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Résumé

Les étoiles, durant les premiers millions d'années de leur existence, sont entourées
d'un disque protoplanétaire composé à 99% de gaz et à 1 % de poussière. La poussière est
initialement sous forme de grains de taille sub-micrométrique mais évolue jusqu'à pouvoir
former les planètes. Nous avons cherché une preuve observationnelle de l'évolution de la
poussière aux longueurs d'ondes millimétriques. C'est une fenêtre d'observation très utile
pour sonder les parties externes des disques (> à 50 UA). En e�et, à la fois l'émission
thermique de la poussière et les raies de rotations des molécules en phase gazeuse sont
visibles à ces longueurs d'ondes. De plus, l'émission est y généralement optiquement mince
et permet de sonder la structure interne des disques.

Outre le grossissement des grains qui avait déjà été observé (Beckwith et al. 1990;
Ricci et al. 2010), nous avons pour la première fois montré une évolution radiale de la
taille des grains via l'indice spectral β de l'émissivité (Guilloteau et al. 2011). Il est apparu
clairement sur l'ensemble de nos observations que les grains les plus gros se trouvaient à
moins de 100 UA de l'étoile centrale alors que les parties plus externes étaient composées
de grains sub-micrométriques, comme dans le milieu interstellaire. De plus, à partir des
paramètres que nous avons dérivés des observations, nous en déduisons que le coe�cient
de viscosité α diminue avec le temps. Cela est en désaccord avec l'une des hypothèses
ayant permis l'élaboration de l'équation d'évolution auto-similaire (Lynden-Bell & Pringle
1974) des disques, largement utilisée dans la littérature, et parfois aussi pour contraindre
les observations.

Par ailleurs, avec l'arrivée d'ALMA, un nouvel interféromètre très performant basé
au Chili, nous pourrons bientôt obtenir une résolution largement supérieure à celle que
nous avons avec les interféromètres actuels. Pour pouvoir béné�cier de ces progrès, cela
a nécessité l'amélioration de notre code de transfert radiatif pour prendre en compte
la sédimentation des grains. Cela ne s'était jamais avéré nécessaire auparavant à cause
de la trop faible résolution angulaire des interféromètres qui ne dépassait pas 60 UA
pour les régions de formation d'étoiles les plus proches. Cependant ALMA dépassera de
très loin cette résolution et aura également une sensibilité beaucoup plus importante.
Nous avons donc inclus dans notre code plusieurs catégories de grains se di�érenciant
par la taille, chacune ayant ses propres caractéristiques de sédimentation et d'émission.
La prescription de la sédimentation que nous utilisons a été déduite des simulations de
Fromang & Nelson (2009) où la turbulence provient d'instabilités magnéto-rotationnelles
(MRI). Les coe�cients d'absorption ont été calculés d'après une loi paramétrique calibrée
sur les résultats de Ricci et al. (2010). Nos simulations suggèrent que la sédimentation
devrait être visible, pour des disques ayant une inclinaison minimum de 75 degrés le long
de la ligne de visée et à partir d'une résolution de 20 UA, soit environ 0.13� pour les
disques protoplanétaires du nuage du taureau.
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Abstract

The stars, during the �rst millions years of their existence, are surrounded by a proto-
planetary disk composed of 99% of gas and of 1 % of dust. The dust is initially under the
form of sub-micrometric grains but evolves to likely form planets. We searched an obser-
vational proof of the dust evolution at the millimeter wavelengths. This is an observation
window very useful to probe the external parts of the disks (> to 50 AU). Indeed, both
the thermal emission of the dust and many rotational lines of molecules in gas phase are
visible at this wavelength. Moreover, the emission is generally optically thin and allows
us to probe the inner structure of the disks.

In addition to the grain growth which has already been observed (Beckwith et al.
1990; Ricci et al. 2010), we have for the �rst time shown a radial evolution of the grain
size via the spectral exponent β of the emissivity (Guilloteau et al. 2011). It appeared
clearly throughout our observations that the biggest grains are localized at less than 100
AU from the central star whereas the external parts were composed of sub-micrometric
grains, as in the interstellar medium. Moreover, starting from the parameters we derived
from the observations, we deduced that the viscosity coe�cient was decreasing with time.
This is in disagreement with an hypothesis used for the elaboration of the self similar
evolution of disks (Lynden-Bell & Pringle 1974), which has often served in the literature
and to constrain the observations.

In addition, with the incoming and very competitive interferometer ALMA, based in
Chili, we will soon obtain a resolution largely superior to the one we have with the cur-
rent instruments. In order to bene�t from this progress, we had to improve our radiative
transfert code DiskFit to take into account the settling in our models. This was not ne-
cessary before because the angular resolution was not better than 60 AU for the nearest
star forming regions. Nevertheless, ALMA will exceed by far this resolution and will have
a signi�cantly better sensibility. We have then included in our code several type of grains,
di�erent by their size. Each grain type has its own settling and emission characteristics.
The settling we use has been predicted by simulations (Fromang & Nelson 2009) where
the turbulence is driven by Magneto-Rotational Instabilities (MRI). The absorption coef-
�cients have been calculated using a parameterized law calibrated on the results of Ricci
et al. (2010). Our simulations suggest that settling must be visible for disks having a mini-
mum inclination of 75 degrees along the line of sight and observed at least at a resolution
of 0.13�, corresponding to 20 AU, for planetary disks located in the Taurus cloud.
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Chapitre 1

Introduction

1.1 Formation des étoiles et des disques protoplané-
taires

1.1.1 Du nuage moléculaire à l'étoile

Les étoiles que l'on observe dans l'univers peuvent sembler à première vue très di�é-
rentes. Certaines sont rouges, d'autres bleues, correspondant à une grande variété de leur
température de surface. On recense aussi une grande disparité au niveau de leur taille.
Les plus petites sont les naines rouges avec une masse à peine supérieure à 0.08 masses
solaires, la masse minimum pour pouvoir engendrer des réactions thermonucléaires. Elles
consomment très lentement leur carburant et ont une très longue durée de vie. C'est pour
cette raison notamment que ce sont les étoiles les plus abondantes de l'univers (≈ 80%).
Par exemple, l'étoile la plus proche du système solaire, à 4.2 années-lumière, est alpha du
Centaure qui est une naine rouge. A l'opposé, on trouve les géantes bleues, avec une tem-
pérature de surface très chaude (≈ 20000 K) et des masses pouvant aller jusqu'à environ
300 fois celle de notre étoile. La plus massive, trouvée à ce jour est R136a1 dans le nuage
de Magellan, une galaxie périphérique de la nôtre (Crowther et al. 2010). Ces étoiles ont
une durée de vie très courte comprise entre 10 et 100 millions d'années. Elles �nissent leur
existence par une énorme explosion, devenant des supernovas, alors que leur coeur très
massif se transforme généralement en un trou noir.

Cependant, elles semblent toutes avoir la même origine. Elles sont nées de l'e�on-
drement gravitationnel d'un nuage moléculaire. Les nuages moléculaires sont des milieux
denses, de l'ordre de 102-103 molécules par cm3, soit environ 1000 fois plus élevé que dans
le milieu interstellaire. Leurs dimensions et leur masse, mesurées dans notre galaxie, va-
rient entre un peu moins d'un pc pour ≈ 10 Msol à plus de 100 pc et 106 Msol. Le gaz
représente 99 % de la masse de ces nuages et est principalement sous forme de la molé-
cule diatomique H2, molécule malheureusement très di�cile à détecter car ne possédant
pas de moment dipolaire. La deuxième molécule la plus abondante et la plus facilement
détectable est le monoxyde de carbone CO, servant de traceur de la masse des objets
astronomiques même si le rapport CO/H2 estimé n'est que de 10−4 (Ohishi et al. 1992;
Smith et al. 2004). Il y a également la poussière, constituée majoritairement de grains de
taille sub-micrométrique, qui est le principal absorbant de l'émission stellaire. C'est en
fonction de sa présence et de ses caractéristiques que le milieu sera plus ou moins chau�é,



4 Introduction

Figure 1.1 � La fameuse nébuleuse (ou nuage moléculaire) de la tête de cheval. Elle est située dans
notre galaxie, à 1500 années lumières de la terre.

plus ou moins protégé des rayonnements puissants, etc. La Figure 1.1 montre un nuage
moléculaire. On remarque qu'il apparaît à la fois lumineux à certains endroits et sombres
à d'autres. Cela dépend de la présence d'étoiles, à proximité ou à l'intérieur même du
nuage lorsque la formation d'étoiles a déjà commencé. Sur la �gure, la luminosité vient
de l'hydrogène ionisé qui donne une couleur rouge. La tête de cheval en pro�l sombre, est
due à la poussière qui absorbe le rayonnement provenant de l'arrière plan.

Lors de son e�ondrement gravitationnel, un nuage moléculaire ne donne pas naissance
à une étoile mais en général à des dizaines, des centaines voire des milliers dans les
nuages les plus gros. Le nuage se fragmente tout d'abord en des coeurs pré-stellaires
(densité de l'ordre 104-106 molécules par cm3) le plus souvent de forme �lamentaires,
qui vont à leur tour s'e�ondrer. La contraction du milieu va entraîner un chau�age de
la matière et lorsqu'un seuil su�sant en pression et en température aura été atteint, la
fusion thermonucléaire de l'hydrogène en hélium commence. Grâce à ce nouvel apport
d'énergie, le coeur de condensation qui est maintenant devenu une étoile, va alors pouvoir
contenir l'e�ondrement gravitationnel et irradier de l'énergie lumineuse. L'e�ondrement
d'un coeur pré-stellaire donne naissance de façon équiprobable à une étoile seule ou à
des systèmes multiples (composé d'au moins deux étoiles). De plus, en raison du moment
angulaire qui se conserve, un disque en rotation se forme autour des étoiles. Constitué
à 99 % de gaz et à 1 % de poussière, ce disque a une importance fondamentale car il
constitue le lieu de formation pour les planètes et d'autres corps tels les astéroïdes et
comètes. C'est un processus très rapide à l'échelle astronomique car la durée de vie des
disques "protoplanétaires" ne dépasse guère plus de 5 millions d'années.

