement, la distribution de taille est fortement piquée autour d’une taille
unique. Cette approximation est couramment utilisée, notamment lorsque l’évolution des grains
dans le disque est calculée de manière Lagrangienne (Laibe et al., 2008; Krijt et al., 2016; Krijt
and Ciesla, 2016; Schoonenberg et al., 2018; Misener et al., 2019).

Le modèle utilisé a été proposé par Stepinski and Valageas (1996), qui estiment le taux de
croissance massique d’un grain compact en considérant qu’il double sa masse (il rencontre un
grain identique) en un temps typique de collision :

dmd

dt
=
md

tcol
. (2.155)

Le temps typique de collision dépend de la section efficace de la poussière, de sa densité numérique
locale et de la vitesse relative de collision entre particules. Il est exprimé comme :

tcol =
1

fcol
=

1

σdndVrel
. (2.156)

Pour des grains compacts, il n’y a pas de dégénérescence entre la masse et la taille. Nous préférons
alors exprimer le taux de croissance en terme de taille, qui est beaucoup plus parlant. En écrivant
md = 4/3πρss

3, on trouve alors :

ds

dt
=
s

3
fcol. (2.157)

La section efficace est considérée comme purement géométrique, d’où :

σd = π(s+ s)2 = 4πs2. (2.158)

En notant nd = ρd/md, on trouve finalement :

ds

dt
=
ρd
ρs
Vrel. (2.159)

La croissance de la poussière est donc générée par les vitesses relatives entre grains. Stepinski
and Valageas (1996) considèrent la seule source turbulente de vitesse relative, qu’ils expriment
en considérant les fluctuations subies par la poussière piégée dans un tourbillon :

Vrel =
√

23/2Roα

√
Sc− 1

Sc
cs =

√
2Vt

√
Sc− 1

Sc
. (2.160)

Vt est appelé la vitesse turbulente et correspond à la vitesse typique de fluctuation turbulente
au sein d’un tourbillon de gaz. Ro est le nombre de Rossby que l’on considère constant et égal à
3. Sc est le nombre de Schmidt et est défini comme :

Sc = (1 + St)

√

1 +
∆v

2

V 2
t

, (2.161)
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qui mesure le couplage turbulent de la poussière au sein du tourbillon. Cette formulation est
similaire à celle calculée par Youdin and Lithwick (2007) dans le cas de vitesses différentielles
faibles devant la vitesse turbulente. L’évolution de la vitesse relative turbulente en fonction du
nombre de Stokes est présentée en figure 2.11. Les grains marginalement découplés du gaz ont
les vitesses turbulentes relatives les plus grandes.

Figure 2.11 – Évolution de la vitesse relative (en unité de vitesse turbulente) en fonction du
nombre de Stokes pour 6 valeurs du rapport ∆v/Vt. Le rapport ∆v/Vt est généralement in-
férieur à 1 dans un disque lambda sans perturbation gravitationnelle majeure (un compagnon
massif), comme par exemple vérifié dans différentes simulations numériques. Nous traçons tous
les différents cas de figures pour complétude.

Autres sources de vitesses relatives

De manière générale, la vitesse relative entre les grains est également générée par d’autres mé-
canismes :

(i) Le mouvement brownien.

(ii) La sédimentation verticale.

(iii) La dérive radiale.

(iv) La dérive azimutale.

Les mouvements relatifs dus à la friction dans les 3 directions de l’espace sont néanmoins, dans le
modèle de croissance que nous utilisons, par définition nuls car la friction s’applique de manière
identique entre des grains de mêmes tailles. La source restante de vitesse relative est donc causée
par le mouvement brownien, qui provient de l’agitation thermique au niveau microscopique. La
vitesse relative engendrée par le mouvement brownien entre la particule i et la particule j est
(Birnstiel et al., 2010) :

Vrel,bm =

√

8kBT (mi +mj)

πmimj
, (2.162)

traduisant le fait que l’agitation thermique est d’autant plus faible que les grains sont difficiles à
bouger (sont massifs). Pour des particules de masses identiques, on trouve alors :

Vrel,bm =

√

16kBT

πm
= cs

√

16µmH

πm
. (2.163)
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Une comparaison entre l’intensité des vitesses relatives causées par le mouvement brownien et
par la turbulence donne :

Vrel,bm
Vrel,turb

=

√

16µmH

πm
√
23/2Roα

√
St

1 + St

, (2.164)

=

√

12µmH

πρss3
1 + St√

23/2RoαSt
, (2.165)

où l’on a admis que la vitesse différentielle était faible devant la vitesse turbulente. L’évaluation
de ce rapport est présenté en figure 2.12.

Figure 2.12 – Carte du rapport entre la vitesse relative causée par le mouvement brownien et
celle causée par la turbulence en fonction de la distance à l’étoile et du nombre de Stokes dans le
régime d’Epstein. Le triangle représente un grain de 0.1 µm à 200 au, le rond de 1 µm à 100 au
et le carré de 10 µm à 30 au. Les calculs ont été effectués pour le modèle de disque Steep (voir
table 2.1) avec α = 5× 10−3.

La composante due au mouvement brownien s’avère bien plus faible dans l’imposante majorité
des cas, où seuls les grains les plus petits (par exemple 0.1 µm, triangle) et éloignés de l’étoile
peuvent expérimenter des vitesses relatives turbulentes et browniennes de même amplitude. La
croissance des plus petits grains est extrêmement rapide dans les disques (Dullemond and Do-
minik, 2005), ce qui signifie que la poussière ne reste que très peu de temps dans le régime où le
mouvement brownien est important. Par conséquent, nous négligerons cette contribution et nous
concentrerons seulement sur la vitesse relative turbulente.

Modèle de fragmentation

Le modèle de Stepinski and Valageas (1996) considère que chaque interaction résulte en une
coagulation parfaite, or physiquement les grains qui se rencontrent à des vitesses relatives élevées
sont plutôt propices à fragmenter vers des plus petites tailles. Le modèle est étendu à la frag-
mentation en considérant une vitesse seuil de fragmentation, appelée Vfrag, au delà de laquelle le
taux de croissance devient négatif (Gonzalez et al., 2015, voir section 1.3.3). Plus précisément,
le modèle de croissance et de fragmentation devient :

ds

dt
= ψ

ρd
ρs
Vrel, (2.166)
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où ψ est un paramètre sans dimension spécifiant la croissance ou la fragmentation :

ψ =

{

1, Vrel < Vfrag,
−1, Vrel > Vfrag.

(2.167)

Le modèle de fragmentation est conservatif au modèle de croissance, ce qui veut dire que le grain
perd en principe toute sa masse durant un temps de collision. Des modèles de croissance plus
physiques existent, avec notamment une idée de Kobayashi and Tanaka (2010) développée par
Garcia (2018), où :

ψ = − V 2
rel

V 2
rel + V 2

frag

, Vrel > Vfrag. (2.168)

Une comparaison des deux modèles de fragmentation est montrée en figure 2.13. De par leur
evolution avec la vitesse relative, nous appelons le modèle de fragmentation ψ = −1 ‘dur’ et
celui de l’équation 2.168 ‘doux’.

Figure 2.13 – Évolution du coefficient ψ en fonction du rapport Vrel/Vfrag pour deux modèles
de fragmenation. La zone grisée correspond à la croissance et à ψ = 1.

Temps caractéristique de croissance

La poussière grossit ou fragmente sur un temps caractéristique tgrowth tel que :

tgrowth =
s
∣

∣

∣

∣

ds

dt

∣

∣

∣

∣

, (2.169)

=
s

|ψ|ρd
ρs
Vrel

. (2.170)

En utilisant |ψ| = 1, en développant Vrel et en considérant la forme du nombre de Stokes dans le
régime d’Epstein, on trouve plus précisément :

tgrowth = tk

(√
St + St3/2

ε

)

(

vth
cs

)(

f√
23/2Roα

)

. (2.171)

Nous avons considéré ∆v ≪ Vt par simplicité, ce qui est en pratique vérifié pour des disques non
perturbés par un corps tiers. Avec un disque en loi de puissance (St ∝ rp), le temps caractéristique
de croissance évolue plus simplement comme :
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Figure 2.14 – Évolution du rapport tdrift/tgrowth en fonction du nombre de Stokes pour diffé-
rentes valeurs du rapport poussière/gaz pour H/r = 0.05. La zone grisée correspond à la barrière
de dérive radiale (Weidenschilling, 1977).

tgrowth ∝
(

r

r0

)
p+3

2

+

(

r

r0

) 3

2
(p+1)

, (2.172)

qui est une fonction croissante monotone avec la distance à l’étoile. La croissance (ou fragmen-
tation) est donc d’autant plus efficace qu’elle se produit proche de l’étoile.

Pour surmonter la barrière de dérive radiale, la croissance doit être plus rapide que la dérive
radiale, de sorte que les grains se découplent et arrêtent leur dérive avant de se faire accréter par
l’étoile. En pratique, ceci se traduit par la condition :

tdrift
tgrowth

& x, (2.173)

où x ∼ 10− 30 comme estimé par différents travaux (Okuzumi et al., 2012; Kataoka et al., 2013;
Garcia, 2018). Ce rapport est montré en figure 2.14 pour différents rapports poussière/gaz 7.

Nous retrouvons effectivement que la barrière de dérive radiale est atteinte pour des grains
proches de St ∼ 1 pour des petits rapports poussière/gaz.

Vitesse de fragmentation

La fragmentation des grains intervient lorsque l’énergie disponible lors d’une collision est plus
grande que l’énergie nécessaire à la cassure du grain lui même. En considérant les grains comme
des ensembles de monomères de tailles identiques, Dominik and Tielens (1997) ont proposé
d’exprimer l’énergie de cassure de deux monomères comme :

Ebreak = CbreakFcδc, (2.174)

où Cbreak est un coefficient numérique entre 1.5 et 2 (Dominik and Tielens, 1997; Wada et al.,
2007), Fc est la force critique de traction nécessaire à la séparation de deux monomères et δc est
la distance critique avant que la liaison entre deux monomères ne se brise.
Plus précisément, on a :

7. J’ai utilisé la vitesse radiale de la poussière avec rétroaction et contribution visqueuse ; tdrift est donc d’une
forme légèrement différente de l’équation 2.148.
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Fc = 3πγa0, (2.175)

où γ est l’énergie de surface et a0 est le rayon d’un monomère. On a également :

δc =

(

27π2γ2a0
2E2

)1/3

, (2.176)

où E est le module de Young.
En combinant les équations 2.175 et 2.176, on trouve finalement :

Ebreak = Cbreak

(

272π5γ5a40
2E2

)1/3

, (2.177)

≃ 48Cbreak

(

γ5a40
E2

)1/3

. (2.178)

L’énergie nécéssaire à la fragmentation d’un agrégat de monomères est en conséquence :

Efrag = kNtotEbreak, (2.179)

où k est un facteur numérique dépendant du régime de fragmentation. Pour un régime de frag-
mentation efficace, on a k ∼ 3−10 (Blum and Wurm, 2000; Wada et al., 2007). Ntot est le nombre
total de monomères mis en jeu lors de la collision. Pour un grain composé de deux espèces i et
j, on a :

Ntot = Ni +Nj =
mi

m0,i
+

mj

m0,j
, (2.180)

où m0,i/j est la masse d’un monomère d’espèce i ou j, tel que m0,i = 4/3πρia
3
0,i.

D’autre part, l’énergie cinétique mise en jeu lors d’une collision entre deux agrégats de monomères
est :

Ec =
1

2
µijV

2
rel, (2.181)

où µij est la masse réduite définie comme µ = mimj/(mi +mj).
La vitesse de fragmentation peut alors être estimée en égalant l’énergie nécessaire à la fragmen-
tation à l’énergie cinétique de la collision :

Vfrag =

√

4k

(

1

m0,i
+

1

m0,j

)

Ebreak. (2.182)

Pour un grain homogène composé d’une seule espèce, on trouve plus simplement :

Vfrag =

√

8k
Ebreak

m0
. (2.183)

En considérant un grain uniquement composé de glace, on a γH20 = 100 mJ.m−2 et E = 7 GPa
(Wada et al., 2007). Pour des monomères de tailles s0 = 0.1 µm, et en utilisant k = 3, Cbreak =
1.5, on trouve finalement une vitesse de fragmentation :

Vfrag,glace ∼ 40 m.s−1, (2.184)

que l’on retiendra comme étant typiquement quelques dizaines de mètres par seconde.

La vitesse de fragmentation des grains de poussière a été testée expérimentalement, avec no-
tamment l’étude des silicates, de la glace d’eau et de la glace de CO2 (Blum and Wurm, 2008;
Wada et al., 2009; Güttler et al., 2010; Yamamoto et al., 2014; Musiolik et al., 2016; Musiolik
and Wurm, 2019). Ces études ont montré que la vitesse de fragmentation était dépendante de la
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Figure 2.15 – Schéma du modèle ‘en coquille’ où une espèce volatile donnée est soit condensée
à la surface des grains, soit sublimée en phase gazeuse.

composition intrinsèque des grains, que l’on comprend intuitivement étant donné que les éner-
gies de surface et les modules de Young dépendent de l’espèce considérée. Les vitesses trouvées
sont de l’ordre du mètre par seconde (pour les agrégats de silicates) jusqu’à quelques dizaines de
mètres par seconde (pour les agrégats de glace). La communauté utilise fréquemment la valeur
typique de 15 m.s−1 pour la fragmentation d’agrégats de glaces, qui sont majoritaires dans les
disques.

2.8 Les lignes de gel

Les disques sont des systèmes dilués au sein desquels les conditions de pression et de température
évoluent sur plusieurs ordres de grandeurs. Le milieu est notamment dense et chaud proche de
l’étoile du fait du rayonnement stellaire et du gradient de pression, et plus froid et moins dense
dans les régions externes. Les conditions thermodynamiques changent donc drastiquement en
fonction de la position d’un grain dans le disque, ce qui influe sur sa composition chimique. Il
existe alors, dans les disques, des zones où une espèce volatile donnée est soit à l’équilibre en
phase gazeuse, soit à l’équilibre en phase solide. Lorsqu’un grain entre ou sort de chaque zone,
il subit des réactions de sublimation ou de condensation à sa surface. Pour une espèce volatile
donnée, on appelle la délimitation entre ces zones la ‘ligne de gel’ (Lecar et al., 2006; Garrod
and Pauly, 2011), à laquelle on attache une certaine importance par rapport aux processus de
formation planétaires (Matthews, 2016, voir section 1.3.3).

2.8.1 Effets des lignes de gel

Les lignes de gel ont plusieurs effets sur le gaz et la poussière du disque. Nous allons ici en détailler
4 : la condensation, la sublimation, la diffusion et le changement de composition chimique.

Condensation

Considérons premièrement le cas de la condensation d’une espèce volatile gazeuse j à la surface
de la poussière, dénotée i. Les densités spatiales seront notées ρd,i et ρg,j , tandis que les densités
intrinsèques seront notées ρs,i et ρs,j .
Dans un volume V , la masse de poussière mi est :

mi = ρd,iV = Ngrains
4

3
πρs,is

3
i , (2.185)

ce qui donne un nombre de grains Ngrains :

Ngrains =
ρd,iV

4

3
πs3i ρs,i

. (2.186)
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Figure 2.16 – Carte du gain en taille due à la condensation en fonction des densités spatiales
et des densités intrinsèques des espèces i et j. On a défini ∆ij = sj − si.

Dans le même volume V, il existe également une masse mj de l’espèce volatile j à l’état gazeux
qui est disponible pour la condensation, telle que mj = ρg,jV .

On considère le transfert uniforme de la masse de gaz d’espèce j entre tous les grains contenus
dans le volume V. Cette condensation augmente la taille des grains, la faisant passer de si à sj
en créant une coquille de densité intrinsèque ρs,j autour du grain existant de densité intrinsèque
ρs,i (voir figure 2.15). En égalisant la masse de l’espèce j de gaz avec la somme des masses des
coquilles créées, on trouve :

ρg,jV =
ρd,iV

4

3
πs3i ρs,i

4

3
πρs,j

(

s3j − s3i
)

, (2.187)

ce qui donne :

sj = si

[

1 +

(

ρg,j
ρd,i

)(

ρs,i
ρs,j

)]1/3

. (2.188)

En écrivant λij ≡
(

ρg,j
ρd,i

)(

ρs,i
ρs,j

)

, on a plus élégamment :

sj = si (1 + λij)
1/3 . (2.189)

La condensation a en conséquence un effet non négligeable sur la taille de la poussière lorsque le
gaz voué à se condenser est spatialement dense et qu’il occupe un grand volume une fois condensé
(petite densité intrinsèque, voir figure 2.16).

Le changement de taille des grains s’accompagne d’un changement de densité intrinsèque moyenne
ρ, tel que :

ρs =

4

3
πρs,is

3
i +

4

3
πρs,j

(

s3j − s3i

)

4

3
πs3j

, (2.190)

ce qui donne finalement :

ρs =
ρs,i + ρs,jλij

1 + λij
. (2.191)
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Figure 2.17 – Carte du changement de la densité intrinsèque moyenne (normalisée à la densité
intrinsèque initiale) due à la condensation en fonction des densités spatiales et des densités
intrinsèques. On a défini ∆ρs = ρs − ρs,i.

Le changement de densité intrinsèque moyenne causé par la condensation est illustré en fi-
gure 2.17. L’évolution de la densité intrinsèque pourrait notamment avoir des effets sur les forces
de frictions ressenties par les particules et trier ces dernières dans le disque (Pignatale et al.,
2017, 2019).

Sublimation

Si une espèce volatile condensée se trouve dans une zone où son état d’équilibre tend à être
gazeux, elle va se sublimer, ce qui va également modifier la taille de la poussière. En définissant
l’abondance massique de l’espèce volatile j dans un grain comme :

ξj ≡
mj

mi +mj
, (2.192)

on trouve alors :

ξj =
ρj

(

s3j − s3i

)

ρs,is3i + ρs,j

(

s3j − s3i

) . (2.193)

En considérant que la coquille extérieure se sublime, le grain va passer d’une taille sj à une taille
si tel que :

si
sj

=

(

ρs,j (1− ξj)

ρs,iξj + ρs,j (1− ξj)

) 1

3

. (2.194)

Pareillement au cas de la condensation, la sublimation a des effets importants lorsque la coquille
qui se sublime est peu dense et est très abondante dans le grain (cf. figure 2.18).

La sublimation d’une espèce volatile affecte également le gaz environnant, notamment en l’enri-
chissant de molécules plus lourdes que l’hydrogène ou l’hélium. On considère le même volume de
gaz V , d’une masse molaire Mg et qui a une quantité de matière :

ng =
mg

Mg
=
ρgV

Mg
. (2.195)

L’espèce volatile j à la surface des grains a quant à elle une quantité de matière nj :
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Figure 2.18 – Carte de la perte en taille due à la sublimation en fonction de ξj et des densités
intrinsèques des espèces i et j. On a défini ∆sij = si − sj .

nj =
mj

Mj
=
ρd,jV

Mj
, (2.196)

où ρd,j est la densité spatiale de l’espèce j sous forme solide. Lorsque la sublimation est terminée,
la quantité totale de matière dans la phase gazeuse est alors :

nT = ng + nj =
ρgV

Mg
+
ρd,jV

Mj
, (2.197)

ce qui donne finalement la masse molaire totale du gaz :

MT =
mT

nT
, (2.198)

=
ρgV + ρd,jV

ρgV

Mg
+
ρd,jV

Mj

, (2.199)

=
ρg + ρd,j
ρg
Mg

+
ρd,j
Mj

. (2.200)

Le gaz est généralement composé d’hydrogène et d’hélium, qui ont des petites masses molaires. Si
on considère la sublimation d’une coquille de glace d’eau, on a Mg/Mj ≪ 1, d’où l’approximation
suivante :

MT ∼ ρg + ρd,j
ρg

Mg. (2.201)

Le changement de masse molaire affecte la vitesse du son locale par l’intermédiaire de l’équation
d’état. En prenant une équation d’état d’un gaz parfait du type :

cs =

√

RT

M
, (2.202)

où R est la constante des gaz parfaits, on trouve alors :

cs
cs,0

=

√

Mg

MT
, (2.203)
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Figure 2.19 – Carte de la déviation de la vitesse du son en fonction des masses molaires et des
densités spatiales des espèces i et j. On a défini ∆cs = cs − cs,0.

où cs,0 fait référence à la vitesse du son usuelle du gaz. Le changement de vitesse du son avec la
sublimation est montré en figure 2.19 et montre qu’il est négligeable pour des faibles quantités
de matière volatiles qui se subliment.

Diffusion

La sublimation de la poussière à l’interface d’une ligne de gel relâche une quantité de matière
sous forme gazeuse. De par la turbulence présente dans le disque, cette quantité de matière est
prône à être diffusée de part et d’autre de la ligne de gel. Ciesla and Cuzzi (2006) ont par exemple
proposé un modèle de diffusion de la vapeur d’eau à l’interface de la ligne de gel de l’eau :

∂Σvap

∂t
+

1

r

∂

∂r

[

r

(

Σvapvg −DgΣg
∂

∂r

(

Σvap

Σg

))]

, (2.204)

où D = ν = αcsH est le coefficient de diffusion turbulente et Σvap est déterminé en comparant la
pression à la pression de vapeur saturante de la vapeur d’eau. Ce type de modèle a notamment
été utilisé pour l’étude de la diffusion de la vapeur d’eau à l’interface de la ligne de gel de l’eau
(Drążkowska and Alibert, 2017; Schoonenberg and Ormel, 2017), et a montré que la diffusion
vers l’extérieur de la ligne de gel amorçait un processus de recondensation permettant d’aug-
menter la densité de surface solide d’un facteur typique de 3 − 5 à r ≥ rsnow (Drążkowska and
Alibert, 2017). Stammler et al. (2017) ont effectué la même démarche pour la ligne de gel de CO
en utilisant les équations de Hertz-Knudsen et ont trouvé un mécanisme similaire. Quoi qu’elle
augmente la densité de surface de la poussière, les effets de la diffusion sont néanmoins mino-
ritaires par rapport aux effets du changement de composition chimique des grains (Drążkowska
and Alibert, 2017, voir section suivante).

2.8.2 Modélisation associée

La façon courante de modéliser une ligne de gel est de découper le disque en 2 zones distinctes où
les grains ont des propriétés de collage différentes (voir figure 2.20). Pour représenter la différence
de ces propriétés de collage, nous adoptons deux vitesses de fragmentation différentes, telles que
Vfragin correspond à la vitesse de fragmentation interne à la ligne de gel et Vfragout correspond à
la vitesse de fragmentation externe.
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Figure 2.20 – Schéma représentatif d’un disque vu par la tranche. La température et la pression
diminuent avec la distance à l’étoile, ce qui permet à des espèces volatiles glacées de se condenser
à la surface des grains (ici représentés par des silicates). Le front de condensation, appelé ligne
de gel, est représenté par une séparation à la distance rsnow de l’étoile (pointillés blancs). Les
propriétés de collage de la poussière dans chaque zone sont représentées par les vitesses de
fragmentation Vfragin et Vfragout.

Ici, la ligne de gel sera considéré comme verticale. En réalité, cette zone peut s’avérer un peu
plus complexe, notamment car les surfaces des disques sont généralement plus chaudes et moins
denses que le plan médian. Cependant, étant donné que les grains sédimentent très rapidement
vers le plan médian, la poussière occupe une zone peu étendue verticalement, ce qui nous permet
de négliger la courbure de la ligne de gel et de considérer uniquement la variation radiale de
température.

Le modèle de ligne de gel influe sur le modèle de croissance/fragmentation, de sorte que les
propriétés de collage des grains dépendent dorénavant de la température du gaz :

Vfrag =

{

Vfragin, Tg > Tsubl,
Vfragout, Tg < Tsubl,

(2.205)

où Tsubl est la température de sublimation et dépend de la ligne de gel considérée.
Pour une température en loi de puissance, la position d’une ligne de gel peut alors être trouvée
en égalisant la température du gaz à la température de sublimation, telle que :

rsnow = r0

(

T0
Tsubl

) 1

q

. (2.206)

Nous reparlerons des vitesses de fragmentation et des températures de sublimation dans le cha-
pitre 4.



CHAPITRE 3

MÉTHODES NUMÉRIQUES

“Throughout human history, we have been

dependent on machines to survive. Fate, it seems, is

not without a sense of irony.”

Morpheus - The Matrix

“Those who can imagine anything, can create the

impossible.”

Alan Turing

3.1 Vue d’ensemble

Au fur et à mesure des développements théoriques et observationnels des disques, notre approche
du sujet à partiellement transité vers le besoin d’une modélisation de l’ensemble des mécanismes
physiques intervenants dans les disques ainsi que de leurs effets mutuels. C’est par des biais
similaires que les simulations numériques sont plus globalement devenues le troisième pilier de
l’Astrophysique actuelle, aux côtés des théories analytiques et des observations. Dans notre cas,
les méthodes numériques dont nous avons besoin pour simuler l’évolution des disques protopla-
nétaires demandent que les équations hydrodynamiques soient résolues avec un bon degré de
précision pour des mélanges gaz-poussière variables, tout en respectant les principes de rapidité
d’exécution et de portabilité informatique.

Historiquement, les disques d’accrétion ont été modélisés suivants deux formalismes : l’Eulérien,
c’est à dire sur grille ou le Lagrangien, c’est à dire par le biais de particules représentatives.

La première méthode - et la plus ancienne des deux - consiste à découper l’espace en cellules
et à représenter un fluide comme un ensemble de valeurs contenues dans chaque parcelle d’es-
pace. Avec cette méthode, l’évolution hydrodynamique des disques se traduit par des flux (par
exemple de masse) entre les différentes cellules. Nous parlons alors de formulation Eulérienne,
qui s’apparenterait à fixer des yeux une partie du disque et constater l’écoulement du fluide dans
cette zone 1.

La deuxième méthode n’a pas recours à une grille et préfère représenter un fluide comme une col-
lection de particules représentatives, contenant chacune une partie de la masse totale du disque.
À cet égard, les équations hydrodynamiques ne sont plus évaluées globalement mais individuelle-
ment pour chaque particule. En ce sens, ce formalisme dit Lagrangien suit l’évolution spécifique
de toutes les particules représentatives au sein de la simulation, sans avoir directement accès à

1. De ce fait, il n’est pas possible de suivre la trajectoire spécifique d’un élément du fluide.
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Formalisme Eulérien Lagrangien

Forces
• Bien adapté aux bordures fixes

• Facile à mettre en place

• Plus vieux : plus d’algorithmes dé-
veloppés

• Auto-adaptatif : se sert directe-
ment des particules pour discréti-
ser l’espace

• La résolution suit la densité

• Les bordures libres et les phé-
nomènes non-axisymétriques ne
posent pas de problèmes

Faiblesses
• Un grille adaptative est nécessaire

pour les champs de densité com-
plexes (par exemple AMR 2)

• Peu adapté aux bordures dyna-
miques

• Moins adapté au couplage avec
des codes à N-corps

• Demandeur de ressources pour
atteindre une résolution satisfai-
sante (recherche des voisins)

• Peu adapté aux setups du type
‘boîtes de cisaillement’ (par
exemple pour l’instabilité de
courant)

• Relativement nouveau : progres-
sivement accepté dans la commu-
nauté

Table 3.1 – Forces et faiblesses des méthodes Eulériennes et Lagrangiennes.

l’évolution globale des quantités comme la pression ou la densité.

Les formulations Eulériennes et Lagrangiennes ont clairement deux philosophies différentes et
sont plus ou moins adaptées en fonction du problème associé (cf. Table 3.1). Des comparaisons
entre ces méthodes ont été faites par le passé, par exemple dans les contextes des simulations
cosmologiques (O’Shea et al., 2005), de l’évolution des galaxies (Agertz et al., 2007), de l’effon-
drement des coeurs protostellaires (Commerçon et al., 2008), de l’étude des milieux turbulents
(Price and Federrath, 2010) ou des intéractions disque-planète (de Val-Borro et al., 2006). Cer-
taines de ces comparaisons pointent les méthodes à particules (Lagrangiennes) comme étant
généralement moins performantes que les méthodes à grille, or le développement intensif de ces
quinze dernières années a permis de fermer l’écart de performance entre les deux méthodes.
Malgré tout, il existe des différences (que l’on peut aussi voir comme des avantages ou des incon-
vénients) inhérentes à chaque méthode, dont je liste les principaux éléments dans la table 3.1.
Étant donné les champs de densité très variables dans les disques ainsi que les géométries parfois
non-triviales (par exemple dans les systèmes multiples ou lorsque un objet orbite en dehors
du plan du disque), j’ai pendant ma thèse étudié les disques protoplanétaires en utilisant le
formalisme Lagrangien. De plus, dans le contexte plus précis de la formation des planètes, avoir
un schéma numérique permettant d’avoir une résolution suivant la masse est un avantage de
taille puisqu’il permet de résoudre les régions de fortes densités propices à la formation de gros
agrégats de poussière. J’ai utilisé ce formalisme Lagrangien avec deux codes de type ‘Smoothed
Particle Hydrodynamics’ 3 (SPH, cf. section 3.2) : le code privé Lyonsph (Barrière-Fouchet et al.,
2005, écrit en Fortran 77) et le code public Phantom (Price et al., 2018, écrit en Fortran 90).
Le dernier étant le plus récent, je l’utiliserai principalement dans ce chapitre afin de présenter
les principes de la méthode SPH. Je discuterai du code Lyonsph développé dans notre équipe
au fil des ans ainsi que de ses différences avec Phantom dans la section 3.9.

2. Pour ‘Adaptive Mesh Refinment’ en anglais, ou ‘Grille à Affinage Adaptatif’ en français.
3. ‘Hydrodynamique de Particule Lissée’ en Français.
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Figure 3.1 – Schémas des différentes façon d’évaluer un champ de densité à partir d’une distri-
bution de particules. Adapté de Price (2012).

3.2 Le formalisme Smoothed Particle Hydrodynamics

Le formalisme SPH est né dans les années 1980 en ayant été d’abord formulé par Lucy (1977)
puis par Gingold and Monaghan (1977) pour répondre au besoin de simuler des phénomènes non
axi-symétriques demandant l’abandon des cellules utilisées jusque là par les autres méthodes.
De nombreuses revues sur la méthode SPH existent (Benz, 1990; Monaghan, 1992; Price and
Monaghan, 2004; Monaghan, 2005; Rosswog, 2009; Price, 2012) et discutent en détail des points
que je vais aborder dans cette section.

3.2.1 Interpolations d’un champ de particules

La base fondamentale de la méthode SPH repose sur la façon de traduire la distribution spatiale
des particules en un champ de densité. Pour ce faire, considérons trois façons de procéder en
figure 3.1. La première approche (panneau a, gauche) consiste à former une grille encadrant les
particules afin de calculer la densité contenue dans chaque cellule en comptant le nombre de
particules présentes. Cette méthode, qui constitue un entre deux entre les méthodes Eulériennes
et Lagrangiennes, a été proposée par Harlow and Welch (1965) pour ‘Marker-in-Cell’ et par
Hockney and Eastwood (1981) pour ‘Particle-in-Cell’. L’évaluation de la densité suit alors la
forme :

ρcell =

∑

ama

l3cell
, (3.1)

où lcell serait identique pour toutes les cellules de la simulation. Cette première méthode est
directe, mais souffre de sa simplicité. La nature statique de la grille entraine une sous-évaluation
de la densité dans les endroits peu peuplés de la simulation, introduisant alors des incertitudes
élevées, tandis que les endroits sur-peuplés sont sur-évalués et sont par conséquent numérique-
ment peu optimisés. Fatalement, cette méthode est peu précise, lente et également incohérente
avec la philosophie du SPH qui voudrait se débarrasser totalement de l’utilisation des grilles.

La deuxième approche (panneau b, milieu) évalue la densité à la position de chaque particule
en faisant une sommation dans une sphère entourant la dite particule. Le problème de sous ou
sur-résolution de l’approche précédente est contré en adaptant le rayon de la sphère des voisins
en fonction de la densité numérique locale. De ce fait, l’évaluation de la densité tend à toujours
avoir un nombre de voisins suffisant. Avec cette approche, la densité pour une particule a est
évaluée comme :

ρa =

∑

bmb
4
3πR

3
, (3.2)

où R ∝ n−1/3 en 3 dimensions. Cependant, la frontière physique entre l’intérieur et l’extérieur
de la sphère rend cette évaluation fragile par rapport à des fluctuations sur le nombre de voisins
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trouvé à des distances proches de R. Plus précisément, pour deux nombres de voisins différents
dans un même rayon R, on trouve que

δρ

ρ
=
δNvoisin

Nvoisin
, (3.3)

ce qui est non négligeable pour des variations de l’ordre de l’unité sur un nombre de voisins de
l’ordre de la centaine comme couramment rencontré.

La réponse naturelle à ce problème est de progressivement diminuer la contribution des voisins à
des distances croissantes de la particule centrale, qu’on appelle alors une méthode de ‘lissage’ 4.
Cette approche est représentée sur le panneau c (droite) de la figure 3.1 et est celle choisie
par la méthode SPH. L’idée d’une sphère de rayon fixe autour de chaque particule est donc
abandonnée au profit d’une bulle diffuse de rayon caractéristique h qu’on appelle ‘longueur de
lissage’. L’évaluation de la densité est pondérée par un fonction de lissage W appelée ‘noyau de
lissage’ (voir section 3.2.2), tel que pour une particule a :

ρa =
∑

b

mbW (rab, h), (3.4)

où rab = ra − rb et W a la dimension de l’inverse d’un volume.

3.2.2 Noyau de lissage W

Le noyau de lissage utilisé dans l’évaluation de la densité (equation. 3.4) doit satisfaire plusieurs
conditions afin d’effacer le problème soulevé par l’approche b de la figure 3.1 :

(i) Il doit être positif défini, décroissant monotone par rapport à la distance au centre et être
dérivable au moins deux fois.

(ii) Il ne doit pas différencier si deux particules échangent leurs positions, c.à.d qu’il doit
respecter la condition W (rab, h) =W (−rab, h).

(iii) Sa dérivée première ne doit pas être trop élevée dans les régions centrales pour ne pas
fortement affecter l’évaluation de la densité si une particule change légèrement de position.

Une fonction respectant toutes ces conditions (et même plus, puisqu’elle est infiniment dérivable)
est la Gaussienne en 3D :

W (rab, h) =
1

π
√
πh3

exp

(

−r
2
ab

h2

)

. (3.5)

Cependant, la fonction Gausienne demande la contribution de toutes les particules de la simula-
tion, ce qui serait largement trop lent et également superflu car les contributions des particules à
grandes distances sont négligeables. En pratique, les noyaux de lissage utilisés sont des versions
proches de la Gausienne avec un rayon de troncature au delà duquel la contribution des voisins
n’est plus demandée. Il existe une multitude de noyaux de lissage, mais par soucis de simplicité je
vais me limiter à la famille des B-spline, avec notamment le noyau dit ‘cubique (M4)’ (Monaghan
and Lattanzio, 1985) qui était la norme jusqu’à récemment, mais aussi les autres à plus grands
rayons de troncature jusqu’au noyau ‘quintic (M6)’ qui est maintenant l’option par défaut dans
le code Phantom (Price et al., 2018). En définissant q = |rab|/h, la forme générale des noyaux
de lissage de la famille des B-spline est :

W (rab, h) =
Cnorm

h3
f(q), (3.6)

où Cnorm est une constante de normalisation permettant le respect de l’identité
∫

W (r − r
′, h)dr′ = 1. (3.7)

La fonction de lissage f(q) contient le comportement du lissage effectué, c.à.d à quelle vitesse la
contribution des voisins décroît. Pour le noyau utilisé par Phantom (quintic M6), on a :

4. Ou ‘Smoothed’ en anglais, d’où le terme ‘Smoothed Particle Hydrodynamics’.
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Figure 3.2 – Gauche : Fonctions de lissage en fonction de la distance au centre pour différents
noyaux de la famille des B-spline ainsi que pour la gausienne. Droite : De même pour leur
dérivée première.

f(q) =















(3− q)5 − 6(2− q)5 + 15(1− q)5, 0 ≤ q < 1,
(3− q)5 − 6(2− q)5, 1 ≤ q < 2,
(3− q)5, 2 ≤ q < 3,
0, q ≥ 3,

(3.8)

qui s’étend donc jusqu’à 3 h avec Cnorm = 1/(120π). Un comparatif des différentes fonctions f(q)
ainsi que leurs dérivée première est montré en figure 3.2.

3.2.3 Longueur de lissage et nombre de voisins

La longueur de lissage h permet de contrôler le nombre approximatif de voisins autour d’une
particule donnée. Pour ce faire, elle doit être grande dans les régions peu peuplées et à l’inverse
plus petite dans les régions denses. La forme générale de la longueur de lissage dépend de la
densité numérique des particules telle que :

h ∝ n−1/3. (3.9)

La longueur de lissage est typiquement beaucoup plus grande que le libre parcours moyen du
gaz et de la poussière (> 0.1 − 1 ua). Nous verrons dans la suite que sa valeur, qui dépend
directement de la résolution des simulations, sera importante dans la représentation numérique
de la viscosité.
Dans le cas de particules de mêmes masses 5, la densité numérique s’exprime directement n =
m/ρ, d’où finalement :

h = h0

(

m

ρ

)1/3

, (3.10)

où h0 est une constante spécifiant la longueur de lissage en unité de séparation moyenne des
voisins. Il existe donc une co-dépendance entre la densité et la longueur de lissage, qui ont cha-
cune besoin de l’autre pour être évaluées (équations 3.4 et 3.10). Là où certains codes comme
Lyonsph évaluent la densité et la longueur de lissage à tour de rôle sur chaque pas de temps,
d’autres comme Phantom résolvent les deux à la fois par procédure de racine commune avec la
méthode de Newton-Raphson, qui essaye de minimiser leur différence itérativement. Dans ce cas
de figure, la solution est trouvée plutôt rapidement avec un nombre type d’itérations de moins
de 10, et plutôt de l’ordre de 1 ou 2 lorsque les densités évoluent relativement lentement.

5. La méthode SPH devient bien moins naturelle et beaucoup plus difficile à stabiliser lorsque les masses
des particuless diffèrent les unes des autres. Néanmoins, cela peut s’avérer nécéssaire dans l’étude de certains
phénomènes de faible densité comme par exemple les vents poussiéreux photo-evaporatifs (Hutchison et al., 2016).
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Le nombre moyen de voisins de chaque particule dépend du noyau de lissage considéré, notam-
ment de par le fait que certains noyaux plus coûteux s’étendent sur des distances q plus grandes
que d’autres. Plus précisément, nous pouvons estimer ce nombre moyen de voisins comme étant :

Nvoisin ≃ 4

3
π (qmaxh0)

3 , (3.11)

ce qui, pour le noyau de lissage M6, donne une moyenne de 113 voisins pour h0 = 1 contre une
moyenne de 60 voisins pour un noyau de lissage M4. Avoir un nombre moyen de voisins plus
grand a l’avantage d’améliorer la précision de l’interpolation, au désavantage d’être plus coûteux
en termes de temps de calcul puisqu’il faut sommer sur un plus grand nombre de particules (et
trouver un nombre plus important de voisins pour chaque particules). La haute performance du
code Phantom a permis de migrer vers un noyau de plus haut ordre comme le M6.

3.2.4 Interpolation d’un champ quelconque

L’évaluation de la densité par méthode d’interpolation est généralisée à n’importe quelle grandeur
au sein du formalisme SPH, de sorte que le calcul des forces se fasse aussi naturellement que
possible sur toutes les particules. De manière générale, l’interpolation d’un champ f à la position
d’une particule s’exprime, cette fois dans la formulation continue :

〈f(r)〉 =
∫

f(r′)W (r − r
′, h)dr′, (3.12)

ce qui offre une estimation du champ f avec une erreur en O(h2). Il est bon de noter que dans
l’approximation d’une longueur de lissage infiniment petite, le noyau de lissage tend vers une
distribution de Dirac :

lim
h→0

W (r − r
′, h) = δ(r − r

′), (3.13)

qui correspondrait à une densité numérique localement infinie. En manipulant l’équation 3.12,
on trouve également :

〈f(r)〉 =
∫

f(r′)
W (r − r

′, h)

ρ(r′)
ρ(r′)dr′, (3.14)

=

∫

f(r′)
W (r − r

′, h)

ρ(r′)
dm′. (3.15)

Finalement, en repassant dans la notation discrète, on trouve la forme la plus générale de la
valeur d’un champ f à la position d’une particule a :

〈fa〉 =
Nvoisin
∑

b=1

mb
fb
ρb
W (rab, h), (3.16)

ce qui, pour la densité, nous redonne bien la forme de l’équation 3.4. L’équation 3.16 constitue
la base commune de toutes les interpolations en SPH, mais nous verrons dans le chapitre 6 qu’il
existe des façons alternatives d’interpoler pour mieux conserver certaines propriétés du fluide.

Gradient d’un champ

L’évaluation des gradients en SPH se fait de manière simple, et ce grâce au fait que les noyaux
de lissage sont pairs par définition, tandis que leurs gradients sont impairs. En effet, l’évaluation
du gradient d’un champ quelconque donne :

〈∇rf(r)〉 =
∫

∇rf(r
′)W (r − r

′, h)dr′, (3.17)

ce qui, quand intégré par partie, nous donne :
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〈∇rf(r)〉 =
[

f(r′)W (r − r
′, h)

]+∞

−∞
−
∫

f(r′)∇r
′W (r′ − r, h)dr′, (3.18)

〈∇rf(r)〉 = 0 +

∫

f(r′)∇rW (r − r
′, h)dr′. (3.19)

Le gradient d’un champ est donc estimé uniquement par le gradient du noyau de lissage, qui est lui
connu. En repassant à la formulation discrète, on obtient finalement l’expression de l’interpolation
du gradient d’un champ f en SPH :

〈∇afa〉 =
Nvoisin
∑

b=1

mb
fb
ρb

∇aW (rab, h). (3.20)

Il est bon de noter que cette propriété, vraie pour la divergence, l’est aussi pour les autres
opérateurs différentiels comme le rotationnel ou la dérivée partielle. Dans le cas particulier du
gradient de la densité, le calcul doit être légèrement modifié pour prendre en compte la variation
locale de la longueur de lissage, tel que (Springel and Hernquist, 2002; Monaghan, 2002) :

〈∇aρa〉 =
1

Ωa

Nvoisin
∑

b=1

mb∇aW (rab, h), (3.21)

où

Ωa = 1− ∂ha
∂ρa

Nvoisin
∑

b=1

mb
∂W (rab, h)

∂ha
. (3.22)

Néanmoins, ce terme ne devient important que lorsque le champ de densité est très variable.
Dans le cas contraire - et majoritaire - on a Ωa = 1 +O(h2).

3.3 Équations hydrodynamiques

3.3.1 Conservation de la masse

La conservation de la masse s’écrit en spécifiant qu’un élément de fluide ne peut voir sa masse
varier que par le biais des flux de matière entrants ou sortants. Mathématiquement parlant, la
dérivée temporelle de la densité est donc reliée à la divergence du champ de vitesse par

dρ

dt
= −ρ∇ · v. (3.23)

Dans la formulation SPH, cette équation se transforme en :

(

dρ

dt

)

a

=
1

Ωa

Nvoisin
∑

b=1

mb (va − vb) · ∇Wab, (3.24)

où dorénavant nous écrirons Wab =W (rab, h) par simplicité. Dans les codes SPH que j’ai utilisés,
l’équation 3.24 n’est pratiquement pas utilisée 6, puisque l’évolution de la masse est plus simple-
ment donnée par l’équation 3.4 qui a l’avantage d’être plus directe et indépendante du temps.
Pour être complet, il est également important de souligner qu’historiquement, l’équation 3.24
s’est s’avérée plus précise sur l’évaluation de la densité notamment pour la modélisation de
bords discontinus, par exemple dans le cas de l’instabilité de Kelvin-Helmholtz (Price, 2008;
Tricco, 2019).