Aujourd'hui, la connaissance que nous avons des étoiles jeunes et de leurs disques
protoplanétaires provient essentiellement de l'observation de 3 nuages moléculaires situés
dans l'environnement local de notre galaxie. Ce sont des nuages jeunes, de quelques mil-
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lions d'années où la formation d'étoiles est toujours à l'oeuvre. Depuis l'hémisphère nord,
les zones de formation planétaire les plus faciles à observer sont :

Le nuage du Taureau Il est seulement à une distance de 140 pc. Il possède une masse
d'environ 104 Msol et possède un nombre modeste d'étoiles (< 400) (Kenyon et al.
2008), principalement de faible masse. Son étendue est de 30 pc (Palla & Stahler
2002), ce qui en fait une zone de formation d'étoiles relativement peu dense.

Le nuage d'Orion Il est situé plus loin que le nuage du Taureau, à une distance de 400
pc (Sandstrom et al. 2007; Menten et al. 2007), la résolution angulaire avec laquelle
on peut observer les étoiles est donc moins bonne. Il possède une masse de l'ordre de
105 Msol, et environ 3500 étoiles, dispersées sur une distance de 100 pc. Cependant,
il contient des zones très denses dont le trapèze d'Orion qui regroupe à lui seul plus
de 1000 étoiles, parfois très massives, dans seulement 1 pc3 (Hillenbrand 1997).

En�n, de l'hémisphère sud, la zone de formation d'étoiles la plus observée est :

Le nuage Ophiucus un nuage situé à seulement 120 pc (Lombardi et al. 2008; Loinard
et al. 2008). Il a une taille d'environ 15 pc et une masse de l'ordre de 3.103 Msol.

1.2 Les observations des disques protoplanétaires

1.2.1 Les premières découvertes

Joy (1945) fut le premier à observer une nouvelle classe d'étoiles dont les caractéris-
tiques étaient une importante variabilité de la luminosité, un type spectral compris entre
F5-G5, une faible luminosité et son association avec des nébuleuses sombres ou lumineuses.
L'étoile type est l'étoile T Tauri, qui donnera ensuite son nom à cette catégorie d'étoiles.
Peu après, Ambartsumian (1947) suggéra que ces étoiles étaient jeunes et qu'elles n'étaient
plus liées gravitationnellement entre elles mais en train de se disperser. Il fallut cependant
attendre la �n des années 70 pour en savoir plus. Elsasser & Staude (1978) remarquèrent
la polarisation de la lumière visible et infrarouge des étoiles T Tauri. Ils en déduisirent
que la poussière responsable de la di�usion n'était pas répartie de façon sphérique autour
de ces étoiles. Grâce au satellite infrarouge IRAS (Infrared Astronomical Satellite), Ru-
cinski (1985) observa un excès infrarouge. Celui-ci ne pouvait pas provenir directement
de l'étoile. Il en a donc été déduit d'après Shakura & Sunyaev (1973) et Lynden-Bell &
Pringle (1974) que cet excès était dû à l'émission de poussière chaude(∼ 1000 K) contenue
dans les parties internes d'un disque d'accrétion orbitant autour de l'étoile. De plus, le
satellite IRAS a aussi permis de découvrir la présence de disques ténus de poussière autour
d'étoiles de la séquence principale donc plus évoluées. L'exemple le plus remarquable est
β Pictoris.

1.2.2 Classi�cation des jeunes objets stellaires

Grâce à ces premières observations, il a été possible de classer les T Tauri en di�érentes
sous-catégories, basées uniquement au départ sur des données observationnelles. Il est
apparu par la suite que ce classement retraçait également l'évolution des jeunes étoiles
(Adams et al. 1987). Nous nous concentrerons ici dans le cas le plus simple où les étoiles
T Tauri sont isolées. Les jeunes objets stellaires ont été classi�és, principalement selon
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leur distribution spectrale d'énergie (SED). Au total, on di�érencie 4 classes, qui sont
schématisées dans la �gure 1.2 et détaillées ci dessous :

Classe 0 : Le coeur pré-stellaire est en e�ondrement. Cependant, les conditions ne sont
pas encore réunies pour que les réactions thermonucléaires aient pu s'enclencher. Il n'y
a donc pas encore d'étoile. L'émission thermique, aux longueurs d'ondes millimétriques,
provient de la poussière portée à une température de quelques dizaines de Kelvin.

Classe I : L'étoile est maintenant créée. Elle est cependant enfouie dans un halo de
gaz et de poussière. Son émission ne nous provient donc pas directement mais est absor-
bée puis réémise à plus grande longueur d'onde par la poussière. Par ailleurs, des �ots et
des jets puissants de matière, ayant des vitesses de l'ordre de 100 km.s−1 et correspondant
à 10 % de la matière accrétée, sont souvent détectés. Il est clair que leur origine est liéé à
l'accrétion et que l'accélération de la matière le long des axes de rotation est d'origine ma-
gnétique. Cependant, le manque de contraintes observationnelles du champ magnétique
proche de l'étoile ne permet pas de connaître précisément ce processus.

Classe II : L'enveloppe s'est maintenant dissipée laissant l'étoile au centre d'un disque
protoplanétaire. L'émission est constituée du spectre de l'étoile et de celui du disque,
rayonnant principalement dans l'IR aux petits rayons et aux fréquences millimétriques à
plus grand rayon. Un rayonnement ultraviolet est également fréquemment détecté dû à
l'accrétion de matière tombant à la surface de l'étoile.

Classe III : Le disque a quasiment disparu. Le gaz a en e�et été dissipé et il ne reste que
de faibles quantités de poussière avec peut être de plus gros éléments tels des météorites,
comètes et planètes. L'émission détectée provient essentiellement de l'étoile. Le disque est
alors communément appelé "disque de débris" ou encore "disque planétaire".

Parallèlement, On utilise également la largeur de la la raie Hα pour séparer deux types
de T Tauri : les CTTs (Classical T Tauri) et les des WTTs (Weak line T Tauri). La
raie Hα est un indicateur du taux d'accrétion du disque par l'étoile. Une étoile ayant une
largeur de raie Hα supérieure à 10 Angstroms indique un fort taux d'accrétion, soit une
CTTs, que l'on peut généralement relier à une T Tauri de classe II. Au contraire, si elle
est inférieure à 10 Angstroms, on a un faible taux d'accrétion, c'est donc une WTTs,
assimilable habituellement à une T Tauri de classe III.

1.2.3 Des observations multi-longueurs d'ondes

Depuis les premières observations de disques protoplanétaires, des progrès ont été réa-
lisés à toutes les fréquences d'observations et permettent de sonder di�érentes parties du
disque. Par exemple, on a déjà expliqué que l'excès du rayonnement UV provient de la
chute de matière sur la surface stellaire. Son étude ainsi que celle de raies telles Hα, à 656.3
nm, permettent de remonter au taux d'accrétion de l'étoile. La lumière visible ou proche
IR peut être di�usée par le disque. C'est le cas du disque de HH30 qui est vu de pro�l sur
la �gure 1.3. Le rayonnement infrarouge provient généralement de l'émission thermique de
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Figure 1.2 � Les 4 phases de la formation stellaire : du coeur pré-stellaire au disque de débris.
Extrait de André (2002).
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la poussière située aux rayons internes (< 10 - 20 UA), avec 1 UA, la distance Terre-Soleil.
Elle est optiquementépaisse et donne des informations sur la surface du disque. La limite
entre la di�usion et le régime thermique se situe aux alentours de 3-5 µm. Cependant,
très près de l'étoile, lorsque la température est assez chaude (500-1000K), il est possible
que l'émission proche IR soit dominée par l'emission thermique. L'émission millimétrique
trace quant à elle la poussière plus froide. C'est seulement à ces longueurs d'ondes que
l'on peut observer les zones externes (> 50 UA). Le nouvel interféromètre ALMA, grâce à
sa bonne résolution angulaire, nous permettra également d'observer jusqu'à un rayon de
l'ordre de 10 UA. La poussière est généralement optiquement plus mince à ces longueurs
d'ondes, ce qui permet d'explorer la structure interne du disque et d'en déduire sa masse.
De plus, le domaine millimétrique est utilisé pour observer les premières raies de rotations
de molécules en phase gazeuse et nous donne de précieuses informations à comparer avec
les modèles chimiques.

Les T Tauri de Classe II :

Cette catégorie d'étoiles, correspondant au cas où le disque et l'étoile sont tous les
deux bien visibles, est le stade d'évolution que j'ai le plus étudié. C'est à ce stade que des
processus tels le grossissement des grains de poussière, initialement de tailles inférieures
au micron, et leur sédimentation sur le plan du disque sont les plus marqués. La plupart
des T Tauri de classe II que nous observons sont localisées dans le nuage du Taureau.
Ce sont des étoiles entourées d'un disque massif compris entre 0.1 et 0.001 Msol, qui est
accrété par l'étoile à un taux d'environ 10−8 Msol/an (Hartmann et al. 1998), ce qui est
largement plus faible que pour pour les T Tauri de classe 0, accrétant à un taux de 10−5

Msol par an. Il y a e�ectivement une importante décroissance du taux d'accrétion des T
Tauri avec l'âge. Grâce à leurs observations, Hartmann et al. (1998) ont obtenu une loi
donnant Macc = t−η avec eta compris entre 1.5 et 2.8. Néanmoins, il existe également des
étoiles telles FU Orionis avec des taux d'accrétion très variables dans le temps et des pics
à 10−4 Msol/an (Hartmann & Kenyon 1996).

Une autre manière de modéliser les propriétés des disques des T Tauri est d'en analyser
la distribution spectrale d'énergie (SED), qui représente la distribution du �ux en fonction
de la longueur d'onde. D'Alessio et al. (1998, 1999) ont ainsi montré que la principale
source de chau�age du disque était l'irradiation stellaire, produisant une couche très
chaude à la surface du disque, mais qu'il fallait tout de même prendre en compte le
chau�age par transport du moment angulaire dans les premières UA centrales. Par ailleurs,
les disques de poussière sont généralement optiquement épais jusqu'à 100-200 µm, ce qui
permet de connaître leur température. Beckwith et al. (1990) ont obtenu pour les disques
de T Tauri une température évoluant radialement en ∝ r−q avec q compris entre 0.5
et 0.65, laissant supposer que la source principale de chau�age pour les disques est le
rayonnement provenant de l'étoile centrale. En e�et, théoriquement, la valeur de q est de
0.75 pour les disques dont la source de chau�age est interne (viscosité) et de 0.5 pour les
disques dont la source de chau�age est l'irradiation stellaire (Kenyon & Hartmann 1987).

Grâce à l'observation de l'émission thermique de la poussière, de nombreux auteurs
ont mis en evidence un grossissement des grains, passant d'une taille sub-micrométrique
dans le nuage moléculaire à une taille au minimum de l'ordre du mm dans le disque
protoplanétaire (Henning & Stognienko 1996; Beckwith et al. 2000). La composition des
grains est cependant peu contrainte aujourd'hui. Ils sont supposés être un mélange poreux
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Figure 1.3 � Images de la T Tauri HH30 vu par la tranche avec ses 2 jets. Les images ont été prises
par le télescope Hubble à trois périodes di�érentes et montrent la dynamique du système.

de carbone amorphe et de silicate entouré d'un manteau de glace (Pollack et al. 1994).
Toujours à partir de l'émission thermique de la poussière, mesurée par interférométrie
optique et proche IR, Monnier & Millan-Gabet (2002) ont montré que le rayon interne
était généralement de l'ordre de 0.05 - 0.1 UA pour les T Tauri, ce qui correspond au
rayon auquel la température est su�sante pour sublimer les grains. En optique, le disque
de HH30 a pu être très bien observé en lumière di�usée (Burrows et al. 1996). Sur la �gure
1.3, on distingue ainsi le disque évasé vu de pro�l ainsi que le jet bipolaire perpendiculaire
au plan du disque. Ce sont des grains d'environ 0.05 µm qui sont responsables de la
di�usion (Close et al. 1998). La bande sombre horizontale au centre du disque est due à
la poussière qui absorbe e�cacement le rayonnement IR.

La mesure de la densité surfacique nécessite ensuite l'utilisation de l'interférométrie
millimétrique. Dutrey et al. (1996) ont montré que celle-ci évoluait en r−p avec p généra-
lement entre 1 et 1.5. Cela implique que la majorité de la masse est comprise à des rayons
supérieurs à 30 UA. L'abondance moléculaire est exprimée par rapport à la molécule H2.
Certains ont commencé à étudier directement cette molécule (Thi et al. 2001; Richter
et al. 2002) mais l'émission est très faible étant donné qu'elle ne possède pas de moment
dipolaire. On préfère donc étudier généralement d'autres molécules comme le monoxyde de
carbone CO. Ses première raies de rotation J=1-0 et J=2-1 sont visibles dans le domaine
millimétrique et nous renseignent sur les propriétés des parties externes des disques (tem-
pérature, densité, vitesse de rotation,...). D'autres molécules, HCO+, CS, HNC, H2CO et
HCN ont été découvertes et leur analyse nous aide à contraindre les modèles d'évolution
chimique des disques. Dutrey et al. (1997) ont trouvé que les abondances de ces molécules
sont plus faibles que celles relevées dans les nuages moléculaires standards, ce qui suggère
leur dépôt sur les grains de poussière.

Disques autour d'étoiles plus massives de type spectral A-B
Les Herbig Ae/Be sont la contrepartie plus massive des étoiles T Tauri, elle ont une masse
comprise entre 2 et 8 Msol. Comme ce sont des étoiles plus massives et lumineuses, elles
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irradient très fortement les disques protoplanétaires, ce qui limite leur durée de vie. Seuls
quelques disques de Herbig Ae ont pu être observés avec autant de précision que ceux des
T Tauri. Les Herbig Be sont plus rares et les plus proches sont entre 400 et 800 pc (au lieu
de 100 pc pour les T Tauri), ce qui ne permet pas aujourd'hui de résoudre spatialement
les disques qui les entourent. On retrouve sur les Herbig les mêmes excès infrarouges et
optique que dans les T Tauri (Grady et al. 1999) et l'étude de la molécule CO a montré
l'existence de disques en rotation képlérienne (Piétu et al. 2003), comme pour les T Tauri.
Finalement, les observations des Herbig Ae ont montré peu de di�érences avec les T Tauri
sauf que les disques étaient plus chauds et également que la masse des disques semblait
croître avec celle de l'étoile. Dans ce manuscrit, nous nous consacrerons à l'étude des T
Tauri.

Les disques de débris (Classe III) :
La dernière phase d'évolution des disques est celle des disques de débris, appelés égale-
ment disques planétaires. Alors qu'auparavant, les disques étaient massifs et majoritai-
rement composés de gaz, ceux-ci sont ténus et constitués surtout de poussière. Il existe
quelques disques de transitions entre ces deux phases mais ceux-ci sont rares, indiquant
une évolution rapide entre ces deux stades. Les disques planétaires semblent beaucoup
plus nombreux que les disques protoplanétaires. A partir des résultats du satellite ISO
(Infrared Space Observatory) et du catalogue Hipparcos, on estime en e�et qu'il y en a
entre 102 et 103 situés entre 20 et 50 pc de nous. Cela s'explique par leur longue durée
de vie qui est de l'ordre de 400 millions d'années alors qu'elle n'est que d'environ 10 mil-
lions d'années pour les T Tauri (Habing et al. 1999, 2001). Cependant, ils sont très peu
lumineux et la plupart nous sont invisibles avec les telescopes actuels. Un faible excès IR
montre que de la poussière est toujours en orbite autour de ces étoiles (Aumann et al.
1984) et quelques détections en absorption de raies atomiques ionisées indiquent qu'il y a
toujours du gaz même si celui est très en faible quantité. Ce que l'on détecte ne peut pas
être le reste des disques protoplanétaires car le gaz et la poussière auraient dû être dé-
truits très rapidement, que ce soit à cause de la pression de radiation ou à cause de l'e�et
poynting-Robertson qui entraîne la poussière vers l'étoile (Greaves et al. 1998). L'explica-
tion avancée est que la poussière observée provient de collisions entre planétésimaux voire
de planètes et que le gaz est dû à l'évaporation d'objets cométaires s'approchant du soleil
(Backman & Paresce 1993). Cela suggère que ce sont des systèmes de planétésimaux ou
de planètes, jeunes et toujours très actifs.

1.2.4 Les prochaines avancées observationnelles

L'interféromètre millimétrique ALMA, en cours de construction à 5000 mètres d'alti-
tude au Chili, observera l'univers entre 400 µm et 3 mm. Bien qu'il e�ectue déjà certaines
observations avec 16 antennes, il devra être composé une fois terminé de 66 antennes, 54
de 12 mètres de diamètre et 12 plus petites de 7 mètres. Ce qui nous permettra d'observer
la poussière dans des milieux froids à une sensibilité et à une résolution angulaire (hor-
mis VLBI) sans précédent. Cela nous permettra de sonder rapidement de très nombreux
disques et ainsi d'avoir une meilleure statistique. Ses grandes lignes de bases atteindront
au maximum 16 km et donneront ainsi une résolution angulaire de seulement 2-3 UA à
1 mm pour des disques situés à 140 pc. Il a été démontré par Wolf et al. (2002) qu'un
sillon provoqué par la présence d'une planète de la masse de Jupiter, localiséé à un rayon
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de 5 UA dans un disque protoplanétaire de la région du Taureau, serait visible à l'aide
d'ALMA. En�n, concernant la chimie, ALMA sera 30 fois plus sensible autour de 1.3 mm
que les meilleurs instruments actuels pour observer les raies de rotations des molécules.
On espère donc découvrir de nombreuses nouvelles molécules et en étudier leur répartition
à l'intérieur du disque. La partie interne, de 0.1 à 10 UA, plus chaude, peut être imagée
à l'aide de l'interférométrie optique, proche et moyen infrarouge. Le VLTI de deuxième
génération devrait nous permettre d'en obtenir des images. Au �nal, c'est à l'aide des
deux interféromètres, ALMA + VLTI, que l'on pourra étudier l'ensemble du disque.