6. Néanmoins, le code Phantom s’en sert pour prédire la valeur de la densité au pas de temps suivant pour
chaque particule, afin de diminuer le nombre d’itérations requises sur h-ρ.
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3.3.2 Conservation de l’impulsion et du moment cinétique

Pour un élément de fluide de gaz, la conservation de l’impulsion s’écrit de manière générale :

dv

dt
= −∇P

ρ
+Πchoc + a⋆ + afriction + aauto,grav + aext, (3.25)

où chaque composante correspond à une source d’accélération de l’élément de fluide. Pour les
forces de pression (c.à.d le premier terme du membre de droite), la formulation SPH nous donne :

(∇P
ρ

)

a

=
1

ρa

∑

b

mb
Pb

ρb
∇aWab. (3.26)

La forme de l’équation 3.26, quoique directe, a néanmoins l’énorme défaut de ne pas exacte-
ment conserver l’impulsion ou le moment cinétique 7. Pour remédier à cela, il suffit de ré-écrire
l’accélération due aux forces de pression comme :

∇P
ρ

= ∇
(

P

ρ

)

+
P

ρ2
∇ρ, (3.27)

ce qui donne alors, en formulation SPH :
(∇P

ρ

)

a

=
∑

b

mb

(

Pa

ρ2aΩa
+

Pb

ρ2bΩb

)

∇aWab. (3.28)

En conséquence, la dérivée temporelle de l’impulsion totale des forces de pression donne

d

dt

∑

a

mava = −
∑

a

∑

b

(

Pa

ρ2aΩa
+

Pb

ρ2bΩb

)

∇aWab = 0 (3.29)

du fait que la double somme interchange les particules une à une et annule leur contribution
de par le caractère anti-symétrique du gradient du noyau de lissage. Cette formulation de la
contribution des forces de pression conserve exactement le moment cinétique.

Notons que a⋆ est l’accélération due au potentiel gravitationnel de l’étoile φ⋆, qui sur une particule
de gaz a s’exprime :

a
a
⋆ = −∇φa⋆ = −GM⋆

|ra|3
r̂a, (3.30)

où G est la constante gravitationelle et r̂a = ra/|ra| est le vecteur unitaire correspondant à la
ligne de visée entre l’origine et la particule a.

Nous n’utiliserons pas les sources d’accélérations dues à l’auto-gravité aauto,grav (qui est négli-
geable pour les disques peu massifs) ainsi qu’aux autres forces extérieures aext. Je spécifierai les
termes correspondants aux chocs Πchoc et à la friction aérodynamique afriction en sections 3.4
et 3.5.

3.3.3 Équation de l’energie interne

L’évolution de l’énergie interne spécifique est de la forme :

du

dt
= −P

ρ
(∇ · v) + Λchoc + Λfriction + Λrefroidissement, (3.31)

où Λ est un terme générique source de chauffage ou de refroidissement. Nous ne les détaillerons
pas ici. La formulation SPH de l’équation de l’énergie interne spécifique suit la même lignée que
les précédentes, c.à.d :

(

du

dt

)

a

=
Pa

ρ2aΩa

∑

b

mb (va − vb) · ∇aWab + Λchoc + Λfriction + Λrefroidissement. (3.32)

7. Ce qui est un comble dans le cadre de l’équation de conservation de l’impulsion.
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En considérant une équation d’état de type gaz parfait, l’énergie interne est liée à la température
telle que :

P = (γ − 1) ρu, (3.33)

où γ est le coefficient adiabatique. D’autres équations d’état sont disponibles dans Phantom
pour s’adapter au mieux aux différents problèmes qui peuvent être simulés (Price et al., 2018).
Dans le cas particulier des disques protoplanétaires, la structure en température du disque est
souvent prescrite comme une fonction de la distance à l’étoile (c.à.d localement isotherme) en

supposant les termes de chauffage et de refroidissement comme nuls. Ceci implique que
du

dt
= 0,

c.à.d que la température reste constante au cours du temps. Dans ce cadre, l’équation d’état
devient alors simplement

P = c2sρ, (3.34)

où cs est la vitesse du son et est définie comme :

c2s =

√

kBT

µmH
. (3.35)

Cette équation d’état localement isotherme sera utilisée dans les simulations que je présenterai
dans les chapitres suivants.

Notons également que la formulation générale de l’énergie interne de l’équation 3.32 permet à

l’énergie totale spécifique E =
1

2
v
2 + u d’être exactement conservée dans le formalisme SPH

comme l’ont montré Price et al. (2018).

3.4 Viscosité et capture des chocs

La capture des chocs (par exemple aux discontinuités) en SPH est complexe étant donné que
ces processus se déroulent à des échelles bien plus petites que la résolution spatiale des simula-
tions (h). Pour remédier à cela et offrir une représentation physique des chocs, Von Neumann
and Richtmyer (1950) ont proposé d’ajouter un terme de viscosité artificielle aux équations du
mouvement, noté Πchoc dans l’équation 3.25. L’objet de cette viscosité artificielle est de propager
l’impact d’éventuels chocs sur plusieurs longueurs de lissage pour en avoir les répercutions à plus
grandes échelles sur l’écoulement du fluide. Une des formes les plus utilisées de cette viscosité
artificielle a été proposée par Monaghan (1992) :

Πab
choc =







−αAVc̄abµab + βAVµ2ab
ρ̄ab

, vab · r̂ab < 0

0 sinon,
(3.36)

dans laquelle

µab =
h̄abvab · rab
r2ab + η2h̄2ab

, (3.37)

et où les quantités barrées sont des moyennes entre les particules a et b, et η est une constante
de paramétrisation évitant la divergence de µab à rab = 0. La constante βAV a initialement été
introduite pour éviter l’interpénétration de particules à des vitesses supersoniques (Lattanzio
et al., 1985) 8. En ce qui concerne αAV, Meglicki et al. (1993) ont démontré qu’elle pouvait
correspondre aux coefficients de viscosité de l’équation de Navier-Stokes, et donc avoir un sens
physique. L’astuce de la méthode SPH est donc d’adapter cette viscosité artificielle, initialement
développée pour la représentation des chocs, à une viscosité physique. Relativement dernièrement,
Lodato and Price (2010) ont proposé une version légèrement différente permettant de mieux

8. Certains travaux, par exemple Price and Federrath (2010) ont aussi montré qu’à des nombres de Mach de
l’ordre de 5, βAV = 4 était nécessaire pour empêcher les interpénétrations et avoir une meilleure représentation
des chocs.
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représenter la viscosité de Shakura and Sunyaev (1973) dans les disques d’accrétion en appliquant
également la viscosité artificielle aux flots divergents, ce qui donne alors :

Πchoc =−
∑

b

mb

[

qaab
ρ2aΩa

∇aWab(ha) +
qbab
ρ2bΩb

∇aWab(hb)

]

, (3.38)

où

qaab =











− ρaha
2|rab|

(

αAVcs,a + βAV|vab · r̂ab|
)

vab · r̂ab, vab · r̂ab < 0,

− ρaha
2|rab|

αAVcs,avab · r̂ab, sinon.
(3.39)

Dans la limite où βAV est nul (c.à.d que le risque d’interpénétration est négligeable), ils ont égale-
ment montré le lien entre le paramètre de viscosité artificielle αAV et la viscosité de cisaillement :

νAV ≃ αAV

10
csh, (3.40)

qui donne alors une estimation du paramètre de viscosité α de Shakura and Sunyaev (1973) :

α ≃ αAV

10

〈h〉
H
, (3.41)

où 〈h〉 est la longueur de lissage moyenne à un rayon du disque donné. Cela veut dire qu’en
pratique, avoir un α constant revient à uniformément résoudre la hauteur caractéristique du
disque en ayant un nombre suffisant de particules de gaz pour remplir la condition 〈h〉 ∼ H.
Quoique initialement prescrit comme nul, il est plus sûr d’utiliser un coefficient βAV 6= 0 no-
tamment lorsque les flots sont complexes, auquel cas la viscosité physique effective du disque est
légèrement plus élevée sans néanmoins trop affecter la dissipation globale du disque (Lodato and
Price, 2010; Price et al., 2018).

Il est également bon de noter que d’autres approches sont possibles dans le traitement des
chocs, notamment avec les schémas de Godunov (Inutsuka, 2002). Cependant, ces schémas sont
généralement plus coûteux et entrainent plus de dissipation que la viscosité artificielle SPH.

3.5 Friction entre le gaz et la poussière

Le gaz et la poussière sont couplés par une force de friction aérodynamique à l’origine de l’échange
de moment entre les deux phases. Les termes d’accélération dus à la friction pour les deux phases
sont :

a
d
friction = −K

ρd
(vd − vg) (3.42)

a
g
friction =

K

ρg
(vd − vg) , (3.43)

où g et d font référence au gaz et à la poussière respectivement. K est le coefficient de friction et
contient la physique du couplage entre le gaz et la poussière (cf. section 2.4). Dans le formalisme
SPH, il existe à ce jour deux méthodes pour simuler des mélanges gaz-poussière que l’on va
détailler dans la suite de cette section.

3.5.1 Le formalisme multi-fluide (deux fluides)

La méthode ‘classique’ est de représenter la poussière comme un deuxième jeu de particules SPH,
d’une espèce différente du gaz. Le nombre total de particules est alors augmenté et émerge le
besoin d’avoir deux jeux de résolutions : un pour la poussière et un pour le gaz. On appellera
cette approche la méthode ‘multi-fluide’, ou encore ‘bi-fluide’. En écrivant la conservation de la
masse pour les deux phases :
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ρi =
∑

j

mjW (rij , hi), (3.44)

ρa =
∑

b

mbW (rab, ha), (3.45)

en utilisant i, j pour la poussière et a, b pour le gaz (Monaghan, 1997), l’un comprend la nécessité
d’interpoler les densités de chaque phase sur l’espèce de particules correspondante. Il en résulte
que chaque ‘fluide’ a besoin d’une longueur de lissage propre tel que :

hi = h0

(

mi

ρi

)1/3

, (3.46)

ha = h0

(

ma

ρa

)1/3

. (3.47)

Une forme d’interpolation du terme de friction a été proposée par Monaghan and Kocharyan
(1995) en le projetant sur la ligne de visée de chaque paire de particules gaz-poussière :

〈K(vd − vg)〉 = −3

∫

K(r, r′)
([

vd(r)− vg(r
′)
]

· r̂
)

r̂D(r − r
′, h)dr′, (3.48)

où D est un noyau de lissage à double bosse différent du noyau de lissage classique W (Fulk
and Quinn, 1996). Ce nouveau noyau a la particularité d’avoir un maximum légèrement décalé
à 1h 9, ce qui diminue fortement la contribution des voisins très proches du centre qui ont de
toute façon un apport quasi nulle. Cette formulation du terme de friction s’avère plus précise et
a également l’avantage de conserver exactement l’impulsion et le moment cinétique comme l’ont
démontré Laibe and Price (2012a). Finalement, les termes de friction sur le gaz et la poussière
en SPH sont (Laibe and Price, 2012a,b; Price et al., 2018) :

a
a
friction = −3

∑

j

mj
vaj · r̂aj

(ρa + ρj)tsaj
r̂ajDaj(raj , ha), (3.49)

a
i
friction = −3

∑

b

mb
vib · r̂ib

(ρi + ρb)t
s
ib

r̂ibDib(rib, hb), (3.50)

où tsaj est le temps d’arrêt entre la particule de gaz a et la particule de poussière j (cf. section 2.4)
et est défini comme :

tsaj =
ρaρj

Kaj(ρa + ρj)
. (3.51)

Le calcul des termes de friction nécessite donc une interpolation inter-espèce pour évaluer le
temps d’arrêt de chaque paire de particules gaz-poussière.

Limitations et contraintes

La méthode multi-fluide présentée ici souffre de quelques limitations, principalement de par le
fait qu’elle introduit un nouveau jeu de particules qui a sa propre résolution comparée à celle du
gaz. Ces limitations sont les suivantes :

(i) Le pas de temps des simulations est fixé comme min(ts) pour respecter la condition de
Courant-Friedrichs-Lewy (Courant et al., 1928), ce qui est problématique pour les très
petits grains aux forts coefficients de friction K, qui correspondent aux plus petits temps
d’arrêts. Ces très petits grains ont donc la fâcheuse tendance à ralentir drastiquement
les simulations. Une alternative à ce problème serait de considérer un schéma implicite
d’intégration (Laibe and Price, 2012b, par exemple), qui est cependant généralement moins
efficace que les schémas explicites en dehors du régime à haute friction.

9. Et symétriquement un autre à −1h, d’où le nom.
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(ii) Afin de résoudre le mouvement spatial des grains très couplés au gaz (c.à.d les petits
grains), nous avons besoin d’une résolution spatiale numérique de l’ordre de h . csts, ce
qui demande d’avoir une longueur de lissage de plus en plus petite à mesure que l’on désire
simuler les plus petits grains. Autrement dit, cela demande d’avoir un nombre de particules
plus grand. Les points (i) et (ii) sont donc intimement liés comme le résument avec élégance
Daniel Price et Guillaume Laibe dans Price and Laibe (2015a) : ‘... in other words : the two
fluid method requires an infinite number of particles and an infinite number of timesteps to
correctly resolve the limit of perfectly coupled mixture.’ 10.

(iii) Comme la poussière n’est pas sensible aux forces de pression, elle peut se concentrer dans
des endroits du disque (notamment aux alentours des maximums de pression) et réduire
localement sa longueur de lissage par l’augmentation de sa densité spatiale. Il est alors
possible que la longueur de lissage de la poussière soit bien plus faible que celle du gaz,
amenant alors la poussière à ne plus ressentir de forces répulsives (la pression du gaz).
Il est donc important que les particules de poussière trouvent en permanence des voisins
de gaz à l’intérieur de la zone définie par le noyau et la longueur de lissage. En pratique,
cette condition, que l’on peut exprimer comme hg . hd, se combat en utilisant plus de
particules de gaz que de poussière (c.à.d en diminuant la masse des particules de gaz,
cf. equation 3.47). Une possibilité complémentaire est également d’utiliser la plus grande
longueur de lissage entre le gaz et la poussière lors de l’interpolation des forces de friction, ce
qui est certes légèrement plus coûteux mais assure de trouver le plus de voisins possible 11.

Pour limiter ces écueils, et lorsque l’on désire simuler les populations de grains les plus couplées
au gaz, Laibe and Price (2014a) ont proposé une autre approche pour simuler les mélanges
gaz-poussière : le formalisme mono-fluide.

3.5.2 Le formalisme mono-fluide

Le socle du formalisme mono-fluide est de représenter le mélange gaz-poussière non plus par deux
jeux de particules mais un seul, ayant les propriétés du mélange dans le repère barycentrique.
Les grandeurs hydrodynamiques spécifiques au gaz et à la poussière sont alors remplacées par
les suivantes :

ρ ≡ ρg + ρd, (3.52)
ǫ ≡ ρd/ρ, (3.53)

v ≡ ρgvg + ρdvd
ρg + ρd

, (3.54)

∆v ≡ vd − vg, (3.55)

où ǫ est appelé la fraction de poussière et n’est pas à confondre avec le rapport poussière/gaz ε 12.
La méthode mono-fluide permet de s’affranchir de l’ajout d’une deuxième résolution (ce qui évite
les problèmes de sous ou sur-résolution entre les fluides), cependant elle n’est pas adaptée aux
forts découplages entre le gaz et la poussière, c.à.d lorsque l’on ne peut plus considérer le mélange
comme un seul fluide. En d’autres termes, le formalisme mono-fluide est d’autant plus adapté
que la vitesse entre le gaz et la poussière ∆v = vd−vg est peu changeante, ou autrement dit que
l’on peut négliger sa dépendance temporelle. Ce régime correspond aux grains les plus couplés
au gaz, qui est désigné comme l’approximation de la ‘vitesse terminale’ (Youdin and Goodman,
2005), au sein de laquelle les équations hydrodynamiques peuvent être ré-écrites comme :

10. Traduction : ‘En d’autres termes : la méthode à deux fluides demande un nombre infini de particules et un
nombre infini de pas de temps pour correctement résoudre la limite d’un mélange parfaitement couplé.’

11. Nous remarquerons que cette formulation est déjà utilisée dans l’équation 3.50.
12. Les deux grandeurs sont tout de même des fonctions l’une de l’autre, avec notamment ε = ǫ/(1− ǫ).
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dρ

dt
= −ρ(∇ · v), (3.56)

dv

dt
= −∇P

ρ
+ aext, (3.57)

dǫ

dt
= −1

ρ
∇ · [ǫ(1− ǫ)ρ∆v] , (3.58)

du

dt
= −P

ρ
(∇ · v) + ǫ(∆v · ∇)u. (3.59)

En accord avec l’expression de la force de friction (voir section 2.4), la vitesse différentielle entre
le gaz et la poussière s’exprime :

∆v ≡ ts (ad − ag) , (3.60)

ce qui, dans le cas où les seules autres forces qui s’appliquent sont la pression du gaz et la gravité
de l’étoile, s’écrit :

∆v = ts
∇P

ρg
, (3.61)

=
ts

1− ǫ

∇P

ρ
. (3.62)

Nous constatons l’ajout d’une nouvelle équation d’évolution temporelle de la fraction de poussière
(equation 3.58), qui remplace l’accélération due aux forces de friction. Cette nouvelle équation
s’apparente à une équation de diffusion, qui dans le cas de la seule action des forces de pression
s’écrit (Laibe and Price, 2014b) :

dǫ

dt
= −1

ρ
∇ · (ǫts∇P ) . (3.63)

L’évolution de la fraction de poussière par l’intermédiaire de l’équation 3.58 ne garantie néan-
moins pas la positivité de ǫ, ni la conservation de la masse de poussière, qui correspondrait à
ǫ < 1. Pour s’en assurer, les implémentations successives de cette méthode mono-fluide, notam-
ment dans le code Phantom, ont préféré utiliser d’autres paramètres que ǫ, notamment avec
s =

√
ǫρ pour assurer une fraction de poussière positive (Price and Laibe, 2015b) et plus récem-

ment s =
√

ǫ/ (1 + ǫ) pour assurer que la fraction de poussière soit restreinte à l’intervalle [0, 1]
(Ballabio et al., 2018).

Finalement, l’accès aux grandeurs spécifiques à la poussière ou au gaz s’effectue en sortant du
repère barycentrique :

ρg = (1− ǫ)ρ, (3.64)
ρd = ǫρ, (3.65)
vg = v − ǫ∆v, (3.66)
vd = v + (1− ǫ)∆v. (3.67)

Avantages sur la méthode multi-fluide et limitations

La méthode mono-fluide a été développée dans le but de répondre aux limitations de la méthode
multi-fluide. Les principales améliorations de cette méthode sont les suivantes :

(i) Le mélange est représenté par une unique espèce de particules, demandant ainsi un nombre
de particules total plus faible pour la même résolution. Les équations hydrodynamiques
n’ont en conséquence qu’un seul jeu et les erreurs d’interpolations inter-espèces sont sup-
primées.
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(ii) Un schéma d’intégration implicite est direct et permet de passer outre la contrainte d’avoir
un pas de temps égal au temps d’arrêt (Laibe and Price, 2014b, point (i) de la section 3.5.1).

(iii) Comme le mélange est représenté comme un tout, le gaz et la poussière sont ‘infiniment
proches’, ce qui répond également au critère (ii) de résolution spatiale de la section 3.5.1.

(iv) La résolution des particules est unique, supprimant également les problèmes de concentra-
tions artificielles de la poussière lorsque sa résolution est petite devant celle du gaz (point
(iii) de la section 3.5.1).

La méthode mono-fluide semble donc idéale sur le papier, puisqu’elle répond à toutes les limi-
tations de la méthode multi fluide. Cependant - et comme rien dans la vie n’est gratuit - elle
souffre des limitations suivantes :

(i) L’approximation de la vitesse terminale n’est valide que tant que le mélange peut être
considéré comme un fluide, c.à.d tant que la poussière reste bien couplée au gaz (St ≪ 1).
Dans le cadre de la formation des planètes et de l’étude de la croissance de la poussière, ce
point est sans doute le plus problématique.

(ii) L’idée même d’un modèle complètement mono-fluide, c’est à dire valide en dehors de l’ap-
proximation de la vitesse terminale, serait également sujet à des problèmes numériques,
notamment pour des flots qui croisent le plan médian du disque.

Ce qui ressort des méthodes multi-fluide et mono-fluide est que, malheureusement, la méthode
parfaite n’existe pas (encore). La modélisation de la poussière et le choix de la méthode utilisée
dépend donc encore largement de l’étude considérée. Cependant, et il en est de mon humble avis,
je pense que dans le cadre de la formation des planètes, la méthode mono-fluide souffre de maux
plus graves encore que ceux de la méthode multi-fluide. Si je devais résumer ces deux méthodes,
je dirais que l’une (mono-fluide) est souvent rapide mais légèrement fausse tandis que l’autre
(multi-fluide) est parfois lente mais souvent juste. Nous verrons dans le chapitre 6 qu’il existe
des moyens de marier les deux méthodes et d’en extraire ‘le meilleur des deux mondes’ dans
l’étude particulière de la croissance de la poussière.

Au sens plus général, j’ai le sentiment que les méthodes du futur concernant la modélisation
de la poussière vont se tourner vers les méthodes hybrides, c’est à dire avec des populations de
poussière très couplées au gaz modélisées en mono-fluide et d’autres marginalement découplées
modélisées en multi-fluide (Laibe and Price, 2014b, voir leur conclusion). L’adaptation de ce
schéma hypothétique hybride au cadre de la croissance des grains est cependant encore peu clair.

Finalement, notons que les deux méthodes présentées ici ont été étendues, dans le cadre particulier
du code Phantom, aux populations multiples. Il est donc possible de simuler, soit en mono-
fluide, soit en multi-fluide, plusieurs tailles de grains simultanément et d’avoir leurs contributions
respectives sur la phase de gaz à travers la rétroaction (Hutchison et al., 2018, Mentiplay et al.,
en preparation). Ces méthodes multi-espèces sont notamment de plus en plus utilisées dans la
modélisation de certains systèmes observés (Pinte et al., 2019; Veronesi et al., 2020).

3.6 Pas de temps et stabilité numérique

La discrétisation et l’intégration des équations du mouvement demande un schéma numérique
dont il faut s’assurer de la stabilité. Pour ce faire, Courant et al. (1928) ont proposé une -
désormais célèbre - condition de Courant que le pas de temps minimum doit respecter. De
manière générale, cette condition de Courant est exprimée avec une longueur et une vitesse
caractéristiques, telle que :

∆t < ∆tCourant = C × L

V
, (3.68)

où C est une constante, dépendante de la nature du phénomène physique, qui appartient à
l’intervalle [0, 1] et qui est estimée par des tests numériques. La contrainte de Courant la plus
générale est celle liée à la propagation de l’information sur une longueur de lissage, c’est à dire :
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∆tC = CCour
h

cs
, (3.69)

où la valeur de CCour a été historiquement réglée à 0, 3 (Lattanzio et al., 1985). Dans le cas
général des forces, chaque nouvelle source apporte sa nouvelle condition de Courant, le tout avec
la forme générale :

∆ti = Cforce

√

h

|ai|
, (3.70)

où ai est la i-ème source d’accélération. Numériquement, cette contrainte temporelle s’assure
que les ondes engendrées par chaque force dans le disque se soit propagées sur la longueur
caractéristique locale (h, autrement dit sur les voisins). La valeur de Cforce est typiquement de
0, 25 (Price et al., 2018). La viscosité apporte également une contrainte temporelle :

∆tvisc = Cvisc
h2

ν
, (3.71)

où Cvisc = 0, 25 (Brookshaw, 1994). Finalement, la dernière source de contrainte - et d’ailleurs
la plupart du temps la plus forte - est celle apportée par la friction entre la poussière et le gaz,
qui dans le cas particulier de Phantom donne :

∆tfriction =







ts en multi-fluide,

Cforce
h2

ǫtsc2s
en mono-fluide.

(3.72)

Nous remarquons donc que la méthode multi-fluide apporte une contrainte forte sur le pas de
temps pour les grains très couplés (comme on l’a déjà dit précédemment), tandis que la méthode
mono-fluide ralentit considérablement le code lorsque les deux phases se découplent, c.à.d lorsque
l’on sort de l’approximation de la vitesse terminale (Laibe and Price, 2014a).

Finalement, le pas de temps utilisé prend la forme de la plus forte contrainte :

∆tSPH = min (∆tCourant,∆ti,∆tvisc,∆tfriction) (3.73)

3.7 Schéma numérique d’intégration

L’intégration des équations du mouvement se fait généralement avec un schéma numérique dit
‘Kick-Drift-Kick’ 13 (Verlet, 1967), qui dans le cas de Phantom s’écrit :

v
n+ 1

2 = v
n +

1

2
∆tan, (3.74)

r
n+1 = r

n +∆tvn+ 1

2 , (3.75)

a
n+1 = a(rn+1), (3.76)

v
n+1 = v

n+ 1

2 +
1

2
∆tan+1. (3.77)

Il a été montré par Gingold and Monaghan (1982) que ce schéma numérique permettait la
conservation de la nature Hamiltonienne de l’algorithme, tout comme la conservation exacte de
l’impulsion et du moment cinétique. Dans le cas où l’accélération dépend directement de la vitesse
(notamment lors de l’accélération induite par la capture des chocs), il est préférable d’utiliser une
forme dite ‘Predictor-Corrector’ 14 permettant l’intégration implicite de la vitesse au pas n+ 1 :

13. ‘Poussée-Dérive-Poussée’ en Français.
14. ‘Predicteur-Correcteur’ en Français.
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linklist density-h

Kick-Drift-Kick

Step

Figure 3.3 – Schéma de principe de la fonction principale ‘Step’ d’un code SPH.

v
n+ 1

2 = v
n +

1

2
∆tan, (3.78)

r
n+1 = r

n +∆tvn+ 1

2 , (3.79)

v
∗ = v

n+ 1

2 +
1

2
∆tan, (3.80)

a
n+1 = a(rn+1,v∗), (3.81)

v
n+1 = v

∗ +
1

2
∆t
[

a
n+1 − a

n
]

. (3.82)

Les vitesses prédites (v∗) et corrigées (vn+1) subissent alors un test de convergence pour dé-
terminer si l’accélération à n + 1 doit être ré-évaluée ou non. En pratique, la convergence est
quasi-systématiquement vérifiée sans avoir recourt à une ré-évaluation de l’accélération.

Notons également que pour des processus physiques impliquants beaucoup d’ordres de grandeurs
différents (comme nous pourrions nous y attendre avec la croissance), il peut-être bon de considé-
rer des pas de temps individuels aux particules afin d’éviter qu’un sous-groupe de particules avec
des conditions de Courant fortes ralentissent toute la simulation inutilement (Saitoh and Makino,
2010). Une telle implémentation a été faite dans Phantom (Price et al., 2018), ce qui permet
d’accélérer les simulations jusqu’à un facteur 10, au détriment de la violation des propriétés de
conservation exacte de l’algorithme. La conservation de l’énergie, de l’impulsion et du moment
cinétique est cependant toujours raisonnablement vérifiée, avec des erreurs relatives typiques de
l’ordre de 10−6 à 10−3.

3.8 Fonctionnement général d’un code SPH

Le fonctionnement d’un code SPH repose sur trois routines principales qui sont répétées du début
à la fin de l’exécution du code. Ces routines, qui forment ce que l’on appelle ‘Step’, sont spécifiées
sous forme d’un schéma de principe en figure 3.3. Le déroulement global d’un code SPH suit ces
grandes étapes :

(i) Initialisation : Les particules sont injectées pour, dans notre cas, former un disque avec
une densité de surface et une hauteur caractéristique donnée. Les modules physiques sont
initialisés et les unités sont passées en unités de code.

(ii) Liste des liens (Step 1/3) : Chaque particule a une liste de voisins qui lui est attribué.
Ces voisins sont trouvés s’ils appartiennent au rayon compact du noyau de lissage associé
(par exemple 3h pour le noyau M6).
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(iii) Calcul de la densité et de la longueur de lissage (Step 2/3) : La densité est évaluée
par l’interpolation des masses des voisins (cf. equation 3.4), mais également par le calcul de
la longueur de lissage (cf. equation 3.10). Ces deux grandeurs peuvent alors être résolues
itérativement par la méthode de Newton-Raphson.

(iv) Intégration et déplacement des particules (Step 3/3) : C’est l’objet de la section 3.7.
Les accélérations sont intégrées et les particules sont déplacées suivant l’algorithm dit de
‘Kick-Drift-Kick’. Pour la méthode ‘Predictor-Corrector’, il est nécéssaire de ré-évaluer les
densités après la phase ‘Predictor’, où les particules ont été déplacées.

(v) Ecriture des fichiers de sortie : Écrire un fichier de sortie en fonction de la fréquence
d’écriture spécifiée par l’utilisateur. Si le temps maximal n’est toujours pas atteint, retour-
ner au point (ii).

Le fonctionnement spécifique de Phantom est donné dans l’Annexe A de Price et al. (2018).

3.9 Le code Lyonsph

3.9.1 Historique

Pendant la première moitié de ma thèse - et même un peu avant lors de mon stage de Master
2 - j’ai utilisé le code SPH développé à Lyon, que j’ai intitulé Lyonsph pour plus de clarté ici.
C’est notamment avec ce code que j’étudierai l’effet des lignes de gel sur la formation des pièges
à poussière auto-induits (chapitre 4). Pour être aussi clair que possible sur leur utilisation, je
n’hésiterai pas à rappeler quels codes j’ai utilisé au début de chaque chapitre.

Le code Lyonsph a été développé initialement par Laure Barrière-Fouchet (Barrière-Fouchet
et al., 2005) en s’appuyant sur le code de Murray (1996). Elle a notamment incorporé un mé-
lange gaz-poussière dans le formalise multi-fluide (à deux fluides). Depuis lors, les générations
de doctorants (ainsi que les permanents) ont contribué à l’amélioration du code via l’ajout de
nouveaux processus physiques. Guillaume Laibe a incorporé la croissance pure de la poussière
avec le modèle présenté en section 2.7 (Laibe et al., 2008), avec lequel il a démontré la croissance
rapide des grains jusqu’à des tailles de l’ordre du centimètre en quelques dizaines de milliers
d’années. Gonzalez et al. (2015) ont par la suite incorporé un modèle de fragmentation conserva-
tif au modèle de croissance, avec lequel ils ont d’abord étudié l’effet des planètes massives sur la
croissance et la fragmentation de la poussière, notamment en mettant en évidence le confinement
de la poussière sur la bordure externe des sillons produits par ces planètes. C’est également avec
ce modèle de croissance-fragmentation que Gonzalez et al. (2017a) ont mis en évidence la forma-
tion des pièges à poussière auto-induits (voir section 1.3.3 et chapitres 4 et 5). Finalement, j’ai
incorporé un modèle de ligne de gel dans le contexte de la formation des pièges à poussière aux
fronts de condensation (Vericel and Gonzalez, 2020). J’en parlerai plus en détail dans le chapitre 4.

Plusieurs autres versions du code - différentes de celle que j’ai manipulée - ont également été
utilisées, avec notamment l’ajout de la force de photophorèse (Cuello et al., 2016), la prise en
compte des différentes densités intrinsèques des grains (Pignatale et al., 2017, 2019) et la consi-
dération d’un modèle de croissance de grains poreux (Garcia, 2018; Garcia and Gonzalez, 2020).

3.9.2 Différences avec Phantom

Les codes Lyonsph et Phantom ont quelques différences notables. Là ou l’un a été déve-
loppé spécialement pour l’étude des disques protoplanétaires poussiéreux par notre équipe local
((Lyonsph)), l’autre a été développé internationalement dans le but de répondre à un besoin
communautaire pour étudier tout type de système allant de la cosmologie aux disques proto-
planétaires en passant par les nuages moléculaires et les enveloppes stellaires (Phantom). De
ce fait, et aussi de par son ancienneté, Lyonsph a donc tendance à avoir des algorithmes plus
anciens et à être moins flexible que son homologue. Ceci a été une des sources de motivation
majeures pour passer à l’utilisation de Phantom durant ma thèse. Dans cette section, je vais
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lister les différences les plus importantes entre ces deux codes, étant donné que je les ai utilisés
de manière assez soutenue pendant ma thèse.

Différences majeures

Les différences majeures se trouvent principalement sur des éléments de physique qui ne sont pas
présents dans Lyonsph, mais qui le sont dans Phantom. En voici une liste :

(i) Le régime de Stokes pour la friction n’est pas incorporé dans la version courante du code 15.
De ce fait, il n’y a pas de test sur le libre parcours moyen du gaz lors de l’execution du code.
La définition du nombre de Stokes est également légèrement différente, mais cohérente sur
la globalité du code (cf. section 2.4.2).

(ii) Il n’y a pas d’auto-gravité du disque. L’étude des disques massifs est donc à proscrire.

(iii) Il n’y a pas d’échange de moment entre une planète et le disque, ce qui ne permet pas de
simuler la migration radiale des planètes. Les planètes, quand elles sont simulées, sont alors
sur des orbites fixes (voir également le chapitre 5).

(iv) Seul le formalisme multi-fluide (2 fluide) est implémenté pour la poussière.

Notons cependant que Lyonsph possède un modèle physique de croissance et de fragmentation
(Laibe et al., 2008; Gonzalez et al., 2015), là où Phantom n’en avait pas jusqu’à mon implémen-
tation récente. Dans le chapitre 6, je parlerai de cette implementation complète et des nouvelles
possibilités qui s’offrent à nous avec l’utilisation de Phantom (et de Mcfost).

En ce qui concerne le reste, nous pouvons qualifier ces différences comme des différences d’im-
plémentations, souvent un peu plus vieilles sur Lyonsph.

La viscosité

La viscosité provenant des chocs n’a pas la forme de Lodato and Price (2010), mais celle de
Monaghan (1992) dont on a exprimé la forme avec les équations 3.36 et 3.37. Dans le cadre de
l’adaptation de la viscosité artificielle à la viscosité de Shakura and Sunyaev (1973), Barrière-
Fouchet et al. (2005) a également montré que dans la limite où βAV était nul, on avait :

α ≃ αAV

8

L

H
, (3.83)

où L = max(h,H). Nous remarquons alors que cette formulation de la viscosité est très proche
de celle proposée par Lodato and Price (2010), considérant également qu’il faut pouvoir résoudre
la hauteur caractéristique du disque afin d’obtenir un paramètre de viscosité α quasi constant.
Arena and Gonzalez (2013) ont également caractérisé cette formulation de la viscosité dans le
code Lyonsph et ont montré qu’elle était compatible avec la nature turbulente des disques
observés.

Les équations du mouvement

L’évaluation des accélérations se fait en utilisant en outre les contributions de pressions mixtes,
noté amixte, et qui correspond à la pression exercée par une phase sur l’autre (Monaghan and
Kocharyan, 1995) :

a
aj
mixte = −

∑

j

mj
Paθj
ρaρj

∇aWaj , (3.84)

pour la poussière sur le gaz et

a
ib
mixte = −θi

∑

b

mb
Pb

ρiρb
∇iWib, (3.85)

15. Anthony Garcia a cependant incorporé ce régime dans une autre version lorsqu’il a étudié la croissance des
grains poreux (Garcia, 2018).
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pour le gaz sur la poussière. θ est appelé la ‘fraction de vide’ et correspond à la fraction de
volume occupé par la poussière ou le gaz pour une masse donnée. En pratique en Astrophysique,
et dans les milieux dilués en général, la poussière occupe un volume beaucoup plus petit que
celui du gaz, d’où la simplification :

θa,b ∼ 1, (3.86)
θi,j ∼ 0. (3.87)

Il en résulte alors que les pressions mixtes, quoique calculées dans le code Lyonsph, sont négli-
geables par rapport aux autres sources d’accélération. Nous pouvons notamment constater ceci
avec la pression mixte qui dépend directement de la fraction de vide de poussière (qui est quasi
nulle). Ce constat a amené Phantom à ne pas considérer ces sources d’accélération (Laibe and
Price, 2012a).

Pas de temps et intégration

Le pas de temps répond également à la condition de Courant (Courant et al., 1928) mais dans
une version légèrement différente (Maddison, 1998) :

∆tCourant = min
(

h

cs + 0.6αAVc̄s

)

. (3.88)

Pour les autres sources d’accélérations, les conditions associées suivent la forme de la condition
de Force (équation 3.70), force de friction incluse. La stabilité numérique du processus de friction
est donc estimée en utilisant un pas de temps maximal :

∆tfriction ∝
√

h

|afriction|
=

√

h

∆v

√
ts 6= ts. (3.89)

Cette formulation diffère donc légèrement de celle utilisée par Phantom dans le cadre du for-
malisme multi-fluide. Au regard de l’intégration numérique, le schéma est légèrement différent
mais suit le même principe de ‘Kick-Drift-Kick’ vu dans la section 3.7 (Barrière-Fouchet et al.,
2005, pour plus d’informations).

3.10 Évolutions solitaires de grains dans un disque statique : le
code comparatif Endgame

3.10.1 Motivations

La méthode SPH est, certes, très puissante mais coûteuse et parfois inadaptée lorsque l’on veut
tester l’importance d’un phénomène donné dans les conditions typiques des disques 16. Durant
ma thèse, j’ai ressenti le besoin d’avoir un autre outil numérique moins demandeur en ressources,
permettant de faire le pont entre les méthodes purement analytiques et SPH afin de tester et de
comparer les unes avec les autres. J’ai donc développé un code unidimensionnel, que j’ai intitulé
Endgame 17 pour des raisons majoritairement cinématographiques. Le but premier d’Endgame
est de simuler l’évolution parallèle de plusieurs - typiquement une centaine - grains aux conditions
initiales différentes dans un disque de gaz 1D et statique (qui ne ressent pas la rétroaction de la
poussière). L’utilisateur a un large choix de phénomènes physiques à considérer ou non, dans un
modèle de disque qu’il spécifie totalement dans un fichier d’entrée. Certains morceaux du code
ainsi que toutes les options présentes sont spécifiés en Annexe A.

16. Comme dirait Daniel Price : ‘If you have a hammer, everything looks like a nail...’.
17. Le code est public et accessible sur ma page Github à l’adresse : https://github.com/arnaudvericel/

endgame.

https://github.com/arnaudvericel/endgame
https://github.com/arnaudvericel/endgame
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3.10.2 Structure statique du gaz

Le gaz est représenté par sa densité de surface qui a une forme typique en loi de puissance comme
discuté en section 2.2.3. L’utilisateur est libre de choisir d’inclure un maximum de densité du gaz
à une position particulière rbump (rbump dans le code). Pour ce faire, l’utilisateur active l’option
avec ibump=1 dans le fichier d’entrée disc.in, ce qui ajoute une contribution gaussienne à la
densité de surface :

Σg(r) = Σg,0

(

r

r0

)−p

+ ibumpφΣg,0 exp

(

(r − rbump)
2

2w2

)

, (3.90)

où φ (phi dans le fichier d’entrée) spécifie la hauteur du maximum de pression en unité de Σg,0.
La largeur de la gaussienne à mi-hauteur est spécifiée avec le paramètre w 18 (w dans le fichier
d’entrée). Après que l’utilisateur ait entré la masse totale du disque, la constante Σg,0 est calculée
en intégrant la densité de surface sur le disque, supposé axi-symmétrique :

Mdisque =

∫ rout

rin

Σg(r)2πrdr, (3.91)

ce qui donne :

Σg,0 =
Mdisque

Λpuiss + ibumpΛgauss
, (3.92)

où Λi est l’intégrale de la contribution i de la densité de surface sur le disque, tel que :

Λpuiss =



















2πr20
2− p

[

(

rout
r0

)2−p

−
(

rin
r0

)2−p
]

, p 6= 2,

2πr20 ln

(

rout
rin

)

, sinon,

(3.93)

pour la contribution en loi de puissance et

Λgauss = φ

√

π

2
w

[

erf

(

rbump − rin√
2w

)

− erf

(

rbump − rout√
2w

)]

, (3.94)

pour la contribution gaussienne. La densité de la poussière est calculée avec un rapport pous-
sière/gaz, noté ε qui, lui également, peut être localement augmenté par un maximum de type
gaussien :

ε(r) = ε0 + (εmax − ε0) ibump exp

(

(r − rbump)
2

2w2

)

, (3.95)

où εmax est la valeur maximale du rapport poussière/gaz à r = rbump (epsimax dans le fichier
d’entrée). La densité de la poussière est alors calculée comme :

ρd(r) = ε(r)ρg(r), (3.96)

où la densité du gaz est calculée à partir de la densité de surface :

ρg(r) =
Σg(r)√
2πH

, (3.97)

et oùH = cs/Ωk est la hauteur caractéristique. La pression est finalement obtenue avec l’équation
d’état suivante :

P (r) = c2sρg(r), (3.98)

où cs est calculée en fonction de la température à r0 spécifiée par l’utilisateur dans le fichier
d’entrée.

18. Si on appelle r1/2 la demie largeur à mi-hauteur, on a rigoureusement w = r1/2/
√
2 ln 2 ∼ r1/2.
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Le pas de temps est spécifié par l’utilisateur sous la forme d’une fraction de la période orbitale à
r0 (dt dans le fichier d’entrée), tandis que le temps maximal est donné avec le nombre maximum
d’orbites à r0 (tmax). L’utilisateur peut également contrôler le nombre d’occurrences d’écriture
dans les fichiers de sortie (c’est à dire le nombre de lignes par fichier).

3.10.3 Évolution des grains au cours du temps

Le setup des grains est spécifié dans un deuxième fichier d’entrée ‘dust.in’. Ce fichier contient le
nombre de grains que l’on souhaite simuler en parallèle, ainsi que les tailles, positions et densités
intrinsèques initiales de chacun.

Équation du mouvement

La vitesse radiale des particules de poussière est calculée avec la solution stationnaire (Dipierro
et al., 2018, cf. section 2.6.1), où la rétroaction et la contribution visqueuse du gaz sont prises
en compte. Le format des fichiers de sortie nous permet également de comparer les contributions
visqueuse et de dérive de la vitesse radiale de la poussière.

Croissance, fragmentation et ligne de gel

Les particules peuvent grossir ou fragmenter avec la présence d’une ligne de gel en accord avec
les sections 2.7 et 2.8.2. L’utilisateur est libre de considérer indépendamment chacune de ces
fonctionnalités en changeant les valeurs de igrow, ifrag, isnow, où 0=non et 1=oui.

Sublimation et/ou condensation à la surface des grains

Un des buts premiers d’Endgame a été de tester l’impact de la condensation ou de la sublimation,
considérées instantanées, sur la dynamique des grains. Il est donc possible d’activer cette option,
auquel cas la taille, ainsi que la densité intrinsèque des grains évolue en accord avec les équations
présentées en section 2.8.1.

Algorithme d’évolution

Pour finir, l’évolution temporelle des grains dans la boucle principale se fait en 3 étapes (cf.
annexe A) :

skn+1 = skn +
dsk

dt
∆t, (3.99)

skn+1 = skn+1 +∆scon/sub, (3.100)

rkn+1 = rkn + vkn∆t. (3.101)

J’utiliserai et montrerai les résultats comparatifs du code Endgame lors des chapitres 4 à 6.
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Figure 3.4 – Exemple de l’exécution du code Endgame.



CHAPITRE 4

EFFETS DES LIGNES DE GEL SUR LES
PIÈGES À POUSSIÈRE AUTO-INDUITS

“We used to look up at the sky and wonder at our

place in the stars. Now we just look down, and

worry about our place in the dirt.”

Cooper - Interstellar

“Honey ? Where’s my super suit ?”

Frozone - The Incredibles

Le mécanisme des pièges à poussière auto-induits (cf. section 1.3.3) offre une solution élégante
et satisfaisante aux barrières de formation planétaire (Gonzalez et al., 2017a), puisqu’il ne né-
cessite pas de conditions ad hoc pour se produire. Plus précisément, les auteurs ont montré que
ce mécanisme repose sur 3 ingrédients principaux que l’on retrouve naturellement au sein des
disques :

(i) La rétroaction de la poussière sur le gaz.

(ii) La croissance et la fragmentation de la poussière.

(iii) La présence de gradients à l’échelle globale du disque.

La présence de tels gradients (pression, densité, température), implique également la présence
de lignes de gel dans les disques, où une espèce volatile donnée va changer d’état entre sa phase
gazeuse et sa phase solide. Dans les conditions des disques (milieu dilué), la phase liquide du
diagramme des phases n’est pas atteinte. Les lignes de gel ont historiquement été liées aux proces-
sus de formation planétaire, plus particulièrement pour celle de l’eau (Okuzumi et al., 2012; Ida
and Guillot, 2016; Matthews, 2016; Drążkowska and Alibert, 2017; Ribas et al., 2018; Fernandes
et al., 2019), qui se situe à quelques unités astronomiques de l’étoile typiquement (Podolak and
Zucker, 2004). Pour des systèmes situés à quelques centaines de parsecs, la ligne de gel de l’eau
est malheureusement trop proche de l’étoile pour pouvoir être détectée avec la résolution actuelle
des télescopes les plus puissants, ce qui rend les études citées précédemment difficiles à confirmer.
Notons cependant que l’instrument MATISSE, installé depuis 2018 sur l’interféromètre du Very
Large Telescope (VLT) au Chili commence à atteindre les résolutions angulaires requises pour
résoudre les parties internes des disques. La résolution à laquelle nous avons accès de manière
systématique est cependant capable de détecter des lignes de gel correspondant à des espèces qui
se subliment à de plus faibles températures, comme par exemple le monoxyde de carbon (CO),
où Tsubl ∼ 20 K (Mathews et al., 2013). De telles observations ont été conduites relativement
récemment (Qi et al., 2015; Guidi et al., 2016; Macías et al., 2017; Pinte et al., 2018a; van ’t
Hoff, 2018), et ont menées à la détection de lignes de gel de CO à des distances de quelques
dizaines à une centaine d’ua de l’étoile. Là où les effets de la ligne de gel de l’eau sur la poussière
semblent être bien compris, il n’en est pas de même pour la ligne de gel de CO, qui a un effet
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encore trop énigmatique sur la dynamique et la croissance de la poussière. Dans l’espoir d’amé-
liorer notre compréhension des processus de formation planétaire, nous avons besoin de mieux
comprendre l’impact des lignes de gel au sens général sur l’évolution de la poussière. Ce chapitre
est destiné à une telle étude. Pour ce faire, nous utilisons les codes Lyonsph et Endgame en
simulant le modèle de disque ‘Steep’ sur une grande plage de paramètres, afin de donner une vue
d’ensemble des effets possibles d’une ligne de gel sur la dynamique et la croissance de la poussière.

La ligne de gel de CO et ses potentiels effets sur la poussière sont également étudiés plus en
détail en section 4.5. La majeure partie des résultats présentés dans ce chapitre a été publiée
dans Vericel and Gonzalez (2020).

4.1 Mise en bouche

4.1.1 Calculs préliminaires

En accord avec la section 2.8.1, les lignes de gel ont 3 effets principaux sur la poussière (en
négligeant la diffusion) :

(i) La condensation.

(ii) La sublimation.

(iii) Le changement de propriétés de collage.

En premier lieu, nous voulons mesurer leurs effets relatifs sur l’évolution de la poussière. Pour
cela, nous utilisons le code Endgame, qui peut calculer le mouvement radial de la poussière
avec les équations de la condensation et de la sublimation à l’interface d’une ligne de gel (cf.
section 3.10 et annexe A). Plus précisément, pour la condensation on a un changement de taille
(cf. equation 2.188) :

sj = si

[

1 +

(

ρg,j
ρd,i

)(

ρi
ρj

)]1/3

, (4.1)

= si

[

1 +
(εj
ε

)

(

ρi
ρj

)]1/3

, (4.2)

où εj ≡ ρg,j/ρg est la fraction gazeuse d’espèce j et ε est le rapport poussière/gaz usuel. Pour la
sublimation, on a également un changement de taille (cf. equation 2.194) :

si = sj

(

ρj (1− ξ)

ρiξ + ρj (1− ξ)

)1/3

, (4.3)

où ξ est la fraction massique de l’espèce volatile considérée qui se sublime depuis la surface des
grains.

Pour mesurer les effets de ces mécanismes sur la poussière, nous simulons le disque ‘Steep’, dans
lequel nous utilisons une ligne de gel à 100 ua. Les propriétés de collages sont représentées en
utilisant Vfragin = 5 m.s−1 et Vfragout = 15 m.s−1. Les grains à l’extérieur de la ligne de gel
sont composés de deux espèces i et j qui sont considérées de même densité intrinsèque, égale à
1000 kg.m−3, ce qui correspond approximativement à de la glace d’eau. Pour des densités in-
trinsèques différentes, la densité intrinsèque moyenne des grains évoluerait également lors de la
condensation et de la sublimation (cf. section 2.8.1). Nous décidons de suivre l’évolution d’une
particule avec une taille initiale si = 10 µm à une distance initiale ri = 200 ua pour différentes
valeurs de ξ (voir figure 4.1).

Sans diffusion, la poussière dérive dans la plupart des cas vers l’étoile 1, ce qui les amène à ne
jamais ressentir les effets de la condensation. Avant d’atteindre la ligne de gel, tous les grains
suivent la même trajectoire, qui consiste à grossir et dériver librement jusqu’à 180 ua, là où

1. Les seuls cas où la poussière peut s’éloigner de l’étoile correspondent à des gradients de pression positifs.
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Figure 4.1 – Trajectoire dans le plan (r, s) de 5 particules avec des fractions de masse volatile ξ
différentes après 500 kans. La ligne de gel est représentée avec les pointillés verticaux à 100 ua,
avec Vfragin = 5 m.s−1 et Vfragout = 15 m.s−1. Nous avons utilisé α = 0.01. Les tailles limites
de fragmentation internes et externes sont tracées en tirets et tirets-pointillés noirs respective-
ment. Les points représentent l’état final des particules, où l’on a zoomé plus particulièrement
pour discerner leurs différences. Un autre zoom se place à la ligne de gel, là où les effets de la
sublimation opèrent.

Vrel = Vfragout. Dès lors, ils grossissent moins rapidement car leur vitesse relative est en équilibre
avec la vitesse de fragmentation externe. Plus précisément, en égalisant la vitesse relative à la
vitesse de fragmentation, on a :

√
2α̃cs

√
St

1 + St
= Vfrag, (4.4)

où α̃ = 21/2Roα. On trouve finalement une équation du second degré en St, tel que :

St2 + 2

(

1− α̃c2s
V 2
frag

)

St + 1 = 0. (4.5)

Il existe deux solutions qui sont (Gonzalez et al., 2017a) :

s±frag ∝
(

α̃c2s
V 2
frag

− 1±
√
α̃cs

Vfrag

√

α̃c2s
V 2
frag

− 2

)

, (4.6)

où ‘-’ correspond aux particules à St < 1 et ‘+’ à l’inverse. Les évolutions de s−fragin et s−fragout
sont ajoutées en figure 4.1 (tirets et tirets-pointillés noirs), et l’on constate que les grains dans le
disque externe suivent exactement la trajectoire définie par s−fragout. Après avoir croisé la ligne de
gel à 100 ua, ils subissent d’une part la sublimation qui diminue leur taille d’autant plus que ξ
est élevé, et d’autre part ils entrent dans une zone où la vitesse de fragmentation est plus faible.
Ils fragmentent alors complètement jusqu’à la taille limite s−fragin et dérivent plus lentement vers
l’étoile tout en croissant.

La différence de trajectoire entre un grain qui ne subit pas de sublimation (bleu) et un grain qui
perd 50% de sa masse résulte donc en une différence radiale de moins de 1 ua après 500 kans,
ce qui montre que le changement de taille par sublimation est largement négligeable par rapport
aux effets du changement des propriétés de collage.
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Nous négligerons ce processus dans les simulation globales SPH et ne représenterons que le
changement de vitesse de fragmentation de part et d’autre de la ligne de gel.

4.1.2 Setup numérique

Nous utilisons le code 3D Lyonsph, dans lequel j’ai incorporé le changement de vitesse de frag-
mentation de part et d’autre de la ligne de gel, que l’on place à une position fixe : rsnow.

Nous modélisons un disque de 0.01M⊙, orbitant autour d’une étoile T-Tauri Classique de 1 M⊙.
Nous plaçons initialement 200k particules représentant le disque de gaz avec une loi de puissance
sur la densité de surface suivant l’equation 2.71 (p = 1). La température est verticalement iso-
therme et est également fixée par une loi de puissance suivant l’équation 2.72 (q = 1/2).

Le gaz évolue librement pendant 15 orbites à 100 ua (∼ 15 kans) afin d’atteindre un état station-
naire plus physique, à la suite de quoi nous injectons le même nombre de particules de poussière
tel que le rapport poussière/gaz initial est uniforme et égal à 0.01.

Les grains ont une taille initiale de 10 µm et peuvent grossir ou fragmenter en accord avec les lois
décrites en section 2.7. Nous utilisons plus particulièrement le modèle de fragmentation dit ‘dur’.
Nous limitons la fragmentation à une taille minimale de 10 µm afin d’éviter aux petits grains
de trop réduire le pas de temps (voir discussion dans Laibe et al. (2008) et section 3.5.1). Les
particules sont supprimées de la simulation lorsqu’elles s’échappent à des distances r > 400 ua,
afin d’éviter des ralentissements parasites. La viscosité artificielle est ajustée pour reproduire
un paramètre α de Shakura and Sunyaev (1973) de 0.01, c’est à dire en utilisant αAV = 0.1 et
βAV = 0.5.

Les simulations produites pour ce chapitre sont présentées dans la table 4.1. La nomenclature
suivie est ‘S’ suivie de la position de la ligne de gel en ua, puis ‘V’ suivie des vitesses de fragmen-
tation interne et externe. Pour respecter les valeurs expérimentales de Vfrag, nous nous sommes
restreint à la plage 1 − 15 m.s−1. Nous avons testé la possibilité d’une ligne de gel allant de 15
à 200 ua, c.à.d s’étendant sur la quasi totalité du disque.

4.2 Piège à poussière sans ligne de gel

Afin de mesurer les effets de la présence d’une ligne de gel, commençons par décrire le comporte-
ment nominal du disque, que l’on désignera comme simulation de référence pour les comparaisons
à venir. Nous choisissons Vfrag = 15 m.s−1, qui correspond à des grains majoritairement compo-
sés de glace d’eau. Cette simulation, que l’on appelle SV15, est décrite en détail dans Gonzalez
et al. (2017a) et est reproduite avec les figures 4.2 et 4.3. Notons les quelques anneaux observés
sur le premier panneau de la figure 4.3, qui sont la conséquence d’une instabilité baroclinique
causant la formation de vortex toroïdaux dans le gaz, et par conséquent quelques anneaux dans
la poussière (Lorén-Aguilar and Bate, 2015, 2016). Cette instabilité, qui se produit lorsque la
poussière est très couplée au gaz et lorsque le rapport poussière/gaz est faible, disparaît dans nos
simulations bien avant l’apparition des pièges à poussière, notamment grâce à la sédimentation
verticale et à la croissance.

Dans cette simulation, une sur-densité de poussière commence à se former aux alentours de 200 ua
à 80 kans du fait de la sédimentation verticale et de la dérive radiale des grains dans le disque
externe. L’augmentation du rapport poussière/gaz freine efficacement la dérive de la poussière,
qui acquiert la possibilité d’atteindre et de dépasser un nombre de Stokes de 1 relativement loin
de l’étoile (∼ 100 ua). En conséquence, les grains les plus découplés freinent leur vitesse radiale,
créant ainsi un ‘bouchon’ 2 pour les particules venant de l’extérieur du disque. Ceci accentue
encore plus la concentration de la poussière. Avec de tels découplages et rapports poussière/gaz,
la rétroaction est capable de tirer le gaz vers l’extérieur et crée un maximum de pression local

2. ‘Traffic jam’ en Anglais.



96
CHAPITRE 4. EFFETS DES LIGNES DE GEL SUR LES PIÈGES À POUSSIÈRE

AUTO-INDUITS

Label rsnow Vfragin Vfragout
Vfragin
Vfragout

Figures

[ua] [m s−1] [m s−1]

SV15 ∅ 15 15 1 4.2, 4.3, 4.12, 4.30
S15V5-15 15 5 15 1/3 4.7, 4.8, 4.9, 4.11, 4.30
S30V5-15 30 5 15 1/3 4.9, 4.10, 4.11, 4.15, 4.30
S40V5-15 40 5 15 1/3 4.9, 4.10, 4.11, 4.15, 4.30
S50V1-15 50 1 15 1/15 4.28, 4.30
S50V3-15 50 3 15 1/5 4.28, 4.30
S50V5-15 50 5 15 1/3 4.9, 4.10, 4.11, 4.15, 4.28, 4.30
S50V10-15 50 10 15 2/3 4.28, 4.30
S50V15-10 50 13 10 3/2 4.28, 4.30
S50V15-5 50 15 5 3 4.28, 4.30
SS75V5-15 75 5 15 1/3 4.9, 4.10, 4.11, 4.30
S100V1-15 100 1 15 1/15 4.4, 4.5, 4.6, 4.17, 4.18, 4.19,

4.28, 4.30
S100V3-15 100 3 15 1/5 4.17, 4.18, 4.19, 4.28, 4.30
S100V5-15 100 5 15 1/3 4.7, 4.8, 4.9, 4.10, 4.11, 4.17,

4.18, 4.19, 4.28, 4.30
S100V10-15 100 10 15 2/3 4.17, 4.18, 4.19, 4.20, 4.28,

4.30
S100V15-5 100 5 5 3 4.17, 4.18, 4.23, 4.24, 4.25,

4.28, 4.30
S100V15-10 100 1 15 3/2 4.17, 4.18, 4.23, 4.28, 4.30
S150V3-15 150 3 15 1/5 4.30
S150V5-15 150 5 15 1/3 4.30
S150V12-15 150 12 15 4/5 4.30
S150V15-10 150 15 10 3/2 4.30
S200V1-15 200 1 15 1/15 4.30
S200V5-15 200 5 15 1/3 4.7, 4.8, 4.9, 4.30

Table 4.1 – Les simulations produites pour ce chapitre.

Figure 4.2 – Évolution de la taille de la poussière en fonction de leur distance à l’étoile pour
la simulation référence sans ligne de gel SV15 pour t=80, 150, 200 et 350 kans. Le panneau de
gauche est coloré par le nombre de Stokes tandis que celui de droite est coloré par le rapport
entre la vitesse relative et la vitesse de fragmentation.
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Figure 4.3 – Vue de dessus du champ de densité de poussière pour la simulation SV15 à t=80,
150, 200 et 350 kans (identique aux panneaux de la figure 4.2).

dans le disque, là où la poussière s’arrête finalement de dériver.

Le piège à poussière final est dense, statique et se situe aux environs de 20 ua de l’étoile sous
la forme d’un anneau relativement axisymétrique. Il est composé de galets de tailles comprises
entre le cm et le m qui sont largement découplés du gaz.

4.3 Mécanisme type

Passons maintenant aux simulations incorporant une ligne de gel. Les études de celle de l’eau
ont montré que la grande différence de propriétés de collage entre les silicates et la glace (1 et
15 m.s−1 respectivement) permettait de créer un freinage efficace de la poussière à la ligne de
gel et de créer une concentration de poussière à cet endroit spécifique (Armitage et al., 2016;
Drążkowska and Alibert, 2017; Schoonenberg and Ormel, 2017). En utilisant les mêmes vitesses
de fragmentation interne et externe, ce mécanisme type est également observé dans nos simula-
tions, même lorsque la ligne de gel est plus éloignée de l’étoile, à 100 ua (figures 4.4, 4.5 et 4.6).

Pendant les 80000 premières années, les grains dans les régions externes peuvent grossir et dé-
rivent vers l’étoile du fait de la grande vitesse de fragmentation (panneau du haut de la figure 4.4).
Les grains dans le disque interne, eux, ne peuvent pas grossir à cause de la vitesse de fragmen-
tation interne qui est très peu permissive sur la croissance. Les vitesses relatives dans cette zone
sont toujours supérieures à 1 m.s−1. Lorsque les grains situés dans les régions externes atteignent
des tailles millimétriques (St ∼ 1), ils croisent la ligne de gel vers l’intérieur et entrent dans une
zone où la vitesse de fragmentation est 15 fois plus faible. En conséquence, les grains passent d’un
régime de croissance à un régime de fragmentation et retournent vers des plus petites tailles. Lors
de ce processus, leur nombre de Stokes décroît jusqu’à un ordre de grandeur, ce qui diminue leur
vitesse de dérive radiale (panneau du milieu, cf. equation 2.146). En conséquence, la poussière
freine aux alentours de la ligne de gel et se concentre spatialement, ce qui augmente le rapport
poussière/gaz local (panneau du bas). La rétroaction de la poussière devient également plus im-
portante et permet de tirer le gaz vers l’extérieur (figure 4.5 et equation 2.153). Le gaz se voit
alors former un maximum de pression local, c.à.d un piège à poussière auto-induit à proximité de
rsnow. Ce piège continue de concentrer les grains à cette position particulière et leur permet de
grossir lentement sans dériver (panneau de droite de la figure 4.4). Notons que l’accrétion du gaz
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Figure 4.4 – Évolution de la taille de la poussière en fonction de leur distance à l’étoile pour la
simulation S100V1-15 à t=80, 200 et 360 kans. Le panneau de gauche est coloré avec le nombre
de Stokes, tandis que celui de droite par le rapport Vrel/Vfrag local. La ligne de gel est indiquée
par la ligne en tirets noirs à 100 ua.

Figure 4.5 – Évolution du profil de pression du gaz pour la simulation S100V1-15 à 6 temps
différents entre 20 et 360 kans. La ligne de gel est représentée à 100 ua par la ligne en tiret gris.

par l’étoile fait diminuer la pression graduellement, ce qui contribue également au découplage de
la poussière notamment vers la fin de la simulation (∼ 350− 400 kans).

La configuration que l’on vient d’étudier, c.à.d une grande différence de propriétés de collage et
une ligne de gel éloignée de l’étoile affecte fortement l’évolution de la poussière, car le nombre de
Stokes des grains est typiquement de 1 aux alentours de la ligne de gel. Cela signifie qu’ils ont la
dérive radiale la plus rapide et la croissance (si Vrel < Vfrag) ou la fragmentation (si Vrel > Vfrag)
la plus efficace.

Notre but est de comprendre sous quelles conditions un piège à poussière auto-induit se forme
autour d’une ligne de gel, c.à.d pour quel ensemble de valeurs de Vfragin, Vfragout et rsnow. Dans
les cas de figure où une telle correlation n’est pas remarquée, nous en analysons également les
raisons.
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Figure 4.6 – Vue de dessus du champ de densité de poussière pour la simulation S100V1-15 à
t=350 kans. La ligne de gel est indiquée par le cercle en tirets gris.

4.4 Effet de la position d’une ligne de gel

Pour commencer, nous fixons les vitesses de fragmentation pour comprendre l’impact de la po-
sition de la ligne de gel. Ceci nous permet de découpler les potentiels effets mutuels de rsnow et
Vfragin,out. Dans la suite, nous ferons référence à la discontinuité de vitesses de fragmentation par
le rapport Vfragin/Vfragout. Même si cela s’avère utile pour classifier nos simulations, ce rapport
est dégénéré et doit être utilisé avec des valeurs physiques de vitesses de fragmentation. Nous
discuterons plus en détail de ce choix en section 4.8. Dans toute cette section, nous choisissons
un rapport de 1/3, correspondant à Vfragin = 5 m.s−1 et Vfragout = 15 m.s−1. Nous désignerons les
simulations uniquement par la distance de leur ligne de gel, par exemple ‘S100’ pour S100V5-15.

4.4.1 3 scénarios

En figures 4.7 et 4.8 sont montrées les distributions de tailles et de densité à 350 kans pour 3 dif-
férentes simulations : S15, S100 et S200. Ces simulations ont 3 états finaux largement différents :
un piège à poussière auto-induit formé comme si la ligne de gel n’était pas là (S15, similaire à la
section 4.2) ; un piège à poussière qui est formé de la ligne de gel jusqu’à environ 60 ua (S100) ;
et une absence de piège à poussière avec uniquement des petits grains dans tout le disque (S200).
Ces 3 comportements correspondent à 3 scénarios d’évolution.

(i) La ligne de gel est proche de l’étoile (15 ua, panneau du haut) : le piège à poussière se
forme à l’extérieur de la ligne de gel aux environs de 20 ua comme démontré par Gonzalez
et al. (2017a) et montré en section 4.2. Dans ce cas, la ligne de gel n’a aucun effet, puisque
les grains qui forment le piège n’entrent jamais dans la zone ou la vitesse de fragmentation
est plus faible.

(ii) La ligne de gel est à une distance intermédiaire de l’étoile (100 ua, panneau du milieu) : la
poussière subit la même évolution que dans la simulation S100V1-15 (section 4.3) et une
partie significative est piégée aux alentours de la ligne de gel. Cependant, la discontinuité
est moins importante que dans la simulation S100V1-15, ce qui fait qu’une plus grande
masse de poussière continue à légèrement dériver vers l’intérieur, jusqu’à une distance de
∼ 40 ua.

(iii) La ligne de gel est éloignée de l’étoile (200 ua, panneau du bas) : la poussière atteint une zone
de faible vitesse de fragmentation très tôt dans son histoire et n’est pas encore assez dense
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Figure 4.7 – Distribution de taille de la poussière en fonction de leur distance à l’étoile après
350 kans pour les simulation S15, S100 et S200 ayant la même discontinuité Vfragin/Vfragout = 1/3.
La couleur représente le nombre de Stokes et les lignes en tirets noirs représentent la position de
la ligne de gel pour chaque simulation.

spatialement pour grossir efficacement et déclencher la formation d’une concentration. À la
place, la poussière dans les régions externes grossit pendant une courte période, commence
à dériver et fragmente aussitôt qu’elle atteint la ligne de gel, sans être capable de continuer
après cela.

4.4.2 Correlation piège-ligne de gel

Le régime où la poussière est soit piégée à la ligne de gel soit forme une structure qui s’étend de
la ligne de gel vers l’intérieur du disque est des plus intéressant, puisqu’il donne une correlation
entre deux observables. En figure 4.9, nous comparons l’état final de 7 simulations, dont 5 d’entres
elles se trouvent dans ce régime. Ces simulations balayent plus finement le paramètre rsnow (S30,
S40, S50, S75 et S100) et résultent en une catégorie similaire de structures de poussière. Pour
ces simulations, le maximum de pression créé suit méthodiquement la position de la ligne de
gel, ce qui est également remarqué dans les profils de taille associés. De plus, la hauteur de
ces maximums semble corrélée avec la position de la ligne de gel. Nous observons une tendance
où le maximum de pression est d’autant plus grand que la ligne de gel est proche de l’étoile.
En effet, la concentration de poussière commence à se former dans le disque externe et dérive
en direction de l’étoile en collectant la poussière sur son passage, augmentant d’autant plus sa
masse et densité spatiale. L’arrêt soudain de la dérive par la présence de la ligne de gel empêche
alors la concentration de poussière de s’enrichir, de ce fait limitant le reservoir de poussière et
par extension l’intensité de la rétroaction appliquée sur le gaz. Pour S100, la correlation entre la
taille et le maximum de pression n’est pas si évident. Dans ce cas là, la ligne de gel a plutôt pour
effet de former un anneau étendu radialement sur plusieurs dizaines d’ua à partir de la ligne de
gel vers l’intérieur et contenant des tailles millimétriques. Cette simulation, en comparaison à
S100V1-15 présentée en section 4.3, indique qu’un rapport de vitesse de fragmentation proche
de 1 est moins efficace à piéger la poussière à une telle distance. Nous avons également ajouté
S15 et S200 à titre comparatif, et où la poussière n’est pas corrélée avec la ligne de gel.
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Figure 4.8 – Vue de dessus du champ de densité de poussière pour les simulations S15, S100 et
S200 après 350 kans. La ligne de gel est indiquée pour chaque panneau avec un cercle en tirets
gris.

Figure 4.9 – Profils radiaux de taille (haut) et de pression (bas) pour les simulations S15, S30,
S40, S50, S75, S100 et S200 à 400 kans.

Afin de s’intéresser plus en détail à l’effet de la ligne de gel avec la distance à l’étoile, la figure 4.10
montre le degré de correlation entre les concentrations de poussière et les lignes de gel pour les
simulations S30, S40, S50, S75 et S100. Pour ce faire, nous identifions la position du piège rtrap
par deux méthodes différentes : la densité de surface de la poussière et sa taille, telles que
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Figure 4.10 – Position du piège à poussière en fonction de celle de la ligne de gel estimé par
la taille (rouge) ou la densité de surface (noir) après 350 kans pour les simulations S30, S40,
S50, S75 et S100. La ligne en tirets gris représente l’égalité rtrap = rsnow, correspondante à une
corrélation parfaite. Les régions colorées représentent l’épaisseur des pièges et sont estimées là
où la variable considérée (s ou Σd) diminue de moitié par rapport à son maximum.
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= 0 , par la taille.
(4.7)

Leurs incertitudes sont estimées en prenant la largeur correspondante à une décroissance de 50%
par rapport aux maximums. Pour S30, S40, S50 et S75, n’importe quelle méthode montre qu’une
correlation se situe dans les barres d’erreurs. Pour S100, il y a une différence entre la méthode par
densité de surface et celle par taille. La méthode par taille semble donner une bonne correlation
avec la ligne de gel, comme observé en figure 4.9 (panneau du haut). Cependant, la densité de
surface atteint un maximum aux alentours de 60 ua. Ceci et le fait que la largeur des incertitudes
augmente avec la distance à l’étoile semblent confirmer que la concentration de la poussière est
d’autant plus dure à effectuer que la distance à l’étoile est grande. Une concentration de poussière
éloignée de l’étoile exerce une rétroaction de plus faible amplitude sur le gaz, ce qui résulte en
un maximum de pression moins important et plus large. Ceci est particulièrement vrai dans le
cas où la ligne de gel se situe aux abords de la distance où le maximum de pression commence
à se former. En effet, puisque la vitesse de dérive de la poussière est proportionnelle au gradient
de pression, le temps caractéristique d’accumulation pour un maximum de pression plus plat est
plus grand. En conséquence, les grains sont moins efficacement piégés et sont plus facilement
capables de se déplacer à l’intérieur de la ligne de gel plus elle est éloignée de l’étoile. Pour un
rapport de vitesse de fragmentation constant comme utilisé ici, cela signifie que les anneaux de
poussière créés sont plus épais au fur et à mesure que l’on s’éloigne de l’étoile (cf. figure 4.11).

4.4.3 Rétroaction et distance à l’étoile

La création d’un maximum de pression est intimement liée à l’effet de la rétroaction sur la
structure du gaz (cf. section 2.6.1). La vitesse radiale du gaz dépend plus précisément d’une
contribution visqueuse et d’une autre de friction due à la conservation de l’impulsion avec la
poussière :
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Figure 4.11 – Vue de dessus du champ de densité de poussière pour les simulations S15, S30,
S40, S50, S75 et S100 après 350 kans. La ligne de gel est indiquée pour chaque panneau avec un
cercle en tirets noirs, sauf pour S15 qui a un cercle en tirets gris pour plus de visibilité.

vg,r = vg,drag + vg,visc, (4.8)

qui, après quelques temps d’arrêt, peut s’exprimer comme (Gonzalez et al., 2017a,b) :

vg,r = − εSt

(1 + ε)2 + St2
1

ΣgΩ

∂
(

c2sΣg

)

∂r
+

1 + ε+ St2

(1 + ε)2 + St2

∂

∂r

(

νΣr3
dΩ

dr

)

rΣ
∂

∂r
(r2Ω)

, (4.9)

où les coefficients dépendants de ε et St sont similaires au cas stationnaire (cf. section 2.6.1).

Lorsque le rapport poussière/gaz augmente, la rétroaction a tendance à contrebalancer la viscosité
en tentant de tirer le gaz vers l’extérieur du disque. Si on note l la longueur caractéristique sur
laquelle les gradients de densité se développent dans le disque, la fréquence azimutale du gaz est
estimée comme (Gonzalez et al., 2017a) :

Ω ∼ Ωk

(

1 +O
(

H2

rl

))

. (4.10)

Le gaz est dévié du profil képlérien lorsque un gradient se développe à une échelle l ≪ r, c.à.d
localement. Pour l ∼ r, le gradient de pression est global et échoue à modifier le profil visqueux
usuel, correspondant à une vitesse azimutale très légèrement sous-keplerienne.

Pour mesurer les effets de la rétroaction sur le gaz, nous définissons un paramètre sans dimension,
xbr, qui mesure le rapport entre la contribution de friction et la contribution visqueuse sur la
vitesse radiale du gaz :

xbr ≡
∣

∣

∣

∣

vg,drag
vg,visc

∣

∣

∣

∣

, (4.11)

où xbr = 1 correspond à la limite où la friction contrebalance exactement la contribution vis-
queuse (vg,r = 0). Gonzalez et al. (2017a,b) estiment ce paramètre comme :
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Figure 4.12 – Profils du rapport poussière/gaz (haut) et du nombre de Stokes (bas) pour la
simulation SV15 lorsque la concentration de poussière atteint 200, 100, 75, 50, 40 et 30 ua.

xbr ≃
α−1εSt

1 + ε+ St2
min(r, l)2

rl
(4.12)

ce qui, dans un disque où un maximum de pression ne s’est pas encore formé (l ∼ r) s’estime
plus simplement comme :

xbr ≃
α−1εSt

1 + ε+ St2
. (4.13)

Les effets de la position d’une ligne de gel sur la création d’un maximum de pression peuvent être
quantifiés par le paramètre xbr. Pour le mettre en pratique, nous traçons en figure 4.12 les profils
du rapport poussière/gaz intégré verticalement et du nombre de Stokes dans le plan médian dans
la simulation SV15 lorsque la concentration de poussière atteint différents paliers : 200, 100, 75,
50, 40 et 30 ua. En notant les valeurs des maximums de ε et de St pour chaque palier, nous
estimons alors l’intensité de la rétroaction à ces distances à l’étoile (voir figure 4.13).

Le fait que la simulation S200 ne puisse pas former de piège s’explique donc simplement ici,
puisque nous constatons que la contribution visqueuse de la vitesse radiale du gaz est bien su-
périeure à la contribution de friction (xbr ∼ 0.2) lorsque la concentration de poussière atteint
200 ua. Pour 100 et 75 ua, la rétroaction devient dominante par rapport à la viscosité, ce qui
tend à modifier la structure du gaz. Cependant, pour 100 ua, 1 < xbr < 2, ce qui est insuffisant
pour créer un maximum de pression bien défini (cf. figure 4.9). Pour 75 ua, on a 2 < xbr < 3, ce
qui résulte en un maximum de pression plus défini que pour 100 ua (cf. figure 4.9). Finalement,
pour 50, 40 et 30 ua, la rétroaction est encore plus dominante sur la viscosité, avec xbr ∼ 4, ce
qui tend à former un maximum de pression encore plus efficacement.

Avec cette interprétation et la figure 4.13, nous estimons que xbr & 2 − 3 au moment où la
concentration de la poussière croise la ligne de gel est nécessaire pour former un piège à la
position de cette dernière. De plus, plus la rétroaction est efficace aux abords d’une ligne de
gel (xbr grand), plus le maximum de pression et la concentration de poussière résultants seront
importants.
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Figure 4.13 – Carte des valeurs de xbr en fonction du rapport poussière/gaz et du nombre de
Stokes, pour α = 10−2. Les étoiles blanches à bordures noires représentent les valeurs de xbr au
moment où la concentration de poussière atteint 200, 140, 100, 75, 50, 40 et 30 ua dans le disque
Steep. Les courbes en tirets sont les contours pour xbr = 1, 5 et 20.

Simulation rbump [ua] εmax φ w [ua]

S30 30 4.5 20 9
S40 40 3 6 12
S50 50 2 5 12

Table 4.2 – Structures du gaz et du rapport poussière/gaz utilisées dans Endgame et établies
à partir des profils des simulations S30, S40 et S50 à 350 kans.

4.4.4 Trajectoires de particules piégées

Comme on vient de le voir, les simulations S30, S40 et S50 produisent des maximums de pression
bien établis aux lignes de gel. Pour chacune de ces simulations, nous décidons de suivre l’évolu-
tion d’une particule typique entre son injection (∼ 15 kans) et 350 kans, temps quasi final de nos
simulations. Nous souhaitons également comparer les trajectoires données par le code Lyonsph
avec celles données par le code simplifié et unidimensionnel Endgame.

Pour ce faire, nous mettons en place dans Endgame de la croissance et de la fragmentation dans
le modèle de disque Steep. Nous simulons également un excès de densité de gaz et de rapport
poussière/gaz sous la forme d’une gaussienne centrée autour de rbump (cf. section 3.10). Ces
maximums locaux demandent 3 paramètres : la hauteur du maximum de densité φ (en unité de
Σg,0), la demie largeur à mi-hauteur w et la valeur maximale du rapport poussière/gaz εmax.
Nous évaluons ces quantités avec les profils de Σg et de ε à 350 kans pour chaque simulation. Les
résultats sont montrés en table 4.2 et en figure 4.14.

Les particules sélectionnées dans Lyonsph commencent toutes à la taille minimale (10 µm) et
viennent du disque externe. Plus particulièrement, on a ri = 225, 185 et 245 ua pour les simula-
tions S50, S40 et S30 respectivement. Nous utilisons ces mêmes valeurs pour l’état initial de nos
simulations avec Endgame. Le résultat de ces comparaisons est montré en figure 4.15.

Les états finaux entre les deux codes sont remarquablement similaires, à la fois en terme de
distance à l’étoile et de taille. Leurs histoires sont néanmoins différentes. Les grains des deux
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Figure 4.14 – Profils radiaux de densité de surface du gaz (haut) et de rapport poussière/gaz
(bas) utilisés dans le code Endgame pour comparer avec les trajectoires des particules venant
de Lyonsph.

Figure 4.15 – Trajectoires dans le plan (r, s) des particules des codes Lyonsph (bleu) et End-
game (orange) pour les cas S30, S40 et S50 entre 15 et 350 kans. La ligne de gel est tracée, pour
les 3 cas, en pointillés noirs.

codes débutent dans le disque externe et grossissent légèrement tout en dérivant, jusqu’à environ
130 à 150 ua où les particules du code Lyonsph bifurquent de celles du code Endgame. Ceci
s’explique par la structure du gaz dans Endgame, que l’on a assimilé comme étant statique
et correspondant à l’état final des simulations SPH. En réalité, la structure du gaz évolue avec
le temps, ce qui affecte le mouvement de la poussière à chaque instant, notamment lorsque la
rétroaction devient importante. De manière plus quantitative, la bifurcation observée entre les
particules de ces deux codes correspond à la distance à l’étoile et au moment où la rétroaction
commence à modifier la structure du gaz de manière non négligeable. À partir de cet endroit (et
temps), l’évolution temporelle de la structure du gaz devient importante, comme le démontre
la figure 4.13, où la concentration de poussière à r ∼ 140 ua s’approche du seuil critique : xbr ∼ 1.

En conclusion, nous estimons qu’un piège à poussière auto-induit aux abords d’une ligne de
gel ne peut se produire qu’à des rayons inférieurs à ∼ 140 ua pour le disque utilisé et avec
Vfragout = 15 m.s−1.
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4.5 La ligne de gel de CO

La position d’une ligne de gel est, comme on l’a vu, un paramètre essentiel dans la compréhension
de la formation des pièges à poussière auto-induits. Cependant, la façon avec laquelle la compo-
sition des grains impacte leurs propriétés de collage joue aussi un rôle énorme sur l’évolution de
la poussière. Pour comprendre ces effets, nous nous concentrons dans cette section sur l’étude de
la ligne de gel de CO, qui a été observée à de multiples reprises récemment (voir section 1.3.3).
Le CO se sublime aux alentours de 20 K (Mathews et al., 2013), ce qui dans notre modèle de
disque implique :

rsnow = r0

(

T0
Tsubl

)1/q

, (4.14)

∼ 100 ua. (4.15)

Nous garderons cette ligne de gel fixe dans toute cette section et nous concentrerons sur les effets
de Vfragin et de Vfragout.

4.5.1 Incertitudes sur les vitesses de fragmentation

Les valeurs de vitesses de fragmentation font aisément parties des points les plus incertains
aujourd’hui encore (cf. section 2.7.2). Pour le CO en particulier, le manque de données expéri-
mentales sur ses propriétés de collage en laboratoire rendent la tâche encore plus difficile. Nous
ferons des hypothèses et testerons différents scénarios pour englober ces incertitudes.

Vitesse de fragmentation interne

L’intérieur de la ligne de gel de CO sera considérée comme remplie de grains composés majori-
tairement de glace d’eau. Nous pouvons estimer la vitesse de fragmentation interne en calculant
l’énergie nécessaire à la cassure des liaisons entre monomères contenus dans un grain (cf. equa-
tion 2.7.2). Cette estimation donne :

Vfragin =

√

√

√

√

288kCbreak

πρH2O
a
−5/3
0

(

γ5H2O

E2
H2O

) 1

3

, (4.16)

qui dépend de l’énergie de surface de la glace d’eau, de son module de Young, ainsi que de la
taille d’un monomère.

Vitesse de fragmentation externe

À l’extérieur de la ligne de gel, considérons des grains composés d’un mélange entre de la glace
d’eau et de la glace de CO. L’énergie nécéssaire à la cassure d’une liaison entre deux monomères
s’exprime alors :

Ebreak = 48Cbreak

(

γ̃5a40
Ẽ2

)
1

3

, (4.17)

où
Ẽ ≃ ECOEH2O

ECO + EH2O
(4.18)

est le module de Young équivalent du mélange (Wada et al., 2007), et

γ̃ = γH2O + γCO − γinterface (4.19)

est l’énergie de surface effective du mélange. γinterface est l’énergie de surface consommée par
l’interface entre le CO et la glace d’eau. Pour briser une telle agglomération de monomères,
l’énergie nécessaire est :
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Efrag = kNtotEbreak, (4.20)

où Ntot est le nombre total de monomères. En définissant l’abondance relative de CO à la surface
des grains comme :

ξCO ≡ mCO

m
, (4.21)

où m est la masse totale d’un grain, nous trouvons alors :

Ntot = NCO +NH2O, (4.22)

=
mCO

m0,CO
+

mH2O

m0,H2O
, (4.23)

= ξCO
m

m0,CO
+ (1− ξCO)

m

m0,H2O
. (4.24)

m0,H2O/CO est la masse d’un monomère de glace d’eau ou de CO respectivement. En consi-
dérant ces monomères de tailles identiques, on trouve finalement l’expression de la vitesse de
fragmentation externe :

Vfragout =

√

144k

π
Cbreaka

−5/3
0

(

ξCOρH2O + (1− ξCO)ρCO

ρCOρH2O

)(

γ̃5

Ẽ2

)
1

3

. (4.25)

Nous utiliserons en particulier ρCO = 1600 kg.m−3 (Stammler et al., 2017).

Rapport de vitesses de fragmentation

L’évaluation des vitesses de fragmentation de manière analytique dépend du modèle considéré,
c.à.d des valeurs des coefficients a priori moins contraints comme k, Cbreak ou a0. Ultimement,
les vitesses de fragmentation choisies doivent déboucher d’une concertation entre les arguments
théoriques et expérimentaux ; j’ai essayé de marier ces deux approches avec ce travail. Les incer-
titudes sur les propriétés de collage du CO peuvent néanmoins être comprises par l’intermédiaire
des équations 4.16 et 4.25. Plus précisément, nous pouvons exprimer le rapport entre les vi-
tesses de fragmentation interne et externe (rapport autrement utilisé dans la table 4.1), ce qui a
l’avantage de supprimer les dépendances relativement arbitraires en k, Cbreak ou encore a0 :

Vfragin
Vfragout

=

√

√

√

√

2ρCO

ξCOρH2O + (1− ξCO)ρCO

(

γH2O

γ̃

)5/3
(

Ẽ
EH2O

)2/3

. (4.26)

En considérant l’énergie de surface de la glace d’eau comme connue (∼ 0.1 J.m−2, Gundlach
et al., 2011), la différence entre les propriétés de collages de part et d’autre de la ligne de gel de
CO dépend donc, dans ce modèle, de 4 aspects :

(i) L’abondance massique du CO à la surface des grains : ξCO.

(ii) L’énergie de surface du CO à l’état solide : γCO.

(iii) L’énergie de surface nécessaire à l’interface H2O-CO : γinterface.

(iv) Le module de Young du CO à l’état solide : ECO.

Nous admettons dans un premier temps une abondance massique de CO de l’ordre de 10%,
comme par exemple trouvé numériquement et analytiquement par Hollenbach et al. (2009) avec
un modèle numérique de nuage moléculaire. L’espace des paramètres γCO, ECO est balayé pour
différentes valeurs de γinterface en figure 4.16. Le rapport des vitesses de fragmentation s’étend de
part et d’autre de la valeur critique de 1, avec notamment des petites valeurs pour des grandes
énergies de surface et des petits modules de Young de CO, et des grandes valeurs dans la diago-
nale opposée. Cette dichotomie correspond à deux situations.
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Figure 4.16 – Carte du rapport Vfragin/Vfragout en fonction de l’énergie de surface et du module
de Young du CO à l’état solide pour différentes valeurs de l’énergie de surface de l’interface H2O-
CO. Sur chaque panneau, les courbes en pointillés blanc (ou noir dans le cas du 4ème panneau)
représentent, d’en bas à droite à en haut à gauche, Vfragin/Vfragout = 1/15, 1/5, 1/3, 2/3, 3/2, 3
(voir table 4.3). L’abondance massique du CO a été fixée à ξCO = 0.1.

Pour Vfragin < Vfragout, les grains dans le disque externe sont plus résistants face à la fragmen-
tation du fait de la présence du CO à leurs surfaces. En terme d’énergie de surface, cela signifie
que celle du CO doit être supérieure à celle de la glace d’eau. La rigidité du CO face aux dé-
formations - ou autrement dit son module de Young - est quant à elle un peu plus libre, avec
néanmoins un plus grand espace recouvert lorsque le CO est peu rigide. Ce constat ne change
fondamentalement pas avec l’énergie de surface nécessaire à l’interface entre le CO et la glace
d’eau (1er panneau vs. 4ème panneau, les résultats sont qualitativement similaires).