1.3 Enjeux et contenu de la thèse

A l'aide de l'interféromètre du Plateau de Bure (PdBI), instrument représentant ac-
tuellement le meilleur compromis entre résolution et sensibilité dans le domaine millimé-
trique avant ALMA, il a été possible de mettre en évidence que les propriétés des grains
de poussière varient radialement dans le disque (Guilloteau et al. 2011). Ceci est une
première étape observationnelle contraignant les prédictions théoriques sur la migration
radiale (Weidenschilling 1977; Birnstiel et al. 2011) et verticale (Fromang & Nelson 2009).
Avec le PdBI, nous avons également voulu savoir si la densité surfacique du disque suivait
l'évolution auto-similaire prédite pour un disque dont la viscosité est une loi de puissance
selon le rayon (Lynden-Bell & Pringle 1974) ou si elle suivait une simple loi de puissance
avec bords tronqués.

Un autre point intéressant dans l'étude des disques protoplanétaires est l'analyse des
molécules en phase gazeuse, qui servent de traceur à la masse et à la rotation du gaz,
mais nécessitent néanmoins une connaissance profonde de la chimie. Celle-ci varie en
fonction de la température, du rayonnement UV, cosmique, et il est également important
de comprendre les réactions à la surface des grains. Ce dernier point n'est pas toujours
modélisé dans les modèles chimiques et pourrait être la source de divergences entre les
modèles et les observations. Dans l'une de nos études, nous nous sommes concentrés sur
les molécules soufrées, très di�ciles à détecter, alors que le soufre atomique est présent en
grande quantité dans les nuages di�us. Pour espérer les mettre en évidence, nous avions
besoin d'une grande sensibilité et avons utilisé l'antenne de 30 mètres de l'IRAM située
au Pico Veleta.

Avec l'arrivée imminente d'ALMA, il est important de mettre à jour notre code de
transfert radiatif Disk�t pour interpréter au mieux les nouvelles données. Dans les disques
protoplanétaires, les grains de poussière se retrouvent dans un milieu plus dense et gros-
sissent, atteignant au minimum des tailles de l'ordre du mm (Ricci et al. 2010). Or des
grains de cette taille sont beaucoup moins couplés au gaz et donc moins di�usés par la
turbulence, ce qui entraîne la sédimentation de la poussière sur le plan du disque. Il fut
donc nécessaire de modi�er le code Disk�t où la poussière était jusqu'à présent mélangée
de façon homogène au gaz. La sédimentation est un phénomène important à quanti�er car
elle a un impact direct sur la formation planétaire. Une sédimentation très forte va créer
des sur-densités locales au niveau du plan du disque et peut engendrer des zones d'in-
stabilités gravitationnelle. Ce qui doit permettre, selon le mécanisme de Goldreich-Ward
(Goldreich & Ward 1973), de passer de grains de quelques mm ou cm à des planétésimaux
de l'ordre du km, étape indispensable pour la formation des planètes. Par ailleurs, si les
grains ont grossi et sédimenté, les rayons UV vont pouvoir pénétrer plus profondément
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dans le disque, photo-dissocier davantage de molécules et changer sa structure thermique,
ce qui au �nal modi�era grandement la chimie à l'intérieur du disque. C'est pourquoi nous
essayons déjà de préparer nos prochaines observations avec ALMA en testant la possibilité
de mettre en évidence la sédimentation dans les disques protoplanétaires.

Dans la suite de ce manuscrit, je ferai au Chapitre 2, une description détaillée des
disques protoplanétaires et de leur évolution en établissant les concepts dont nous aurons
besoin ultérieurement. Je continuerai au Chapitre 3 en décrivant notre code de transfert
Disk�t. Je discuterai notamment des hypothèses utilisées pour analyser les disques, qui
ont été étudiées pour être les plus simples possibles et les moins dépendantes d'un modèle
théorique particulier. Par la suite, je décris le travail auquel j'ai directement participé.
Dans le Chapitre 4, il sera question des dernières découvertes que l'on a faites avec le
Plateau de Bure mettant en évidence la variation radiale des propriétés de la poussière.
Mon travail a principalement consisté à :

� Étudier les e�ets de la structure des disques sur les courbes de visibilités et dé-
terminer ainsi quelles sont les lignes de bases les plus importantes pour mettre en
évidence certaines caractéristiques telles que la présence d'un trou interne.

� Analyser la convergence de Disk�t et tester l'in�uence de la discrétisation sur les
résultats, en particulier sur la détermination de la meilleure paramétrisation de la
densité surfacique de poussière.

Le Chapitre 5 concernera l'observation de molécules soufrées et sa comparaison aux mo-
dèles chimiques actuels. Cela a été l'occasion pour moi de m'initier aux observations
spectroscopiques sur de gros télescopes. J'ai en e�et :

� Préparé les observations.
� E�ectué des observations au 30 mètre de l'IRAM sur place ou à distance à partir du
Laboratoire d'astrophysique de bordeaux. Cela a permis d'observer la molécule CS
dans 3 disques et de mettre des limites supérieures contraignantes sur deux autres
molécules soufrées, SO et H2S.

� Participé à la réduction de données suite à mes observations.
Puis, dans le Chapitre 6, nous dévoilerons nos prédictions sur la capacité d'ALMA à
mettre en évidence la sédimentation de la poussière. En résumé, mes e�orts se sont portés
sur :

� L'amélioration du code Disk�t pour qu'il soit capable d'analyser la sédimentation
et di�érentes populations en taille de grains.

� L'Observation et le diagnostique de la sédimentation avec le simulateur ALMA
contenu dans GILDAS.



Chapitre 2

Les disques protoplanétaires

Dans ce Chapitre, je détaille la physique des disques protoplanétaires. Toutes les
connaissances dont nous aurons besoin pour la compréhension de ce manuscrit sont intro-
duites ici. Il sera question de l'évolution du disque mais également de celle de la poussière,
dont les grains coagulent et grossissent jusqu'à pouvoir former des planètes.

2.1 description des disques protoplanétaires

2.1.1 Les tailles des disques

La mesure de la taille caractéristique des disques protoplanétaires dépend à la fois de
la sensibilité de nos appareils et des propriétés physico-chimiques des disques. Ainsi, on
n'obtiendra pas obligatoirement le même résultat si, par exemple, le rayon extérieur est
déduit à partir de l'émission continuum de la poussière ou à partir de la raie d'émission
d'une molécule (habituellement le CO). En e�et, pour un système étoile + disque su�-
samment isolé, il n'y a pas d'arrêt brutal de la distribution de matière au-delà d'un certain
rayon mais plutôt une décroissance continue. Ainsi, étant donné l'opacité importante des
raies de CO, il est assez fréquent d'obtenir des rayons extérieurs plus grands lorsque l'on
observe cette molécule. Au contraire, si le système étudié se trouve à proximité d'autres
étoiles, on peut s'attendre à un rayon précis à cause à des e�ets de marée induits.

Concernant le rayon interne, la poussière ne peut être présente à un rayon inférieur à
quelques dixième d'UA de l'étoile car la température dépasse alors les 1500 K et entraîne
la sublimation de la partie réfractaire des grains. Le gaz, lui non plus ne se propage pas
jusqu'à la surface de l'étoile à cause du champ magnétique important autour des jeunes
étoiles. Le champ magnétique tourne à la vitesse de rotation de l'étoile, avec une période
P généralement d'une semaine ou moins. Soit rco, le rayon de co-rotation auquel la vitesse
de rotation de l'étoile est égale à la vitesse képlerienne du disque :

rco =

(
GM∗P

2

4π2

)1/3

(2.1)

En dessous de ce rayon, le gaz est freiné par le champ magnétique et est rapidement
accrété le long des lignes de champ avant de heurter la surface stellaire, libérant un �ux
UV important. L'étoile est donc entourée d'une magnétosphère avec une faible densité de
gaz. Son étendue dépend de l'amplitude du champ magnétique mais aussi des caractéris-
tiques de l'étoile comme sa masse et son rayon. On l'estime généralement à un peu moins
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de 0.1 UA, ce qui constitue donc pour les disques relativement jeunes le rayon interne.
Au-delà d'une certaine évolution, on observe des disques de transition (entre classe II et
classe III) avec un trou interne au centre pouvant s'étendre sur des dizaines d'UA. L'ori-
gine supposée de ce trou serait la photo-évaporation, c'est-à-dire la libération du gaz de
l'attraction gravitationnelle du système étoile + disque grâce à l'énergie fournie par les
photons stellaires (une explication détaillée est donnée dans la section 2.1.7). Une autre
possibilité est également la migration de planètes géantes vers l'étoile centrale entraînant
avec elle la poussière et le gaz situés sur leurs orbites.