Pour Vfragin > Vfragout, les grains dans le disque externe sont moins résistants face à la fragmenta-
tion du fait de la présence du CO à leurs surfaces. Pour entrer dans ce cas de figure, le CO solide
doit : i. avoir une énergie de surface plus faible que celle de la glace d’eau et ii. être autant voir
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Simulation Vfragin/Vfragout Effet qualitatif du CO solide

S100V1-15 1/15 renforce très fortement les grains
S100V3-15 1/5 renforce fortement les grains
S100V5-15 1/3 renforce les grains
S100V10-15 2/3 renforce légèrement les grains
S100V15-10 3/2 fragilise légèrement les grains
S100V15-5 3 fragilise les grains

Table 4.3 – Liste des simulations effectuées pour la ligne de gel de CO. Les 6 valeurs du rapport
Vfragin/Vfragout sont les mêmes que les contours de la figure 4.16.

plus rigide que la glace d’eau. Nous constatons également que plus l’énergie de surface réquisi-
tionnée par l’interface est grande, plus les grains sont fragilisés, ce qui se traduit par un rapport
Vfragin/Vfragout plus grand. Ce cas de figure à notamment été proposé par Pinilla et al. (2017),
qui ont proposé d’assimiler les propriétés de collage du CO2 à celles de grains de silicates secs,
associés à Vfrag ∼ 1 m.s−1. Pour le CO, ce comportement pourrait également être présent et dû
à son moment dipolaire quasi nul de l’ordre de 0.12 Debye, là où celui de la glace d’eau est plus
de 15 fois supérieur (environ 1.85 Debye). Étant donné que la molécule H2O semble posséder des
liaisons chimiques plus fortes que la molécule CO, il serait donc raisonnable de penser que le CO
soit moins résistant que la glace d’eau par rapport à la fragmentation.

Comme le comportement du CO vis à vis de la fragmentation est incertain, nous décidons de
tester 6 configurations différentes, que nous exposons en table 4.3. Dans la suite, nous ferons
référence à ces simulations en n’utilisant que leurs vitesses de fragmentation pour alléger le
texte, par exemple ‘1-15’ pour S100V1-15.

4.5.2 Simulations

Les états finaux des 6 configurations testées sont montrés en figure 4.17. La première ligne montre
3 simulations avec des rapports de vitesse de fragmentation particulièrement bas (≤ 1/3), ce qui
freine efficacement la dérive de la poussière à la ligne de gel. Pour ces simulations, ce rapport
est assez bas pour concentrer une partie significative de la poussière à rsnow. Cependant, nous
constatons que lorsque ce rapport augmente vers 1, la poussière devient de plus en plus capable
de dériver et de grossir sur de plus grandes distances à l’intérieur de la ligne de gel. Les structures
conséquentes de ces simulations se repartissent finalement entre centrée autour de la ligne de gel
(1-15) à étendue de la ligne de gel vers l’intérieur jusqu’à environ 40 ua (3-15 et 5-15). Pour ces
3 cas, les plus gros grains sont cependant toujours situés à la ligne de gel, ce qui montre que ces
simulations ont toutes un comportement similaire avec des efficacités de concentration différentes
(voir figure 4.18, idée déjà mentionnée dans la section 4.4.2). Pour s’en convaincre, nous suivons
également l’évolution de la taille maximale des grains au cours du temps en figure 4.19 (mesurée
à partir des profils radiaux) pour les simulations 1-15, 3-15, 5-15 et 10-15. Pour les simulations
1-15, 3-15 et 5-15 (noir, rouge et vert), la taille maximale dévie effectivement de plus en plus
vers l’étoile avec l’augmentation du rapport de vitesses de fragmentation. Cependant, les distri-
butions de poussière sont toujours bien corrélées avec la ligne de gel, dans les barres d’erreurs.
Pour la simulation 10-15 cependant (4ème panneau des figures 4.17, 4.18 et courbe bleue de la
figure 4.19), nous constatons que les plus gros grains se détachent complètement de la ligne de
gel et vont finir leur course aux environs de 40 ua. Les propriétés de collage de part et d’autre
de la ligne de gel ne sont pas suffisamment différentes dans ce cas là pour piéger la poussière à
la ligne de gel. Il se produit donc un changement de comportement entre les simulations 5-15
et 10-15 pour cette ligne de gel. L’évolution particulière de la simulation 10-15 est montrée en
figure 4.20.

De manière similaire à toutes les simulations avec Vfragout = 15 m.s−1, un enrichissement du
rapport poussière/gaz commence à se former dans le disque externe grâce à la croissance, la
sédimentation et la dérive radiale. Ceci se traduit par une augmentation locale du rapport pous-
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Figure 4.17 – Taille de la poussière en fonction de leur distance à l’étoile pour rsnow = 100 ua
(ligne en tiret gris sur chaque panneau) à 380 kans, représentants plusieurs scénarios pour la
ligne de gel de CO. L’annotation en haut à droite de chaque panneau montre ‘Vfragin - Vfragout’.
La barre de couleur représente le nombre de Stokes.
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Figure 4.18 – Vue de dessus du champ de densité de la poussière pour les simulations de la
figure 4.17 à 380 kans. La ligne de gel de CO est représentée sur chaque panneau par un cercle
en tirets blancs.

sière/gaz à 160 kans (tirets rouge) aux environ de 100 ua. Les grains traversent la ligne de gel
peu de temps après, et rencontrent une zone où la vitesse de fragmentation n’est différente que
d’un facteur 1.5, ce qui ne les fait pas fragmenter efficacement. En conséquence ils continuent
de dériver et de grossir dans le disque interne et finissent par former un piège à poussière auto-
induit classique. Le panneau du bas de la figure 4.20 exhibe également l’évolution de la taille du
disque, qui passe de 300 ua au début de la simulation à environ 170 ua à 380 kans. La diminution
de la taille du disque est un des effets attendus de la dérive radiale des particules solides du disque.
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Figure 4.19 – Distance à l’étoile de la taille maximale des grains (appelée rgrowth) en fonction
du temps pour les 4 premières simulations de la figure 4.17. Les régions colorées montrent les
épaisseurs des maximums de taille mesurés (à partir des profils), et sont estimés où la taille
décroît de 50% de chaque côté des maximums. La ligne de gel est représentée par la ligne en
tirets gris.

Figure 4.20 – Évolution des profils de pression du gaz (haut) et du rapport poussière/gaz (bas)
à 30, 160, 240, 320 et 380 kans pour la simulation 10-15. La ligne de gel est représentée par la
ligne en tirets gris.

4.5.3 Arguments théoriques

Il est difficile d’apporter une estimation quantitative du rapport de vitesses de fragmentation
minimum nécéssaire à la formation d’un piège à poussière à la ligne de gel de CO. Ceci est
notamment dû au fait que le mécanisme des pièges à poussière auto-induits nécessite d’être
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simulé globalement et qu’il n’est pas reproductible à l’échelle locale. Le comportement de groupe
des grains est donc un élément majeur à prendre en compte afin de bien modéliser l’évolution
temporelle de la structure du gaz. Pour donner un goût du sens physique de la dérive différentielle
des grains pour différentes vitesses de fragmentation interne, nous pouvons néanmoins effectuer
quelques calculs. En faisant l’hypothèse que la taille des grains est gouvernée par l’équilibre entre
leur vitesse relative et la vitesse de fragmentation locale, on estime leur nombre de Stokes comme
(cf. equation 4.6, en admettant que St < 1) :

Stfrag =

(

α̃c2s
V 2
frag

− 1−
√
α̃cs

Vfrag

√

α̃c2s
V 2
frag

− 2

)

. (4.27)

En faisant l’hypothèse d’une structure gazeuse non perturbée localement (ce qui est assez repré-
sentatif de l’état du gaz à 100 ua au moment où les premiers grains traversent la ligne de gel), on
a vvisc ∼ αvdrift (cf. section 2.6). La vitesse de dérive radiale de la poussière peut alors s’estimer
comme (voir section 2.6.1) :

vd,r ≃
(

Stfrag + α(1 + ε)

(1 + ε)2 + St2frag

)

vdrift. (4.28)

En fragmentant dans le disque interne, les grains subissent un changement de vitesse de dérive
radiale qui est lié à la valeur de la vitesse de fragmentation. Plus précisément, le rapport entre
la vitesse de dérive externe et interne s’exprime comme :

vd,r,out
vd,r,in

≃ Stfragout + α(1 + ε)

Stfragin + α(1 + ε)

(

(1 + ε)2 + St2fragin

(1 + ε)2 + St2fragout

)

, (4.29)

où l’on a fait l’hypothèse que le changement de gradient de pression de part et d’autre de la ligne
de gel était négligeable. Le comportement de ce rapport avec la vitesse de fragmentation interne
est montré en figure 4.21 pour différentes valeurs du rapport poussière/gaz et pour Vfragout fixée à
15 m.s−1. On constate que le freinage de la poussière est d’autant plus efficace que les propriétés
de collage de part et d’autre de la ligne de gel sont différentes (dans le cas de Vfragin < Vfragout).
Ce constat est complètement en accord avec les figures 4.17, 4.18 et 4.19. Nous observons notam-
ment que les fortes différences de vitesses de fragmentation résultent en des pièges à la ligne de
gel (Vfragin/Vfragout < 1/3). Ceci correspondent à des dérives radiales très freinées dans la partie
interne (la poussière est 3.5 à 5 fois plus lente). Au contraire, pour un rapport de 2/3, la vitesse
de dérive radiale des grains ne diminue que d’un facteur 1− 2 (le ralentissement est au moins 2
fois moins efficace que pour les autres cas), ce qui explique qualitativement pourquoi la poussière
de cette simulation peut s’échapper de la ligne de gel plus efficacement.

De manière plus générale, ce résultat est également mis en évidence avec le code Endgame, qui,
en simulant différents rapports de vitesses de fragmentation, montre leur impact sur la dérive
des grains aux alentours de la ligne de gel (voir figure 4.22).

4.5.4 Cas où le CO fragilise les grains

Revenons aux figures 4.17 et 4.18 et intéréssons nous au cas où le CO solide fragilise les grains
(2 derniers panneaux). Dans ce scénario, le comportement de la poussière est très différent. En
effet, la faible valeur de la vitesse de fragmentation externe garde les grains à de petites tailles,
ce qui les fait dériver vers l’étoile et sédimenter vers le plan médian lentement. Lorsque les grains
croisent la ligne de gel vers l’intérieur, la sur-densité (panneau du bas de la figure 4.23) de
poussière devient libre de grossir puisque les grains deviennent plus résistants à la fragmentation
(voir figure 4.24). Dans ces simulations, la croissance de la poussière démarre soit juste avant
(15-10), soit aux alentours (15-5) de la ligne de gel et est très rapide pour former un piège à
poussière à r ∼ 20 ua qui contient des particules centimétriques à métriques après 400 kans.
Ces pièges à poussière auto-induits sont similaires à ceux trouvés par Gonzalez et al. (2017a).
Néanmoins, ils contiennent 10 à 15 % moins de masse, étant donné que la collecte de poussière
dans le disque externe est moins efficace. L’évolution de la taille des grains dans la simulation
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Figure 4.21 – Évolution du rapport des vitesses de dérive radiale de part et d’autre de la ligne de
gel de CO en fonction de la vitesse de fragmentation interne pour différentes valeurs du rapport
poussière/gaz et pour Vfragout = 15 m.s−1. La ligne en tirets noirs représente la limite où il n’y
a pas de différence de dérive et correspond au cas où Vfragin = Vfragout.

Figure 4.22 – Évolution de la trajectoire d’un grain partant de 200 ua dans le plan (r, s) pour
des vitesses de fragmentation internes similaires aux simulations 1-15, 3-15, 5-15 et 10-15. Les
lignes en tirets colorés représentent la taille limite de fragmentation pour les différentes valeurs
de Vfragin. La ligne en tirets-pointillés noirs représente la taille limite de fragmentation pour
Vfragout = 15 m.s−1. La ligne en pointillés noirs représente la ligne de gel de CO.

15-5 est particulièrement montrée en figure 4.24. Elle montre notamment que, même si l’état
final de la simulation ne montre pas de lien évident avec la ligne de gel, les états intermédiaires
le font. La signature typique de ce cas de figure se manifeste par une absence de ‘gros’ grains en
dehors de ligne de gel de CO.
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Figure 4.23 – Évolution de la distance du maximum de taille (haut) et du maximum de densité
de surface de la poussière (bas) en fonction du temps pour les simulations 15-10 et 15-5. Les
régions colorées représentent les barres d’erreurs et sont estimées là où le maximum considéré
décroît de 50%. La ligne de gel est représentée par les lignes en tirets gris.

Figure 4.24 – Taille de la poussière en fonction de leur distance à l’étoile à 4 temps différents
pour la simulation 15-5. La couleur représente le nombre de Stokes et la ligne de gel est représentée
par la ligne en tirets gris.

Trajectoires de particules

Pour mettre en évidence la croissance rapide des grains, nous sélectionnons deux particules de
la simulation 15-5 et suivons leur trajectoire. Nous choisissons des particules de 10 µm qui
commencent leur course à 300 et 90 ua respectivement lors de leur injection. Nous comparons
également ces résultats avec le code Endgame, pour lequel nous simulons un maximum de den-
sité de gaz et de rapport poussière/gaz en accord avec l’état de la simulation SPH à ∼ 350 kans.
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Figure 4.25 – Trajectoires dans les plans (r, s) (gauche) et (t, s) (droite) pour 2 particules du
code Lyonsph et une particule du code Endgame qui commencent à différentes distances à
l’étoile. La ligne de gel est représentée par les pointillés noirs sur le panneau de gauche. Le temps
correspondant à la simulation du code Endgame a été décalé d’un offset de 175 kans, temps
correspondant au début de la croissance pour la particule verte.

Plus précisément, en ajustant les profils obtenus pour cette simulation, nous utilisons : w = 6 ua,
εmax = 10 et φ = 40. Avec Endgame, nous simulons une particule qui commence sa course à
100 ua, lieu où la croissance devient possible. Les résultats de cette comparaison sont montrés
en figure 4.25.

Pour la particule dans le disque externe (bleu, ri = 300 ua), la croissance est fortement retardée.
Ceci est dû au temps nécéssaire à cette particule pour atteindre la ligne de gel, qui est long étant
donné que la vitesse de dérive radiale est faible pour les petits grains. Pour la particule à 90 ua
(verte), la croissance ne démarre que lorsque la sur-densité de poussière atteint la ligne de gel
(∼ 175 kans, voir panneau du bas de la figure 4.23). L’évolution de sa taille entre 90 et 50 ua est
légèrement chaotique, ce qui témoigne du début du processus de formation du piège à poussière.
Pour la particule venant du disque externe (bleu), elle n’atteint la ligne de gel que 100 kans
plus tard. À ce stade là, le piège à poussière est déjà en grande partie formé et la particule
subit en conséquence une croissance beaucoup plus calme et similaire à ce qui est simulé avec
le code Endgame. Plus généralement, la comparaison entre les deux codes est encore une fois
satisfaisante, notamment avec les états finaux des particules qui sont similaires.

4.6 Comparaison avec les données DSHARP

Alors que la ligne de gel de l’eau est supposée liée à la présence de structures de poussière, éva-
luer cette possibilité pour le CO est d’un intérêt particulier. Récemment, Andrews et al. (2018)
ont mené une campagne d’observation à haute résolution angulaire, appelée DSHARP 3, d’une
vingtaine de disques sur lesquels Huang et al. (2018) ont estimé la position de différentes lignes
de gel. Dans cette section, nous nous servirons de ces données 4 pour effectuer des comparaisons
qualitatives sur la croissance de la poussière aux abords de la ligne de gel de CO.

En considérant un modèle de disque passif évasé, la température dans le plan médian du disque

3. Pour ‘Disk Substructures at High Angular Resolution Project’ en anglais, ou ‘Projet de Sous-structures de
Disques à Haute Résolution’ en français.

4. Elles sont publiques et disponibles à l’adresse : https://almascience.org/alma-data/lp/DSHARP.

https://almascience.org/alma-data/lp/DSHARP
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s’exprime comme (Chiang and Goldreich, 1997a; Dullemond et al., 2001; Huang et al., 2018, voir
également la section 2.2.2) :

Tmid(r) =

(

α(r)L⋆

8πr2σ

) 1

4

, (4.30)

où α(r) est l’angle d’illumination entre la surface du disque et l’étoile :

α(r) =
0, 4R⋆

r
+ r

d

dr

(

Hp

r

)

, (4.31)

et Hp est la hauteur de la photosphère éclairée. En égalant la température dans le plan médian
à la température de sublimation du CO, nous estimons la position de la ligne de gel :

rsnow,CO =

√

α(r)L⋆

8πσT 4
subl

. (4.32)

En admettant que la source d’incertitude principale est la luminosité de l’étoile, l’incertitude
associée sur la position de la ligne de gel est également :

∆rsnow,CO =
∆L⋆

2

√

α(r)

8πσT 4
sublL⋆

. (4.33)

Par cohérence avec Huang et al. (2018), nous admettons une valeur α ∼ 0.02 constante corres-
pondant à H/r ∼ 0.07 à 100 ua pour une étoile de type solaire. Une amélioration substantielle
à ce modèle serait d’ajuster α pour chaque système. Les positions estimées par l’équation 4.32
des lignes de gel pour les disques du projet DSHARP sont listées dans la table 4.4. Les profils
radiaux de ces différents disques en fonction de la température dans le plan médian sont égale-
ment montrés en figure 4.26.

Avec nos simulations, nous trouvons que l’évolution de la poussière est hautement dépendante
de la différence de propriétés de collage entre les différentes zones (c.à.d des vitesses de fragmen-
tation). Toujours en considérant plusieurs possibilités pour le comportement du CO solide, nous
discutons de 3 cas de figures généraux.

4.6.1 Cas i : Vfrag,H2O < Vfrag,CO−H2O

Dans ce cas là, les grains à l’intérieur de la ligne de gel fragmentent beaucoup plus facilement
que ceux à l’extérieur. Cela correspond à une condensation du CO à la surface des grains qui
renforce leur capacité à résister à la fragmentation. Ce cas de figure résulte en la création d’un
piège à poussière à rsnow, puisqu’elle y est fortement freinée dans sa dérive. En conséquence, une
corrélation devrait exister entre la densité de surface de la poussière et la ligne de gel de CO.
Dans les données DSHARP, quelques disques semblent être cohérents avec une concentration de
poussière à cette ligne de gel, avec par exemple HD 163296, Elias 24, HD 143006, Elias 20 ou
RU Lup (cf. figure 4.26). Cependant, il semble peu probable que le CO change le comportement
de la poussière de manière si marquée dans les disques protoplanétaires, d’autant plus que l’eau
est généralement associée à une grande vitesse de fragmentation et se trouve majoritaire à la
surface des grains. De plus, un tel impact de la ligne de gel de CO devrait être observé dans la
quasi totalité des disques, ce qui n’est pas le cas avec ici ∼ 5/18.

Je pense que les structures observées aux lignes de gel estimées de CO ne sont probablement pas
causées par un changement des propriétés de collage de cet acabit. L’explication la plus probable
est certainement la présence d’une ou plusieurs planètes, capables de concentrer la poussière à
cause de leurs effets sur le gaz (voir chapitre 5). Une déviation au profil keplerien a été observé
dans HD 163296 via l’emission du CO par exemple, et a été reproduit avec des simulations
hydrodynamiques par Pinte et al. (2018b) avec une planète de plusieurs fois la masse de Jupiter
enfouie dans ce disque.
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Disque L⋆ [L⊙] rsnow,CO [ua]

HTLup 5.5+3.2
−2.1 90.8+26.6

−16.8

GWLup 0.4+0.2
−0.2 22.3+6.6

−4.2

IMLup 2.6+1.5
−1.0 62.1+18.2

−11.5

RULup 1.5+0.9
−0.6 46.6+13.7

−8.6

Sz114 0.2+0.2
−0.1 17.5+5.2

−3.3

Sz129 0.5+0.3
−0.2 25.6+7.5

−4.8

MYLup 0.9+0.6
−0.4 36.2+10.6

−6.7

HD142666 9.2+5.7
−3.5 117.0+36.4

−22.5

HD143006 3.8+1.6
−1.2 75.6+15.6

−11.1

AS205 2.2+0.9
−0.7 56.7+11.7

−8.3

SR4 1.2+0.7
−0.5 42.0+12.3

−7.8

Elias20 2.3+1.4
−0.9 58.0+17.0

−10.7

DoAr25 1.0+0.6
−0.4 37.9+11.1

7.0

Elias24 6.1+3.6
−2.3 95.1+27.8

−17.6

Elias27 1.0+0.7
−0.4 37.0+13.0

−7.6

DoAr33 1.6+0.9
−0.6 47.7+14.0

−8.8

WSB52 0.8+0.5
−0.3 32.6+9.6

−6.1

WaOph6 2.9+1.7
−1.1 65.8+19.3

−12.2

AS209 1.5+0.9
−0.6 46.1+13.5

−8.5

HD163296 17.0+16.9
−8.5 159.7+79.5

−39.9

Table 4.4 – Positions des lignes de gel de CO estimées à partir des données de Andrews et al.
(2018) en utilisant les équations 4.32 et 4.33 pour les disques du projet DSHARP, avec Tsubl =
20 K.

4.6.2 Cas ii : Vfrag,H2O . Vfrag,CO−H2O

Si les grains de part et d’autre de la ligne de gel ont des propriétés de collage peu différentes
(avec Vfragin < Vfragout), la poussière ne se concentre plus à la ligne de gel mais s’étend plutôt
radialement sur quelques dizaines d’ua jusqu’à la ligne de gel. Dans ce scénario, le CO affecte
le comportement de la poussière en augmentant légèrement sa capacité à résister aux collisions
(voir figure 4.16). Dans nos simulations, cette légère différence est capable de changement dras-
tiquement l’état final de la poussière. Dans ce cas là, la corrélation entre la ligne de gel et la
poussière n’est pas si évidente que précédemment. Alors que nous ne nous attendons pas à voir
une concentration de poussière à rsnow, la forte vitesse de fragmentation externe indique que
la croissance de la poussière y est possible. En conséquence, les populations typiquement mil-
limétriques (c.à.d celles qui sont observées avec ALMA en bande 6 : λ = 1.25 mm) devraient
exister de part et d’autre de la ligne de gel de CO. Plus précisément, on devrait mesurer un flux
à l’extérieur de la ligne de gel sans concentrations apparentes.

Dans les données DSHARP, ces caractéristiques sont cohérentes avec 6 disques : WaOph 6, MY
Lup, WSB 52, Sz 114, Sz 129 et GW Lup. Il est important de rappeler que la diffusion n’a pas été
prise en compte dans nos calculs. Il a cependant été montré pour l’eau que la diffusion permettait
d’augmenter la densité de surface de la poussière d’un facteur ∼ 5 à l’extérieur de la ligne de gel.
Drążkowska and Alibert (2017) ont également montré que les effets de la différence des propriétés
de collage dominaient sur les effets de la diffusion. D’une part, la ligne de gel de l’eau est celle où
ces différences sont probablement les plus grandes (avec 1 m.s−1 pour les silicates secs et 15 m.s−1

pour les agrégats de glace), ce qui laisse à penser que la diffusion serait plus importante dans le
cas du CO. D’autre part, l’eau est plus abondante que le CO, ce qui amène la diffusion à avoir des
effets plus marqués. Stammler et al. (2017) ont par exemple étudié la diffusion du CO à sa ligne
de gel et ont trouvé que la taille des grains n’était pas significativement augmentée à l’extérieur
de la ligne de gel. Ils ont par ailleurs trouvé que l’abondance même du CO à l’intérieur de la
ligne de gel pouvait être augmentée d’un facteur de quelques unités. De manière hypothétique,
la diffusion faciliterait les concentrations aux lignes de gel. Les simulations produites peuvent
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Figure 4.26 – Profils radiaux de l’intensité normalisée pour les disques du projet DSHARP en
fonction de la température dans le plan médian. La ligne de gel de CO est représentée par les
zones grisées, qui considèrent le cas où le CO se condense sur de la glace pure ou non. Tiré de
Huang et al. (2018), où les autres bandes de couleur représentent d’autres lignes de gel, avec le
CO2 en rose et le N2 en jaune.

donc être vues comme les plus pessimistes en terme de piégeage de la poussière aux alentours de
la ligne de gel de CO.

4.6.3 Cas iii : Vfrag,H2O > Vfrag,CO−H2O

Dans ce scénario, les grains dans la partie interne de la ligne de gel sont plus résistants à la
fragmentation. Ceci correspondrait à une phase solide du CO plus rigide avec une énergie de
surface plus faible que celle de l’eau. L’interface entre la glace d’eau et celle de CO demanderait
également une part non négligeable d’énergie (voir panneaux du bas de la figure 4.16). Pinilla
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et al. (2017) ont proposé ce comportement pour les grains recouverts de CO2 solide, qu’ils ont
associé à la vitesse de fragmentation de silicates secs (1 m.s−1). Ici, nous faisons une hypothèse
similaire mais moins forte, en ne considérant que 5 et 10 m.s−1. De plus, le CO est attendu comme
étant faiblement abondant à la surface des grains (Hollenbach et al., 2009), ce qui devrait moins
impacter le comportement des grains, supposé dominé par la glace d’eau.

Les deux cas que nous avons testés sont 15-5 et 15-10, et dans ces simulations la poussière est
incapable de grossir dans le disque externe. À la place, la poussière grossit aux abords de la ligne
de gel et ne s’y concentre jamais, ce qui permet de transférer la masse du disque vers l’intérieur
du système. Ce résultat est en accord avec Pinilla et al. (2017) et leur modèle avec α = 10−2

(le plus proche du nôtre), où la poussière ne grossit qu’entre la ligne de gel de l’eau et celle de
CO2. Cependant, comme ils ne prennent pas en compte la rétroaction de la poussière, ni même
l’évolution temporelle du gaz, ils ne constatent pas un découplage de la poussière a contrario de
nos simulations globales.

Aux longueurs d’ondes millimétriques, un tel scénario se traduirait par une absence de flux mesuré
à l’extérieur de la ligne de gel du CO, ce qui semble correspondre à 3 disques dans le projet
DSHARP : HD 142666, DoAr33 et SR4. Notons que cette tendance a également été observée par
Guidi et al. (2016) et Macías et al. (2019) dans HD 163296 et HD 169142 respectivement. Pour ces
disques, la tendance indiquée est plus significative que pour les disques du projet DSHARP, car
la ligne de gel du CO n’est pas simplement estimée mais mesurée avec l’émission de la molécule
de DCO+ par exemple (cf. section 1.3.3).

4.6.4 Des simulations aux observations

A la fin de nos simulations, les petits grains sont appauvris par rapport aux gros grains, ce qui
diffère des observations, notamment aux plus petites longueurs d’ondes qui mettent en évidence
la lumière diffusée de l’étoile par les grains micrométriques (Avenhaus et al., 2018). C’est une des
conséquences de notre modèle de croissance qui considère la distribution de taille locale comme
hautement piquée autour d’une valeur particulière. En conséquence, les gros grains sont bien re-
présentés au détriment des petits, ce qui est plutôt bien adapté dans le cadre d’une comparaison
avec des données millimétriques. Un modèle de croissance plus complexe (c.à.d avec l’équation
de Smoluchowski) permettrait de considérer également les plus petites populations, notamment
en modélisant les interactions entre grains de tailles différentes (cf. section 2.7.1). Tout de même,
notre modèle s’avère utile dans le cadre de la reconnaissance des concentrations de poussière. De
plus, les observations en bande 6 ne sont pas sensibles aux plus petites populations de poussière,
ce qui permet en bonne approximation de considérer les intensités mesurées comme correspon-
dant à des tailles millimétriques (c.à.d similaires aux tailles de nos simulations SPH).

Avec nos 3 cas de figure, 14 des 18 disques observés avec DSHARP semblent porter des signa-
tures similaires à ce que nos simulations indiquent. Cependant, nous devons être prudents avec
ces comparaisons, puisque cela nécessite de prendre en compte le transfert radiatif. Ce point en
particulier a été une des motivations pour migrer vers le code Phantom, qui est plus moderne et
est couplé avec le code de transfert radiatif Mcfost (Pinte et al., 2006). Malgré tout, nous nous
permettons de discuter de nos résultats préliminaires. Le cas i semble peu probable, puisqu’il
requiert une différence très grande de propriétés de collage que l’on devrait observer de manière
systématique. Nous nous attendons à une différence plus subtile pour le CO, notamment du fait
de sa faible abondance (par rapport à la glace d’eau). Ce cas est néanmoins ce que nous atten-
dons pour la ligne de gel de l’eau, qui se situe cependant à des distances beaucoup plus petites
de l’étoile.

En ce qui concerne les autres cas, et comme Huang et al. (2018) le soulignent, il est difficile de
conclure de manière satisfaisante avec des signatures possiblement observées sur une sous-partie
de l’ensemble des disques. Nous pouvons cependant discuter du point de départ de la croissance
des grains dans les disques. Dans nos simulations, nous constatons qu’une faible différence de
vitesse de fragmentation externe peut avoir un impact assez grand sur l’évolution de la poussière.
Par exemple, la poussière de la simulation 15-10 commence sa croissance légèrement à l’extérieur
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de la ligne de gel de CO a contrario de la poussière de la simulation 15-5 (voir figure 4.23).
Cette différence pourrait venir d’un changement d’abondance du CO à la surface des grains,
qui dans notre modèle intervient directement dans l’estimation de la vitesse de fragmentation
externe (voir equation 4.25). Pour des propriétés solides données, deux vitesses de fragmentation
externe différentes peuvent s’exprimer en termes d’abondances différentes de CO :

V ′
fragout

Vfragout
=
ξ′COρH2O + (1− ξ′CO)ρCO

ξCOρH2O + (1− ξCO)ρCO
, (4.34)

où ξ′CO et ξCO sont deux abondances de CO différentes (voir figure 4.27).

Figure 4.27 – Évolution du rapport de vitesses de fragmentation externe en fonction de l’abon-
dance du CO à la surface des grains.

Une différence d’abondance peut modifier la vitesse de fragmentation de quelques mètres par
seconde. Avec ce modèle relativement simple, un rapport de 2 comme avec les simulations 15-5
et 15-10 ne peut cependant pas être expliqué uniquement par une différence d’abondance. Plus
généralement, l’état du CO est plus complexe que ce que nous avons considéré ici et dépend
de multiples paramètres chimiques comme la température, pression et composition du disque.
Le CO subit également de multiples réactions chimiques, ce qui rend sa distribution dans les
disques complexe (Martin and Livio, 2014; Cleeves, 2016). Les conditions d’un disque à un autre
changent, notamment à cause du type de l’étoile centrale ou du nuage moléculaire à partir du-
quel le disque s’est formé. En accord avec les résultats présentés en figure 4.27, je pense qu’il est
possible qu’un changement d’abondance de CO soit capable de changer suffisamment le compor-
tement des grains aux abords de la ligne de gel de CO d’un disque à un autre. Ceci pourrait
expliquer pourquoi nous ne pouvons pas trouver de consensus entre tous les disques : ils ne par-
tagent pas la même distribution de CO. Les grains seraient par exemple capables de grossir à
l’extérieur de la ligne de gel de CO lorsque son abondance serait faible. Une étude chimique et
dynamique serait à envisager pour explorer cette idée plus en profondeur.

Plus généralement encore, faire une comparaison détaillée avec les observations demande des
simulations dédiées à chaque système, demandant ainsi de connaitre la structure de ce dernier.
Les grandes incertitudes sur la position de la ligne de gel de CO dans le projet DSHARP (voir
table 4.4) nous montrent que nous avons besoin d’une résolution encore plus grande pour cela.
La détection simultanée de la ligne de gel de CO et de l’absence de gros grains à l’intérieure de
cette dernière dans le disque autour de l’étoile HD 169142 semble cependant favoriser le cas iii.
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4.7 Analyse de l’espace des paramètres

Terminons l’analyse des simulations en effectuant une rapide analyse de l’espace des paramètres.
On a par exemple en figure 4.28 superposé deux jeux de simulations avec deux valeurs de rsnow
différentes.

Figure 4.28 – Position du maximum de densité de surface normalisé par la position de la ligne
de gel en fonction du rapport de vitesses de fragmentation pour deux jeux de simulations avec
deux positions de ligne de gel. Les régions colorées montrent les largeurs de ces maximums et
sont estimées à l’endroit où la densité atteint 50% du maximum. Le label à côté de chaque point
se lit ‘Vfragin − Vfragout’. La ligne de gel est représentée par la ligne en tirets gris.

Ces deux jeux se comportent de manière similaire dans le sens où la poussière s’échappe de la
ligne de gel aux mêmes couples de vitesses de fragmentation. Cependant, le jeu de simulation à
50 ua montre une efficacité de piégeage bien supérieure à son homologue à 100 ua (voir les barres
d’erreur). Les différences entre deux groupes de simulations résident donc simplement dans les
temps caractéristiques de croissance et les largeurs des concentrations créées (cf. equation 2.172).

4.7.1 Classification en groupes

Plus généralement, avec toutes les simulations produites (voir table 4.1), nous pouvons identifier
3 comportements différents vis à vis de la croissance et de la formation des pièges à poussière
auto-induits autour d’une ligne de gel. Nous classons ces simulations en 3 groupes en fonction
de leur état final. Le schéma représentatif de ces 3 groupes est montré en figure 4.29. Ce schéma
résume notre analyse. Le mécanisme détaillé de chaque groupe et son origine est comme suit :

A : La poussière n’est pas piégée à la ligne de gel et forme un piège à poussière auto-induit entre
20 et 50 ua de l’étoile. Ceci est dû à la différence de vitesses de fragmentation qui est proche
de 1 ou supérieure à 1. De ce fait, soit la poussière ne commence sa croissance qu’après
la ligne de gel, soit la différence des propriétés de collage n’est pas suffisante pour stopper
la dérive radiale des grains. Ce groupe crée les pièges les plus proches de ceux trouvés par
Gonzalez et al. (2017a).

B : Vfragout > Vfragin et la ligne de gel est entre 30 et ∼ 130−140 ua. Les grains ont alors assez de
temps pour dériver du disque externe et commencer à se découpler du gaz. La dérive de ces
grains est substantiellement freinée à la ligne de gel ce qui aide à concentrer la poussière spa-
tialement (voir figure 4.21) et a un effet rétroactif sur le gaz assez important (cf. figure 4.13).
La vitesse relative des grains est freinée par cette concentration, ce qui leur permet d’éviter
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Figure 4.29 – Évolution d’un piège à poussière dans le plan (r, s) en fonction de son groupe
d’appartenance. Groupe A (bleu) amène à un piège à poussière auto-induit ‘usuel’ qui se forme de
manière détaché de la ligne de gel. Groupe B (vert) amène à une concentration de poussière aux
alentours de la ligne de gel. Groupe C (rouge) amène à l’auto-destruction d’un piège à poussière.
Les courbes épaisses noires représentent différents cas pour les vitesses de fragmentation. La ligne
de gel est représentée par la ligne en tirets fins noirs.

de trop fragmenter dans le disque interne (voir par exemple la figure 4.4). Dans ce groupe,
les grains atteignent des tailles millimétriques à centimétrique après 400 kans. Soulignons
que ces pièges contiennent moins de poussière que ceux du groupe A, car ils se forment sur
une distance plus courte, ce qui limite leur collection de poussière. La croissance des grains
est également plus lente, du fait de la plus grande distance à l’étoile (voir equation 2.172).

C : Vfragout est assez grand pour permettre de la croissance dans le disque externe et la ligne de
gel est à une distance plus grande que ∼ 130−140 ua. Vfragin est suffisamment petit pour que
les grains expérimentent de la fragmentation en entrant à l’intérieur de la ligne de gel. Comme
le temps typique de croissance augmente avec la distance à l’étoile (cf. equation 2.172), la
croissance est stoppée avant d’atteindre St ∼ 1 (c.à.d qu’ils n’ont pas encore atteint leur
maximum de vitesse radiale). En conséquence, les grains ne peuvent pas se concentrer à la
ligne de gel et fragmentent vers des plus petites tailles. La concentration de poussière qui a
commencé à se former a un effet rétroactif trop faible sur le gaz, ce qui échoue à dominer la
viscosité (cf. figure 4.13).

En figure 4.30, nous affichons toutes les simulations effectuées pour ce chapitre et les classons
dans ces 3 groupes.

Ces groupes occupent clairement des régions bien spécifiques du plan (rsnow, Vfragin/Vfragout),
en accord avec la description faite précédemment. Il semble que la position de la ligne de gel
ait uniquement un effet ‘détente’, où une ligne de gel plus éloignée qu’une certaine distance
(∼ 130 − 140 ua) échoue à former un piège à poussière tant que le rapport de vitesses de frag-
mentation est petit devant 1. Dans notre modèle, nous formons des pièges à poussière aux lignes
de gel pour une plage de paramètres assez importante. Malgré cela, cette formation dépend en
particulier des valeurs des vitesses de fragmentation, qui sont encore débattues aujourd’hui. Pour
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Figure 4.30 – Positions des simulations produites pour ce chapitre dans le plan
(rsnow, Vfragin/Vfragout). Les simulations sont séparées en 3 groupes qui sont détaillés en sec-
tion 4.7.1. La ligne en tirets noirs représente la limite où Vfragin = Vfragout.

ce modèle particulier de disque, nous trouvons que la croissance des grains est possible dans la
majeure partie du disque tant que la vitesse de fragmentation minimale est de l’ordre de 10 à
15 m.s−1.

4.8 Discussion

Une ligne de gel peut être favorable ou défavorable aux concentrations de poussière. Dans le cas
où elle est défavorable, la ligne de gel doit être à la fois loin de l’étoile et produire une grosse
différence de propriétés de collage, ce qui n’est pas attendu dans les disques étant donné que
l’élément solide le plus abondant à la surface des grains est la glace d’eau.

L’utilisation du rapport de vitesses de fragmentation comme discriminant est également sujet à
discussions, puisqu’il est dégénéré. Cependant, en l’utilisant avec des valeurs physiques et pro-
bables, nous trouvons que c’est un plutôt bon indicateur de l’évolution des grains à l’issue de
nos simulations. De plus, ce problème a de multiples degrés de liberté, signifiant que n’importe
quel paramètre choisi aura son lot d’incertitudes et de dégénérescence. Nous soulignons que les
valeurs particulières des vitesses de fragmentation et des positions des lignes de gel correspondant
à chaque cas s’appliquent à ce modèle de disque en particulier. En ce sens, ces résultats ne sont
pas universels, malgré le fait que le disque ‘Steep’ soit un disque ‘moyen’ observé (Williams and
Best, 2014). Qualitativement, nous nous attendons néanmoins au même genre de comportement
pour d’autres modèles de disques.

Le mécanisme de piège à poussière auto-induit a été observé de manière récurrente avec notre code
Lyonsph, également avec le modèle de disque ‘Flat’ (Gonzalez et al., 2017a). Très récemment,
Gárate et al. (2019) ont également trouvé que la rétroaction de la poussière pouvait inverser le
flot de gaz vers l’extérieur du disque. Ils n’ont cependant pas pu retrouver le mécanisme général
discuté dans ce chapitre. Cette différence peut être due à deux choses :

(i) Les méthodes numériques : nos simulations sont tridimensionnelles, Lagrangiennes et cal-
culent les forces sur le gaz et la poussière de manière auto-cohérente. Les équations hydrody-
namiques sont alors directement intégrées. A l’opposé, leur groupe utilise une méthode Eu-
lerienne à grille et essentiellement 1D, qui s’appuie sur nombre de modèles semi-analytiques
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pour l’évolution du gaz et de la poussière. Pour faire écho à Gonzalez et al. (2017a), ce
mécanisme nécessite l’utilisation de simulations globales.

(ii) Les modèles de croissance et de fragmentation : nous utilisons un modèle simplifié de
croissance en considérant des distributions mono-disperses. A l’opposé, leur groupe résout
l’équation de Smoluchowski pour différentes populations de poussière comme dans Birnstiel
et al. (2010), ou utilisent un modèle plus simple à deux populations comme dans Birnstiel
et al. (2012) et basé sur le précédent. En particulier, notre modèle de fragmentation est
plus pénalisant que le leur, qui conserve les plus gros fragments et s’assimile plus à de
l’érosion. Ceci pourrait être important dans le cadre de la formation des pièges à poussière
auto-induits, car un fort gradient de taille amène à un fort gradient de vitesse de dérive
radiale, ce qui renforce l’efficacité des concentrations de poussière.

Une comparaison cohérente et complète entre les méthodes à grille et SPH dans le cadre de la
croissance de la poussière est donc souhaitée. Ce travail a notamment été initié par Maxime
Lombart et son implémentation d’un algorithme qui résout l’équation de Smoluchowski.

4.8.1 Formation de planétés(imaux)

Concentrer la poussière dans des pièges est ce dont la théorie de la formation planétaire a besoin
pour sauver la poussière des griffes des barrières de dérive radiale et de fragmentation. À la fin de
nos simulations, les plus gros grains ont des tailles qui vont jusqu’au mètre, taille où la turbulence
commence à devenir inefficace en tant que seul moteur de la croissance. Pour continuer à des
tailles plus importantes, nous aurions besoin de considérer l’auto-gravité.

Avec de telles concentrations de poussière, l’instabilité de courant (Youdin and Goodman, 2005)
peut également transformer les galets centimétriques en planétésimaux, à condition que le disque
ait un gradient de pression régulier et soit peu visqueux.

Les pièges à poussière auto-induits permettent au rapport poussière/gaz de surpasser la valeur
classique de 1% d’un à deux ordres de grandeur. Avec de telles concentrations, il est également
possible que l’instabilité de courant et les pièges à poussière auto-induits travaillent ensemble à
la formation de planétésimaux, notamment au sein d’un maximum de pression (Auffinger and
Laibe, 2018). En particulier, ces auteurs ont démontré que l’instabilité de courant pouvait se déve-
lopper dans un maximum de pression pour des disques relativement visqueux (α & 10−3), au prix
d’un taux de croissance plus faible. Ceci est encourageant au regard de la formation des planètes.

Alors que nos grains sont supposés compacts, il a également été montré que la porosité peut agir
en faveur de la formation des planètes (Okuzumi et al., 2012; Kataoka et al., 2013; Garcia, 2018;
Garcia and Gonzalez, 2020). La porosité des grains augmente en pratique leur section efficace
géométrique, ce qui amène à des taux de croissance plus importants et des dérives radiales moins
fortes lorsqu’ils entrent dans le régime de Stokes. Nous développons un modèle plus complet
d’évolution des grains avec croissance, fragmentation, porosité et ligne de gel en ce moment dans
Phantom avec Stéphane Michoulier, stagiaire de Master 2 dans notre équipe et futur doctorant.
Nous reparlerons plus en détail de la croissance dans Phantom dans le chapitre 6.

4.9 Résumé

Les pièges à poussière auto-induits sont le fruit d’un grand nombre de particules qui se découplent
et freinent leur dérive à cause de leur effet collectif sur le gaz. Nous avons montré que les lignes
de gel affectent la dynamique de la poussière et peuvent mener à des concentrations à des lieux
particuliers. Nous résumons le travail présenté dans ce chapitre en 6 points.

(i) Le mécanisme des pièges à poussière auto-induits est robuste : il se produit avec de fortes
différences de vitesses de fragmentation et à des distances variées de l’étoile. Il permet de
former des grains millimétriques à métriques qui sont découplés du gaz et sont en sécurité
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par rapport aux problèmes de dérive radiale et de fragmentation. Ils sont distribués dans
des concentrations radiales avec des rapports poussière/gaz qui vont jusqu’à l’unité.

(ii) Une petite différence de vitesse de fragmentation (par exemple 5 m.s−1) peut produire de
vastes différences dans les distributions de poussière. L’efficacité de ‘piégeage’ d’une ligne
de gel dépend fortement des propriétés de collage de part et d’autre de cette dernière.

(iii) Les images millimétriques de disques avec ALMA (par exemple Guidi et al. (2016); Andrews
et al. (2018)) montrent des signatures similaires à nos simulations et peuvent suggérer que
l’impact de la ligne de gel de CO est très dépendant du système considéré.

(iv) Même si aucun lien n’est repéré entre une concentration de poussière et la ligne de gel de
CO à des états avancés, nos simulations montrent qu’une corrélation peut exister à des
stades plus précoces.

(v) Plus généralement, plus la ligne de gel est éloignée de l’étoile, plus la croissance de la
poussière est inhibée. Un piège à poussière auto-induit ne peut pas se former si les effets
rétroactifs de la poussière sur le gaz ne dominent pas les effets visqueux.

(vi) Plus les grains sont fragiles dans la partie interne de la ligne de gel, plus une ligne de gel
pourra piéger efficacement la poussière.



CHAPITRE 5

CO-EXISTENCE DE PLANÈTES ET DE
PIÈGES À POUSSIÈRE AUTO-INDUITS

“Humanity has spread to the stars. We set out like

ancient seafarers to explore the limitless ocean of

space. But no matter how far we venture into the

unknown, the worst monsters are those we bring

with us.”

Takeshi Kovacs - Altered Carbon S01E03

“When you live upon Arrakis,” she had said, “khala,

the land is empty. The moons will be your friends,

the sun your enemy.”

Frank Herbert - Dune

5.1 Motivations

La formation des planètes est un problème complexe, comme nous l’avons souligné tout au long
de ce manuscrit. Ma thèse a eu la chance de se dérouler à une période où des avancées observa-
tionnelles majeures ont eu lieu dans ce domaine, avec par exemple les observations détaillées de
HL Tau (ALMA Partnership et al., 2015), de TW Hya (Andrews et al., 2016) ou encore la réalisa-
tion de différentes campagnes d’observations à haute résolution angulaire (par exemple Avenhaus
et al., 2018; Andrews et al., 2018) donnant lieu à une statistique des disques de plus en plus riche.

Ces nouvelles observations, couplées aux multiples détections d’exoplanètes, ont je dirais encore
plus vivifié l’intérêt de comprendre les processus de formation planétaire. Le chapitre précédent
est particulièrement le fruit de cet intérêt, où nous avons exploré l’impact des lignes de gel sur la
concentration des solides, eux mêmes voués à former un vivier de planétésimaux (et par exten-
sion de planètes). Avec ce travail, nous avons considéré les pièges à poussière auto-induits comme
étant un mécanisme permettant d’initier cette formation planétaire.

Cependant, certains travaux très impressionnants ont pu mettre en évidence la présence de pla-
nète dans certains des disques observés, avec par exemple PDS 70 (Keppler et al., 2018) en
imagerie directe ou encore HD 97048 (Pinte et al., 2019) en détectant des déviations au profil
keplerien dans les cartes d’émission du CO (également appliqué au système autour de HD 163296
par Pinte et al., 2018b). Ces détections ont notamment mis en évidence la présence de planètes
très massives et éloignées dans le disque, ce qui laisse à penser à un mécanisme de formation
rapide du type instabilité gravitationnelle.

127
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ap

rHill

Figure 5.1 – Schéma d’une étoile autour de laquelle orbite une planète (tirets noirs épais), qui
elle même possède un satellite (cercle bleu) orbitant à la distance critique du rayon de Hill (cercle
en pointillés noirs).

Depuis HL Tau et surtout pendant ma thèse, j’ai pu observer la communauté se demander si
les disques observés étaient en train de former des planètes ou avaient déjà formés des pla-
nètes 1. En considérant la direction prise par la communauté, j’ai voulu explorer dans ce chapitre
le scénario de formation d’un piège à poussière auto-induit dans un disque hôte d’une planète.
En ce sens, j’ai essayé d’explorer l’idée que ce processus ne soit pas initiateur de la formation
planétaire, contrairement à l’approche du chapitre précédent. Avec une telle étude, je me suis
notamment demandé si la présence d’une planète dans un disque pouvait engendrer la formation
subséquente d’autres planètes, et si oui dans quelles conditions.

Je tiens à souligner et remercier le travail d’Alexia Hocine, étudiante de Master 1 à l’époque
(été 2019), qui a réalisé un travail préliminaire conséquent d’analyse de données sur certaines
simulations. Elle a réalisé ce travail dans le cadre d’un stage de Master que j’ai encadré pendant 8
semaines. Le travail présenté dans ce chapitre fera l’objet d’une publication dans le futur proche
(Vericel, Gonzalez & Hocine, en préparation).

5.2 Modélisation

5.2.1 Sphère de Hill

Dans un système composé d’une étoile centrale et d’une planète, un corps tiers subit deux in-
fluences gravitationnelles. Étant donné que l’étoile centrale est généralement la plus massive,
son champ gravitationnel est généralement dominant. Cependant, il existe une sphère, centrée
autour de la planète, au sein de laquelle l’influence de la planète l’emporte sur celle de l’étoile.
On l’appelle la sphère de Hill 2.

Considérons un système composé d’une étoile centrale de masse M⋆, d’une planète de masse Mp

avec un demi-grand axe ap et d’un satellite de la planète, qui orbite à la limite de la sphère
de Hill de la planète, notée rHill. En considérant rHill ≪ ap, la fréquence angulaire du satellite
autour de l’étoile est donnée par :

ω2 = Ω2
k =

GM⋆

a3p
. (5.1)

À la position du satellite, l’accélération centrifuge est le fruit d’un équilibre entre la gravité de
l’étoile et la gravité de la planète. Plus précisément, on peut écrire dans le référentiel de l’étoile
et selon la coordonnée radiale :

1. ‘Planet forming discs’ pour la première option, ‘Planet hosting discs’ pour la deuxième.
2. D’après George William Hill qui a étudié les problèmes à N-corps.
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acentrifuge,r = ∇rφ⋆ −∇rφp, (5.2)

ω2(ap − rHill) =
GM⋆

(ap − rHill)2
− GMp

r2Hill

, (5.3)

ce qui est schématisé en figure 5.1. En manipulant l’équation 5.3, on exprime le rayon de Hill
comme :

(

rHill

ap

)3

=
Mp

M⋆

(

a2p − 2aprHill + r2Hill

3a2p − 3aprHill + r2Hill

)

. (5.4)

Les termes quadratiques en ap dominent dans l’approximation où le rayon de Hill est petit devant
le demi-grand axe de la planète. Une approximation du rayon de Hill est alors donnée par :

rHill ∼ ap

(

Mp

3M⋆

) 1

3

, (5.5)

qui correspond au rayon à l’intérieur duquel l’attraction de la planète domine sur celle de l’étoile.
Nous utiliserons la définition de la sphère de Hill dans nos simulations numériques (voir ci-après).

5.2.2 Setup numérique

Nous continuons dans la lancée du chapitre 4 et utilisons de nouveau le code Lyonsph pour
simuler l’impact d’une planète sur l’évolution des pièges à poussière auto-induits. Le modèle de
disque simulé est le même que précédemment.

Le setup numérique utilisé est très similaire au chapitre 4, à deux exceptions majeures :

(i) J’ai modifié le code pour pouvoir injecter un nombre de particules de gaz plus grand que
celui de poussière. Ceci est notamment intéressant pour augmenter la résolution du gaz (cf.
section 3.5.1). Pour les simulations de ce chapitre, j’ai utilisé 600k particules de gaz pour
200k particules de poussière.

(ii) Nous injectons une planète 3 dans le disque après 95 orbites à 100 ua (∼ 95 kans) afin d’al-
léger l’exploration de l’espace des paramètres (ap,Mp). En effet, les différentes simulations
sont relancées à partir d’une simulation mère qui ne calcule l’évolution du disque entre 0
et 95 kans qu’une seule fois. Nous choisissons ce moment car il se situe dans l’intervalle
temporel où la poussière s’est bien relaxée et où elle commence à se concentrer dans le
disque externe. Les effets d’une injection plus précoce sont discutés en section 5.7.1.

Le disque ressent les effets de la planète, mais le transfert d’impulsion du disque vers la planète
est négligé, ce qui ne permet pas de représenter la migration planétaire. Nous discutons de cette
limitation et de ses potentiels effets sur nos résultats en section 5.7. Cette considération ne nous
permet pas par ailleurs d’étudier les planètes inclinées par rapport au plan médian du disque,
qui voient leur inclinaison s’amortir au cours du temps par échange de moment avec le disque
(par exemple Nealon et al., 2018). De manière similaire, l’évolution de l’excentricité de la planète
(par exemple Crida et al., 2007; Pearce and Wyatt, 2014; Teyssandier and Ogilvie, 2019) ne peut
pas pas être simulée. Nous nous intéresserons donc uniquement aux planètes à inclinaison nulle
et à orbite circulaire.

L’injection de la planète se fait de manière rigoureusement identique à toutes les simulations. La
planète est d’abord positionnée, en coordonnées cylindriques, à :

ri = ap, (5.6)
θi = 0, (5.7)

3. Que l’on représente par un potentiel ponctuel.
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ce qui correspond à [xi, yi] = [ap, 0] en coordonnées cartésiennes. La planète est dotée d’une
vitesse initiale selon l’axe y uniquement, telle que

vy,i = vk(ap) =

√

GM⋆

ap
. (5.8)

À la suite de cela, la vitesse et la position de la planète sont numériquement intégrées tout au
long de la simulation en accord avec le formalisme SPH (voir section 3.3.2).

L’accrétion de matière sur la planète est également considérée si deux conditions sont remplies :

(i) Une particule donnée se trouve à une distance inférieure à une distance critique rc = fcrHill

de la planète.

(ii) Sa vitesse est inférieure à la vitesse de libération correspondante.

fc est un paramètre d’entrée que nous fixons à 20%. D’autres codes SPH comme Phantom
utilisent une méthode similaire, où l’accrétion d’une particule se décide après une succession de
tests sur sa position, sa vitesse, son excentricité et son moment cinétique (Price et al., 2018).
Nous considérons également quelques cas où la masse de la planète est fixe. Dans ce cas là, les
particules normalement accretées sont quand même supprimées de la simulation car leur temps
caractéristique dynamique deviendrait de plus en plus faible à mesure qu’elles s’approcheraient
de la planète. En conséquence elles imposeraient le pas de temps global de la simulation (condi-
tion de Courant, voir section 3.6), ce qui augmenterait sensiblement le temps de calcul.

Dans l’esprit d’étendre les résultats du chapitre précédent, nous testons également quelques cas
de figure avec ligne de gel. L’ensemble des simulations produites pour ce chapitre est présenté
dans la table 5.1.

Label ap Mp Ṁp 6= 0 ? rsnow Vfrags Figures
[ua] [ua] [m.s−1]

M1snow 100 1 MX Oui 50 5-15 5.2, 5.4, 5.5, 5.6, 5.23, 5.27
M2 50 5 MX Oui ∅ 15 5.2, 5.4, 5.5, 5.6, 5.23, 5.27

L1snow 100 1 M⊕ Oui 50 5-15 5.2, 5.7, 5.8, 5.9, 5.10, 5.23
L2snow 75 10 M⊕ Oui 50 5-15 5.2, 5.7, 5.8, 5.9, 5.10, 5.11,

5.12, 5.23, 5.27

I1 80 0.05 MX Oui ∅ 15 5.2, 5.13, 5.14, 5.16, 5.19, 5.20,
5.27

I2 80 0.15 MX Oui ∅ 15 5.2, 5.13, 5.14, 5.16, 5.19, 5.20,
5.27

I3 80 0.3 MX Oui ∅ 15 5.2, 5.13, 5.14, 5.15, 5.16, 5.17, 5.18,
5.19, 5.20, 5.23, 5.27

I4fix 80 0.5 MX Non ∅ 15 5.2, 5.17, 5.18, 5.19, 5.20, 5.23,
5.26

I4snow 80 0.5 MX Oui 40 5-15 5.2, 5.13, 5.14, 5.15, 5.16, 5.19
5.20, 5.23, 5.27

I4fixtinj 80 0.5 MX Non ∅ 15 5.26

Table 5.1 – Les simulations produites pour ce chapitre. Pour le label des simulations, la pre-
mière lettre correspond à la planète simulée, avec M pour ‘Massive’, L pour ‘Light’, et I pour
‘Intermediate’.
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5.2.3 Intéraction disque-planète

Au niveau hydrodynamique, une planète produit un couple Γ qui excite le disque au travers
d’ondes de densité aux résonances de Lindblad 4 (Goldreich and Tremaine, 1979, 1980; Dipierro
and Laibe, 2017) :

Γ(r) = sgn(r − ap)
GM2

pa
3
p

∆(r)4M⋆
fp, (5.9)

où fp est un facteur estimé numériquement à 0.1− 0.4 (Lin and Papaloizou, 1979; Rafikov and
Petrovich, 2012) et ∆(r) ≡ |r − ap| est la distance radiale à l’orbite de la planète.

La forme de l’équation 5.9 montre que le couple est positif sur les orbites supérieures à la planètes
et négatif à l’inverse. En d’autres termes, la planète va avoir tendance à éjecter la matière de
son orbite, à l’inverse de la viscosité qui cherche à lisser la structure du gaz 5. Si le couple de
la planète est plus important que le couple visqueux, la planète forme alors un sillon annulaire
dans le disque (par exemple Paardekooper and Mellema, 2004; Crida et al., 2006a; Fouchet et al.,
2010; Baruteau and Papaloizou, 2013; Gonzalez et al., 2015; Rosotti et al., 2016; Dipierro and
Laibe, 2017).

Couples déposés sur le disque

Le couple d’excitation de la planète est amorti par la viscosité et les chocs et se dépose sur le
disque de gaz à une longueur typique de l’ordre de H par rapport à la planète (Artymowicz,
1993; Rafikov, 2002).
La poussière n’étant pas sensible à sa propre pression, les ondes de densité engendrées par la
planète ne peuvent pas se propager très loin de la planète et le couple d’excitation de cette
dernière se dépose à une distance de l’ordre du rayon de Hill, indépendamment de la hauteur
caractéristique du disque. Le couple déposé sur le disque de gaz Γg peut donc être différent de
celui déposé sur le disque de poussière Γd, tel que (voir Dipierro and Laibe, 2017) :

Γg,d(r) ∝ ∆g,d(r)
−4, (5.10)

où :

∆g(r) = max(|r − ap|, H, rH), (5.11)
∆d(r) = max(|r − ap|, rH). (5.12)

Ces couples interviennent dans la conservation de l’impulsion du gaz et de la poussière sous
la forme de nouveaux termes. Dipierro and Laibe (2017) ont effectué ce travail théorique en
trouvant la solution analytique à l’état stationnaire de la vitesse du gaz et de la poussière. Plus
précisément, la vitesse radiale du gaz donnée en équation 2.153 est simplement amendée d’un
nouveau terme d’origine planétaire vg,p :

vg,r = vg,drag + vg,visc + vg,p, (5.13)

où

vg,p =
2Γd

vk

ε(1 + ε)

(1 + ε)2 + St2
+

2Γg

vk

1 + ε+ St2

(1 + ε)2 + St2
. (5.14)

Notons que la forme de l’équation 5.14 diffère de celle donnée par Dipierro and Laibe (2017) car
leur définition du nombre de Stokes (St′) englobe la mixture de gaz et de poussière, tandis que
la notre (St) ne correspond qu’à la poussière, où St′ = St/(1 + ε).

4. Ici, une résonance de Lindblad se produit à l’endroit où la fréquence d’oscillation radiale d’un élément de
fluide est un multiple de la fréquence d’excitation de la planète.

5. Une analogie que j’aime tout particulièrement est de représenter la planète par un chasse-neige qui écarte
la matière du disque sur son passage.
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De manière similaire au chapitre 4 où nous avions défini xbr mesurant le rapport entre les effets
rétroactifs et visqueux, nous définissons ici xp :

xp ≡
∣

∣

∣

∣

vg,p
vg,visc

∣

∣

∣

∣

, (5.15)

qui mesure le rapport entre les effets de la planète sur le gaz et les effets visqueux. Le signe de
vg,p est imposé par le signe des couples déposés, qui comme on l’a vu précédemment dépend de
la position par rapport à la planète. On peut notamment écrire :

vg,r
|vvisc|

=

{

xbr − xp − 1, r < ap,
xbr + xp − 1, r > ap,

(5.16)

traduisant ainsi le fait que la structure du gaz peut être modifiée à l’extérieur (xbr + xp > 1)
ou à l’intérieur (xbr > xp + 1) de l’orbite de la planète. On remarque notamment que la planète
‘aide’ la viscosité à l’intérieur de son orbite et la rétroaction à l’extérieur.

En considérant un disque de gaz à l’état stationnaire ayant un profil visqueux classique, on estime
xp comme :

xp =

[

2Γd

vk

ε(1 + ε)

(1 + ε)2 + St2
+

2Γg

vk

1 + ε+ St2

(1 + ε)2 + St2

]

(1 + ε)2 + St2

(1 + ε+ St2)vvisc
, (5.17)

=
2ε(1 + ε)Γd + 2Γg(1 + ε+ St2)

vk
3αcsH

2r
(1 + ε+ St2)

. (5.18)

Ceci nous donne finalement :

xp =
4

3αc2s

(

Γg +
ε(1 + ε)

1 + ε+ St2
Γd

)

. (5.19)

La carte du paramètre xp en fonction de Mp et de ap est montrée en figure 5.2 pour le disque
Steep. Les simulations de la table 5.1 ont également été ajoutées. Les effets du rapport pous-
sière/gaz et du nombre de Stokes sont également explorés en figure 5.3. Le paramètre xp a en
particulier deux propriétés intéressantes :

(i) Pour St . 1, la dépendance est majoritairement contenue dans le rapport poussière/gaz.

(ii) Pour St ≫ 1, la dépendance en St et ε disparait.

Pour de faibles rapports poussière/gaz (ε ∼ 0), l’expression précédente se simplifie car le couple de
la planète déposée sur la poussière et retransmis via la rétroaction sur le gaz devient négligeable.
Dans ce cas, on peut ré-écrire le paramètre xp comme :

xp ≃ 4Γg

3αc2s
, (5.20)

≃ 4fp
3α

(

Mp

M⋆

)2
(ap
H

)3
(

H

r

)−3

, (5.21)

dans la mesure où l’on a assimilé ∆g ≃ H.

Nous explorons différents régimes de xp (≫ 1, ≪ 1 et > 1) en sections 5.3, 5.4 et 5.5.



133
CHAPITRE 5. CO-EXISTENCE DE PLANÈTES ET DE PIÈGES À POUSSIÈRE

AUTO-INDUITS

Figure 5.2 – Carte du paramètre xp en fonction de la masse de la planète et de son demi-grand
axe dans le disque Steep. Nous avons utilisé St = 10−3, ε = 10−2 et α = 10−2. Le calcul de xp
correspond à r = ap + rHill, c.à.d là où le couple de la planète est généralement maximal. Les
lignes pointillées indiquent les contours pour xp = 0.1, 1 et 10. Les planètes de chaque simulation
sont également représentées par des étoiles (type M), des ronds (type I) et des triangles (type L)
grisés.

Figure 5.3 – Carte du paramètre xp en fonction du rapport poussière/gaz et du nombre de
Stokes dans le disque Steep. Nous avons utilisé Mp = 10 M⊕, ap = 80 ua et α = 10−2. De même
que pour la figure 5.2, xp est calculé à r = ap+ rHill. Les lignes pointillées indiquent les contours
pour xp = 0.1, 1 et 10.

5.3 Planète géante gazeuse : xp ≫ 1

Plaçons nous dans un premier temps dans le régime des planètes très massives (& MX), qui
correspond à xp ≫ 1 (cf. figure 5.2). Nous simulons plus particulièrement deux configurations :
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Figure 5.4 – Taille de la poussière en fonction de leur distance à l’étoile pour les simulations
M1snow (haut) et M2 (bas) à t=150, 200 et 300 kans. La couleur représente le nombre de Stokes.
Les lignes en pointillés noirs sur chaque panneau représentent l’orbite de la planète, tandis que
les lignes en tirets noirs représentent la ligne de gel.

(i) M1snow : une planète d’une masse de Jupiter éloignée de l’étoile (100 ua) dans un disque
qui présente une ligne de gel à l’intérieur de l’orbite de la planète (50 ua) et qui correspond
à un couple de vitesses de fragmentation Vfragin,out = 5− 15 m.s−1.

(ii) M2 : une planète très massive (5 MX) à 50 ua de l’étoile dans un disque sans ligne de gel
avec Vfrag = 15 m.s−1.

Sans la présence de la planète, ces simulations correspondraient à SV15 et S50V5-15 (présentées
au chapitre 4). Souvenons nous que ces simulations montrent en particulier que la poussière se
concentre soit aux alentours de 20 ua (SV15), soit aux alentours de la ligne de gel (S50V5-15).
À titre comparatif, l’évolution des simulations M1snow et M2 est montrée en figures 5.4 et 5.5.

À 150 kans (panneaux de gauche de la figure 5.4), les grains du disque externe se sont concentrés
et ont grossi suffisamment pour atteindre des nombres de Stokes proche de 1. Pour M1snow, une
partie de ces grains se trouve déjà à rsnow < r < ap. Les planètes de ces simulations sont mas-
sives et modifient substantiellement la structure du gaz (voir figure 5.5), en créant notamment
un maximum de pression au bord externe du sillon dessiné par la planète. Ce mécanisme est
bien connu et constitue la forme la plus répandue de piège à poussière passif (Paardekooper and
Mellema, 2004, voir également la section 1.3.3). Lorsque la poussière dérive vers ces maximums
de pression, elle se concentre en leur sein et freine sa dérive radiale (200 kans). Lors de ce pro-
cessus, la rétroaction de la poussière devient également importante et tend aussi à tirer le gaz
vers l’extérieur du disque (xbr+xp ≫ 1), ce qui augmente la hauteur des maximums de pression
associés (courbes vertes à rouges sur la figure 5.5).

À 300 kans, la poussière initialement contenue dans le disque externe est finalement, dans son
immense majorité, piégée à une distance r > ap. Pour M1snow, une minorité de grains se trouve
aux alentours de la ligne de gel à r < ap (en contraste avec M2). Ceci semble indiquer qu’une
planète de plus faible masse et/ou à une distance plus grande de l’étoile ne capture pas, stricto
sensu, toute la poussière provenant du disque externe. L’estimation de l’effet de la planète sur le
gaz (xp) semble en accord avec cette tendance, puisque nous constatons (figure 5.2) que le couple
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Figure 5.5 – Profils radiaux de pression du gaz pour les simulations M2 (gauche) et M1snow
(droite) à t=150, 200, 230, 250 et 300 kans. La ligne de gel est représentée par la ligne en tirets
noirs, tandis que les demi-grand axes des planètes par les lignes en pointillés noirs.

visqueux est d’autant plus dur à dominer qu’une planète est éloignée de l’étoile et peu massive.
Cette tendance semble également intuitive.

Comme l’ont déjà montré plusieurs auteurs, on retrouve bien ici le comportement des planètes
massives qui agissent comme des ‘filtres’ à poussière, notamment par le biais du maximum de
pression qu’elles créent à l’extérieur de leur orbite (Rice et al., 2006; Fouchet et al., 2007, 2010;
Ayliffe et al., 2012). Dans ce régime, l’énorme majorité de la poussière se concentre à l’extérieur
de l’orbite de la planète, tandis que l’intérieur du disque est lentement drainé par l’étoile (Ayliffe
et al., 2012). En ce qui concerne le champ de densité vu de dessus, ces simulations se traduisent
par la présence d’un anneau de poussière dense à r > ap (voir figure 5.6).

À 150 et 200 kans, le disque à l’intérieur de r ∼ 50 ua est fortement appauvri en poussière du
fait de l’accrétion par l’étoile (les grains dérivent vers le maximum de pression au bord interne).
Pour M2, le sillon que la planète trace ressemble donc plus à une cavité, a contrario de M1snow
qui est plus éloignée de l’étoile et qui montre un sillon annulaire dessiné par la planète. Environ
100 kans plus tard, les grains provenant des régions les plus externes arrêtent de dériver et se
concentrent dans le maximum de pression à l’extérieur de l’orbite de la planète, ce qui forme
pour ces deux simulations des anneaux de poussière denses et fins.

Pour la simulation M1snow (haut), le contenu du disque à l’intérieur de l’orbite de la planète
continue de s’appauvrir. Les quelques particules proches de la ligne de gel observées sur la fi-
gure 5.4 sont plus de 1000 fois moins dense spatialement que l’anneau de poussière externe. En ce
sens, on dira que ces simulations ne forment qu’un seul anneau de poussière à l’extérieur
de l’orbite de la planète.

Notons que les anneaux de poussière formés ne sont pas tout à fait circulaires (panneaux de
droite de la figure 5.6). En effet, à 300 kans l’accrétion du gaz a sévèrement appauvri le contenu
du disque, ce qui diminue les effets hydrodynamiques qui tendent à lisser et circulariser les struc-
tures. Les effets des résonances orbitales 6 sont alors susceptibles de devenir importants. Nous
pouvons constater ceci dans la table 5.2, où à partir des profils radiaux de densité de surface de

6. Une résonance orbitale m:n se produit lorsque la fréquence orbitale de deux corps a et b respectent la
relation Ta/Tb = m/n, où m et n sont des entiers.
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Figure 5.6 – Vue de dessus du champ de densité de poussière pour les simulations M1snow
(haut) et M2 (bas) à t=150, 200 et 300 kans. L’orbite de la planète est représentée par un cercle
en pointillés blancs sur chaque panneau, tandis que la position de la planète au temps considéré
est représentée par un point de même couleur. Pour M1snow, la ligne de gel est représentée par
un cercle en tirets blancs.

Simulation ap Mp aanneau aanneau/ap Tanneau/Tp Résonance théorique
[ua] [MX] [ua]

M1snow 100 1 135± 8 1.35± 0.08 1.57± 0.12 3:2
M2 50 5 86± 5 1.72± 0.10 2.25± 0.20 entre 2:1 et 5:2

Table 5.2 – Position de l’anneau de poussière dans les simulations M1snow et M2 estimée à
partir des profils de densité de surface de la poussière. L’incertitude associée correspond à une
décroissance de 50% par rapport au maximum.

la poussière 7, nous estimons les positions des anneaux de poussière pour les simulations M1snow
et M2. Les anneaux observés dans ces simulations sont cohérents avec de fortes résonances orbi-
tales 8, surtout pour M1snow qui est bien associée à la résonance principale 3:2.

5.4 Terre et super-Terre : xp ≪ 1

De l’autre côté de l’échelle des masses, les planètes les moins massives appliquent de faibles
couples sur le disque, correspondant ainsi au régime xp ≪ 1. Nous étudions ici deux configurations
dans ce régime :

(i) L1snow : une planète de masse terrestre à 100 ua de l’étoile dans un disque avec une ligne
de gel à 50 ua et un couple de vitesses de fragmentation Vfragin,out = 5− 15 m.s−1.

(ii) L2snow : une planète 10 fois plus massive (10 M⊕) à 75 ua de l’étoile dans un disque
présentant la même ligne de gel que pour L1snow.

Pour faire écho à la section précédente, ces simulations sans planète correspondraient à la simu-
lation S50V5-15 présentée au chapitre 4. La croissance et la dérive des grains dans les simulations

7. Nous ne les montrons pas car ils portent essentiellement la même information que la figure 5.6.
8. Une résonance orbitale est d’autant plus forte que les coefficients m et n sont petits et proches l’un de

l’autre.
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Figure 5.7 – Taille de la poussière en fonction de leur distance à l’étoile pour les simulations
L1snow (haut) et L2snow (bas) à t=200, 300 et 350 kans. La couleur représente le nombre de
Stokes. Les lignes en pointillés noirs sur chaque panneau représentent l’orbite de la planète, tandis
que les lignes en tirets noirs représentent la ligne de gel.

L1snow et L2snow est présentée en figure 5.7.

De manière similaire à l’ensemble des simulations, la poussière du disque externe grossit et se
concentre progressivement en dérivant vers l’intérieur du disque. À environ 200 kans, la dite
concentration de poussière atteint l’orbite de la planète pour chaque simulation. Pour L1snow
(haut), l’évolution subséquente de la poussière ne diffère que peu de la simulation nominale
S50V5-15, et une concentration de poussière se forme aux alentours de la ligne de gel après
350 kans. Ceci est une conséquence directe du fort contraste de vitesse de fragmentation à rsnow
(cf. chapitre 4). Notons que sans la présence de la ligne de gel, la poussière se concentrerait à
environ 20 ua.

Pour L2snow, l’histoire est quasiment la même, à l’exception d’une petite partie de la poussière
qui semble piégée à des distance à l’étoile r & ap. Nous observons notamment deux populations :
une qui se trouve sur la même orbite que la planète, et une autre sur une orbite plus éloignée et
qui est moins dense. En ce qui concerne la vue de dessus du champ de densité (voir figure 5.8),
L2snow se traduit par un anneau de poussière dense autour de la ligne de gel accompagné d’un
deuxième beaucoup plus ténu à l’extérieur. Pour L1snow, on a simplement un anneau dense
autour de la ligne de gel.

Pour investiguer l’origine de la différence entre ces deux simulations, nous traçons en figure 5.9
les profils de pression associés au cours du temps. Pour L1snow (gauche), un maximum de pres-
sion se crée aux alentours de la ligne de gel après ∼ 300 kans du fait de la rétroaction de la
poussière sur le gaz. La planète n’a quant à elle aucun effet notable sur la structure du gaz,
ce qui est en accord avec l’estimation de xp pour cette simulation (xp ∼ 10−2, voir figure 5.2),
qui indique que la viscosité domine le mouvement du gaz. Pour L2snow, le même maximum de
pression se dessine à la ligne de gel. Cependant, ce maximum est accompagné d’un deuxième de
plus faible amplitude à r ∼ 85 ua, qui apparait entre 200 et 250 kans. Ce maximum permet de
piéger une petite fraction de particules à l’extérieur de l’orbite de la planète (voir figure 5.7). De
par sa position, nous faisons l’hypothèse que ce maximum de pression est d’origine planétaire,
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Figure 5.8 – Vue de dessus du champ de densité de poussière pour les simulations L1snow (haut)
et L2snow (bas) à t=200, 300 et 350 kans. L’orbite de la planète est représentée par un cercle en
pointillés blancs sur chaque panneau, tandis que la position de la planète au temps considéré est
représentée par un point de même couleur. La ligne de gel est représentée par un cercle en tirets
blancs pour chaque panneau.

Figure 5.9 – Profils radiaux de pression du gaz pour les simulations L1snow (gauche) et L2snow
(droite) à 6 différents temps entre 150 et 350 kans. La ligne de gel est représentée par la ligne en
tirets noirs, tandis que les demi-grand axes des planètes par les lignes en pointillés noirs.

ce qui est en désaccord avec la figure 5.2 qui estime, pour L2snow, que la viscosité domine le
mouvement du gaz (xp ∼ 0.1 < 1).

Cependant, la masse de la planète augmente au cours du temps dans ces simulations, ce qui aug-
mente la norme du couple déposé sur le disque 9. Pour tenir compte de cet effet, nous estimons le

9. La croissance de la planète augmente beaucoup le couple de la planète, avec notamment Γ ∝ M2
p (équa-
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Figure 5.10 – Évolution de l’estimation du paramètre xp en fonction du temps pour diffé-
rents rapports poussière/gaz pour les simulations L1snow (gauche) et L2snow (droite). L’axe
des abscisse supérieur indique le temps en terme de nombre d’orbite de la planète. La planète
de la simulation L1snow termine avec une masse de 2.8 M⊕ à 350 kans, tandis que celle de la
simulation L2snow termine avec une masse de 36 M⊕.

paramètre xp (estimé au rayon de Hill de chaque planète) au cours du temps pour les simulations
L1snow et L2snow en figure 5.10 en utilisant l’évolution de la masse de chaque planète.

Peu de temps après l’injection de chaque planète, la viscosité domine effectivement le mouvement
du gaz (xp ≪ 1), rendant ainsi la création d’un maximum de pression à l’extérieur de l’orbite de
la planète impossible. Pour L1snow, la planète reste dans ce régime pendant toute la simulation,
même avec une augmentation du rapport poussière/gaz. La viscosité n’est en conséquence jamais
dominée par le couple de la planète et seul le maximum de pression créé par la rétroaction de la
poussière ne se forme. Pour L2snow, la planète ne domine pas la viscosité pendant la première
moitié de la simulation. Cependant, la croissance de la planète ainsi que l’augmentation du rap-
port poussière/gaz 10 permet d’atteindre des valeurs xp > 1 à t ∼ 200−250 kans (c.à.d au moment
où un deuxième maximum de pression commence à être observé). La planète, quoiqu’incapable
de modifier la structure du gaz initialement, est capable de le faire à des stades ultérieurs, ce qui
permet qualitativement d’expliquer la présence du deuxième maximum de pression à r > ap.

La simulation L2snow est particulièrement intéressante de mon point de vue, car elle montre 3
populations de poussière différentes qui ont toutes pu grossir jusqu’à des tailles centimétriques :

(i) La majeure partie des grains. Ils dérivent à l’intérieur de l’orbite de la planète, se découplent
et se concentrent aux alentours de la ligne de gel. Ils sont piégés par le maximum de pression
créé par la rétroaction.

(ii) Une très petite fraction des grains. Ils dérivent du disque externe et entrent en co-rotation
avec la planète lorsqu’ils croisent son orbite.

(iii) Une petite fraction des grains. Ils dérivent du disque externe et sont capturés par le maxi-
mum de pression créé par la planète après que sa masse soit suffisante pour modifier la
structure du gaz.

Nous profitons du formalisme Lagrangien et décidons de suivre une particule de chaque groupe.
Nous calculons également leurs paramètres orbitaux principaux, tels que (Fitzpatrick, 2012) :

tion 5.9).
10. Comme observé dans le chapitre 4, le rapport poussière/gaz augmente au cours du temps grâce à la concen-

tration de la poussière.
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Figure 5.11 – Évolution temporelle des paramètres orbitaux a (haut), e (milieu) et i (bas) pour
les particles P1 (bleu), P2 (vert) et P3 (rouge) de la simulation L2snow.

Simulation ap Mp aanneau aanneau/ap Tanneau/Tp Résonances théoriques
[ua] [M⊕] [ua] principales

L2snow 75 1 83.5± 6.5 1.11± 0.09 1.17± 0.14 5:4, 6:5, 7:6

Table 5.3 – Position de l’‘anneau’ extérieur de poussière dans la simulations L2snow estimé à
partir du profil de densité de surface de la poussière. L’incertitude associée correspond à une
décroissance de 50% par rapport au maximum. Nous n’affichons que les 3 résonances probables
les plus fortes.

i = cos−1

( Lz

||L||

)

, (5.22)

a = −1

2
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2
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où L ≡ r× v est le moment cinétique par unité de masse, i est l’inclinaison, a est le demi-grand
axe et e est l’excentricité de la particule considérée. L’évolution temporelle des paramètres a, e
et i est donnée en figure 5.11. La particule P1 (bleue) correspond à la population (i), largement
étudiée au chapitre 4. À ∼ 220 kans, elle croise l’orbite de la planète et son demi-grand axe se
stabilise à rsnow. La particule P3 (rouge) correspond à la population (iii). Elle ne croise jamais
l’orbite de la planète et se trouve piégée à ∼ 85 ua après ∼ 210 kans. À partir de ce temps là,
l’évolution de son demi-grand axe montre un motif oscillatoire de courte période laissant penser
à une résonance avec la planète, ce qui est également souligné par son excentricité qui est excitée.
Pour vérifier cette hypothèse, une analyse rapide de la position de cette population par rapport
à la planète est montrée dans la table 5.3. Compte tenu de la plus faible masse de la planète,
l’anneau de poussière externe est associé à de plus faibles résonances par rapport à celles trouvées
dans la section 5.3.

Finalement, pour la particule P2 de la figure 5.11 (verte, population (ii)), son demi-grand axe
se stabilise autour de ap après ∼ 210 kans et suit un motif oscillatoire de plus grande période
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Figure 5.12 – Trajectoire de la particule P2 dans le référentiel de co-rotation de la planète
pour la simulation L2snow. La trajectoire est tracée à partir du moment où la particule entre en
co-rotation, c.à.d pour t & 210 kans.

que P3 (typiquement de l’ordre de 100 kans). Ce motif, a contrario de la particule P3, n’excite
aucunement l’excentricité et déplace radialement la particule sur une plage d’environ 1 ua.

Pour détailler la trajectoire de cette particule en co-rotation avec la planète, nous effectuons
un changement de coordonnées pour passer dans le référentiel tournant avec la planète. Plus
précisément, en appelant x′ et y′ les coordonnées dans ce nouveau référentiel, on écrit :

x′ = x cos(−ωp(t− tinj)− y sin(−ωp(t− tinj)), (5.25)
y′ = x sin(−ωp(t− tinj))− y cos(−ωp(t− tinj)), (5.26)

où ωp est la fréquence angulaire de la planète et tinj est le temps où la planète a été injectée.
La trajectoire de la particule P2 à t > 210 kans dans le référentiel de rotation de la planète est
montrée en figure 5.12. Le mouvement de co-rotation de la particule P2 avec la planète décrit une
trajectoire en fer à cheval, déjà décrite par le passé (par exemple Fouchet et al., 2010; Gonzalez
et al., 2015, dans le contexte des planètes géantes).

Ici, la planète est initialement peu massive et la poussière qui commence en co-rotation peut
dériver vers l’étoile. La croissance de la planète augmentant sa masse, le couple exercé augmente
également, et une partie des grains venant du disque externe est capturé dans un mouvement de
co-rotation lorsque l’orbite de la planète est croisée. Ce mécanisme agit de manière similaire à
un piège à poussière dans une moindre mesure.
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5.5 Régime intermédiaire de masse : xp > 1

Les sections 5.3 et 5.4 ont mis en évidence le comportement de la poussière dans des configura-
tions radicalement opposées (planète très massive ou très peu massive). Ces configurations ont
notamment montré que la poussière se concentrait sous la forme d’un anneau soit à l’intérieur
(peu massive) soit à l’extérieur (très massive) de l’orbite de la planète. Cependant, la simulation
L2snow vue dans la section précédente laisse à penser qu’il existe un régime intermédiaire de
masse (et distance à l’étoile) où les anneaux interne et externe à la planète peuvent co-exister.
Ce régime serait particulièrement intéressant au vu de récentes observations millimétriques de
disques qui présentent deux anneaux principaux distants de plusieurs dizaines d’ua (par exemple
AS 209, HD 163296 ou encore HD 169142, Andrews et al., 2018; Pérez et al., 2019). Dans cette
section, nous explorons ce régime supposé et essayons d’en donner les caractéristiques principales.

5.5.1 Une planète, deux anneaux

Dans un premier temps, nous fixons le demi-grand axe de la planète à 80 ua et testons 4 masses
initiales différentes. Elles correspondent aux simulations suivantes :

(i) I1 : une planète de masse initiale 0.05 MX dans un disque sans ligne de gel.

(ii) I2 : le même disque avec une planète de masse initiale 0.15 MX.

(iii) I3 : de même avec une masse initiale 0.3 MX.

(iv) I4snow : une planète de masse initiale 0.5 MX dans un disque avec une ligne de gel à 40 ua
correspondant à Vfragin,out = 5− 15 m.s−1.

L’évolution des grains dans le plan (r, s) pour ces simulations est montrée en figure 5.13.

Pour I1 et I2 (première et deuxième lignes), nous retrouvons un résultat similaire à la simula-
tion L2snow, où la majeure partie des grains se voit se découpler naturellement du gaz dans les
régions internes du disque. Dans ces deux cas, une petite fraction des grains est piégée au bord
externe de la planète ou en co-rotation. Pour I3 (troisième ligne), la poussière se distribue de
manière équitable entre deux populations toutes les deux découplées du gaz de part et d’autre
de l’orbite de la planète. Pour I4 (quatrième ligne), la majeure partie de la poussière est cette
fois piégée à l’extérieur de l’orbite de la planète, tandis qu’une plus faible fraction (tout de même
non négligeable) est piégée à la ligne de gel. La poussière atteint des tailles centimétriques dans
chaque piège et est concentrée spatialement, ce qui se traduit visuellement par deux anneaux de
poussière distants et denses (voir figure 5.14).

Remarquons que l’anneau externe formé est généralement quelque peu excentrique et est parfois
même subdivisé en une partie quasi circulaire et une partie plus ellipsoïdale (I3 et I4snow plus
particulièrement). Pour comprendre ceci, nous considérons les disques des simulations I3 et I4fix
en coordonnées cylindriques et décidons de les ‘déplier’ selon l’angle azimutal θ en figure 5.15.
Les particules sont colorées par leur taille sur une plage de 1 mm à 1.5 cm. Nous constatons en
particulier que les particules les plus excentriques sont les plus grandes (d’un ordre de grandeur
environ), c.à.d les plus découplées du gaz (St ≫ 1 ici). En d’autres termes, les particules les plus
couplées (couleurs magenta-bleu) sont plus sensibles au gaz environnant et à ses effets hydro-
dynamiques, qui tendent à circulariser les structures du disque. Au contraire, les particules les
plus découplées du gaz (couleurs jaune-orange) ressentent moins son effet et sont plus sensibles
à l’intéraction résonante avec la planète, qui a elle tendance à exciter l’excentricité du disque (cf.
figure 5.11). La subdivision de l’anneau externe est donc causée par la dispersion de tailles (ou
couplages) des grains à cet endroit.

Revenons maintenant à la figure 5.14 et à la tendance qu’elle expose. L’augmentation de la masse
de la planète augmente le couple déposé sur le disque, ce qui permet de modifier plus efficacement
la structure du gaz (c.à.d créer un maximum de pression plus important à l’extérieur de l’orbite
de la planète). Ceci se vérifie notamment avec les profils de pression au cours du temps pour ces
simulations (voir figure 5.16). Le maximum de pression externe s’intensifie avec la masse de la
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Figure 5.13 – Taille de la poussière en fonction de leur distance à l’étoile pour les simulations
I1, I2, I3 et I4snow à t=200, 230, 250 et 350 kans. La couleur représente le nombre de Stokes.
Les lignes en pointillés noirs représentent le demi-grand axe de la planète, tandis que les lignes
en tirets noirs représentent la ligne de gel.
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Figure 5.14 – Vue de dessus du champ de densité de poussière pour les simulations I1, I2, I3
et I4snow à t=200, 230, 250 et 350 kans. L’orbite de la planète est représentée par un cercle en
pointillés blancs sur chaque panneau, tandis que la position de la planète au temps considéré est
indiquée par un cercle plein de même couleur. La ligne de gel est représentée par un cercle en
tirets blancs si présente.
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Figure 5.15 – Distribution de taille des particules de poussière dans le plan (θ, r) pour les
simulations I3 (gauche) et I4snow (droite) à t = 350 kans. Pour chaque panneau, l’orbite circulaire
de la planète est représentée par une ligne en pointillés noirs, tandis que la planète est représentée
par un point noir.

Figure 5.16 – Profils de pression du gaz pour les simulations I1, I2, I3 et I4 à 5 différents temps
entre 150 et 300 kans. Le demi-grand axe de la planète est représenté par les lignes en pointillés
noirs, et la ligne de gel par la ligne en tirets noirs.

planète, ce qui lui permet de capturer une fraction plus importante de particules. Pour I4snow,
notons également que la masse est telle que le maximum de pression externe est plus grand que
le maximum de pression interne, ce qui se traduit aussi par un anneau externe plus dense (voir
figure 5.14).
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Figure 5.17 – Vue de dessus du champ de densité de poussière pour les simulations I3 et I4fix
à t=200, 230, 250 et 350 kans. L’orbite de la planète est représentée par un cercle en pointillés
blancs sur chaque panneau, tandis que la position de la planète au temps considéré est indiquée
par un point de même couleur.

5.5.2 Comparaison à Mp fixée

Le régime de masse associé à la présence de deux anneaux 11 n’est pas forcément représenté par
les masses initiales des planètes du fait de leur croissance. Pour préciser les bornes de ce régime
d’intérêt, nous comparons la simulation I3 (Mp(t = 0) = 0.3 MX) avec une simulation équiva-
lente à masse fixée de 0.5 MX : I4fix (voir figures 5.17 et 5.18).