2.1.2 La vitesse de rotation des disques

Si le gaz ne subissait comme force que la force d'attraction de l'étoile centrale, il
tournerait à la vitesse képlérienne égale à :

vK =

√
GM∗

r
(2.2)

et qui donc décroît avec le rayon. C'est à cette vitesse que tournent les planètes de notre
système solaire. Par exemple, la Terre localisée à 1 UA du soleil orbite à une vitesse
d'environ 30 km.s−1. Jupiter situé à 5.2 UA du soleil orbite elle à une vitesse proche de
13 km.s−1. Pour le disque protoplanétaire, la situation est légèrement di�érente. Le gaz
subit une force proportionnelle au gradient de pression et inversement proportionelle à la
densité du milieu. Si on applique le premier principe de la dynamique sur l'axe r à une
particule de �uide ayant un mouvement circulaire, on obtient :

v2ϕ,gas
r

=
GM∗

r2
+

1

ρ

dP

dr
(2.3)

Le deuxième terme de la partie de droite a été ajouté par rapport à une rotation purement
képlérienne. La pression augmente vers l'intérieur du disque, la dérivée dP/dr est donc
négative et la vitesse de rotation du gaz s'en trouve diminuée. Cette baisse est cependant
très faible. Pour donner un ordre d'idée, on peut écrire la pression P comme une loi de
puissance :

P = P0(
r

R0

)−n (2.4)

avec P0 égal à ρ0c
2
s où cs représente la vitesse du son et ρ0, la densité volumique du milieu

au rayon R0. En combinant les équations 2.3 et 2.4, on obtient :

vϕ,gaz = vK
√

1− η (2.5)

avec η = n c2s
v2K
. Si l'on a une densité surfacique standard décroissant en r−1 et un rapport

H(r)/r constant égal à 0.1 (H(r) est l'échelle de hauteur du disque en fonction du rayon,
cf section 2.1.3), on obtient un n égal à 3 et la vitesse de rotation du gaz est égale à :

vϕ,gaz ≈ 0.992vK (2.6)

Nous verrons par la suite (cf section 2.2.2) que cet écart à la vitesse képlérienne, qui au
premier abord semble négligeable, a un e�et très important sur la migration des particules
solides dans le disque.
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2.1.3 La distribution de la matière dans les disques

Distribution radiale

Durant son évolution, le disque perd de la matière, accrétée par l'étoile. La conservation
du moment angulaire implique que le moment perdu proche de l'étoile soit redistribué
ailleurs dans le disque. Il y a donc un transport du moment angulaire, caractéristique
fondamentale des disques et qui va conduire en grande partie leur évolution.

Faisons maintenant l'hypothèse que notre disque est axisymétrique par rapport à son
axe de rotation. Il peut donc être décrit simplement en utilisant les coordonnées r, re-
présentant le rayon dans le disque, et z la hauteur par rapport au plan du disque. Pour
comprendre comment un disque évolue, écrivons l'équation de continuité de la masse ainsi
que celle représentant la conservation du moment angulaire. Pour cela, plaçons nous dans
un anneau du disque placé entre r et r + ∆r. L'équation de continuité de la masse implique
que :

∂

∂t
(2πr∆rΣ) = 2πrΣ(r)vr(r)− 2π(r +∆r)Σ(r +∆r)vr(r +∆r) (2.7)

avec Σ(r) la densité surfacique du disque, intégrée sur la hauteur. Après un développement
limité de Σ(r) en r, on obtient :

r
∂Σ

∂t
+

∂

∂r
(rΣvr) = 0 (2.8)

De la même façon, la conservation du moment angulaire donne (Pringle 1981) :

r
∂

∂t
(r2ΩΣ) +

∂

∂r
(r2Ω.rΣvr) =

1

2π

∂G

∂r
(2.9)

où Ω représente la vitesse angulaire du disque et G le couple de force visqueux qui s'exerce
à la fois sur la partie interne et sur la partie externe de l'anneau. Celui-ci s'écrit :

G = 2πr.νΣr
dΩ

dr
.r (2.10)

qui est le produit de la circonférence de l'anneau, de la force de friction par unité de
longueur (avec ν, la viscosité du milieu), et du bras de levier r. Ensuite, en éliminant vr
des équations 2.8 et 2.9 et en tenant compte que la rotation du disque est képlérienne, on
obtient :

∂Σ

∂t
=

3

r

∂

∂r

(
r1/2.

∂

∂r
(νΣr1/2)

)
(2.11)

Cette équation précise à la fois l'évolution temporelle et radiale du disque. La solution
�nale pour déterminer l'allure de la densité surfacique dépend de la viscosité ν que l'on
choisit. Une solution très utilisée est la solution auto-similaire obtenue par Lynden-Bell
& Pringle (1974) où ils ont supposé que la viscosité variait selon une loi de puissance en
fonction du rayon, ν ∝ rγ et qu'au temps t = t0, le disque avait la distribution de matière
suivante :

Σ(t = 0) =
C

3πν1(
r
r1
)γ
exp[−(

r

r1
)2−γ] (2.12)

avec r1 le rayon caractéristique au-delà duquel la densité surfacique selon r n'évolue plus
comme une loi en puissance mais chute de façon exponentielle, C un facteur de norma-
lisation et ν1 la viscosité au rayon r = r1. La solution auto-similaire de cette équation
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Figure 2.1 � Représentation de l'équation 2.12, correspondant à une viscosité ν ∝ r à di�érents
temps d'évolution : T=1, 2 4 et 8 (cf equation 2.14). La densité se di�use avec le temps. Figure
extraite d'Armitage (2010).

est :

Σ(r/r1, t) =
C

3πν1(
r
r1
)γ
.T−(5/2−γ)/(2−γ).exp[−

( r
r1
)2−γ

T
] (2.13)

Avec

T =
t

ts
+ 1 (2.14)

ts =
1

3(2− γ)2
r21
ν1

(2.15)

ts étant le temps visqueux du disque, de l'ordre de quelques centaines de milliers d'années
(Guilloteau et al. 2011). Di�érentes solutions de cette équation en fonction de r et pour
di�érents temps T sont tracées sur la �gure 2.1.

On se rend compte que la masse du disque diminue avec le temps et qu'il se di�use vers
de plus grands rayons. En e�et, le transport d'une majorité de la masse vers l'intérieur du
disque puis vers l'étoile implique qu'une petite partie du disque migre vers l'extérieur pour
conserver le moment angulaire. Pour une rotation Képlérienne, on a le moment angulaire
égal à m(r)rv(r) et donc proportionnel à r. Cela signi�e par exemple que pour une masse
M située au préalable à 10 UA et accrétée par l'étoile, il su�t qu'une masse M ′ 10 fois
moins importante migre à 100 UA pour que le moment angulaire se conserve. On peut
également dériver de nombreuses caractéristiques de l'équation 2.13 telles que l'évolution
de l'accrétion ou du rayon extérieur pour ensuite les comparer à des observations.

Distribution verticale

En lumière di�usée, des observations ont montré que les disques protoplanétaires
n'étaient pas plats mais évasés (Burrows et al. 1996; Lagage et al. 2006), captant ainsi
une part plus importante de l'énergie stellaire. Dans le cas ou l'on suppose le disque en
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équilibre hydrostatique, l'échelle de hauteur du disque peut être calculée. Elle résulte de
l'équilibre entre les forces gravitationnelles de l'étoile et du disque avec la pression du gaz.

1

ρ

dP

dz
=

d

dz
[

GM∗√
r2 + z2

] (2.16)

=
d

dz

[
GM∗

r
√
1 + ( z

r
)2

]
(2.17)

∼ d

dz

[
GM∗

r
(1− z2

2r2
)

]
(2.18)

∼ −GM∗z

r3
(2.19)

Une première simpli�cation dans le calcul a été de négliger la masse du disque devant la
masse M∗ de l'étoile. C'est une bonne approximation lorsque Mdisque < M∗/10. Ce qui est
le cas pour la majorité des disques, qui ont une masse moyenne de l'ordre du centième
de celle de l'étoile centrale. Elle ne peut cependant pas être utilisée pour certains disques
très jeunes, dont peu de masse a encore été accrétée. Une deuxième approximation a pu
également être appliquée car l'épaisseur verticale du disque est petite par comparaison à
son rayon. Cela vient du fait que les disques possèdent une grande surface d'échange avec le
milieu interstellaire et refroidissent donc e�cacement. La pression du gaz, proportionnelle
à la température, est donc faible et ne peut retenir le disque sur de grandes échelles de
hauteur. De plus, si le gaz obéit à la loi des gaz parfaits et que le disque est verticalement
isotherme, on a :

P = ρc2s (2.20)

avec cs la vitesse du son égale à :

cs =

√
kbT

µmH

(2.21)

où kb est la constante de Boltzmann égale à 1.381.10−23 J.K−1, T la température, µ
la masse moléculaire moyenne (généralement prise à 2.6) et mH la masse de l'atome
d'hydrogène, d'une valeur d'environ 1.66110−27 kg. L'équation en fonction de ρ, la densité
volumique, peut alors s'écrire :

dρ

dz
=

(
−GM∗z

c2sr
3

)
ρ (2.22)

Cette équation a pour solution :

ρ(z) = ρ(z = 0)exp

[
−GM∗z

2

2c2sr
3

]
(2.23)

= ρ(z = 0)exp

[
− z2

H2

]
(2.24)

Ainsi, par analogie, on a l'échelle de hauteur a de notre disque qui est égale à :

a. On remarquera que dans la littérature, de nombreux auteurs utilisent la convention ρ(z) =

ρ(0).e−
z2

2H2 et donc H(r) = cs
Ω . L'échelle de hauteur que l'on utilise est donc plus grande d'un facteur

√
2.
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H(r) =
√
2cs.

√
r3

GM∗
(2.25)

=
√
2
cs
Ω

(2.26)

avec Ω, la vitesse angulaire képlerienne. Lorsque l'on est placé à une échelle de hauteur,
cela signi�e que la densité volumique a été diminuée par rapport à celle contenue dans le
plan du disque par le facteur e ∼ 2.72. Si on développe l'équation 2.25, cela donne :

H(r) =

√
2kBTr3

µmHGM∗
(2.27)

Le lien entre la densité surfacique Σ du disque, l'échelle de hauteur H du disque et sa
densité volumique est ensuite facile à déduire. On a en e�et la relation :

Σ(r) =

∫ +∞

−∞
ρ(r, z = 0).exp

[
− z2

H(r)2

]
dz (2.28)

Ce qui nous donne après intégration :

ρ(r, z) =
Σ(r)√
π.H(r)

exp

[
− z2

H(r)2

]
(2.29)

2.1.4 La température

Les disques protoplanétaires sont chau�és par deux processus di�érents :

L'irradiation stellaire L'étoile voit une grande partie de son émission captée à la sur-
face du disque par la poussière. Elle est ensuite réémise par la poussière à plus
grande longueur d'onde et chau�e l'ensemble du disque.

La dissipation d'énergie interne Le gaz perd de l'énergie gravitationnelle en dissipant
les mouvements de cisaillement inhérents à la rotation képlérienne. Ceci est dû à sa
viscosité ou plus généralement à tout processus agissant comme tel (par exemple, les
turbulences engendrées par les instabilités magnéto-rotationnelles, cf section 2.1.5).
Le disque est donc accrété et libère de l'énergie sous forme de chaleur.

Même si dans l'ensemble, le chau�age par irradiation stellaire semble prédominer dans les
disques protoplanétaires, ce processus peut être dépassé dans les premières UA centrales
pour les objets jeunes ayant un fort taux d'accrétion. Ces disques jeunes qui sont chauf-
fés principalement par dissipation d'énergie interne sont dits actifs alors que les disques
chau�és principalement par irradiation stellaire sont dits passifs.

Supposons maintenant que le disque absorbe toute l'énergie stellaire qui le traverse
avant de la réémettre tel un corps noir. Dans l'hypothèse la plus simple d'un disque
plat, on peut montrer d'après un calcul géométrique (Rybicki & Lightman 1979) que la
luminosité du disque est le quart de celle de l'étoile. De plus, la température du disque
est proportionnelle à r−3/4. Cependant, un disque plus réaliste est évasé, ce qui complique
beaucoup plus l'aspect géométrique. On peut simpli�er ce cas en traitant l'étoile centrale
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comme un point source, avec R∗ très inférieur aux dimensions du disque. Le �ux venant
de l'étoile sera absorbé au niveau d'une certaine hauteur que l'on notera hp dont la valeur
exacte dépend à la fois de la distribution verticale de poussière ainsi que de son coe�cient
d'absorption κ(ν), qui représente la capacité d'un matériau à absorber le rayonnement à
la fréquence ν. Géométriquement, l'angle sous lequel le disque reçoit la radiation stellaire
est :

θ =
dhp

dr
− hp

r
(2.30)

Le taux de chau�age par unité d'aire du disque est :

Q+ = 2θ(
L∗

4πr2
) (2.31)

L∗ étant la luminosité de l'étoile et le facteur 2 venant du fait qu'il faut prendre en compte
les deux faces du disque. En considérant que le disque émet comme un corps noir, le taux
de refroidissement est :

Q− = 2σT 4
disk (2.32)

avec σ, la constante de Stefan-Boltzmann égale à 5,6 10−8 W.m−2.K−4. En calculant T
à partir des équations 2.31 et 2.32 pour que le disque soit à l'équilibre thermique, on
obtient :

Tdisk =

(
L∗

4πσ

)1/4

θ1/4r−1/2 (2.33)

En remarquant que L∗ = 4πR2
∗ΣT

4
∗ , l'expression devient :

Tdisk = T∗

(
R∗

r

)1/2

θ1/4 (2.34)

Avec T∗, la température de surface de l'étoile. Étant donné que le disque peut être considéré
comme verticalement isotherme, cette équation nous donne également la vitesse du son
et l'échelle de hauteur du gaz dans le disque comme indiquées dans les équations 2.21
et 2.27. De plus, si l'on considère que la hauteur hp où est absorbée la majeure partie
de la radiation stellaire est proportionnelle à l'échelle de hauteur h car très optiquement
épaisse, les équations 2.21, 2.27, 2.30 et 2.34 forment un système fermé qui permet de
connaître θ. On en déduit qu'à grand rayon, la température est proportionnelle à r−1/2

(Kenyon & Hartmann 1987).
Un cas encore plus réaliste prend en compte que les grains de poussière absorbent

mieux les plus petites longueurs d'ondes qu'ils n'émettent aux grandes, ce qui signi�ent que
le refroidissement n'est pas le même que dans l'équation 2.32 où le disque était considéré
comme un corps noir. Soit ϵ le rapport d'e�cacité entre l'émission et l'absorption de la
poussière comparée à celui d'un corps noir. Pour une longueur d'onde inférieure ou égale
à 2πa, avec a le rayon du grain supposé sphérique, on a ϵ égal à 1 comme pour un corps
noir. Par contre, pour une longueur d'onde supérieure à cette taille, on a ϵ qui décroît en
λ−1. Cela modi�e la formule de l'équilibre thermique. Suivant cette prescription, Chiang
& Goldreich (1997) ont montré que pour un disque évasé, la température était donnée
par la loi :

Tdisk

T∗
=

(
R∗

2r

)2/5

(2.35)
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Pour donner un ordre de grandeur, cela donne pour une étoile comme le soleil, avec une
température de surface de 5750 K :

Tdisk = 520
( r

1UA

)−2/5

K. (2.36)

Par ailleurs, si l'on se situe dans un milieu dense en étoiles ou que l'étoile étudiée fait partie
d'un système multiple, il est probable qu'à grand rayon, la température ne descende pas
en dessous de 10 - 30 K.

2.1.5 L'origine de la viscosité dans les disques

Lors du traitement de l'évolution radiale du disque, j'ai plusieurs fois utilisé le para-
mètre ν, qui représente la viscosité dans le disque, sans me soucier pour l'instant ni de la
valeur ni de l'origine de celle-ci. Sur Terre, elle est d'origine microscopique et est due à la
friction de molécules circulant à des vitesses di�érentes. Par analogie, les astrophysiciens
ont supposé que la viscosité dans les disques protoplanétaires était également d'origine
moléculaire. Cependant, des calculs ont rapidement mis en évidence que celle-ci était des
millions de fois trop petites (Armitage 2010) pour expliquer le transport du moment an-
gulaire observé ! Une formulation simple pour exprimer la viscosité a été proposée par
Shakura & Sunyaev (1973) pour les disques d'accrétion. Ils proposèrent que la viscosité
provenait de la turbulence du gaz, dont la vitesse était subsonique, et l'étendue, inférieure
à l'échelle de hauteur du disque. La viscosité peut donc s'écrire :

ν = αcsH (2.37)

avec α un paramètre sans dimension inférieur à 1. La plupart des observations ayant essayé
de le contraindre obtiennent une valeur de l'ordre de 10−2 (Hartmann et al. 1998). Néan-
moins, le processus à l'origine de la turbulence n'est toujours pas connue avec certitude. Le
plus probable est cependant qu'elle provienne d'instabilités magnéto-rotationnelles (MRI)
telle que suggéré par Balbus & Hawley (1998).

L'instabilité magnéto-rotationnelle

Elle se développe dans un milieu faiblement magnétisé et possédant une vitesse an-
gulaire décroissante avec le rayon, ce qui est le cas dans les disques protoplanétaires qui
tournent à vitesse képlérienne. Pour comprendre le principe de ces instabilités, considérons
un champ magnétique B traversant perpendiculairement le plan du disque, celui-ci agit
sur les particules ionisées et les lie entre elles par une certaine tension. Étudions main-
tenant deux particules de �uides voisines, situées à deux rayons di�érents. Comme nous
sommes en rotation képlérienne, la particule à plus bas rayon va tourner plus rapidement
que sa voisine. Elle va donc être freinée par la source de tension entre les deux particules,
réduisant son moment angulaire et la forçant à se rapprocher de l'étoile. Au contraire,
l'autre particule va être accélérée et être dirigée vers de plus grands rayons. Ce processus
est très e�cace et peut rapidement s'emballer pour créer de la turbulence. Cependant,
il est dépendant du taux d'ionisation, il est donc important de bien le connaître pour
quanti�er la turbulence dans les disques.
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2.1.6 L'irradiation du disque et ses conséquences

Le disque protoplanétaire est soumis à un rayonnement intense. Il est dû à l'étoile
centrale, à des étoiles proches, à des rayons cosmiques et à la désintégration nucléaire
d'atomes à l'intérieur du disque lui-même. Je présente ici les principales conséquences que
cela a sur le taux d'ionisation ainsi que sur la structure physique et chimique du disque.

Le taux d'ionisation

Connaître le taux d'ionisation d'un disque est important si l'on veut quanti�er la
turbulence dans les disques, créée par les instabilités magnéto-rotationnelles. Un taux
d'ionisation trop faible ou trop élevé pourra empêcher la formation de telles instabilités.
De plus, ce taux in�ue également sur les réactions chimiques à l'intérieur du disque.

De façon générale, un disque protoplanétaire est globalement neutre. En e�et, la tem-
pérature qu'il faudrait pour ioniser thermiquement les atomes les plus susceptibles de
l'être comme les métaux alcalins (lithium, azote, potassium, ...) est de l'ordre de 1000
K. Il n'y a donc que dans les parties les plus internes du disque, inférieures à 1 UA, que
l'ionisation thermique est possible. En dehors de cette zone, ce sont d'autres sources d'io-
nisation comme les photons UV des étoiles, les rayons cosmiques ou encore le rayonnement
dû à la désintégration radioactive de noyaux atomiques à courte durée de vie. Ces trois
processus sont détaillés ci-dessous et illustrés à la �gure 2.2.

Le rayonnement UV Les étoiles jeunes ont un rayonnement UV important, largement
supérieur à celui des étoiles plus évoluées. Il est cependant très rapidement absorbé
par les grains de poussière et ne peut donc pas pénétrer profondément dans le
disque. Comme on peut le voir sur la �gure 2.2, ce rayonnement est la principale
source d'ionisation, à part au niveau du plan du disque.