Ces deux simulations produisent des résultats similaires : un anneau dense interne assez fin et un
anneau moins dense externe légèrement excentrique en résonance avec la planète 12. Néanmoins,
comme le montrent les profils de pression du gaz et de densité de surface de la poussière, la simu-
lation à masse fixée n’est pas aussi efficace que son homologue à piéger la poussière dans l’anneau
externe. Ceci est en accord avec l’évolution temporelle de la masse des planètes (panneau c), qui
montre que la masse effective pour I3 est supérieure à celle de I4fix après ∼ 152 kans (c.à.d avant
la formation des deux pièges). En d’autres termes, cela revient à la conclusion que xp,I3 > xp,I4fix
avant que les pièges ne se forment.

D’une part, le maximum de pression créé par le couple de la planète se localise près de cette der-
nière (∼ 100 ua, panneau a). D’autre part, le piégeage de la poussière se produit lorsqu’elle atteint
le maximum de pression qui s’est développé. En conséquence, la répartition de la poussière entre
les deux anneaux est principalement contrôlée par ‘l’intensité’ du maximum de pression externe
au moment où la majeure partie des grains atteint la position de ce maximum (ici ∼ 100 ua).
Nous estimons ce temps caractéristique comme étant 200 ± 20 kans 13 (d’après les figures 5.13
et 5.18).

11. La définition de ‘deux anneaux’ reste encore à déterminer (voir section 5.5.3).
12. L’anneau externe de la simulation I4fix est encore une fois légèrement subdivisé pour la même raison que

pour la simulations I3.
13. Ce temps est estimé pour ap = 80 ua uniquement.
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a b

c

Figure 5.18 – a : Profils radiaux de pression du gaz à t=150, 200, 250 et 300 kans pour les
simulations I3 et I4fix. b : De même pour les profils de densité de surface de la poussière. c :
Évolution de la masse de la planète en fonction du temps pour les simulation I3 et I4fix.

Suivant cette démarche, nous attribuons aux simulations à masse non fixée une masse effective
Mp,eff , telle que :

Mp,eff =Mp(t = 200± 20 kans). (5.27)

5.5.3 Définition et caractérisation du régime à deux anneaux

La caractérisation du régime à deux anneaux est un de nos objectifs. Pour ce faire, nous iden-
tifions les anneaux interne et externe par les maximums de densité de surface de la poussière
associés : Σmax,in et Σmax,out. En figure 5.19, nous plaçons toutes les simulations avec ap = 80 ua
dans le plan (Σmax,in/Σmax,out,Mp).

La tendance observée précédemment est plus clairement mise en évidence ici : l’anneau de pous-
sière externe à la planète devient de plus en plus dense quand la masse de la planète augmente.
Pour être plus précis, nous retraçons ces résultats en utilisant la masse effective de chaque pla-
nète en figure 5.20 (en d’autres termes nous cherchons à réduire les incertitudes associées à la
masse de la planète). Les barres d’erreurs associées aux masses des planètes correspondent à leur
croissance sur la plage de ±20 kans autour de t = 200 kans.

La disposition des données semble le plus ajustable par une forme exponentielle, que j’ai calculée
numériquement comme étant :

F(Mp) ≃ 61.7 exp

(

− mp

0.36mX

)

− 3.03, (5.28)

qui ajuste assez bien les données avec χ2/N ∼ 9.9. Un ajustement en loi de puissance a également
été envisagé mais s’est avéré moins bon (χ2/N ∼ 12).

Nous définissons le régime à deux anneaux comme étant l’intervalle où les maximums de
densité de surface de chaque anneau ne diffèrent pas de plus d’un ordre de grandeur.
Mathématiquement parlant, si on définit la différence logarithmique des maximums de densité
de surface ∆Σ, ce régime se traduit par la condition :
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Figure 5.19 – Rapport des maximums de densité de surface interne et externe en fonction de
la masse de la planète en masse de Jupiter pour les simulations I1, I2, I3, I4fix et I4snow. Pour
chaque simulation, le cercle, tiret et triangle représentent la masse initiale, effective et finale (à
350 kans) respectivement.

Figure 5.20 – De même que pour la figure 5.19 en utilisant cette fois la masse effective de chaque
planète. Le meilleur ajustement aux données est tracé en pointillés noirs.

|∆Σ| = | log10 (Σmax,in)− log10 (Σmax,out) =

∣

∣

∣

∣

log10

(

Σmax,in

Σmax,out

)∣

∣

∣

∣

< 1. (5.29)

Avec cette définition, nous pouvons calculer les masses de transition du régime, correspondantes à
∆Σ = −1/0/1, qui donnent respectivement Mp ∼ 0.56/0.98/1.08MX en utilisant l’équation 5.28.

Ici, nous avons pu définir ce régime uniquement avec la masse de la planète, en fixant son orbite.
Cependant, pour extrapoler ce régime à d’autres paramètres, nous ne pouvons plus simplement
utiliser les masses. Pour aller plus loin, nous avons besoin d’un paramètre plus absolu : xp. En
utilisant la forme donnée en équation 5.19, nous traduisons les masses de transition du régime
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Figure 5.21 – Gauche : Ajustement du rapport des maximums de densité de surface interne
et externe de la poussière en fonction de la masse de la planète. Les points bleu, vert et rouge
représentent les masses de transition correspondantes à ∆Σ = −1, 0, 1. Droite : xp en fonction
de la masse de la planète en utilisant l’ajustement de gauche. Les masses de transition sont
retranscrites en termes de valeurs de xp.

à deux anneaux en valeurs de xp (figure 5.21). Les transitions ∆Σ = −1, 0, 1 se traduisent
finalement par xp ∼ 10, 25, 30. De cette analyse, on tire 5 points principaux :

(i) Deux anneaux (avec la définition adoptée) se forment lorsque la contribution de la planète
sur la vitesse radiale du gaz est entre 10 et 30 fois supérieure à la contribution visqueuse.
Pour xp < 10, le maximum de pression résultant n’est pas assez efficace dans la capture de
la poussière. Pour xp > 30, il l’est trop.

(ii) Si xp ∼ 25, les anneaux interne et externe atteignent un maximum de densité équivalent.

(iii) 10 & xp & 25 correspond à un anneau interne plus dense.

(iv) 25 & xp & 30 correspond à anneau externe plus dense.

(v) Le régime où l’anneau externe est plus dense que l’anneau interne est bien plus restreint
comparé à son homologue.

De par le caractère ‘absolu’ de xp, nous faisons l’hypothèse que ces valeurs sont transposables
pour d’autres paramètres (demi-grand axe, viscosité, etc). Le récapitulatif de la démarche suivie
pour caractériser ce régime à deux anneaux est donné en figure 5.22.

5.5.4 Vérification et extrapolation

L’approche exposée jusqu’ici a permis de caractériser le régime à deux anneaux avec la grandeur
xp. Avant d’extrapoler ce régime pour d’autres paramètres, nous vérifions son adéquation avec
les simulations à d’autres demi-grand axes, présentées dans ce chapitre : M1snow, M2, L1snow
et L2snow (panneau de gauche de la figure 5.23).

Pour placer ces simulations, nous estimons la masse effective de chaque planète au moment où la
concentration de poussière atteint les environs de l’orbite de la planète. M2 et L1snow présentent
uniquement un anneau externe et interne respectivement, sans signe d’anneau secondaire. Ce
constat est en adéquation avec la figure 5.23, qui montre que ces deux simulations sont très
éloignées du régime à deux anneaux.
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Figure 5.22 – Récapitulatif des étapes suivies pour caractériser le régime à deux anneaux en
partant d’un jeu de simulation à un seul paramètre variable.

Outer ring

Inner ring Denser inner ring

Denser outer ring
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L2snow
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Figure 5.23 – Gauche : Carte de la répartition des différents régimes d’anneaux en fonction de
la masse de la planète et de son demi-grand axe pour α = 10−2. Les simulations utilisées dans
ce chapitre sont représentées par des étoiles (groupe M), des ronds (groupe I) et des triangles
(groupe L). Droite : Carte de répartition inférée des différents régimes d’anneaux pour α = 10−3.

M1snow et L2snow sont plus proches du régime d’intérêt, ce qui est également en accord avec les
premiers signes d’anneau secondaire que nous avons pu observer dans chacune de ces simulations.
I3 et I4snow sont, quant à elles, situées en plein dans ce régime. I4snow présente en particulier
un anneau externe plus dense, tandis que I3 présente le contraire. L’extension du paramètre xp
à d’autres demi-grand axe s’avère cohérente avec les simulations présentées précédemment.

Nous étendons cette analyse aux autres variables intervenant dans l’estimation de xp :

(i) La masse de la planète Mp.

(ii) Son demi grand-axe ap.

(iii) La vitesse du son, ou autrement dit la hauteur caractéristique du disque de gaz H.
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(iv) La masse de l’étoile M⋆.

(v) Le paramètre de viscosité α.

Un exemple du régime à deux anneaux dans un disque moins visqueux (α = 10−3) est montré
sur le panneau de droite de la figure 5.23. Une viscosité plus faible signifie qu’une planète de
plus faible masse pourra plus facilement modifier la structure du gaz. En conséquence, le régime
à deux anneaux se produirait à des masses plus faibles.

En admettant l’existence de ce mécanisme de double piège à poussière, avoir des contraintes sur
la structure du disque et l’étoile nous permettrait d’avoir une estimation de la planète contenue
dans le disque. Dans la prochaine section, nous appliquons cette analyse à un système particulier,
candidat à ce mécanisme.

5.6 Application au disque autour de l’étoile HD 169142

Le disque autour de l’étoile HD 169142 présente des caractéristiques similaires au mécanisme de
double piège à poussière présenté dans ce chapitre, comme nous le verrons par la suite.

Nous comparerons qualitativement les observations menées sur ce système aux résultats de l’ana-
lyse de nos simulations. Une comparaison rigoureuse nécessiterait une simulation dédiée, couplée
à l’utilisation d’outils de transfert radiatif, comme nous l’avons déjà mentionné dans le chapitre 4.
Nous prévoyons d’effectuer des simulations dédiées à ce système dans les prochains mois, afin
de vérifier si ce mécanisme pourrait expliquer les structures observées. Quoi qu’il en soit, nos
simulations montrent que la poussière atteint des tailles équivalentes (∼ 1 cm) dans les anneaux
formés. En conséquence, nous feront ici l’hypothèse que pour une structure thermique simple,
la densité de surface de la poussière est un bon proxy pour l’intensité observée aux longueurs
d’ondes millimétriques.

5.6.1 Présentation du système

La jeune 14 étoile HD 169142 est de type Herbig Ae/Be et a une masse M⋆ = 1.65 M⊙. Elle se
situe à 113.9± 0.8 pc de la Terre dans la constellation du Sagittaire (Gaia Collaboration et al.,
2018). Un disque de gaz et de poussière orbite autour de cette dernière, avec Mgaz ∼ 10−2 M⋆

et un rapport poussière/gaz global de l’ordre de 1/80 (Fedele et al., 2017).

Le système a été observé à plusieurs longueurs d’ondes s’étendant du proche infrarouge (λ ∼
1 µm) au centimétrique (λ ∼ 1 cm) (Honda et al., 2012; Osorio et al., 2014; Pohl et al., 2017;
Macías et al., 2019; Pérez et al., 2019). Plus particulièrement, les observations par l’instrument
ALMA en bande 6 (1.3 mm) menées par Macías et al. (2019) et Pérez et al. (2019) (voir fi-
gure 5.24) mettent en évidence l’émission thermique de la poussière millimétrique dans le plan
médian du disque.

L’émission continue à 1.3 mm montre deux anneaux principaux concentriques à environ 25 et
60 ua de l’étoile respectivement. Les observations conduites par Pérez et al. (2019) à plus grande
résolution angulaire ont mis en évidence une structure plus fine pour l’anneau externe, qui se
divise en deux anneaux principaux plus un 3ème plus diffus. L’ensemble des anneaux observés
se situent à l’intérieur de la ligne de gel de CO (∼ 100 ua, Macías et al., 2017), où la croissance
de la poussière semble donc possible (voir chapitre 4).

Les observations en lumière diffusée mettent en évidence la structure du gaz et ont montré que
le gaz et la poussière sont découplés dans ce système (Fedele et al., 2017), ce qui indique que la
poussière observée correspond à des nombres de Stokes relativement élevés. L’anneau interne est
fortement piqué, ce qui laisse à penser à un piégeage efficace de la poussière dans un maximum

14. Son âge a été estimé à 6+6
−3 Mans par Grady et al. (2007).
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Macías+19 Perez+19

Figure 5.24 – Gauche : Observation du continu de la poussière à λ = 1.3 mm de HD 169142
adaptée de Macías et al. (2019). Droite : De même, cette fois à plus haute résolution angulaire.
Adapté de Pérez et al. (2019).

de pression (Pérez et al., 2019). Ceci est compatible avec l’anneau interne formé dans nos simu-
lations, qui résulte du découplage naturel de la poussière au fur et à mesure de son évolution et
forme un piège à poussière auto-induit. L’anneau externe semble multiple, et Pérez et al. (2019)
ont montré que ces anneaux (plus particulièrement les deux principaux) sont excentriques, ce qui
est compatible avec l’excitation résonante produite par une planète (observée dans nos simula-
tions).

Au vu des contraintes observationnelles, les caractéristiques du système autour de l’étoile HD
169142 semblent particulièrement adaptées au mécanisme proposé dans ce chapitre.

5.6.2 Modélisations publiées

La morphologie de ce système a été partiellement reproduite par deux études qui utilisent des
mécanismes différents.

Une planète peu massive ?

Conjointement à la publication de leurs observations à haute résolution angulaire (∼ 20 mas),
Pérez et al. (2019) ont également proposé la présence d’une planète peu massive pour expliquer
le système triple d’anneau à l’exterieur du disque. En effet, d’après les travaux de Dong et al.
(2017); Dong et al. (2018), une planète peu massive dans un disque peu visqueux (α < 10−4)
est capable, à travers la propagation et la dissipation d’ondes spirales de densité, de produire
plusieurs anneaux concentriques. Pérez et al. (2019) ont conduits des simulations hydrodyna-
miques 2D avec le code sur grille Dusty Fargo-adsg (Baruteau and Zhu, 2016), qui représente
la poussière de manière Lagrangienne par le biais de particules test. La croissance et la frag-
mentation de la poussière n’a pas été modélisée. Ils ont retrouvé une assez bonne reproduction
des anneaux externes avec une planète de 10 M⊕ à 64 ua de l’étoile 15 dans un disque très peu
visqueux (α = 10−5). Leur modélisation soulève deux interrogations principales :

15. La planète migre radialement de quelques ua pendant la simulation.



153
CHAPITRE 5. CO-EXISTENCE DE PLANÈTES ET DE PIÈGES À POUSSIÈRE

AUTO-INDUITS

(i) Le mécanisme simulé nécessite que le disque soit très peu visqueux. Or, la viscosité du
disque est peu contrainte et encore très débattue.

(ii) L’anneau interne n’est pas retrouvé et est supposé la cause de la présence d’une deuxième
planète, cette fois géante, dans les parties internes du disques (une idée également proposée
par Fedele et al., 2017; Bertrang et al., 2018).

Deux planètes très massives ?

Alternativement, Toci et al. (2020) ont proposé d’expliquer l’entièreté du système par le biais de
deux planètes géantes en résonance orbitale, chacune induisant (par son couple) un maximum de
pression à l’extérieur de son orbite. Les auteurs ont utilisé le code Phantom, déjà amplement
décrit en section 3. La croissance et la fragmentation de la poussière n’est également pas prise en
compte (voir chapitre 6 pour une description de ces processus dans Phantom). Le disque simulé
est plus visqueux que précédemment (α = 0.005), et les planètes se situent à environ 17.4 et 50 ua
respectivement et ont une masse similaire de l’ordre de 2.5 MX

16. Leurs simulations montrent
une formation vigoureuse de deux anneaux concentriques et stables aux positions observées.
Cependant, il existe tout de même des différences majeures avec les données :

(i) Les anneaux formés sont bien plus épais que ceux observés.

(ii) L’anneau externe n’est pas multiple, malgré la migration radiale de la planète.

(iii) L’observation simulée à la même résolution angulaire que Pérez et al. (2019) montre un
bras spiral, typique des planètes très massives, qui ne semble cependant pas présent dans les
données. Ce dernier pourrait cependant ne pas être observé à cause du bruit observationnel.

(iv) L’utilisation de la méthode monofluide pour la représentation de la poussière millimétrique
est questionable, notamment car les nombres de Stokes deviennent assez proche de 1 (c.à.d
là où l’approximation de la vitesse terminale n’est plus sensée).

5.6.3 Ces deux anneaux peuvent-ils être cohérents avec une seule planète ?

Au vu des similarités entre les observations de ce système et le mécanisme présenté dans ce
chapitre, nous explorons mathématiquement l’idée que ces deux anneaux soient le fruit d’une
seule planète. Pour ce faire, nous adoptons la même structure thermique que pour le disque
‘Steep’, où p = 1/2, ce qui est cohérent avec ce que Fedele et al. (2017) ont trouvé. On a plus
particulièrement

T = 20
( r

100 ua

)− 1

2

, (5.30)

H

r
= 0.07

( r

100 ua

) 1

4

, (5.31)

où le rapport d’aspect du disque est similaire à ce que Toci et al. (2020) utilisent.

Nous extrapolons le régime à deux anneau caractérisé en section 5.5.4, où l’anneau interne est
plus dense que l’anneau externe (zone à couleur saumon sur la figure 5.23), en utilisant cette
structure thermique et la masse de HD 169142. Les planètes pouvant potentiellement produire
ces deux anneaux sont situées dans la zone couleur saumon de la figure 5.25, qui trace ce régime
en fonction du paramètre visqueux α du disque.

Pour un disque très peu visqueux (α = 10−5 − 10−4), l’extrapolation suggère qu’une planète de
quelques masses terrestres serait capable de former ces deux anneaux, là où le mécanisme exposé
par Pérez et al. (2019) requiert une planète un peu plus massive (panneau de gauche). Pour des
viscosités usuelles (α = 10−3 − 10−2), la planète suggérée est de typiquement se situe entre la
masse de Saturne et celle de Jupiter, ce qui diffère également de l’étude menée par Toci et al.
(2020) (panneau de droite).

16. Ces données sont prises à environ 100 orbites de la planète externe.
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Figure 5.25 – Gauche : Distribution inférée des régimes d’anneaux en fonction de la masse
des planète et de la viscosité pour le système HD 169142, avec ap = 64 ua. Le carré à bordure
blanche représente la planète utilisée par Pérez et al. (2019). Droite : De même pour ap = 50 ua.
Le cercle à bordure blanche représente la planète externe utilisée par Toci et al. (2020). Pour
les deux panneaux, la ligne en tirets noirs représente la masse limite où le rayon de Hill de la
planète devient plus grand que l’échelle caractéristique du disque de gaz. La masse de Pandora
(∼ 0.72 M⊕) est calculée à partir de sa gravité de surface et de son diamètre, qui sont tirés de
https://masstrek.fandom.com/wiki/Pandora_(Planet).

En considérant une viscosité α de l’ordre de 10−3−10−2), nous émettons l’hypothèse qu’une
planète d’une masse de l’ordre de celle de Saturne serait capable de former les
deux anneaux du système HD 169142. Ce mécanisme est particulièrement intéressant car il
reproduit la finesse de l’anneau interne et l’excentricité de l’anneau externe en n’utilisant qu’une
seule planète de masse intermédiaire. La multiplicité des anneaux externes reste toute fois une
question ouverte. En effet, nos simulations montrent que l’excitation de la planète est capable
de diviser l’anneau externe à plusieurs endroits (voir figures 5.14, 5.15 ou encore 5.17), ce qui
serait potentiellement similaire à ce qui est observé dans les parties externes de HD 169142. Nos
prochaines simulations dédiées à ce système tenteront de répondre à ces questions et de vérifier
l’applicabilité de ce mécanisme.

5.7 Discussion

5.7.1 Temps d’injection de la planète

Le setup utilisé introduit la planète dans le disque à t ∼ 95 kans afin de limiter le coût de l’explo-
ration de l’espace des paramètres, notamment en effectuant une simulation mère qui ne calcule
l’évolution du disque entre 0 et 90 kans qu’une seule fois. Dans cette section, nous discutons
des effets de cette injection ‘tardive’. Dans cet intérêt, nous introduisons la simulation I4fixtinj,
similaire en tout point à I4fix, au sein de laquelle la planète est injectée au même moment que la
poussière (∼ 15 kans, cf. section 5.2.2 et chapitre 4). Une comparaison entre ces deux simulations
à Mp fixe est exposée en figure 5.26.

Le gaz suit des évolutions similaires (panneau de gauche), qui se traduisent toujours par deux
maximums de pression de part et d’autre de l’orbite de la planète. Pour la poussière (panneau
de droite), malgré des évolutions qui semblent légèrement décalées dans le temps, les tailles

https://masstrek.fandom.com/wiki/Pandora_(Planet)
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Figure 5.26 – Gauche : Profils de pression entre 150 et 300 kans pour les simulations I4fix et
I4fixtinj. Droite : De même, cette fois pour les profils de taille.

convergent néanmoins globalement vers la même distribution, contenant des tailles centimé-
triques dans chaque maximum de pression. Notons tout de même qu’une injection plus précoce
semble produire des tailles légèrement plus grandes (petites) à l’extérieur (intérieur) de l’orbite
de la planète, sans pour autant changer la physionomie de la distribution de la poussière.

L’effet de la planète sur le disque semble bien représenté tant que la planète est présente au
moment où la poussière du disque externe dérive proche de cette dernière. Ce critère, dont
j’avais supposé l’existence initialement, est donc déjà vérifié par le setup utilisé, ce qui nous
conforte dans son utilisation. Dans cette comparaison, les planètes ne grossissent pas afin de
pouvoir effectuer une comparaison équitable. Cependant, injecter précocement la planète dans le
disque reviendrait à la faire grossir sur une durée plus grande, ce qui augmenterait simplement
sa masse à un temps donné. Ce point particulier n’affecte pas notre analyse, étant donné que
nous avons utilisé la masse de la planète à un temps particulier, représentatif du système (cf.
section 5.5.2). Nos résultats se sont donc distanciés du caractère relatif de la masse initiale (ou
finale) de la planète.

5.7.2 Relation entre l’anneau externe et la planète

Au delà de la définition de ‘double anneau’ donné avec l’équation 5.29, une fraction significative
de nos simulations montre au moins des traces de la présence d’un deuxième anneau à l’extérieur
de l’orbite de la planète. Ces simulations, ainsi que le rapport aanneau/ap sont exposés dans la
table 5.4.

Ces données sont tracées en figure 5.27, où l’on peut également repérer les résonances orbitales
principales. De manière plus synthétique, la tendance observée tout au long de ce chapitre se
manifeste à nouveau ici : les planètes les moins massives sont associées à des résonances proches
de plus haut ordre (c.à.d de plus faible intensité) au contraire des planètes les plus massives.
Les deux planètes caractérisées dans le régime à ‘deux anneaux’ sont associées aux résonances
principales 4:3 et 3:2 de manière satisfaisante. Si notre analyse s’étend effectivement à d’autres
disques, cela pourrait être particulièrement intéressant pour supposer la position de la planète à
partir de la morphologie de la poussière du disque. Pour HD 169142, cette estimation donnerait
par exemple une planète à ∼ 50 ua en considérant l’anneau externe à ∼ 60 ua et en admettant
une résonance 4:3.
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Label Mp,eff aanneau/ap

M2 6.42+0.07
−0.09 MX 1.35± 0.08

M1snow 1.65+0.15
−0.18 MX 1.72± 0.10

L2snow 20.1+2.4
−2.1 M⊕ 1.11± 0.09

I1 0.11± 0.01 MX 1.13± 0.10

I2 0.32± 0.03 MX 1.18± 0.08

I3 0.69+0.06
−0.07 MX 1.23± 0.08

I4fix 0.5 MX 1.20± 0.07

I4snow 1.07+0.07
−0.09 1.35± 0.09

Table 5.4 – Simulations avec au moins des traces d’un anneau externe à l’orbite de la planète.
La masse effective de la planète pour chaque simulation est estimée au moment où la majeure
partie de la poussière atteint les environs de la planète à ±20 kans d’erreur.

L2snow
I1

I2

I4fix
I3

I4snow M1snow

M2

Outer ring

Inner ring with traces of outer ring Denser inner ring

Denser outer ring

Double ring

Figure 5.27 – Rapport entre la position de l’anneau externe et le demi-grand axe de la pla-
nète pour les simulations présentées dans ce chapitre. Les résonances théoriques principales sont
indiquées par les lignes pleines grises et l’axe des ordonnées de droite.

La migration planétaire - dont nous discutons à la prochaine section - peut altérer cet état de
fait, notamment si elle brise la résonance orbitale entre la planète et l’anneau externe. Nous
pouvons également imaginer que l’anneau et la planète puisse migrer de concert, de manière
similaire au mécanisme de migration d’une paire de planète en résonance, proposé par exemple
dans le modèle de la Grande Virée de Bord pour les planètes géantes du Système Solaire (Walsh
et al., 2011, 2012). Dans ce cas de figure, la résonance entre l’anneau externe et la planète serait
conservée et la position de la planète pourrait être inférée.

5.7.3 Migration planétaire

Le transfert de moment du disque vers la planète modifie l’orbite de cette dernière par le biais des
couples de Lindblad (Tanaka et al., 2002; Baruteau et al., 2014) et de co-rotation (par exemple
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Masset, 2002; Baruteau and Masset, 2008; Baruteau et al., 2011; Masset and Benítez-Llambay,
2016). Ces couples peuvent entrainer la migration de la planète - souvent vers l’intérieur du
disque - en fonction de sa masse, et de la structure du disque dans lequel elle est enfouie. Nos
simulations ne prennent pas en compte ce phénomène.

Les planètes de faibles masses sont sujettes à la migration de type I. Cette migration, d’autant
plus rapide que la planète est massive, s’effectue notamment sur une échelle de temps caracté-
ristique de l’ordre de 105 à 106 ans (Tanaka et al., 2002; Bate et al., 2003; Baruteau and Zhu,
2016). Cependant, nos résultats montrent que ces planètes ne forment qu’en grande partie un
anneau interne indépendant de la présence de la planète. Les résultats associés à ce régime ne
sont donc probablement que peu affectés par la migration planétaire.

De l’autre côté du spectre de masse, les planètes les plus massives capables d’ouvrir un sillon
annulaire dans le disque sont sujettes à la migration de type II (Masset and Snellgrove, 2001;
Crida et al., 2006b). Cette migration, principalement causée par le couple de Lindblad 17, s’opère
sur une échelle de temps assez courte (typiquement 104 à 105 ans, Dürmann and Kley, 2015),
ce qui est comparable à l’échelle de temps de formation de l’anneau externe observé dans nos
simulations. La migration planétaire est donc potentiellement importante dans ce régime. Une
simulation avec un modèle numérique simple de migration pourrait nous aider à saisir les diffé-
rences essentielles que la migration apporterait.

Le régime de masses le plus intéressant dans notre étude est intermédiaire, où nous avons observé
deux anneaux se former. Ce régime ne permet pas de modifier la structure du gaz suffisamment
pour piéger toute la poussière dans le maximum de pression externe. En d’autres termes, le sillon
annulaire que la planète forme est partiel, ce qui correspondrait à la migration de type III dont
l’occurence dépend également de la densité surfacique de masse du gaz proche de la planète
(Masset and Papaloizou, 2003). Ce type de migration est également rapide, avec un temps carac-
téristique de l’ordre de 104 − 105 ans 18, ce qui rejoint les interrogations levées par le paragraphe
précédent.

Récemment, Wafflard-Fernandez and Baruteau (2020) ont cependant montré que la migration
d’une planète dans un disque de gaz et de poussière pouvait être intermittente. Les auteurs ont
montré qu’à chaque arrêt de la planète, cette dernière était capable de modifier localement la
structure du gaz, créant ainsi plusieurs maximums de pression sur son chemin migratoire. Ce mé-
canisme résulte en un piégeage de la poussière aux différents maximums de pression, créant ainsi
une série de quelques anneaux brillants concentriques. Ce résultat pourrait être particulièrement
intéressant au vu des résultats exposés dans ce chapitre. Nous pourrions notamment imaginer
qu’une planète de masse intermédiaire puisse former quelques anneaux le long de sa trajectoire
migratoire, tout en permettant la création d’un anneau interne causé par le découplage d’une
autre partie de la poussière. Cette hypothèse semble par ailleurs prometteuse au vu du disque
autour de l’étoile HD 169142.

5.8 Résumé

Nous avons étudié les effets de la croissance de la poussière dans un disque hôte d’une planète
par le biais de simulations SPH en 3 dimensions. Cette étude à mis en évidence l’existence de 3
régimes par rapport à la formation de pièges à poussière (cf. figure 5.28), qui peuvent se classer
en considérant la compétition entre les effets du couple de la planète et du couple visqueux sur
le mouvement radial du gaz. Nos résultats sont les suivants :

(i) Si les effets du couple visqueux dominent les effets du couple de la planète, un unique
anneau se forme dans le disque interne du fait du découplage de la poussière. La planète,
qui dans ce cas est de faible masse, n’en est pas responsable.

17. Les régions co-orbitales étant vidées par le couple exercé par la planète, elles ont un effet négligeable.
18. La migration de type III peut également être emballée par le couple co-orbital ‘dynamique’, correspondant au

couple exercé par la matière qui entre dans la zone co-orbitale au fur et à mesure de la migration. Cet emballement
n’est cependant pas obligatoire et est essentiellement rencontré dans les disques massifs.
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Figure 5.28 – Évolution typique de la poussière dans le plan (r, s) dans les trois régimes mis en
évidence par ce travail. Les panneaux a, b et c représentent les cas (i), (iii) et (ii) respectivement.

(ii) Si les effets du couple visqueux sont très dominés par les effets du couple de la planète, un
unique anneau de poussière se forme à l’extérieur du sillon creusé par la planète. Ce régime
correspond aux planètes très massives.

(iii) Il existe un régime intermédiaire où les effets du couple visqueux sont dominés - mais pas
totalement - par les effets du couple de la planète et où deux anneaux se forment de part et
d’autre de l’orbite de la planète. L’un est d’origine planétaire (externe), tandis que l’autre
est causé par les effets rétroactifs de la poussière seuls.

(iv) Le régime intermédiaire mis en évidence semble restreint et pourrait expliquer la présence
de deux anneaux distants dans certaines observations de disques.

(v) Dans le cas d’un double anneau, l’analyse menée indique qu’il est plus probable que l’anneau
interne soit plus brillant que l’anneau externe.



CHAPITRE 6

CROISSANCE ET FRAGMENTATION DE
LA POUSSIÈRE DANS LE CODE

PHANTOM

“I keep telling everybody they should move on... and

grow. Some do. But not us.”

Steve Rogers - Avengers : Endgame

“Replicants are like any other machine. They’re

either a benefit or a hazard. If they’re a benefit, it’s

not my problem.”

Rick Deckard - Blade Runner

Le début de ma thèse a été marqué par la publication de Phantom : un code SPH moderne
à faible empreinte mémoire 1, rapide, testé, et modulaire qui a été développé sur la décennie
précédente par Daniel Price (Université de Monash, Melbourne, Australie) et collaborateurs
(Price et al., 2018). Ce code, destiné à être utilisé de manière publique par la communauté,
répond notamment aux quelques limitations rencontrées par Lyonsph :

(i) L’auto-gravité du disque est déjà implémentée. Une telle implémentation dans Lyonsph
demanderait de changer la structure profonde du code.

(ii) Les particules puits (par exemple une étoile ou une planète) échangent du moment avec
le disque de manière cohérente. Pour faire écho au chapitre 5, ceci implique que le disque
peut modifier l’orbite d’un corps.

(iii) La modularité de Phantom permet de simuler un setup particulier à moindre effort, par
exemple avec plusieurs étoiles/planètes ou encore des géométries particulières. Les modules
physiques en bénéficient également et l’utilisateur peut très facilement choisir la physique
qu’il veut considérer dans sa simulation. L’implémentation d’un module physique en est
également simplifiée.

(iv) Il existe une interface simple et efficace avec le code de transfert radiatif Mcfost (Pinte
et al., 2006).

(v) Le caractère public 2 de Phantom et son développement international a permis la forma-
tion d’une communauté unie et collaborative qui favorise le développement scientifique.

Ces différents points ont constitué notre motivation pour migrer vers l’utilisation de Phantom,
qui ne possédait néanmoins pas de module physique pour la croissance et la fragmentation de
la poussière. J’ai effectué cette implémentation en me basant sur le modèle utilisé et développé

1. Cet aspect particulier s’est affaibli avec le temps et les implémentations successives de nouvelles physiques.
2. Daniel Price tient tout de même la place de dictateur bienveillant.

159
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dans Lyonsph au fil des ans. J’ai notamment pu travailler en collaboration avec Daniel Price
et Christophe Pinte lors de mes 3 voyages à Melbourne (pour une durée totale de 4 mois) entre
2018 et 2020. La croissance et la fragmentation dans le code Phantom nous permet d’une
part d’effectuer des comparaisons avec de précédents résultats, et d’autre part d’étendre ces
recherches à de nouveaux systèmes (par exemple étoiles binaires, disque voilé, planètes à orbite
inclinées, etc). L’implémentation que je vais présenter dans ce chapitre fera également l’objet
d’une publication dans un futur proche (Vericel, Gonzalez, Price & Laibe, en préparation).

6.1 Modèle physique

6.1.1 Rappels

Le modèle de croissance et de fragmentation est présenté et discuté de manière détaillée en sec-
tion 2.7.2. Il repose sur la considération d’une distribution locale de taille monodisperse, c.à.d où
la taille des grains est considérée unique. Cette simplification nous permet de considérer l’évolu-
tion de la taille des grains comme un unique taux de croissance ds/dt causé par les conditions
rencontrées par la poussière, tel que :

ds

dt
= ψ

ρd
ρs
Vrel, (6.1)

où ψ peut être négatif ou positif en fonction des conditions locales (voir section 2.7.2).

La vitesse relative turbulente des grains Vrel est quant à elle exprimée avec l’équation 2.160. Le
modèle de croissance et de fragmentation dépend donc de plusieurs grandeurs qu’ils faut pouvoir
évaluer convenablement :

(i) La densité spatiale de la poussière ρd.

(ii) La vitesse du son cs.

(iii) La densité spatiale du gaz ρg.

(iv) La vitesse différentielle entre le gaz et la poussière ∆v.

(v) La taille de la poussière s.

L’implémentation du modèle de croissance dans Phantom repose sur la précision de l’évaluation
de ces grandeurs au cours du temps.

6.1.2 Concordance avec le formalisme SPH

Au sein du formalisme SPH, la poussière est représentée par un jeu de particules représentatives.
La stabilité du schéma dans le cas de particules à masses non-égales est complexe (Monaghan
and Price, 2006, voir section 3.2.3), et l’approche de Phantom a été d’éviter ce genre de pro-
blèmes en fixant une masse commune à toutes les particules d’une espèce donnée (c.à.d que
les interpolations se font toujours sur des particules de même masse). La croissance des grains
doit donc s’opérer sans changer la masse des particules SPH, ce qui peut s’avérer quelque peu
contradictoire de prime abord. L’approche utilisée consiste à représenter un essaim de ‘vraies’
particules de poussière d’une taille donnée par une particule SPH qui porte cette taille représen-
tative. La croissance et la fragmentation de la poussière s’applique alors à toute la particule SPH
et la taille représentative évolue, sans changer la masse globale. La croissance/fragmentation se
traduit donc par une diminution/augmentation du nombre de ‘vraies’ particules représentées par
la particule SPH (voir figure 6.1).

Cette considération est valable tant que la masse de la particule SPH elle-même est largement
supérieure à la masse individuelle d’une particule de l’essaim correspondant. Ceci se traduit par
la condition suivante :
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fragmentation

ds/dt < 0

growth

ds/dt > 0

Figure 6.1 – Schéma représentatif du modèle de croissance/fragmentation. La particule SPH
est représentée par le cercle bleu et les ‘vraies’ particules de poussière par les cercles rouges.

md ≪ mSPH
d , (6.2)

4

3
πs3ρs ≪

Md

nSPHd

, (6.3)

s≪
(

Md

nSPHd

3

4πρs

) 1

3

, (6.4)

où nSPHd est le nombre de particules SPH de poussière et Md est la masse du disque de poussière.
De manière plus quantitative, cela se traduit par :

s≪ 362

(

Md

10−4 M⊙

) 1

3

(

nSPHd

106

)− 1

3
(

ρs
1 g.cm−3

)− 1

3

km, (6.5)

ce qui est largement vérifié pour des tailles de l’ordre du micromètre au kilomètre (notre régime
d’intérêt).

6.2 Implémentation numérique

L’implémentation numérique du modèle de croissance/fragmentation dépend de la méthode avec
laquelle la poussière est simulée (voir sections 3.5.1 et 3.5.2).

6.2.1 Bi-fluide

La méthode usuelle - similaire à Lyonsph - est de représenter la poussière comme un deuxième
jeu de particules ayant sa propre résolution (hd). Au regard de la croissance, cette méthode est
délicate car elle nécessite la mise en place d’un dialogue entre la phase de poussière et la phase
de gaz. En particulier, pour évaluer l’évolution de la taille de chaque particule de poussière, cette
dernière doit connaitre les valeurs locales de ρg, cs, St et ∆v. En d’autres termes, nous devons
calculer certaines valeurs inhérentes au gaz à la position de la poussière. Ceci se résout par l’in-
termédiaire d’interpolations inter-espèces au même titre que le calcul des termes de friction (cf.
section 3.5.1).

En continuant de dénoter i une particule de poussière et a une particule de gaz, l’interpolation
d’une quantité f se fait usuellement par l’intermédiaire de (voir section 3.2.4) :

fi =
∑

a

ma

ρa
faW (ria, hia), (6.6)

où, pour rappel, hia = max(hi, ha). Cependant, nous nous sommes rendus compte que ce genre
d’interpolation n’était pas toujours idéal dans ce cadre, notamment car le terme ma/ρa peut avoir
une variance élevée. Afin d’éviter cet écueil, nous utilisons une forme d’interpolation légèrement
différente, où :
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Figure 6.2 – Gauche : Profils radiaux de l’interpolation de la vitesse du son pour deux méthodes
différentes (voir texte). Droite : Interpolation de la vitesse du son sur chaque particule de
poussière pour deux méthodes différentes. Les profils du panneau de gauche sont calculés à
partir des distributions du panneau de droite en faisant une moyenne des valeurs par bin de
rayon.

fi =

∑

amafaWia
∑

amaWia
, (6.7)

=
1

ρg,i

∑

a

mafaWia, (6.8)

où Wia = W (ria, hia) par simplicité d’écriture et ρg,i est la densité spatiale de gaz interpolée à
la position d’une particule de poussière.

Cette forme à plusieurs avantages :

(i) Elle profite de l’identité ρ ≡
∑

mW qui elimine la variance rencontrée dans la forme
usuelle.

(ii) Elle est plus optimisée car le terme ρg,i est déjà gardé en mémoire puisque nécessaire à l’éva-
luation de St. Le calcul des grandeurs interpolées demandent donc moins d’opérations de
calcul. De manière plus anecdotique, cette forme demande l’évaluation d’une seule division
par particule, tandis que la forme usuelle en demanderait Nvoisins.

La différence entre ces deux interpolations peut être observée en figure 6.2 pour le cas de la
vitesse du son (prescrite comme une fonction de la distance à l’étoile). Le lecteur remarquera que
la forme proposée ici est significativement plus précise.

La densité du gaz et la vitesse du son sur chaque particule de poussière sont évaluées lors du
calcul des forces, tel que :

ρg,i =
∑

a

maWia, (6.9)

cs,i =
1

ρg,i

∑

a

macs,aWia. (6.10)
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La vitesse différentielle entre le gaz et la poussière est d’abord calculée sur chaque composante
de l’espace puis transformée en norme :

∆vx,i =
1

ρg,i

∑

a

ma∆vx,aWia, (6.11)

∆vy,i =
1

ρg,i

∑

a

ma∆vy,aWia, (6.12)

∆vz,i =
1

ρg,i

∑

a

ma∆vz,aWia, (6.13)

∆vi =
√

∆v2x,i +∆v2y,i +∆v2z,i. (6.14)

On remarque que ∆v n’est pas évalué par le noyau à double bosse D utilisé dans Laibe and
Price (2012a) mais plutôt par le noyau usuel W . Ceci est dû au fait que l’évaluation de ∆v ne se
fait pas ici sur la ligne de visée d’une paire de particule poussière-gaz, ce qui évite le calcul du
produit scalaire ∆via · ria et rend l’utilisation de W plus précise.

La définition du nombre de Stokes dans Phantom diffère légèrement du code Lyonsph dans
le sens où elle correspond à la mixture plutôt qu’à la poussière seule, ce qui se traduit par un
rapport 1+ε entre les deux. Le nombre de Stokes est calculé en utilisant les grandeurs interpolées.
Dans le régime d’Epstein, cela se traduit par (cf. section 2.4.2) :

Sti =

√

πγ

8

ρss

fi (ρg,i + ρd,i) cs,i
, (6.15)

où l’on remarque également l’ajout du terme
√

πγ/8 qui vient de la définition de la vitesse
thermique dans Phantom (cf. section 2.4.4). Le facteur correctif pour les vitesse différentielles
supersoniques (Kwok, 1975) est également calculé comme :

fi =

√

1 +
9π

128

∆v2i
c2s,i

. (6.16)

Cette forme du calcul de St s’avère plus précise, plus efficace et plus élégante que l’alternative
qui demanderait d’interpoler le temps d’arrêt entre tous les voisins.

6.2.2 Mono-fluide

Pour simuler les populations de grains les plus couplées au gaz, Phantom offre la possibilité
d’utiliser la méthode ‘mono-fluide’ ou le mélange gaz-poussière est représenté par un seul jeu de
particules (cf. section 3.5.2). Cette méthode est plus rapide que la méthode à deux fluide pour
les mélanges les plus couplés. J’ai également implémenté le modèle de croissance/fragmentation
dans cette méthode, qui peut s’avérer avantageuse lors de la simulation de certains systèmes
où le nombre de Stokes peut atteindre des valeurs très petites. Dans ce cadre, chaque particule
représentant le mélange gaz-poussière porte la taille représentative de la poussière. L’évaluation
des quantités vues précédemment est quasi directe, étant donné que les interpolations inter-
espèces n’ont plus lieu d’être. L’évaluation du taux de croissance demande simplement d’évaluer
les quantités individuelles du gaz et de la poussière en sortant du repère barycentrique, c.à.d en
appliquant les opérations présentées en section 3.5.2.

L’utilisation du modèle mono-fluide avec la croissance est cependant dangereuse, étant donné
que son régime de validité se restreint aux grains les plus couplés (St ≪ 1). En d’autres termes,
si la poussière se découple marginalement du gaz (St ∼ 1), l’évaluation de la friction sera de plus
en plus fausse et l’évaluation de la taille ne correspondra plus à la distribution de la poussière.
La méthode mono-fluide avec la croissance est donc à utiliser avec parcimonie et précaution.
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Lorsqu’une telle simulation s’approche de la limite du régime de validité de la méthode mono-
fluide, l’utilisateur peut en outre utiliser un utilitaire de conversion que j’ai développé et qui
transforme la simulation en bi-fluide (voir annexe B). Une utilisation possible serait pas exemple
de commencer une simulation à de très petites tailles en mono-fluide et de convertir en bi-fluide
dès que le régime des toutes petites tailles est passé. En pratique, la méthode mono-fluide ne
serait utilisée que pendant un laps de temps réduit, ce qui s’avère tout de même très intéressant
au niveau de la rapidité d’exécution.