Le rayonnement cosmique C'est un rayonnement de haute énergie qui peut de plus
pénétrer beaucoup plus profondément à l'intérieur du disque. Il est cependant moins
dense que le rayonnement UV. De plus, le taux représenté à la �gure 2.2 est une
limite supérieure car il est possible que le vent stellaire réduise en partie ou presque
totalement le �ux de rayons cosmiques atteignant le disque.

Le rayonnement des désintégrations nucléaires Il provient de la désintégration nu-
cléaire d'atomes ayant une durée de vie très faible et su�samment nombreux lors
de la formation du disque. La principale source de ce rayonnement est l'atome Al26

dont la demie durée de vie est 0.72 millions d'années. Le taux d'ionisation est ici
uniformément distribué car provient du disque lui-même.

On remarque donc que les taux d'ionisation attendus restent globalement très faibles.
Ils doivent de plus être comparés aux taux de recombinaisons des ions et électrons pour
connaître précisément le niveau d'ionisation du disque. Ceux-ci sont di�ciles à quanti�er.
L'incertitude ne provient pas d'une méconnaissance du problème physique mais tout sim-
plement de la forte sensibilité à l'abondance de certaines molécules, atomes et à celle des
petits grains de poussière.
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Figure 2.2 � Taux d'ionisation ζ du disque en fonction de la densité de colonne rencontrée à partir
de la surface du disque. Figure extraite d'Armitage (2010).

La zone morte

Connaissant les sources d'irradiation, il apparaît que le plan du disque, protégé des
rayons UV de l'étoile centrale, doit être moins ionisé que les parties supérieures. Cela est
surtout vrai dans la zone intermédiaire comprise entre quelques dixième et une dizaine
d'UA. Plus proche de l'étoile, la température est su�sante pour ioniser thermiquement
certains atomes alors que plus à l'extérieur, la faible densité permet aux rayons UV de
pénétrer profondément dans le disque. Cette zone intermédiaire est appelé zone morte.
Son nom vient du fait que son très faible taux d'ionisation ne permet plus aux instabilités
magnéto-rotationnelles de se produire. Le transport du moment angulaire y est donc
également absent et la matière dans cette zone n'est plus accrétée. Cela pourrait avoir
un impact important sur la formation des planètes en stockant une part importante de la
masse du disque dans cette zone.

Le modèle chimique en trois couches

Outre l'aspect ionisant et chau�ant, les rayons stellaires sont capable de photo-dissocier
des molécules. Prenant cela en compte avec les paramètres physiques du disque (densité,
échelle de hauteur en fonction du rayon, etc.), les astrochimistes utilisent souvent un mo-
dèle de disque en trois couches. Celui-ci est illustré sur la �gure 2.3. La couche supérieure
reçoit directement le rayonnement stellaire dont les rayons X et UV. Cette couche est
donc très chaude et constituée principalement d'atomes car les molécules ont étés photo-
dissociées. En dessous existe la couche moléculaire chaude. Le rayonnement X et UV a
été absorbé par la couche supérieure et les molécules ne sont donc plus photo-dissociées.
En�n, la troisième couche, située sur le plan du disque, est la plus froide. Les molécules,
qui étaient jusqu'à présent en phase gazeuse, se déposent maintenant sur la surface des
grains. Il est à noter que la position exacte de ces couches est di�érente pour chaques
molécules et est très mal contrainte par l'observation. Dans ce domaine aussi, ALMA
devrait nous donner des éléments de réponse importants.
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Figure 2.3 � Représentation d'un disque protoplanétaire. Les 3 couches du modèle chimique sont
représentées sur la droite. Il est également indiqué au bas de la �gure l'exposant β tel qu'il a été
observé dans Guilloteau et al. (2011) sur plusieurs disques. Un petit β indique la présence de gros
grains de poussière (mm-cm) et un β de 1.7, celle majoritaire de grains sub-micrométrique.

2.1.7 La dispersion du disque

L'accrétion contribue à la disparition du disque. Si l'on considère l'équation 2.13 utili-
sant une évolution de la viscosité en rγ, on remarque qu'en �n d'évolution, la décroissance
de la densité est égale à :

∂Σ(r, t)/∂t

Σ(r, t)
=

1

t+ ts
(2.38)

Cela conduit donc à une dispersion homogène des disques, dans une transition lente des
T Tauri de classe II à III. Ce n'est pourtant pas ce que l'on observe. Les disques dits de
transition sont rares, ce qui suggère une dispersion rapide de la matière, en environ 105 ans
(Simon & Prato 1995; Wolk & Walter 1996). On suppose alors qu'un processus autre que
la viscosité doit entrer en jeu. Outre la formation planétaire, la principale hypothèse est la
photo-évaporation. Dans ce processus, le rayonnement X et ultraviolet irradiant le disque
fournit assez d'énergie aux gaz pour qu'il se libère de la gravité du système étoile + disque.

La photo-évaporation

Le rayonnement principal qui contribue à la photo-évaporation dans la zone de for-
mation planétaire est l'EUV (Extreme UltraViolet) émis par l'étoile centrale. Il ionise les
atomes d'hydrogène et est également capable de dissocier les molécules de dihydrogène,
ce qui crée une couche supérieure de gaz monoatomique de l'ordre de 104 K. La photo-
évaporation ne s'e�ectue pas aux plus petits rayons car la gravité de l'étoile y est trop
forte. Une étude de Begelman et al. (1983) propose que la photo-évaporation a lieu pour
r > rg avec rg le rayon pour lequel la vitesse du son, proportionnelle à la température,
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Figure 2.4 � Evolution de la densité surfacique pour un modèle prenant en compte la photo-
évaporation. Le modèle utilise une viscosité ν ∝ r et une perte de masse due à la photo-évaporation
∝ r−5/2 au-delà de rg = 5 UA. Figure extraite d'Armitage (2010).

est égale à la vitesse de rotation képlérienne, c'est-à-dire :

rg =
GM∗

c2s
(2.39)

Le �ux annuel de molécules se dispersant dans l'espace est proportionnel à l'intensité du
rayonnement. Pour un �ux ϕ donné, il est estimé à :

Mwind = 1.6.10−6(
ϕ

1041s−1
)1/2(

M∗

1Msol

)1/2Msol (2.40)

Avec un �ux ionisant de 1041 photons.s−1, caractéristique d'une jeune étoile d'une masse
solaire, la perte de masse due à la photo-évaporation est négligeable durant les 2-3 millions
d'années par rapport à celle accrétée par l'étoile. Cependant, l'accrétion diminuant, la
contribution de la photo-évaporation devient de plus en plus importante et forme un
anneau de sous densité autour de r = rg, ce qui empêche l'acheminement de matière
dans les zones internes du disque. On se retrouve rapidement avec un trou interne dans
le disque protoplanétaire. Cette évolution est visible sur la �gure 2.4.

2.2 Evolution de la poussière dans les disques protopla-
nétaires

La poussière ne représente que 1% de la masse du disque. Pourtant, c'est elle qui
absorbe majoritairement la lumière émise par les étoiles. Originellement, la poussière est
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présente sous forme de grains sub-micrométriques comme dans le milieu interstellaire et
est mélangée de façon homogène avec le gaz. Par analogie avec les corps primordiaux
du système solaire (comètes, météorites chondritiques) et à l'aide d'observations en IR,
on suppose que les grains sont composés d'un coeur réfractaire de silicate et de carbone
entouré d'un manteau de glace. Mais de manière générale, on peut dire que leurs carac-
téristiques telles que leur composition, leur taille, leur forme et leur température sont
toujours peu contraintes, d'autant plus qu'elles évoluent dans le disque, et cela, jusqu'à
donner parfois naissance à des planètes.

2.2.1 Couplage gaz-grains

Les grains de poussière ont une dynamique légèrement di�érente de celle du gaz, la
principale raison étant qu'ils ne sont pas soumis à la pression du gaz. Ils vont donc orbiter
en première approximation à la vitesse képlérienne, ce qui n'est pas le cas du gaz qui est
légèrement sub-képlérien comme nous l'avons vu dans la section 2.1.2. Il y aura donc une
intéraction aérodynamique entre ces deux composantes. Pour l'étudier, il faut se placer
dans 2 cas di�érents.

1er cas : a < λ, le régime d'Epstein :
Soit λ, le parcours libre moyen d'une molécule en phase gazeuse et a le rayon du grain.

Le gaz est considéré dans ce 1er cas comme un ensemble de particules sans collisions avec
une distribution en vitesse donnée par la loi de Maxwell qui correspond à leur agitation
thermique. La vitesse moyenne de ces molécules est :

vth =

√
8kbT

πµmH

(2.41)

avec T la température du gaz. Si l'on note v, la vitesse du grain par rapport au gaz, la
fréquence de collision des molécules avec la face avant est :

f+ ∼ πa2(vth + v)
ρ

µmH

(2.42)

ou ρ est la densité du gaz. Avec la face arrière elle est de :

f+ ∼ πa2(vth − v)
ρ

µmH

(2.43)

Par collision, le transfert de moment est environ de 2µmHvth. On obtient donc au �nal
une force aérodynamique du gaz appliquée sur le grain égale à :

Faero ∼ −a2ρvthv (2.44)

Un calcul plus précis e�ectué pour une vitesse v des grains << à la vitesse d'agitation
thermique vth,ce qui est le cas dans les disques protoplanétaires, donne :

Faero = −4π

3
ρs2vthv (2.45)

Cette force s'apparente donc à une force de frottement contribuant à diminuer la vitesse
de la poussière par rapport à celle du gaz.