6.2.3 Condition de Courant et pas de temps associé

La croissance/fragmentation de la poussière contraint le pas de temps numérique en accord avec
la condition de Courant-Friedrichs-Lewy (Courant et al., 1928, CFL), qui nécessite que le pas
de temps soit plus petit que le temps caractéristique de croissance pour assurer une stabilité
numérique :

∆t ≤ Ccourtgrowth, (6.17)

où Ccour est une constante de l’ordre de l’unité et tgrowth est le temps caractéristique de croissance
(cf. section 2.7.2), exprimé comme :

tgrowth =
s

ds

dt

. (6.18)

En utilisant le fait que ρd = ερg, et en considérant que ∆v ≪ Vt et cs 3, on a en outre :

tgrowth

ts
=

1 + ε

ε

√

8

πγ

(1 + St)√
23/2RoαSt

. (6.19)

Ce rapport est tracé en figure 6.3 pour différents rapports poussière/gaz. Le pas de temps mini-
mal requis pour respecter la condition de CFL est beaucoup plus grand que le temps d’arrêt. Une
telle condition est déjà satisfaite dans Phantom, étant donné que le pas de temps est toujours
au moins égal au temps d’arrêt (cf. section 3.6). Comme discuté au chapitre 3, ceci a pour consé-
quence de drastiquement ralentir les simulations (bi-fluide) lorsque la poussière est très couplée
au gaz. Pour limiter cet effet, nous incorporons une taille minimale pour la poussière en dessous
de laquelle elle ne peut pas fragmenter.

6.2.4 Intégration du taux de croissance

L’évaluation de la taille des grains suit la forme du prédicteur-correcteur présenté en section 3.7,
où on applique les opérations suivantes :

sn+ 1

2

= sn +
1

2
∆t

(

ds

dt

)

n

, (6.20)

s∗ = sn+ 1
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+
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2
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, (6.21)
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sn+1 = s∗ +
1
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∆t

[(

ds

dt

)

n+1

−
(

ds

dt

)

n

]

. (6.23)

L’intégration de la taille est également implémentée avec les pas de temps individuels, qui peuvent
significativement accélérer les simulations lorsque la poussière s’étend sur une large plage de

3. Avec ces considérations, on a Sc = 1 + St et f = 1.



165
CHAPITRE 6. CROISSANCE ET FRAGMENTATION DE LA POUSSIÈRE DANS LE

CODE PHANTOM

Figure 6.3 – Rapport entre le temps caractéristique de croissance et le temps d’arrêt en fonction
du nombre de Stokes pour différents rapports poussière/gaz.

Figure 6.4 – Fonctionnement global de l’algorithme de croissance/fragmentation.

tailles/distances à l’étoile. Le fonctionnement général de l’algorithme dans Phantom est pré-
senté en figure 6.4.

6.3 Tests unitaires et physiques

Un des gros attraits de Phantom est qu’il subit - au même titre qu’un logiciel développé par une
entreprise - une grande quantité de tests journaliers visants à assurer son bon fonctionnement 4.
Ces multiples tests couvrent les aspects les plus importants du code, notamment chaque module

4. Le lecteur pourra par exemple visiter https://phantomsph.bitbucket.io/nightly, qui présente un som-
maire des tests effectués.

https://phantomsph.bitbucket.io/nightly


166
CHAPITRE 6. CROISSANCE ET FRAGMENTATION DE LA POUSSIÈRE DANS LE

CODE PHANTOM

physique. L’implémentation de ce module de croissance/fragmentation s’est donc naturellement
accompagnée de deux tests principaux visants à vérifier la précision de l’intégration de la taille
et les interpolations des différentes quantités.

6.3.1 Dustybox

Dustybox est un test simple dans lequel des particules de gaz et de poussière sont disposées
dans une boîte et sont dotées d’une différence de vitesse initiale unidimensionnelle selon l’axe x.
Ce test, introduit par Laibe and Price (2012a), vérifie que la friction entre le gaz et la poussière
supprime progressivement la vitesse différentielle initiale en suivant la solution analytique asso-
ciée. J’ai étendu ce test pour mesurer la précision de l’interpolation de ∆v introduite par notre
algorithme dans la méthode bi-fluide.

La friction entre le gaz et la poussière est représentée par un coefficient de friction K constant,
tel que ∆v vérifie l’équation différentielle :

d∆v

dt
= −∆v

ts
, (6.24)

= −K(ρg + ρd)

ρgρd
∆v. (6.25)

La solution est la suivante :

∆v(t) = ∆v0e
−t/ts , (6.26)

∆v(t) = ∆v0 exp

(

−K(ρg + ρd)

ρgρd
t

)

. (6.27)

En pratique, les grandeurs comme ρg et ρd sont uniformes et égales, tel que la solution à vérifier
est simplement :

∆v = ∆v0e
−2Kt. (6.28)

Nous présentons les résultats du test Dustybox sur l’interpolation de ∆v en figure 6.5 pour
différentes valeurs du coefficient de friction (c.à.d différents degrés de couplage entre la poussière
et le gaz).

Pour des degrés de couplage de plus en plus importants (de bleu à vert), la vitesse différentielle
initiale est amortie de plus en plus rapidement en accord avec la solution analytique. La précision
de l’interpolation de ∆v est testée pour toutes les particules de poussière de la boîte et à tous
les pas de temps 5. Les résultats montrent une erreur relative maximale de l’ordre de 10−4.

6.3.2 Farmingbox

Farmingbox est le test principal lié à l’algorithme de croissance et de fragmentation. Il teste
en particulier la précision de l’intégration de la taille d’un champ de particules statiques dans
le régime d’Epstein 6. Cette simplification permet d’avoir une forme du taux de croissance ana-
lytiquement intégrable. De manière similaire à Dustybox, on place environ 7000 particules de
gaz et de poussière uniformément espacées dans une boite de 1 × 0.5 × 0.3 au3. Les conditions
hydrodynamiques règnant dans la boîte sont réglées afin que la poussière se trouve dans le régime
d’Epstein pendant sa croissance ou sa fragmentation (voir table 6.1).

Le test Farmingbox a quatre modes :

(i) Croissance pure en bi-fluide.

5. Le pas de temps est de 10−3 ici en unité de code, où une unité est le temps caractéristique keplerien à 1 ua.
6. D’où le nom, proposé par Hossam Aly.
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Figure 6.5 – Évolution de ∆v avec le temps pour 3 coefficients de friction différents. Les lignes
représentent les solutions analytiques alors que les points représentent les valeurs interpolées
pendant le test.

Paramètre Symbole Croissance Fragmentation
Vitesse du son cs 942 942
Densité du gaz ρg 10−8 10−8

Densité de la poussière ρd 10−8 5× 10−9

Densité intrinsèque de la poussière ρs 1000 1000
Taille initiale s0 10−4 10−2

Paramètre de viscosité α 10−2 2.5× 10−2

Table 6.1 – Liste des valeurs utilisées (en unités SI) dans Farmingbox pour les modes de
croissance et de fragmentation. Ces paramètres sont uniformes à travers la boîte.

(ii) Croissance pure en mono-fluide.

(iii) Fragmentation pure en bi-fluide.

(iv) Fragmentation pure en mono-fluide.

Chaque mode est testé et les paramètres sont légèrement ajustés en fonction de la croissance ou
de la fragmentation (par exemple la taille initiale, voir table 6.1).

Croissance

Considérons dans un premier temps le cas de la croissance pure, qui pour des particules statiques
donne le taux de croissance suivant :

ds

dt
=
ρd
ρs

√

23/2Roαcs

√
St

1 + St
, (6.29)

où St fait toujours référence à la définition adoptée dans Phantom (équation 6.15 pour le régime
d’Epstein). Pour pouvoir intégrer le taux de croissance, nous effectuons le changement de variable
suivant :

T =
t

τ
+ 2
√

St0

(

1 +
St0
3

)

, (6.30)
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Figure 6.6 – Gauche : Évolution de la distribution de taille (haut) et nombre de Stokes (bas)
dans la boîte à 6 temps différents. Les évolutions spécifiques de 3 particules (carrés, triangles
et étoiles) sont également représentées. Droite : Évolution de la taille (haut) et du nombre de
Stokes (bas) des 3 particules du panneau de gauche en fonction du temps. La figure a été générée
avec la version bi-fluide du test.

où St0 est le nombre de Stokes initial et τ est un temps caractéristique défini comme :

τ =

√

8

πγ

1√
23/2RoαΩk

ρd + ρg
ρd

. (6.31)

La fréquence keplerienne Ωk est proportionnelle à r−3/2. Même si la boîte ne contient pas d’étoile
centrale, nous gardons cette forme pour conserver la propriété que la croissance est différente
entre deux particules à des distances différentes de l’étoile. De plus, cela permet d’avoir des va-
leurs réalistes du nombre de Stokes.

Avec ces nouvelles variables, on peut ré-écrire l’équation 6.29 de manière adimensionnée :

dSt

dT
=

√
St

1 + St
. (6.32)

La solution est donnée dans Laibe et al. (2008) :

St =
σ

2
+

2

σ
− 2, (6.33)

où σ =
(

8 + 9T 2 + 3T
√
16 + 9T 2

)1/3
. L’évolution de la taille d’un grain en fonction du temps

est par conséquent :

s =

√

8

πγ

ρcs
ρsΩk

(

σ2 − 4σ + 4

2σ

)

= s0

(

σ2 − 4σ + 4

2St0σ

)

. (6.34)

Les solutions données par les équations 6.33 et 6.34 sont comparées à l’interpolation de St et à
l’intégration de la taille à tous les pas de temps et pour toutes les particules concernées. Cette
comparaison est montrée en figure 6.6.

Initialement, toutes les particules ont la même taille (panneau de gauche, haut), ce qui se traduit
par un profil du nombre de Stokes de type keplerien qui s’étend sur ∼ 3 ordres de grandeurs vers
le haut à partir de ∼ 10−3. Après le début de la croissance, les particules à différentes distances
au centre de la boîte grossissent différemment du fait de leur nombre de Stokes. Plus spécifi-
quement, le taux de croissance est maximal pour St ∼ 1 et décroît quand les grains sont plus
couplés ou découplés du gaz. Finalement, la distribution de taille (courbes rouges du panneau de
gauche) atteint un maximum à r ∼ 0.1 ua, correspondant à la position où les grains ont passé
un temps optimal autour de St = 1. Le panneau de droite le montre également. On constate
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Figure 6.7 – De même que la figure 6.6 mais dans le cas de la fragmentation.

que la particule la plus proche du centre (bleue) se découple rapidement du gaz et ralentit sa
croissance, tandis que la particule la plus éloignée passe l’entièreté de la simulation très couplée
au gaz. À l’opposé, la particule à r ∼ 0.1 ua passe la majeure partie du test à des nombres de
Stokes proche de l’unité, où la croissance est particulièrement efficace.

Les solutions analytiques sont bien retrouvées par les modes de croissance du test Farmingbox,
que ce soit en mono-fluide ou bi-fluide, avec des erreurs relatives maximales toujours de l’ordre
de 10−4.

Fragmentation

Les modes de fragmentation sont assez similaires aux modes de croissance. La seule réelle diffé-
rence se trouve dans le taux de croissance, qui est dorénavant négatif :

ds

dt
= −ρd

ρs

√

23/2Roαcs

√
St

1 + St
. (6.35)

Ceci revient simplement à parcourir le temps dans la direction opposée par rapport au change-
ment de variable proposé précédemment :

T = − t

τ
+ 2
√

St0

(

1 +
St0
3

)

, (6.36)

ce qui, finalement, donne la même solution que dans le cas de la croissance (équations 6.33 et 6.34)
à la différence près que la solution est parcourue dans le ‘sens inverse’. Dans le cas particulier
de la fragmentation, la solution proposée n’est physique tant que T > 0, à l’inverse de quoi la
taille devient négative. Ce point particulier est vérifié dans les tests, notamment en ajustant les
paramètres de la boîte pour assurer la condition :

tmax < 2
√

St0

(

1 +
St0
3

)

τ, (6.37)

où tmax est la durée maximale du test.

De même que dans le cas de la croissance, les résultats de Farmingbox en mode fragmentation
sont montrés en figure 6.7. Le comportement observé est similaire au cas avec croissance, notam-
ment la fragmentation la plus efficace est toujours observée à r ∼ 0.1 ua. De même que pour la
croissance, les tests avec fragmentation montrent une bonne précision relative.

L’utilisation de Dustybox et Farmingbox montrent que l’algorithme implémenté suit le com-
portement désiré. Un exemple d’execution de ces tests est montré en figure 6.8 7.

7. Pour lancer les tests, il suffit d’utiliser la commande ‘make testgrowth’.
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1 2

Figure 6.8 – Exemple de l’execution des tests associés au module de croissance/fragmentation.

6.4 Couplage avec le code de transfert radiatif Mcfost

Phantom a été interfacé avec le code Mcfost (Pinte et al., 2006) afin de pouvoir opérer des
calculs de transfert radiatif directement sur un fichier de sortie SPH. Cette interface, particuliè-
rement intéressante, n’était cependant pas adaptée à la possibilité de la croissance de la poussière
pendant la simulation (la structure des fichiers de sortie étant légèrement différente). En février
2019, pendant mon 3ième voyage à Melbourne (sur un mois), j’ai pu travailler avec Daniel Price
et Christophe Pinte pour rendre l’interface possible avec le module de croissance. J’ai notamment
construit :

(i) Un utilitaire en fortran qui effectue la tâche principale de conversion (voir ci-après).

(ii) Un wrapper python simple d’utilisation, qui appelle l’utilitaire précédent, et qui s’attache
à transformer un fichier de simulation brut en un fichier utilisable par Mcfost.

Dans cette section, je présente les points essentiels de l’interface développée. Pour plus de détails
(notamment les pseudo-codes et un exemple concret), le lecteur est invité à consulter l’annexe B.
Pour effectuer les calculs du transfert de rayonnement, Mcfost effectue un pavage de Voronoï
dans l’espace afin d’attribuer un polyèdre par particule de gaz. Cette méthode de découpage a
l’avantage de s’adapter à la distribution de particules, au contraire d’une grille cartésienne par
exemple. Chaque cellule a besoin de connaitre la distribution de taille de la poussière, ce qui
n’est a priori pas donné par le modèle de croissance mono-disperse présenté. Le but de l’interface
est de reconstruire une distribution locale de taille à partir de la distribution globale donnée par
la simulation.

Ceci se fait en 3 étapes :

(i) Créer N bins de tailles dans une simulation Phantom.

(ii) Effectuer l’itération h−ρ (c.à.d calculer la structure en densité) pour chaque bin afin d’avoir
une distribution de densité en fonction de la taille (voir annexe B).

(iii) Transmettre la distribution de densité de ces N bins de taille à Mcfost.

Cette approche est illustrée en figure 6.9. En partant d’un disque avec une distribution de taille
(panneau a), on découpe ce dernier en 3 tranches (panneau b) sur lesquelles la densité de la
poussière est re-calculée. À partir des distributions de ces 3 tranches, on peut re-construire
la distribution locale de taille à différents endroits du disque de départ (par exemple carré,
triangle, étoile sur le panneau a). Cette illustration est simple et donne l’impression que la
découpe du disque n’est que spatiale, mais en pratique il est possible d’avoir différentes tailles à
la même position (voir par exemple les figures de s en fonction de r des chapitres 4 et 5 à partir
des simulations du code Lyonsph). Il est donc important de pouvoir avoir une représentation
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Figure 6.9 – a : Illustration d’un disque où le modèle de croissance/fragmentation a donné une
distribution spatiale de taille donnée. On repère 3 points de l’espace avec différents symboles
(étoile, carré, triangle). b : On découpe le disque en 3 tranches de taille, où l’on calcul à nou-
veau les densités sur chacune d’elles. c : En utilisant les 3 tranches de taille, on reconstruit les
distributions de taille aux différents symboles du panneau a.

spatiale de toutes les populations de grains. L’efficacité de cette approche est codifiée par quelques
impératifs :

(i) Nous désirons la plus grande résolution spatiale possible (c.à.d le plus grand nombre de
particules) dans chaque tranche de taille afin d’évaluer précisément les densités. Ceci tend
à baisser le nombre de tranches de tailles.

(ii) Nous désirons la plus grande résolution de taille possible afin de détailler au plus la struc-
ture du disque et par extension mieux représenter les observations à différentes longueurs
d’ondes. Ceci tend à augmenter le nombre de tranches de tailles.

(iii) L’opération de conversion ne doit pas être trop coûteuse en terme de temps de calcul ou
de mémoire. Ceci tend également à baisser le nombre de tranches de taille.

Afin de respecter les contraintes spécifiées, le meilleur compromis trouvé a été de régler le nombre
de tranches à quelques-unes par ordre de grandeur de taille (typiquement 5). Pour une simula-
tion classique, ceci revient à considérer N . 20 tranches 8. Les détails de la découpe des tranches
sont exposés en annexe B. Nous mettrons cette méthode en application pour former des images
synthétiques à partir de simulation hydrodynamiques avec croissance et fragmentation.

8. L’exécution de l’outil de conversion prend typiquement ∼ 2 minutes.
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6.5 Simulations avec croissance pure

Nous procédons premièrement à des simulations avec croissance pure où la fragmentation n’est
pas considérée (ce qui reviendrait à fixer Vfrag = ∞). Nous simulons plus particulièrement le
modèle ‘Standard’ de disque (cf. table 2.1), qui a été utilisé notamment par Barrière-Fouchet
et al. (2005); Laibe et al. (2008). Nous comparerons qualitativement nos résultats avec ceux de
Laibe et al. (2008), qui ont effectué une étude similaire avec le code Lyonsph.

6.5.1 Setup numérique

Nous simulons toujours une étoile de masse solaire autour de laquelle orbite un disque de
0, 01 M⊙. Contrairement à Lyonsph, la poussière et le gaz sont injectés dès le début de la
simulation sous la forme de 106 particules de gaz et 2× 105 particules de poussière. De manière
similaire au chapitre 5, l’utilisation d’un plus grand nombre de particule de gaz permet d’aug-
menter sa résolution. De plus, le rapport de 5 entre le nombre de particules de gaz et de poussière
permet de limiter les problèmes de sur-résolution de la phase de poussière par rapport au gaz
(cf. section 3.5.1), dont nous reparlerons en section 6.7.1. Le gaz est placé entre rin (20 ua) et
rout (300 ua), tandis que la poussière ne s’étend que jusqu’à 5

6rout. Nous avons trouvé qu’il était
important d’avoir un disque de poussière initialement moins étendu que le disque de gaz afin
d’éviter des artefacts numériques causés par la relaxation du gaz et qui forment des concentra-
tions artificielles de poussière dans le disque externe.

Afin d’assister la relaxation du disque interne, la densité de surface du gaz est lissée telle qu’elle
suit le profil de densité de surface suivant entre rin et rout :

Σg(r) = Σ0

(

1−
√

rin
r

)(

r

r0

)−p

, (6.38)

et où Σ0 est déterminé à partir de la masse du disque. De manière similaire à Lyonsph, la den-
sité de surface de la poussière suit initialement la densité de surface du gaz par l’intermédiaire
d’un rapport poussière/gaz uniforme de 0,01. Les particules sont retirées de la simulation si elles
croisent un rayon d’accrétion racc que l’on considère ici égal à rin étant donné notre intérêt pre-
mier pour les régions à r > rin.

La température du gaz est toujours supposée localement isotherme :

T (r) = T0

(

r

r0

)−q

, (6.39)

où T0 est fixé par le rapport d’aspect du disque à r0. La viscosité artificielle suit le formalisme de
Lodato and Price (2010) (cf. section 3.4) et représente un paramètre α = 5×10−3 avec αAV ∼ 0, 2
et βAV = 2. La poussière a une taille initiale uniforme s0 au début de la simulation et grossit
avec le modèle présenté. Au regard de la faible masse du disque, nous négligeons l’auto-gravité
du disque.

6.5.2 Influence de la taille initiale

Nous mesurons en premier lieu les effets de la taille initiale des particules de poussière. Nous
testons 3 cas de figures : 10, 30 et 50 µm. L’évolution de la taille de la poussière dans ces 3 cas
de figure est montrée en figures 6.10 et 6.11.

Les grains dans les parties les plus internes atteignent des tailles similaires rapidement (10 kans)
car la croissance y est très efficace et le temps caractéristique associé est petit. Cette croissance
rapide permet aux grains d’oublier leur taille initiale puisqu’elle devient négligeable comparée à
la taille gagnée au travers des collisions. À des temps plus évolués, la distance à l’étoile à laquelle
les grains des différentes simulations convergent vers les mêmes tailles augmente. À 45 kans, nous
constatons par exemple que les différentes simulations sont semblables jusqu’à r ∼ 100 ua.
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Figure 6.10 – Vue de dessus du champ de taille pour différentes tailles initiales (lignes) en
fonction du temps (colonnes).

Figure 6.11 – Profils radiaux de la taille de la poussière pour s0 = 10, 30et50 µm (bleu, vert,
rouge) à t = 0, 10, 25 et 45 kans.

Cette convergence se retrouve également dans la sédimentation verticale du disque de poussière,
que l’on peut observer en figure 6.12. La croissance pure est très efficace pour transformer un
disque de poussière initialement évasé en une fine couche stratifiée autour du plan médian. Le
rapport d’aspect du disque de poussière passe notamment de la valeur nominale du disque de
gaz (∼ 0.05) à ∼ 10−3 en quelques dizaines de milliers d’années.

Il parait clair que deux simulations à des tailles initiales différentes peuvent atteindre une conver-
gence si assez de temps s’est écoulé pour que le disque ait pu ‘oublier’ sa taille initiale, c.à.d que
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Figure 6.12 – Profils radiaux du rapport d’aspect du disque de poussière pour s0 =10, 30 et
50 µm (bleu, vert, rouge) à t =0, 10, 25 et 45 kans. Le rapport d’aspect du disque de gaz est
tracé sur chaque panneau en tirets noirs.

∆s ≫ s0. En pratique, le choix de la taille initiale est donc contraint vers le haut par cette
condition, et vers le bas par le pas de temps numérique qui devient de plus en plus petit. En
guise de compromis entre ces deux contraintes, nous utilisons le cas à s0 = 30 µm et l’étudions
plus en détail.

6.5.3 Dérive radiale, croissance et trajectoires

L’évolution de la densité de surface du gaz et de la poussière est montrée sur le panneau de droite
de la figure 6.13 pour la simulation à s0 = 30 µm. Le gradient de pression associé est montré sur
le panneau de gauche.

La pression du gaz présente un maximum aux alentours de 28 − 29 ua, ce qui coincide avec la
concentration de poussière observée dans les régions internes du disque. Cette concentration se
développe rapidement et permet d’atteindre un rapport poussière/gaz de l’ordre de l’unité en
∼ 50 kans. On constate par ailleurs que la concentration formée est très peu étendue radiale-
ment, ce qui est le résultat du problème numérique de sur-résolution de la phase de poussière.
En effet, lorsque la poussière se concentre, sa longueur de lissage diminue jusqu’à atteindre un
stade ou elle est localement très inférieure à celle du gaz. Une des conséquences de ce processus
est que la poussière peut ne plus ‘ressentir’ les forces de pression répulsives de la part du gaz,
ce qui engendre une sous-estimation de l’espace que la poussière devrait occuper. Nous insistons
cependant sur le fait que la concentration formée est d’origine physique, puisqu’elle correspond
au maximum de pression du bord interne. Nous reparlerons de cette limitation numérique en
section 6.7.1.

L’évolution de la densité de surface de la poussière montre par ailleurs un transfert de la poussière
des régions externes aux régions internes. Ceci est également souligné par la diminution appa-
rente de l’étendue radiale du disque de poussière. Pour mettre en évidence la dérive radiale des
grains de cette simulation, nous décidons de suivre l’évolution de 6 particules initialement dans
le plan médian du disque se trouvant à des distances différentes de l’étoile : 40, 60, 80, 100, 150 et
200 ua. Nous les choisissons dans le plan médian pour également effectuer une comparaison avec
le code Endgame, qui ne considère pas la sédimentation verticale. Le même modèle de disque
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Figure 6.13 – Gauche : Profils radiaux du gradient de pression à différents temps pour la
simulation à s0 = 30 µm. Le maximum de pression est repéré par l’intersection des deux lignes
en pointillés noirs. Droite : Profils radiaux des densités de surface du gaz et de la poussière
pour la même simulation. Le maximum de pression est reporté par la ligne verticale en pointillés
noirs.

Figure 6.14 – Trajectoires dans le plan (r, s) de 6 particules dans les codes Phantom (courbes
pleines) et Endgame (courbes pointillées) entre 0 et 50 kans. Une estimation de la taille optimale
de dérive radiale sopt est également tracée en tirets noirs.

‘Standard’ est simulé avec Endgame 9 en croissance pure, le tout avec un maximum de densité
de surface du gaz à la position observée dans la figure 6.13. Les trajectoires des particules des
codes Phantom et Endgame sont montrées en figure 6.14.

La dérive radiale des solides est la plus rapide lorsque St = 1. En écrivant le nombre de Stokes
comme le rapport entre la taille des grains et une taille optimale de dérive sopt, on estime cette
taille optimale comme étant :

sopt ≃
√

8

πγ

(1 + ε)ρg,0
ρs

H0

(

r

r0

)−p
(

1−
√

rin
r

)

, (6.40)

en considérant que la poussière suit le gaz avec un rapport poussière/gaz uniforme. Ceci est

9. Le lissage de la densité de surface dans les parties internes du disque n’est cependant pas implémenté.
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Figure 6.15 – Distribution des particules de poussière dans le plan (r, s) pour s0 = 30 µm à
45 kans. La couleur représente le nombre de Stokes.

clairement limité au vu des figures précédentes, mais demeure tout de même une approximation
valable pour les parties plus externes du disque (r & 40 − 50 ua, voir figure 6.13). La taille
optimale de dérive est tracée par dessus les trajectoires des particules P1 à P6. On constate tout
d’abord que la dérive des grains est effectivement la plus rapide lorsque sa taille est proche de la
taille optimale, ce qui est également retrouvé dans Laibe et al. (2008).

De manière plus générale, les grains les plus proches de l’étoile (P1, P2 et P3) suivent une
trajectoire en 3 étapes décrivant la forme d’un ‘S’ :

(i) Une croissance quasiment sans dérive dans un premier temps : St ≪ 1.

(ii) Une dérive maximale plus rapide que la croissance : St ∼ 1.

(iii) Une croissance efficace sans dérive radiale finalement : St ≫ 1.

Plus les particules sont éloignées de l’étoile, moins elles ont l’occasion d’entrer dans les phases (ii)
et (iii). Si la simulation s’étendait sur une plus grande durée, ces particules lointaines décriraient
le même genre de trajectoire que la particule P1 (mais sur une étendue radiale bien plus grande).
Le comportement illustré ici est d’une part totalement en accord avec les résultats de Laibe et al.
(2008) et d’autre part en accord avec les résultats du code simplifié Endgame. La trajectoire
typique des particules dans le plan (r, s) se répercute sur la distribution globale de la poussière
dans le disque (voir figure 6.15). On a notamment les différentes phases de l’évolution de la
poussière qui se matérialisent ici en 3 zones.

(i) Les grains qui se trouvent à cette étape forment une ‘queue’ à r & 150 ua.

(ii) Les grains qui se trouvent à cette étape forment une diagonale à 40 . r . 150.

(iii) Les grains qui se trouvent à cette étape forment une concentration de poussière à r ∼
28− 29 ua.

Nous remarquons par ailleurs que la diagonale tracée par la distribution des particules dans
l’étape (ii) est plus pentue que la courbe qui représente St = 1. Ce résultat, encore une fois en
accord avec Laibe et al. (2008), s’explique par le fait que les particules grossissent en dérivant,
et donc se découplent progressivement du gaz.

Finalement, nous profitons du formalisme Lagrangien pour suivre la sédimentation verticale de
quelques particules de poussière en figure 6.16. En accord avec la section 2.5 et les travaux de
Laibe et al. (2014), la sédimentation verticale de la poussière se déroule sur des échelles de temps
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Figure 6.16 – Gauche : Trajectoires dans le plan (r, z) de 5 particules de la simulation s0 =
30 µm entre 0 et 50 kans. Les carrés pleins, carrés vides et ronds pleins représentent les temps
initial, de premier croisement avec le plan médian et final respectivement. Droite : De même
pour le plan (r, St).

bien plus courtes que celles de la dérive radiale. Ceci se manifeste par les trajectoires des parti-
cules sur le panneau de gauche qui sont quasi verticales jusqu’au plan médian du disque, après
quoi elles deviennent horizontales 10.

L’évolution du nombre de Stokes est particulièrement intéressante, car elle est régie, pendant la
phase de sédimentation, par deux processus qui s’opposent.

(i) La sédimentation, qui transporte les grains des couches les moins denses aux couches les
plus denses, ce qui a pour effet renforcer leur couplage avec le gaz (St ∝ ρ−1 ց).

(ii) La croissance de la poussière, qui tend à la découpler du gaz (St ∝ sր).

Le panneau de droite de la figure 6.16 montre le résultat de cette compétition. Pour P8 à P11,
l’augmentation de la densité puis l’augmentation de la taille dominent à tour de rôle l’évolution
du nombre de Stokes pendant la sédimentation. Pour P7, sa proximité à l’étoile et sa faible alti-
tude font que la croissance est toujours dominante sur l’évolution de St.

Les simulations produites pour cette section ont montré une bonne adéquation avec les travaux
de Laibe et al. (2008) par rapport à la croissance, la dérive et la sédimentation de la poussière.

6.6 Ajout de la fragmentation

Les simulations sans fragmentation, quoique très instructives sur le comportement de la pous-
sière, sont néanmoins peu représentatives de la réalité des disques. En effet, et comme on l’a déjà
vu aux chapitres 2 et 4, au fur et à mesure de la croissance des grains, leurs vitesses relatives
augmentent et ils ne sont plus en mesure de se coller entre eux lors des collisions.

Nous considérons le même disque que précédemment, avec s0 = 30 µm, dans lequel la fragmen-
tation est cette fois permise avec le modèle ‘dur’ (cf. section 2.7.2). Le modèle de fragmentation
‘doux’ est également testé en section 6.6.3. La taille minimale de la poussière est également fixée

10. Les mouvements vertical et radial sont donc, en bonne approximation, découplés comme on l’a mentionné
en section 2.5.
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Figure 6.17 – Vue de dessus du champ de taille de la poussière à t = 10, 40, 70 et 100 kans.

Figure 6.18 – Gauche : Profils radiaux de la pression du gaz entre 0 et 90 kans. Droite : De
même pour la densité de surface de la poussière (courbes pleines) et du gaz (courbes en tirets).

à s0.

6.6.1 Évolution générale

L’évolution de la taille des grains dans le disque est montrée en figure 6.17. Nous constatons de
prime abord que la croissance des grains n’est désormais plus possible dans les parties les plus
internes du disque. En effet, dans ces parties, la température est la plus élevée, ce qui produit des
collisions à des vitesses supérieures à la vitesse de fragmentation. La poussière semble capable
de grossir dans le disque jusqu’à une distance à l’étoile minimale de l’ordre de ∼ 50 ua. Pour
préciser l’évolution du disque, nous traçons en figure 6.18 les profils radiaux de la pression et des
densités de surface.

Nous observons l’apparition d’un deuxième maximum de pression qui se décale vers l’extérieur du
disque jusqu’à atteindre ∼ 50 ua à 90 kans. À cet instant, le disque est composé du maximum de
pression usuel au bord interne, accompagné d’un deuxième plus éloigné de l’étoile. Ce deuxième
maximum de pression est également cohérent avec la concentration de poussière que l’on peut
observer sur le panneau de droite. Cette concentration de poussière semble par ailleurs être liée
à la dérive des grains initialement dans le disque externe (la densité de surface du disque externe
décroît fortement avec le temps).

Pour comprendre cette concentration radiale de poussière, intéressons nous plus précisément à
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l’évolution de la taille des grains. Dans le chapitre 4, nous avons estimé la taille correspondant
à Vrel = Vfrag, qui constitue la taille limite théorique que les grains peuvent atteindre avant de
fragmenter : s±frag. Plus précisément, l’expression de cette limite est donnée par Gonzalez et al.
(2017a), où :

s±frag = sopt

(

α̃c2s
V 2
frag

− 1±
√
α̃cs

Vfrag

√

α̃c2s
V 2
frag

− 2

)

, (6.41)

où ‘+’ correspond au cas St > 1 et ‘-’ au cas St < 1. On remarque que s±frag n’est pas toujours
défini, notamment dans le cas où α̃c2s < 2V 2

frag. Ceci correspond au cas où la vitesse relative
maximale est inférieure à la vitesse de fragmentation, c.à.d où la fragmentation n’est jamais
atteinte. En développant l’inégalité, on peut finalement la traduire en un rayon rfrag au delà
duquel la fragmentation n’est plus possible :

rfrag = r0

(

α̃

2

c2s,0
V 2
frag

) 1

q

, (6.42)

ce qui dans le disque Standard et avec Vfrag = 15 m.s−1 donne rfrag ∼ 105 ua. En utilisant
l’expression de sopt estimée en section 6.5.3, on trouve finalement :

s±frag ≃
√
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, (6.43)

où l’on a estimé que le gaz et la poussière ont la même structure de densité à un rapport pous-
sière/gaz uniforme près. Même si cela ne s’avère par réaliste dans des concentrations locales de
poussière, cette limite théorique nous servira tout de même à mieux comprendre les résultats
des simulations. Par exemple les distributions de taille des particules à différents moments de
la simulation sont montrées en figure 6.19. Les tailles limites s±frag sont également superposées
et estimées avec des rapports poussière/gaz croissants avec le temps, qui sont estimés avec les
profils de densité de surface entre ∼ 50 et ∼ 100 ua (figure 6.18).

La poussière atteint les tailles limites décrites par s−frag relativement rapidement (∼ 20 kans, 3ième
panneau). L’estimation de s±frag montre que seuls les grains à r . 100 ua peuvent fragmenter, ce
qui est exactement en accord avec les rapports Vrel/Vfrag rencontrés dans le disque externe (< 1)
et avec le calcul de rfrag. La poussière dans les parties les plus internes du disque est incapable de
grossir, ce qui crée un fort gradient de taille à r ∼ 50 ua. À la manière d’une ligne de gel, un fort
contraste de taille a notamment pour effet de créer un fort contraste de vitesse de dérive radiale.
En d’autres termes, la poussière va se concentrer radialement d’autant plus efficacement que le
gradient de taille qu’elle rencontre est important. Une telle concentration se manifeste à partir
de ∼ 30− 40 kans (cf. panneau de droite de la figure 6.18) à ∼ 50 ua et ne fait qu’augmenter en
intensité avec le temps. Un deuxième gradient de taille est observé aux alentours de 100 ua, qui
correspond à l’entrée dans la zone de fragmentation. Ce gradient est toutefois beaucoup moins
intense et n’a pas des effets aussi dramatiques que son homologue.

Au vu de la concordance entre les profils de pression et les distributions de taille, un deuxième
maximum de pression se développe localement à cause de la concentration de poussière, ce qui
s’apparente beaucoup au mécanisme des pièges à poussière auto-induits mis en évidence avec
le code Lyonsph. Pour le prouver, nous examinons le flux radial de gaz dans le disque sur le
panneau de gauche de la figure 6.20. Nous estimons également le paramètre d’efficacité de la
rétroaction xbr sur le panneau de droite.

Au moment où la concentration de poussière se développe (∼ 30 kans), le gaz commence à être
tiré vers l’extérieur du disque (rΣvr > 0, courbe cyan). On observe également une tendance où
le gaz semble être tiré de plus en plus loin de l’étoile à mesure du temps qui passe. Ceci est
cohérent avec le développement de la concentration de poussière qui s’étend de plus en plus loin
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Figure 6.19 – Distribution radiale de la taille des particules de poussière entre 0 et 90 kans.
Les particules sont colorées par leur rapport Vrel/Vfrag. La zone hachurée représente la zone de
fragmentation estimée et est délimitée par les tailles limites s±frag. Ces tailles limites sont évaluées
avec des rapports poussière/gaz croissants avec le temps (voir légende).

de l’étoile également. Ajoutons que le mouvement radial du gaz semble cohérent avec l’estimation
de l’efficacité de la rétroaction (xbr & 1).

En guise de vérification, nous avons finalement simulé le même disque où cette fois la rétroaction
a été désactivée. Une comparaison entre les profils radiaux de pression du gaz et de densité de
surface de la poussière est montrée en figure 6.21. Sans rétroaction (pointillés), le maximum de
pression du gaz se situe au bord interne et ne bouge pas. La structure du gaz est remarquablement
statique étant donné qu’elle est uniquement régie par la viscosité du gaz. En ce qui concerne les
grains, l’absence de la rétroaction ne permet pas de les concentrer à ∼ 50 ua, et ils se retrouvent
à la place au bord interne du disque (là où le maximum de pression se situe). Cette comparaison
nous conforte dans le fait que le mécanisme observé est un piège à poussière auto-induit
(Gonzalez et al., 2017a; Vericel and Gonzalez, 2020), qui est donc observé avec un autre code
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Figure 6.20 – Gauche : Profils radiaux du flux de masse de gaz à t = 0, 10, 30, 50, 70 et
90 kans. Droite : De même pour l’estimation du paramètre d’efficacité de la rétroaction xbr. Le
nombre de Stokes utilisé correspond à la poussière seule afin de coïncider avec le calcul de xbr.

Figure 6.21 – Gauche : Profils radiaux de la pression du gaz à t = 0, 10, 20, 30 et 40 kans
pour les simulations avec (traits pleins) et sans (pointillés) rétroaction. Droite : De même pour
les profils radiaux de la taille des grains.

que Lyonsph.

6.6.2 Comparaison avec la croissance pure

Pour continuer de mettre en évidence les effets de la fragmentation de manière plus détaillée,
nous comparons quelques résultats avec le cas en croissance pure (voir section 6.5). Les profils
du rapport d’aspect des disques à t = 50 kans sont par exemple exposés en figure 6.22.

De manière similaire à la section précédente, la poussière du disque se distribue en 3 zones :

(i) Une zone externe (r & 100 ua) où les grains ne peuvent pas fragmenter.
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Figure 6.22 – Gauche : Profils radiaux du rapport d’aspect des disques de gaz (courbes en
tirets) et de poussière (courbes pleines) avec et sans fragmentation (bleu et rouge respectivement)
à t = 50 kans. Droite : Profil radial du rapport Vrel/Vfrag pour la simulation avec fragmentation
à t = 50 kans. Les lignes verticales en pointillées délimitent l’étendue radiale où la vitesse relative
de la poussière est en équilibre avec la vitesse de fragmentation.

(ii) Une zone intermédiaire (50 & r & 100 ua) où la taille des grains en en équilibre avec s−frag.

(iii) Une zone interne (r . 50 ua) où les grains restent à de petites tailles et fragmentent sans
cesse.

La zone (i) est commune aux deux simulations, indépendamment de la fragmentation. En consé-
quence, on constate que les disques atteignent le même état, correspondant à un disque fin avec
un rapport d’aspect de l’ordre de 10−3. La partie (ii) commence à différer légèrement, notamment
car les particules atteignent une taille limite dans le cas de la fragmentation. En conséquence, la
sédimentation est moins efficace que dans le cas de croissance pure. Ceci est notamment cohé-
rent avec les travaux de Dubrulle et al. (1995); Fromang and Papaloizou (2006), où typiquement
Hd/Hg ∼

√

α/St. Finalement, la partie (iii) présente des grains encore plus petits que la partie
(ii), d’où un disque encore plus épais que dans le cas sans fragmentation.

Une comparaison des trajectoires de quelques particules initialement dans le plan médian du
disque est également montrée en figure 6.23. Les différentes zones mises en évidence précédem-
ment se manifestent à nouveau ici, puisque l’on constate que les grains suivent des trajectoires
similaires dés lors qu’ils ne fragmentent pas. Dans le cas contraire (zone rouge), les particules
suivent fidèlement la taille limite s−frag. Notons tout de même que dans le cas des particules P4,
P5 ou P6, elles entrent dans la zone de fragmentation tardivement et suivent des tailles s−frag
correspondant à des rapports poussière/gaz plus importants (lignes en pointillés noirs). Cette
figure nous confirme par ailleurs que les particules qui se concentrent proviennent effectivement
des parties externes du disque.

Nous terminons cette comparaison par une superposition des distributions de taille à 50 kans
(voir figure 6.24). Cette superposition montre encore une fois que les effets de la fragmentation
se manifestent dans les parties ‘internes’ du disque. A l’opposé, les distributions sont quasi iden-
tiques en dehors de la zone de fragmentation.
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Figure 6.23 – Trajectoires dans le plan (r, s) de 6 particules se trouvant initialement dans le
plan médian à r = 40, 60, 80, 100, 150 et 200 ua pour les simulations avec (courbes pleines)
et sans (courbes en tirets) fragmentation. La zone de fragmentation (rose) est délimitée par les
tailles limites de fragmentation théoriques s±frag (pointillés noirs) avec ε = 0.01 (valeur initiale).
D’autres courbes de s−frag correspondant à ε =0.1, 0.25 et 0.5 sont également tracées (des plus
petites tailles au plus grandes). La taille optimale de dérive (St = 1) est également tracée en
pointillés noirs. La simulation avec fragmentation s’étend jusqu’à 100 kans, soit sur une durée
deux fois supérieure à sa consœur qui a déjà atteint des très grandes tailles dans le disque interne
après 50 kans. Pour les comparer efficacement, les étoiles représentent l’état des particules à
50 kans. Les ronds représentent l’état des particules à 100 kans.

6.6.3 Impact du modèle de fragmentation

Le modèle de fragmentation utilisé est similaire à Gonzalez et al. (2015, 2017a) et aux chapitres 4
et 5. Dans cette section, nous vérifions succinctement l’impact du modèle de fragmentation ‘doux’,
qui est plus physique que son homologue, en introduisant une nouvelle simulation (toujours avec
un setup identique). La figure 6.25 montre notamment l’évolution de la taille et de la densité de
surface de la poussière pour ces deux modèles de fragmentation.

On constate ici que le modèle doux a tendance à former une concentration de poussière légère-
ment plus proche de l’étoile. En effet, ce modèle a pour effet de décaler le gradient de tailles vers
l’intérieur du disque car la fragmentation de la poussière est moins forte (panneau de gauche).
En conséquence, le maximum de pression qui se forme est localisé lui aussi un peu plus proche de
l’étoile. Ces différences sont toute fois très légères, avec un déplacement radial de la concentration
de poussière de quelques ua seulement.

6.6.4 Images synthétiques

Comme je l’ai mentionné dans l’introduction de ce chapitre, l’un des gros attraits de Phantom
est son couplage avec Mcfost, permettant ainsi de traduire une simulation en image synthé-
tique. En utilisant l’outil que j’ai développé à cet égard (voir section 6.4), j’ai transformé ces
simulations pour qu’elles soient lisibles par Mcfost. Un exemple du processus est montré en
annexe B sous la forme d’un Jupyter Notebook.

J’ai effectué des calculs de transfert radiatif avec Mcfost en calculant dans un premier temps la
structure en température avec ∼ 106 photons. Les images synthétiques ont ensuite été produites
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Figure 6.24 – Distribution radiale de taille des particules de poussière dans les simulations
avec (points colorés par la barre de couleur) et sans (points gris) fragmentation à t = 50 kans.
La couleur des particules représente leur rapport Vrel/Vfrag. La zone hachurée indique la zone
de fragmentation, estimée par les tailles de fragmentation s±frag. Ces tailles sont calculées avec
ε = 0.2 grâce aux profils de densité de surface (voir également la figure 6.19).

Figure 6.25 – Gauche : Profils radiaux de la taille de la poussière entre 0 et 90 kans pour les
modèles de fragmentation ‘dur’ (courbes pleines) et ‘doux’ (courbes pointillées). Droite : De
même pour la densité de surface de la poussière.

à différentes longueurs d’ondes λ = 350, 850, 1300 et 3000 µm en utilisant ∼ 107 photons à
chaque fois. Le système a été considéré à une distance d = 140 pc et sans inclinaison. Les images
synthétiques produites pour les deux modèles de fragmentation sont montrées en figure 6.26.
Les longueurs d’ondes sont notamment choisies car elles correspondent aux longueurs d’ondes
typiques des différentes bandes de l’instrument ALMA.

La concentration de poussière à r ∼ 50 ua se traduit par un anneau de poussière quasi axisymé-
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Figure 6.26 – Images synthétiques à λ = 350, 850, 1300 et 3000 µm (gauche à droite) des
disques avec les modèles de fragmentation ‘dur’ (haut) et ‘doux’ (bas) à t = 50 kans. Les images
sont convoluées par un faisceau de 0.1 × 0.1 arcsec (montré en bas à gauche). Le système est
simulé à une distance d = 140 pc et est considéré perpendiculaire au plan du ciel (i = 0).

trique observé dans les longueurs d’ondes millimétriques. On observe également un amincissement
de l’anneau observé aux plus grandes longueurs d’ondes, là où l’émission thermique de la pous-
sière est caractéristique des plus grandes tailles (λ ∼ 2πs). Ceci est qualitativement cohérent
avec les distributions de taille qui sont plus piquées aux grandes valeurs (voir par exemple la
figure 6.24).

Les deux modèles de fragmentation donnent des images cependant très similaires. La différence la
plus notable se situe aux plus petites longueurs d’ondes, notamment à 350 µm, où le modèle ‘dur’
présente un anneau plus épais que son homologue. Ceci pourrait venir du fait que le modèle dur est
plus efficace à ‘garder’ des petites tailles dans le disque. Au vu des images synthétiques produites
et de l’anneau apparent, les concentrations de poussière formées devraient être observables par
un instrument comme ALMA qui est sensible à l’émission thermique de la poussière dans le plan
médian du disque.

6.7 Discussion et conclusion

6.7.1 Différences et limitations numériques

Les différentes simulations exposées dans ce chapitre ont mis en évidence une certaine propen-
sion à être affectées par les problèmes de sur-résolution de la phase de poussière par rapport
au gaz. On peut par exemple constater ceci en figures 6.15 (∼ 30 ua) ou encore 6.19 (∼ 55 ua,
dernier panneau), où la distribution de la poussière est piquée. Dans ces différents exemples, la
concentration de la poussière atteint un palier tel que sa longueur de lissage devient beaucoup
plus petite que celle du gaz, ce qui a tendance à rendre la poussière insensible à la pression
du gaz (peu de particules de gaz sont trouvées autour de la poussière). Ce problème, qu’on a
déjà mentionné en section 3.5.1, a pour effet de rendre les structures de poussière plus ‘piquées’
qu’elles ne devraient l’être.

Ce problème est moins rencontré dans le code Lyonsph 11, qui comme on l’a mentionné en
section 3.9, présente quelques différences notoires avec Phantom. Avec deux codes si différents
tant dans leur conception que dans leur idéologie, il est difficile d’identifier avec certitude la
source de cette différence. Néanmoins, les suspects principaux sont les suivants :

11. Même s’il existe également (par exemple Garcia, 2018).
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(i) L’évaluation itérative de h − ρ. Contrairement à Phantom, le code Lyonsph évalue la
longueur de lissage et la densité ‘l’un après l’autre’ sur des pas de temps successifs, ce qui a
pour effet de lisser h sur le disque. Au contraire, Phantom effectue plusieurs itérations par
pas de temps, ce qui permet de résoudre plus finement la structure de densité du disque.
L’avantage apporté par une évaluation itérative de h− ρ pourrait donc être nullifié par les
inconvénients rencontrés avec de fortes concentrations de poussière.

(ii) Le traitement de la viscosité. La gestion de la viscosité artificielle pour représenter une
viscosité à la Shakura and Sunyaev (1973) diffère d’un code à l’autre. Plus particulièrement,
le code Lyonsph semble plus ‘visqueux’ et dissipatif. On peut par exemple observer cette
tendance sur le gaz, qui semble être accrété plus rapidement dans le code Lyonsph. Un
taux de dissipation plus élevé dans Lyonsph reviendrait également à lisser les structures
du disque, ce qui limiterait le développement de sur-résolutions locales de poussière.

Quoi qu’il en soit, il est possible de limiter les problèmes de sur-résolution de la poussière dans
Phantom en baissant hg, c.à.d en augmentant le nombre de particules de gaz. En s’appuyant
sur un critère à respecter du type hd & hg, on trouve par ailleurs que le rapport poussière/gaz
maximal εmax qui peut être atteint de manière ‘sure’ est de l’ordre de :

εmax ∼ ε0
nSPHg

nSPHd

, (6.44)

où ε0 est la rapport poussière/gaz initial lors de l’injection des particules. Simuler des concentra-
tions de poussière de plus en plus importantes devient donc de plus en plus coûteux en termes
de temps de calcul et d’emplacement mémoire.

6.7.2 Perspectives

La modularité de Phantom est un de ses plus grands atouts, ce qui le rend potentiellement
capable d’étudier quasiment n’importe quelle configuration imaginable. Alors que les résultats
présentés dans ce chapitre ont majoritairement servis de base comparative avec d’anciens tra-
vaux, la nouvelle implémentation de ce module de croissance/fragmentation peut également être
appliquée à de nouveaux horizons.

Je pense particulièrement que les systèmes d’étoiles multiples sont d’un intérêt particulier. Dif-
férentes études statistiques d’amas d’étoile ont par exemple montré que la multiplicité stellaire
pouvait aller de ∼ 5 à typiquement 60% (Rubenstein and Bailyn, 1997; Bellazzini et al., 2002;
Ji and Bregman, 2013; Guerrero et al., 2014), ce qui fait que ces systèmes sont certainement à
considérer pour cerner la formation planétaire d’un point de vue global. Les binaires liées sont
notamment sur le devant de la scène. Des études théoriques récentes ont par exemple montré que
la poussière dans les disques autours de binaires pouvait se concentrer de manière asymétrique
dans le disque (par exemple Ragusa et al., 2017; Calcino et al., 2019; Poblete et al., 2019). Il
serait selon moi intéressant de comprendre : i. si ces concentrations de poussière peuvent être
soutenues en considérant la croissance et la fragmentation. ii. si ces concentrations de poussière
peuvent être favorables à la formation de planétésimaux.

Un aspect de la multiplicité auquel je me suis particulièrement intéressé est la possibilité qu’une
étoile survole un disque et vienne le perturber 12. Ce cas de figure se produit surtout lorsque les
systèmes sont jeunes et que la zone de formation stellaire correspondante est dense (Pfalzner,
2003; Bate, 2018). Récemment, Nicolás Cuello a effectué une étude approfondie (avec Phantom)
des effets de ces survols stellaires sur les structures de gaz et de poussière du disque ainsi que
leurs répercussions observationnelles (Cuello et al., 2019, 2020). Nicolás et moi avons commencé
une collaboration visant à incorporer la croissance/fragmentation des grains dans ces simula-
tions (Cuello, Vericel et al, en préparation). Un exemple préliminaire d’une de nos simulations
est exposé en figure 6.27. Ici, le perturbateur est de masse identique à l’étoile centrale et croise
le plan du disque avec un angle de 45 degrés. Premièrement, on peut constater que le disque

12. On appelle cette rencontre un ‘flyby’.
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Figure 6.27 – Gauche : Champ de taille dans le plan (x, z) pour une simulation avec frag-
mentation où l’étoile perturbatrice croise le plan du disque avec un angle β = π/4. Droite :
De même pour le plan (x, y). Pour les deux panneaux, les étoiles sont représentées par les ronds
pleins verts. La simulation a été produite pour Cuello, Vericel et al., (en préparation).

se voile (panneau de gauche), ce qui incline les couches de poussière les plus découplées du gaz.
Deuxièmement, les ondes de densité que le perturbateur transmet au disque brisent la symétrie
azimutale de ce dernier, ce qui permet aux plus gros grains de former une structure elliptique
(panneau de droite). Un de nos objectifs avec ce travail est de comprendre à quel point un survol
stellaire perturbe les structures de poussière formées. On pourrait par exemple imaginer que le
voilage du disque ainsi que le découplage de la poussière puisse former des structures ressemblant
à des ceintures inclinées par rapport au plan du disque. Notre objectif est plus globalement de
comprendre comment les survols stellaires perturbent la formation planétaire.

Un autre projet que nous avons débuté récemment se focalise sur la porosité des grains. Anthony
Garcia, ancien doctorant de l’équipe, a développé un algorithme d’évolution de la porosité couplé
à la croissance (Garcia, 2018; Garcia and Gonzalez, 2020). Nous avons, avec Stéphane Michoulier
- stagiaire de Master 2 qui prendra ma place de doctorant en octobre - incorporé cet algorithme
dans Phantom 13. Son projet se focalisera sur les disques observés par la tranche (par exemple
HH30, Louvet et al., 2018), dont leur finesse pourrait être expliquée par le fait que les grains ne
soient pas compacts.

6.7.3 Résumé conclusif

J’ai développé et testé un algorithme de croissance et de fragmentation de la poussière dans le
code public et modulaire Phantom. Les résultats exposés dans ce chapitre peuvent être résumés
avec ces différents points :

(i) Les tests développés montrent que l’algorithme évalue les quantités d’intérêt avec une
précision satisfaisante.

(ii) Les simulations sans fragmentation développent une concentration de poussière au bord
interne du disque, résultat de la dérive et de la croissance des grains. La poussière ainsi
concentrée est largement découplée du gaz. Les résultats trouvés sont en bonne adéquation
avec les travaux de Laibe et al. (2008)

13. J’ai supervisé l’implémentation en lui communiquant le fonctionnement détaillé du code.
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(iii) Les simulations avec fragmentation montrent la formation d’un piège à poussière auto-
induit à r ∼ 50 ua de l’étoile par le biais du même mécanisme que proposé par Gonzalez
et al. (2017a). Ce mécanisme est donc observé dans deux codes différents que sont Lyonsph
et Phantom.

(iv) Les simulations produites en considérant la croissance et/ou la fragmentation sont très
facilement transformables en images synthétiques. Les simulations avec fragmentation, où
un piège à poussière auto-induit apparait, indiquent qu’un anneau axisymétrique brillant
devrait être observé aux longueurs d’ondes millimétriques.



CONCLUSION

“All the best memories are hers.”

K - Blade Runner 2049

La formation des planètes est limitée par les barrières de dérive radiale, de fragmentation et de re-
bond lorsque la poussière atteint des tailles typiquement millimétriques. De nombreuses solutions
à ces barrières ont été proposées, mais demandent souvent des conditions particulières pour se
produire. Dans ma thèse, je me suis concentré sur les effets de la croissance et de la fragmentation
de la poussière en considérant la rétroaction de cette dernière sur le gaz, ce qui a déjà amené à la
découverte du mécanisme de ‘pièges à poussière auto-induits’ (Gonzalez et al., 2017a). Avec ce
mécanisme, la poussière est capable de surpasser les barrières de formation planétaire grâce à son
effet rétroactif sur le gaz, tout en ne demandant aucune condition particulière. J’ai commencé au
chapitre 1 par préciser le contexte dans lequel ma thèse se place, à la suite de quoi j’ai présenté
de manière extensive les modèles théoriques qui décrivent l’évolution des disques (chapitre 2).
J’ai ensuite développé les méthodes numériques que j’ai utilisées (chapitre 3) avant de décrire les
résultats de ma thèse. J’ai dans un premier temps pris en compte les effets des fronts de conden-
sation dans les disques, qu’on appelle ‘lignes de gel’, sur la formation et l’évolution des pièges
à poussière auto-induits (chapitre 4). J’ai par la suite exploré l’idée de la formation conjointe
de ces pièges dans un disque hôte d’une planète (chapitre 5). Finalement, j’ai implémenté notre
modèle de croissance et de fragmentation dans le code moderne et public Phantom, avec lequel
j’ai effectué des comparaisons avec certains résultats précédemment publiés (chapitre 6). Sur
l’ensemble de ma thèse, j’ai utilisé plusieurs méthodes numériques : le code SPH 3D Lyonsph
(Barrière-Fouchet et al., 2005) pour les chapitres 4 et 5, le code SPH 3D Phantom (Price et al.,
2018) pour le chapitre 6 et le code comparatif 1D Endgame (section 3.10), que j’ai développé
pour l’occasion.

Dans le chapitre 4, j’ai d’abord mis en évidence l’impact d’une ligne de gel lorsque la sublimation
correspondante fragilise les grains. J’ai trouvé que ce cas de figure amène la poussière à se concen-
trer autour de la ligne de gel du fait du gradient de vitesse de dérive radiale qu’elle engendre. Une
étude plus précise de l’effet de la position de la ligne de gel dans le disque a également montré
qu’une concentration autour de la ligne de gel ne se produit que si l’efficacité de la rétroaction à
cet endroit est suffisante pour modifier la structure du gaz. Le piégeage de la poussière aux lignes
de gel est donc plus difficile à mesure qu’on s’éloigne de l’étoile, jusqu’à ne plus être possible à une
distance critique. La deuxième partie de ce chapitre s’est plus spécifiquement concentrée sur la
ligne de gel physique de CO, qui a été observée à plusieurs reprises ces dernières années. Compte
tenu de l’incertitude associée aux propriétés de collage du CO solide, j’ai testé plusieurs cas de
figure. Si la condensation du CO à la surface des grains renforce ces derniers, j’ai montré qu’une
concentration de poussière se forme à la ligne de gel. Au contraire, si le CO fragilise les grains,
la ligne de gel associée devient le point de départ de la croissance des grains, qui dérivent et se
découplent ensuite dans les parties internes du disque. Ces différents cas de figure, associés aux
quelques observations de disques ne montrant pas de liens systématiques entre la poussière et la
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ligne de gel de CO, pourrait suggérer que son effet est fortement dépendant du système considéré.

Dans le chapitre 5, j’ai étudié l’effet de planètes sur des orbites circulaires, de différentes masses
et demi-grand axes, sur l’évolution de la poussière et du gaz. J’ai tout d’abord retrouvé que les
planètes les plus massives piègent la poussière au bord externe du sillon qu’elles creusent, car ces
dernières appliquent un couple sur le disque qui domine le couple visqueux et crée un maximum
de pression important. Ce cas de figure amène à la formation d’un anneau de poussière dense
extérieur à l’orbite de la planète. Le régime des planètes de faibles masses a également été ex-
ploré et a montré qu’à l’inverse, si le couple visqueux domine le mouvement du gaz, la poussière
se découple de manière usuelle et est piégée dans les parties internes du disque de par les effets
rétroactifs. De manière intéressante, j’ai découvert un régime intermédiaire qui correspond au cas
où le couple déposé par le planète sur le disque domine, mais pas totalement, le couple visqueux.
Dans ces conditions, j’ai montré qu’un maximum de pression se forme à l’extérieur de l’orbite
de la planète, mais qu’il n’est pas assez efficace pour piéger toute la poussière venant du disque
externe et qui le traverse. En conséquence, la poussière se distribue de part et d’autre de l’orbite
de la planète. À l’extérieur, les grains sont piégés par le maximum de pression engendré par la
planète tandis qu’à l’intérieur, ils sont piégés par leur découplage naturel et la rétroaction qui
crée également un maximum de pression local. Ce régime intermédiaire s’est montré assez peu
étendu, et correspond aux planètes de masses intermédiaires. Il amène à la formation d’un sys-
tème de deux anneaux espacés de plusieurs dizaines d’unités astronomiques de part et d’autre de
l’orbite d’une seul et unique planète. Cette configuration est par ailleurs très similaire à celle qui
se trouve dans le disque autour de l’étoile HD 169142. En effectuant une analyse mathématique,
j’ai suggéré qu’une planète d’une masse de l’ordre de celle de Saturne était capable d’engendrer
les anneaux observés et d’expliquer les observations de ce système. Prochainement, des simula-
tions dédiées à ce système nous permettrons de vérifier cette hypothèse.

Finalement, dans le chapitre 6 je me suis plus concentré sur le développement d’outils numériques.
J’ai spécifié l’implémentation théorique et numérique du modèle de croissance et de fragmentation
dans le code Phantom, puis présenté quelques tests, dont Farmingbox que j’ai créé. L’exécu-
tion de ces tests à permis de vérifier la précision et le bon fonctionnement de l’algorithme. Par la
suite, j’ai effectué des simulations avec et sans fragmentation afin de les comparer avec quelques
résultats connus. Dans le cas sans fragmentation, les résultats se sont montrés similaires aux tra-
vaux de Laibe et al. (2008) et ont mis en évidence la croissance, dérive radiale et découplage de
la poussière ainsi que sa sédimentation verticale. En considérant la fragmentation, la rétroaction
de la poussière s’est également montrée capable de changer la structure du gaz, ce qui a permis
de retrouver le mécanisme de ‘piège à poussière auto-induit’ proposé par Gonzalez et al. (2017a).
Ces simulations montrent par ailleurs que la poussière est piégée dans les parties internes du
disque et est capable de surpasser les barrières de formation planétaire. J’ai également développé
une interface simple d’utilisation et efficace pour permettre la production d’images synthétiques
directement à partir de simulations hydrodynamiques avec le code Mcfost. Après présentation
de l’interface, je l’ai utilisée pour produire des images des simulations avec fragmentation, ce
qui a montré que l’anneau de poussière formé dans ces dernières était observable aux longueurs
d’ondes millimétriques, avec l’instrument ALMA par exemple. La modularité de Phantom per-
met de coupler l’étude de la croissance des grains avec potentiellement n’importe quel système
(par exemple étoile double, survol stellaire, disque tordu, planètes inclinées, etc.), rendant ainsi
cette implémentation avantageuse pour les projets futurs.

Cette thèse a permis de mettre en évidence l’importance des processus de croissance et frag-
mentation de la poussière couplés à la friction aérodynamique qu’elle partage avec le gaz. Ces
processus ont montré que la poussière pouvait se concentrer de manière très efficace localement
dans le disque, ce qui pourrait déclencher l’instabilité de courant, permettre la formation de
planétésimaux et réconcilier la théorie avec les observations multiples de planètes solaires et
extrasolaires.
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ANNEXE A

LE CODE UNIDIMENSIONNEL
ENDGAME

“We are in the endgame now.”

Dr. Strange - Avengers Inifinity War

A.1 Liste des variables d’entrée

Le code Endgame s’initialise en lisant deux fichiers d’entrées : disc.in qui spécifie le modèle
de disque ainsi que la physique considérée et dust.in qui est une liste des positions, tailles et
densités intrinsèques initiales des particules que l’on souhaite suivre. L’ensemble des paramètres
personnalisables dans le fichier disc.in est montré en table A.1.

A.2 Programme principal

Le fonctionnement simplifié du programme principal est donné ci-après.

1

2 !- initialisation

3 call init()

4

5 !- open output files

6 call open_outfiles(ndust)

7

8 !- main loop

9 do while(t.le.tmax)

10 do k=1,ndust

11 if (skip(k)==1) cycle

12 call evol(r(k), s(k), dsdt(k), vd(k), vdri(k), vvi(k), St(k), vrelonvfrag

(k), rho(k), iam(k), iwas(k))

13 if (r(k)<racc) skip(k) = 1

14 enddo

15 t = t + dt

16 step = step + 1

17 do k=1,ndust

18 if (mod(step , nsteps*nmax/ndumps) == 0) call write_output(k)

19 enddo

20 call display_loading_bar(step)

21 enddo

22

23 !- close files
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24 call close_outfiles(ndust)

25

26 !- sort in directory

27 if (isort ==1) call sort_files ()

Listing A.1 – Code simplifié du programme principal Endgame (Fortran 90).

A.3 Subroutine d’évolution

L’évolution des quantités dans la subroutine evol est spécifiée avec le code suivant.

1

2 !- calcul de St

3 ts = rho*s / (rho_g(r)*cs(r))

4 St = ts * omega_k(r)

5

6 !- croissance & fragmentation

7 if (igrow ==1) then

8 vrel = sqrt (2**(3./2.)*alpha*Ro) * cs(r) * sqrt(St)/(1+St)

9 dsdt = epsi(r)*rho_g(r)/rho*vrel

10 if (ifrag ==0) vrelonvfrag = vrel

11 select case(isnow)

12 case (0)

13 vrelonvfrag = vrel / vfrag

14 case (1)

15 if (r<=rsnow) then

16 vrelonvfrag = vrel / vfragin

17 iam = 1

18 else

19 vrelonvfrag = vrel / vfragout

20 iam = 2

21 endif

22 case (2)

23 if (Temp(r)>=Tsnow) then

24 vrelonvfrag = vrel / vfragin

25 iam = 1

26 else

27 vrelonvfrag = vrel / vfragout

28 iam = 2

29 endif

30 end select

31 if (vrelonvfrag <1. .or. ifrag ==0) s = s + dsdt*dt

32 if (vrelonvfrag >=1. .and. ifrag >0) s = s - dsdt*dt

33 if (s<smin) s = smin

34 else

35 vrelonvfrag = 0.

36 dsdt = 0.

37 endif

38

39 !- condensation ou sublimation

40 if (istate ==1) then

41 if (iam -iwas ==-1) call sublimate(s, rho)

42 if (iam -iwas ==1) call condense(s, rho , r)

43 iwas = iam

44 endif

45

46 !- integration de la vitesse

47 vdri = vdrift(St, r)

48 vvi = vvisc(St , r)

49 vd = vri + vvi

50 if (r > racc) r = r + vd*dt

Listing A.2 – Code simplifié de la subroutine d’évolution (Fortran 90).
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Paramètre Description Référence

igrow Option de contrôle sur la croissance
ifrag Option de contrôle sur la fragmentation
isnow Option de contrôle sur la présence d’une ligne de gel
ibump Option de contrôle sur la présence de maximums de

Σg et ε
istate Option de contrôle sur les effets de la sublimation et

de la condensation des grains
ibackreaction Option de contrôle sur la prise en compte de la rétro-

action pour la vitesse radiale de la poussière
isort Option de contrôle sur le rangement des fichiers de

sorties à la fin d’une simulation

p Index de loi de puissance pour Σg Eq. 2.71
q Index de loi de puissance pour T Eq. 2.72
mdisc Masse du disque (M⊙)
mstar Masse de l’étoile (M⊙) Eq. 3.92
racc Distance radiale minimale avant accrétion (ua)
rin Rayon interne du disque (ua) Eq. 3.93
rout Rayon externe du disque (ua) Eq. 3.93
r0 Distance de référence (ua) Eq. 2.71
T0 Température à r0 (K) Eq. 2.72
mu Masse moléculaire moyenne (mp) Eq. 2.32
alpha Paramètre de viscosité de Shakura and Sunyaev (1973) Eq. 2.84
phi Hauteur du maximum de Σg si ibump=1 (Σ0) Eq. 3.90
w Demie-largeur à mi-hauteur des maximums de Σg et ε

si ibump=1 (ua)
Eq. 3.90

epsilon Rapport poussière/gaz Sec. 2.6.1
rho1 Densité intrinsèque de l’espèce 1 si istate=1 (g.cm−3) Sec. 2.8.1
rho2 Densité intrinsèque de l’espèce 2 si istate=1 (g.cm−3) Sec. 2.8.1
smin Taille minimale autorisée pour la poussière (m)
epsimax Rapport poussière/gaz maximal si ibump=1 Eq. 3.95
vfrag Vitesse de fragmentation uniforme si isnow=0 (m.s−1) Eq. 2.167
vfragin Vitesse de fragmentation interne si isnow>0 (m.s−1) Sec. 2.8.2
vfragout Vitesse de fragmentation externe si isnow>0 (m.s−1) Sec. 2.8.2
rsnow Distance radiale de la ligne de gel si isnow=1 (ua) Eq. 2.206
rbump Distance radiale des maximums de Σg et ε si ibump=1

(ua)
Eq. 3.90

Tsnow Température de sublimation de la ligne de gel si
isnow=2 (K)

Sec. 2.8.2

epsilonj Rapport entre la densité spatiale de gaz de l’espèce 2
et celle du gaz si istate=1

Sec. 4.2

mfrac Fraction de masse de l’espèce 2 à la surface des grains
si istate=1

Eq. 2.192

dt Nombre de pas de temps par orbite à r0
tmax Nombre total d’orbites à r0
ntot Nombre de lignes écrites dans le fichier de chaque par-

ticule
dirname Nom du dossier dans lequel les fichiers doivent être

rangés si isort=1

Table A.1 – Ensemble des paramètres d’entrée du code Endgame. La table est découpée en 4
groupes : options de contrôle, paramètres du disque, paramètres de la poussière et paramètres
liés au pas de temps et aux fichiers de sortie.



ANNEXE B

UTILITAIRES LIÉS À PHANTOM

“I compared it to Avatar !”

Ben Wyatt - Parks and Recreation

J’expose dans cette annexe quelques outils que j’ai développés, relatifs à l’utilisation de Phantom
et de Mcfost.

B.1 Conversion de mono à bi-fluide

Dans la mesure où le formalisme mono-fluide est utilisé avec la croissance de la poussière, l’utilisa-
teur doit être prudent car le régime de validité de cette méthode est limité aux plus petites tailles.
Pour passer au formalisme bi-fluide après qu’un tel régime ne soit plus valable, j’ai développé un
outil simple de conversion qui suit 4 étapes générales :

(i) Lire le fichier d’entrée contenant les informations de toutes les particules.

(ii) Créer des particules de poussière toutes les n-particules de mixture (l’utilisateur spécifie ce
rapport n).

(iii) Sortir le gaz et la poussière du repère barycentrique.

(iv) Désactiver le mode mono-fluide et écrire un nouveau fichier contenant les nouvelles parti-
cules.

Le point (iii) en particulier s’effectue en appliquant les changements de variables suivants (on
rappelle que i désigne une particule de poussière et a une particule de gaz) :















ρi = ρǫ,
vx,i = vx(1− ǫ)∆vx,
vy,i = vx(1− ǫ)∆vx,
vz,i = vx(1− ǫ)∆vx,

(B.1)

et














ρa = ρ(1− ǫ),
vx,a = vx − ǫ∆vx,
vy,a = vx − ǫ∆vx,
vz,a = vx − ǫ∆vx,

(B.2)

où ǫ = ρd/ρ désigne la fraction de poussière.

Au contraire des vitesses, il n’est pas strictement nécessaire de modifier les longueurs de lissage
hi et ha étant donné qu’elles sont calculées à chaque pas de temps. Cependant, pour limiter le
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nombre d’itérations nécessaires lors du redémarrage de la simulation, on calcule leur estimation.
Plus précisément, pour la poussière on a :

hi =

(

mi

ρi

) 1

3

(B.3)

=

(

mi

ǫρ

) 1

3

. (B.4)

Si la poussière et le gaz sont répartis sur nd et ng particules de masses mi et ma avec un rapport
poussière/gaz ε, on a alors la relation suivante :

ndmi

ngma
= ε, (B.5)

mi =
ng
nd
maε, (B.6)

d’où :

hi =

(

ng
nd

ma

ρ

ε

ǫ

) 1

3

, (B.7)

≃ h

(

ng
nd

ε

ǫ

) 1

3

. (B.8)

Pour le gaz, l’estimation est un peu plus directe en considérant :

ha =

(

ma

ρa

) 1

3

, (B.9)

=

(

ma

(1− ǫ)ρ

) 1

3

, (B.10)

≃ h (1− ǫ)−
1

3 . (B.11)

Le pseudo code de la conversion en bi-fluide est montré sur le listing suivant, où xyzh contient
les positions et longueurs de lissage des particules, vxyzu leur vitesse et dustprop les propriétés
relatives à la poussière (s, ρs, St, etc).

1

2 np_gas = npart

3 np_dust = np_gas/np_ratio

4 npart = np_gas + np_dust

5

6 call update_memory_alloc(npart) !- update memory allocation

7

8 !- get dust out of barycentric frame

9 do i = 1,np_dust

10 ipart = np_gas + i

11 iloc = np_ratio*i

12 xyzh (1:3, ipart) = xyzh (1:3, iloc)

13 xyzh(4,ipart) = xyzh(4,iloc) * (np_ratio*dust_to_gas/dustfrac(iloc))

**(1./3.)

14 vxyzu (1:3, ipart) = vxyzu (1:3, iloc) + (1 - dustfrac(iloc)) * deltav(:,iloc)

15 dustprop(:,ipart) = dustprop(:,iloc) !- dust properties

16 call set_particle_type(ipart , idust)

17 enddo

18

19 !- same for gas

20 do i = 1,npart
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21 iam = type(i)

22 if (iam == igas) then

23 xyzh(4,i) = xyzh(4,i) * (1 - dustfrac(i))**( -1./3.)

24 vxyzu(:,i) = vxyzu(:,i) - dustfrac(i) * deltav(:,i)

25 endif

26 enddo

27

28 one_fluid = .false.

29 npartoftype(idust) = np_dust

Listing B.1 – Pseudo code de la subroutine de conversion de mono à bi-fluide (Fortran 90).

B.2 Utilitaires liés à l’utilisation de Mcfost

J’ai développé et présenté dans le chapitre 6 la méthode générale de l’interface entre le modèle
de croissance et l’utilisation du code de transfert radiatif Mcfost. Cette méthode s’attache
à répartir les particules de la simulation en différents bins de taille afin de reconstruire des
distributions de taille à l’échelle locale. Pour cela, on suit les étapes suivantes :

(i) Lecture du fichier d’entrée contenant les positions et caractéristiques des particules.

(ii) Répartition adaptative des particules dans N bins de taille.

(iii) Calcul des densités dans chaque bin de manière indépendante des autres.

(iv) Écriture d’un nouveau fichier de sortie qui contient les informations de tous les bins.

B.2.1 Binning adaptatif

La répartition des particules dans les bins de taille est clairement la chose la plus importante à
contrôler, étant donné que les distributions de taille peuvent être très variées d’une simulation à
l’autre. Nous appliquons donc un binning dit ‘adaptatif’, c’est à dire qui auto-régule le découpage
des tailles en fonction du nombre de particules dans chaque portion. Ceci est particulièrement
important car un bin composé d’un nombre insuffisant de particules amènera d’une part possi-
blement une erreur fatale, et d’autre part une estimation de la densité faussée et par extension
des images synthétiques de mauvaises qualités.

L’algorithme général pour effectuer le binning est présenté ci-après.

1

2 !- find min and max sizes , force smax if user requested it

3 call find_smax_smin(npart)

4 if (force_smax) smax = smax_user

5

6 !- compute number of bins using bins_per_dex bins per order of magnitude

7 nbins = int((log10(smax) - log10(smin))*bins_per_dex + 1)

8 ndusttypes = min(nbins , nbinmax) !- nbinmax is set by memory allocation (~25)

9

10 !- construct grid , compute representative sizes

11 call make_size_grid(ndusttypes , grid)

12 do i=1, ndusttypes

13 binsize(i) = sqrt(grid(i)*grid(i+1)) !- aligned to the left

14 enddo

15

16 !- sort dust particles in bins

17 do i=1,npart

18 itype = iamtype(i)

19 if (itype == idust) then

20 do j=1, ndusttypes

21 if (dustsize(i) in bin(j)) then

22 if j > 1 then

23 npartoftype(idust+j-1) += 1

24 npatoftype(idust) -= 1

25 call set_particle_type(i, idust+j-1)

26 endif
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27 endif

28 if (force_smax .and. dustsize(i) > grid(ndusttypes +1)) then

29 npartoftype(idust+ndusttypes -1) += 1

30 npatoftype(idust) -= 1

31 call set_particle_type(i, idust+ndusttypes -1)

32 endif

33 enddo

34 endif

35 enddo

36

37 !- merge bins if too few particles in some of them

38 do while (any(npartoftype(idust:idust+ndusttypes -1) < npartmin))

39 call merge_bins(npart , grid , npartmin)

40 imerge += 1

41 if (imerge > iter_max) call fatal("merging: max number of iterations

exceeded")

42 enddo

43

44 !- check conservation of quantities such as mass , number of particles

45 call sanity_check ()

46

47 !- print summary of binning process

48 call print_info ()

Listing B.2 – Pseudo code de l’algorithme de répartition de la poussière dans des bins de taille
(Fortran 90).

La partie adaptative de l’algorithme, c.à.d la subroutine merge_bins est présentée ci-après.
Elle permet de trouver le bin problématique et de le fusionner à un autre soit vers la gauche
(backward), soit vers la droite (forward) en fonction de sa position dans la grille établie. Il
est important de noter que pendant la fusion de deux bins, j’ai choisi de déterminer la taille
représentative finale en faisant une moyenne pondérée des tailles représentatives des deux bins
mères.

1

2 !- scan bins from right to left , find culprit and merging direction

3 do i=ndusttypes+idust -1,idust ,-1

4 if (npartoftype(i) < npartmin) then

5 iculprit = i

6 idusttype = iculprit - idust + 1

7 nculprit = npartoftype(iculprit)

8 if (iculprit == idust) then

9 iother = iculprit + 1

10 write (*,*) "Merging bin number ", idusttype , "forward"

11 backward = .false.

12 else

13 iother = iculprit - 1

14 write (*,*) "Merging bin number", idusttype , "backward"

15 endif

16 nother = npartoftype(iother)

17 endif

18 enddo

19

20 !- transfer particles from culprit bin forward or backward

21 do i=1,npart

22 itype = iamtype(i)

23 if (backward) then

24 if (itype == iculprit) then

25 npartoftype(iculprit) = npartoftype(iculprit) - 1

26 npartoftype(iother) = npartoftype(iother) + 1

27 call set_particle_type(i,iother)

28 endif

29 else !- transfer every bin to the left , except culprit

30 if (itype /= iculprit) then

31 npartoftype(itype) = npartoftype(itype) - 1

32 npartoftype(itype -1) = npartoftype(itype -1) + 1

33 call set_particle_type(i,itype -1)
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34 endif

35 endif

36 enddo

37

38 !- fuse grid cells , find new representative sizes

39 if (backward) then

40 binsize(idusttype -1) = (binsize(idusttype -1)*nother + binsize(idusttype)*

nculprit) / (nother + nculprit)

41 grid(idusttype) = grid(idusttype +1)

42 else

43 do i=1, ndusttypes

44 if (i==1) then

45 binsize(i) = (binsize(i)*npartoftype(i+idust -1) + binsize(i+1)*

npartoftype(i+idust)) &

46 / (npartoftype(i+idust -1)+npartoftype(i+idust))

47 else

48 binsize(i) = size(i+1)

49 grid(i) = grid(i+1)

50 endif

51 endif

52

53 !- delete 1 bin

54 ndusttypes = ndusttypes - 1

Listing B.3 – Pseudo code de la subroutine qui fusionne les bins (Fortran 90).

En figure B.1 est montré un sommaire du processus de binning appliqué à la simulation présentée
dans la section 6.6, où l’on peut constater que l’algorithme a procédé à 5 fusions successives des
bins les plus à droite car ils ne contenaient pas assez de particules.

Figure B.1 – Exemple de sommaire de la répartition des particules de poussière dans des bins
de taille.

L’utilisation de cet utilitaire est cependant indirecte, car il est nécessaire de compiler le code
avec différentes options de compilation, ce qui ne le rend pas très ‘user friendly’. Pour rendre
cet outil simple d’utilisation, j’ai également écrit une unique fonction python, que j’ai appelé
pimp_my_sim, et qui s’attache à faire toutes les compilations nécessaires, à exécuter le code et à
afficher les informations relatives au binning. En ce faisant, l’utilisateur peut donc, en un appel de
fonction, avoir un fichier prêt à être lu par Mcfost, notamment avec l’outil dédiée Pymcfost
(développé par Christphe Pinte). Une démonstration de cet outil est donnée dans la prochaine
section sous la forme d’un Jupyter Notebook.



In [1]: import os

import pymcfost as pmcf

import numpy as np

import matplotlib.pyplot as plt

In [2]: # control parameters

runtemp = True

runimages = True

rungtmcf = True

paramfile = "paramfile.para"

path_to_phantom = "~/Documents/Codes.nosync/phantom"

# cp growthtomcfost.py script to current directory and import module

os.system(f"cp {path_to_phantom}/scripts/growthtomcfost.py .")

import growthtomcfost as gtmcf

Call python wrapper - converts dump to make it readable by mcfost

In [3]: if rungtmcf:

gtmcf.pimp_my_sim(gdump_name = "30V15H_00190",

outdump_name = "out",

path_to_phantom = path_to_phantom,

bins_per_dex=6,

force_smax=False,

smax_user=5,

maxdustlarge=25,

compil_logfile="compil.log",

logfile_moddump="moddump.log",

logfile_phantom="phantom.log",

save_plot=False,

scale="log",

color="black")

--> Compiling Phantommoddump using growthtomulti setup...

--> Compilation Successful.

--> Running Phantommoddump on input file 30V15H_00190...

--> Operation Successful.

--> Please check dust size binning

1
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--> Compiling Phantom using dustydisc setup...

--> Compilation Successful.

--> Running Phantom with input file out.in...

--> Operation Successful.

Thank you for using pimp_my_sim!

--> You can now run mcfost using: mcfost <paramfile> -phantom -<options>

Run mcfost to compute temperature structure

In [4]: if runtemp:

pmcf.run(paramfile, options="-phantom out_00000")

pymcfost: Running mcfost ...

pymcfost: Done

Run mcfost to compute images at different wavelengths

In [5]: wlgs = [350, 850, 1300, 3000] # µm

In [6]: if runimages:

for w in wlgs:

pmcf.run(paramfile, options=f"-phantom out_00000 -img {w}")
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pymcfost: Running mcfost ...

pymcfost: Done

pymcfost: Running mcfost ...

pymcfost: Done

pymcfost: Running mcfost ...

pymcfost: Done

pymcfost: Running mcfost ...

pymcfost: Done

Visualizing synthetic images

In [7]: # create empty pymcfost images structure

im = np.empty(len(wlgs), dtype=pmcf.Image)

# read previous mcfost runs

for i in range(len(wlgs)):

im[i] = pmcf.Image(f"./data_{wlgs[i]}/")

fig, ax = plt.subplots(1, len(wlgs), sharex=True, sharey=False, figsize=(24, 8))

fig.subplots_adjust(wspace=0.5)

# plot wavelenghts with beam of 0.1 x 0.1 "

for i in range(len(wlgs)):

im[i].plot(0,

ax=ax[i],

scale="lin",

bpa=20,

bmaj=0.1,

bmin=0.1,

mJy=True,

no_ylabel=False,

no_yticks=False,

per_beam=True,

limits=[1,-1,-1,1])

ax[i].annotate(r"$\lambda$ = " + str(wlgs[i]) + " µm",

xy=(0.75,0.75),

color="white",

size=20)

ax[i].tick_params(axis='both', which='major', labelsize=14)

ax[i].set_xlabel(r"$\Delta$ RA ['']", fontsize=20)

ax[i].set_ylabel(r"$\Delta$ Dec ['']", fontsize=20, labelpad=-3)

ax[i].set_xticks(np.arange(-1, 1.1, 0.5))

ax[i].set_yticks(np.arange(-1, 1.1, 0.5))

ax[i].set_xticklabels(("-1", "-0.5", "0", "0.5", "1"))

ax[i].set_yticklabels(("-1", "-0.5", "0", "0.5", "1"))

#plt.savefig("test.pdf", bbox_to_inches="tight")
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ANNEXE C

MA THÈSE EN QUELQUES CHIFFRES

“Ce n’est point dans l’objet que réside le sens des

choses, mais dans la démarche.”

Antoine de Saint-Exupéry

Pour finir le manuscrit (et pour les intéressés surtout), je présente ici brièvement quelques sta-
tistiques relatives au manuscrit et au déroulement de ma thèse 1.

Liste des conférences, workshops et écoles

J’ai par exemple participé aux conférences, workshops et écoles suivants :

• Planet Formation and Evolution, Jena (Allemagne), Septembre 2017

• Phantom Users Workshop #1, Melbourne (Australie), Février 2018

• Phantom Users Workshop #2, Milan (Italie), Juin 2018

• SF2A, Bordeaux (France), Juillet 2018

• Dustbusters Kick-off meeting, Milan (Italie), Février 2019

• Planet Formation and Evolution, Rostock (Allemagne), Mars 2019

• SF2A, Nice (France), Mai 2019

• EWASS, Lyon (France), Juillet 2019

• Disc-ussion Workshop, Melbourne (Australie), Juillet 2019

• Great Barriers in Planet Formation, Palm Cove (Australie), Juillet 2019

• École Evry Schatzman du PNPS, Aussois (France), Septembre 2019

• Phantom Users Workshop #3, Melbourne (Australie), Février 2020

Références

La bibliographie du manuscrit est triée, avec le nombre de citations par année et par la première
lettre du nom du premier auteur en figure C.1. Un amoureux des statistiques triviales remarquera
par exemple que la plus vieille référence date de 1902 (Jeans, en excluant Kant et Laplace), tandis
que le nombre maximum de citation est atteint en 2018. De plus, les lettres les plus fréquemment
rencontrées sont les ‘B’, ‘G’, ‘M’ ou encore ‘P’, ce qui est peu surprenant étant donné la répartition
des noms de famille.

1. Parce que tout est mieux avec des statistiques, non ?
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Figure C.1 – Gauche : Nombre de citations par année de publication. Droite : Nombre de
citations par la première lettre du nom du premier auteur.

Écriture du manuscrit

Enfin, étant donné mon goût prononcé pour l’analyse de données, j’ai gardé une trace de l’avan-
cement de l’écriture du manuscrit. En figure C.2 est par exemple affiché le progrès général du
nombre de page du document. La période de confinement est ajoutée dans le fond, même si je ne
pense pas qu’elle ait eu un impact particulièrement négatif sur mon avancement (au contraire !).
Je dirais que l’avancement s’est déroulé en 3 étapes relativement communes avec d’autres doc-
torants, selon la méthode gap c© :

(i) Grosse motivation, chapitres relativement simples à écrire (modèles, méthodes numériques,
résultats majoritairement publiés) : Mars à Mai.

(ii) Accumulation de la fatigue et écriture de chapitres plus difficiles (résultats directs en cours
de développement) : Mai à Juin.

(iii) Panique à l’idée de ne pas finir dans les temps et écriture de la thèse sans répits : Juin
jusqu’au dépôt.

Finalement, je présente mon avancement moyen journalier en fonction du jour de la semaine et du
chapitre traité en figure C.3. De manière surprenante, mon efficacité ne diminue pas de manière
monotone jusqu’au dimanche. Au contraire, les jeudis sont associés à des gains de productivité,
tandis que les samedis semblent être des jours de moindre activité. En ce qui concerne les statis-
tiques par chapitre, les différents stades de mon écriture se retrouvent ici. La perte d’efficacité
au chapitre 5 coincide avec la fin du mois d’Avril et est expliquée par le fait que j’ai développé
et analysé les résultats de ce chapitre en même temps que son écriture. De manière générale,
j’ai trouvé que l’ordre d’écriture que j’ai adopté (à savoir garder le contexte pour la fin) était
avantageux pour garder une bonne dynamique d’écriture et avoir une vision globale du manuscrit
lors de l’écriture du contexte. Je recommande donc.
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Figure C.2 – Gauche : Nombre cumulatif de pages en fonction du temps. Droite : Nombre de
pages écrites par jour en fonction du temps.

Figure C.3 – Gauche : Nombre de pages moyen journalier par jour de la semaine. Droite :
Nombre de pages moyen journalier par chapitre.
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