26 Les disques protoplanétaires

2me cas : a > λ, le régime de Stockes :
Le gaz peut maintenant être considéré comme un �uide uniforme. On ne prend plus en

compte son aspect microscopique. La force exercée sur le grain de poussière est directement
due à la pression du gaz et s'écrit :

Faero = −Caero

2
πS2ρvgazv (2.46)

avec Caero, un facteur sans dimension prenant en compte l'aérodynamisme du grain de
poussière.

2.2.2 Migration et grossissement des grains de poussière

La sédimentation sur le plan du disque

Disque non turbulent :
Considérons au préalable un disque sans turbulence. Le couplage entre le gaz et le

grain de poussière est quanti�é par un temps caractéristique tfric égal à :

tfric =
mv

| Faero |
(2.47)

avec m la masse du grain de poussière, v sa vitesse relative par rapport au gaz et Faero, la
force du gaz sur le grain exprimée dans les equation 2.45 et 2.46. tfric représente le temps
de friction caractéristique pour qu'une particule solide initialement au repos acquiert la
vitesse du gaz. Plus ce temps est faible et plus la particule est couplée au gaz.

Au départ, les grains sont de taille micrométrique et dispersés de façon homogène
avec le gaz. Ils sont attirés sur le plan du disque par la force gravitationnelle de l'étoile
centrale :

| Fgrav |= mΩ2z. (2.48)

Ils ne subissent par contre pas la force due au gradient de pression vertical comme le gaz
et sont donc accélérés vers le plan du disque. Ils sont néanmoins rapidement freinés par
le gaz lorsqu'ils se déplacent relativement à celui-ci. Le couplage gaz grain est très rapide
pour de petits grains (de l'ordre de la seconde pour des grains micrométriques) et un
équilibre Fgrav = Faero se crée. De cette égalité et des équations 2.45, 2.46, 2.47, on peut
en déduire la vitesse de sédimentation de la poussière pour un disque non turbulent qui
est :

vsedim = tfricΩ
2z (2.49)

Selon cette estimation, des grains situés à une échelle de hauteur à 1 UA de l'étoile de-
vraient sédimenter en environ 105 ans. Cette chute est encore plus rapide si on prend en
compte le fait que les grains grossissent simultanément à la sédimentation. En e�et, la
densité volumique de la poussière est plus importante dans les disques que dans le milieu
interstellaire. De plus, chaque grain a une trajectoire légèrement di�érente des autres car
il subit à la fois le mouvement brownien ainsi qu'une intéraction aérodynamique de la
poussière qui dépendent tout deux des caractéristiques précises (taille, forme, poids) du
grain. Il y aura donc de nombreuses collisions qui amèneront globalement, au moins pour
des grains jusqu'à la taille du mm, à un collage sous l'e�et des forces de Wan der Waals.
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Figure 2.5 � Evolution de la hauteur, taille et masse des grains situés au préalable à un rayon
de 1 UA correspondant à une densité surfacique de 102 g.cm−2. Dans la �gure du haut, l'échelle de
hauteur du gaz Hp correspond à H/

√
2 avec H dé�ni à l'équation 2.27. Figure extraite de Dullemond

& Dominik (2005).

Des simulations numériques suggèrent que l'on parvient alors en quelques milliers d'an-
nées à des grains de l'ordre du mm, disposés sur le plan du disque (Dullemond & Dominik
2005). Sur la �gure 2.5 sont représentés de haut en bas, pour di�érentes tailles initiales
de grains, l'évolution de leur hauteur dans le disque, de leur taille et de leur masse en
fonction du temps. Cette �gure ne prend cependant en compte que des collisions amenant
à un collage des grains.

Disque turbulent

Cependant, les observations dans l'IR nous indiquent qu'il y a toujours des petits
grains situés sur de grande échelles de hauteur (van Boekel et al. 2005). Le disque est
en e�et soumis à de la turbulence di�usant les grains de poussière dans le disque et les
collisions ne mènent pas forcément à des collages, mais également à des destructions si la
vitesse de collision est su�sante (≥ 5 m.s−1). Par ailleurs, étant donné la faible quantité
de poussière par rapport au gaz, celle-ci peut être identi�ée comme un composé très
minoritaire dans le milieu. On peut alors écrire l'équation de di�usion suivante (Dubrulle
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et al. 1995; Fromang & Papaloizou 2006).

∂ρd
∂t

= D
∂

∂z
[ρ

∂

∂z
(
ρd
ρ
)] +

∂

∂z
(Ω2tfricρdz) (2.50)

avec ρd la densité volumique de la poussière et ρ celle de la poussière. D est le terme de dif-
fusion lié à la turbulence du disque. Il est parfois considéré comme constant verticalement
et par analogie à la viscosité égal au produit :

D = D̃CsH (2.51)

Le coe�cient D̃ est d'ailleurs égal à α/Sc où α est le paramètre de viscosité vu à
la section 2.1.5 et Sc le nombre de Schmidt (Dullemond & Dominik 2004; Schräpler &
Henning 2004) de l'ordre de l'unité. Une autre possibilité exprimant de façon réaliste la
variation verticale de ce coe�cient est d'exprimer le terme de di�usion en fonction du
produit δv2zτcorr avec δv2z les �uctuations de la vitesse turbulente et τcorr, leur temps de
corrélation (l'étude du terme de di�usion et de son implication sur la sédimentation de la
poussière sera approfondie dans le Chapitre 5). Le deuxième terme à droite de l'équation
2.50 prend en compte la force d'attraction gravitationnelle attirant la poussière vers le
plan du disque. En faisant l'hypothèse que la poussière est répartie verticalement sur une
�ne couche, de telle sorte que l'on peut négliger la variation verticale de la densité du gaz,
on obtient la solution analytique suivante :

ρd
ρ

=

(
ρd
ρ

)
z=0

exp

[
− z2

H2
d

]
(2.52)

avec Hd, l'échelle de hauteur de la poussière égale à :

Hd =

√
2D

Ω2tfric
(2.53)

Si on émet l'hypothèse que D est proportionnel à la viscosité ν, on peut écrire :

Hd

H
∼
√

α

Ωtfric
(2.54)

L'échelle de hauteur de la poussière est variable selon la taille des grains via le terme
tfric. Rappelons cependant que l'équation 2.54 n'est valable que lorsque la couche de
poussière est �ne par rapport à la variation verticale du gaz, c'est-à-dire pour de gros
grains. Plusieurs études ont montré que dans ce cas, le rapport Hd/H était proportionnel
à a−0.5 (Carballido et al. 2006; Dubrulle et al. 1995). Cependant, pour de plus petits grains,
la sédimentation est quasi-nulle (Fromang & Nelson 2009; Pinte et al. 2008). Le Chapitre
6 présente une étude de l'observabilité de la sédimentation avec le nouvel interféromètre
millimétrique ALMA.

La migration radiale des grains

Disque non turbulent :
Sans le gaz, les grains de poussière tourneraient de façon stable en orbite képlérienne

autour de l'étoile. Or, comme on l'a vu dans à la section 2.1.2, le gaz tourne à une vitesse
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faiblement sub-képlérienne. Pour des grains avec Ωtfric << 1, le grain de poussière va
prendre la même vitesse de rotation que le gaz, soit une vitesse légèrement sub-képlerienne.
Cela ne permet plus à la force centrifuge de compenser l'attraction gravitationnelle de
l'étoile. Avec Ωτfric >> 1, le grain orbite à une vitesse quasi-képlérienne. Le gaz agit
comme un vent de face lui faisant perdre son moment angulaire. Dans les deux cas, les
particules solides perdent de l'énergie et migrent vers les rayons intérieurs du disque.
Utilisons les équations du mouvement sur l'axe radial et azimuthal pour en déduire la
migration radiale. Cela donne :

dvr
dt

=
v2ϕ
r

− Ω2
Kr −

1

tfric
(vr − vr,gaz) (2.55)

d

dt
(rvϕ) = − r

tfric
(vϕ − vϕ,gaz) (2.56)

En supposant que le mouvement des particules est quasi-képlérien, on peut simpli�er
l'equation 2.56 en écrivant :

d

dt
(rvϕ) ∼ vr

d

dr
(rvK) =

1

2
vrvK (2.57)

On obtient donc :

vϕ − vϕ,gaz ∼
1

2

tfricvrvK
r

(2.58)

On peut alors simpli�er l'équation 2.55 en remplaçant ΩK en utilisant l'équation 2.5. En
s'arrêtant au premier ordre, l'égalité devient :

dvr
dt

= −η
v2k
r

+
2vK
r

(vϕ − vϕ,gaz)−
1

tfric
(vr − vr,gaz) (2.59)

Le terme vϕ − vϕ,gaz peut maintenant être remplacé selon l'équation 2.58. De plus, la
variation radiale de la vitesse étant négligeable. On obtient �nalement :

vr =
τ−1
fric.vr,gaz − ηvK

τfric + τ−1
fric

(2.60)

avec τfric, le produit sans dimension de tfric par Ω. La �gure 2.6 montre la migration radiale
de solides dans le cas d'un disque non turbulent. La vitesse de dérive radiale dépend de
τfric et donc de la taille des grains. On remarque que pour τfric environ égal à 1, le �ux
radial est maximum. Cela correspond à une taille de l'ordre du mètre. La vitesse de dérive
est alors très rapide. Il a été ainsi démontré que pour des corps de cette taille situés à 1
UA de l'étoile, il ne fallait que 100 ans pour qu'ils soient accrétés (Weidenschilling 1977).
C'est un temps extrêmement court pour permettre à ces corps de grossir et former des
planètes.

Disque turbulent :
La turbulence joue également un rôle très important sur le transport radial des grains,

principalement ceux couplés au gaz. Alors qu'elle empêche de nombreux grains de sédi-
menter, la turbulence n'empêche par contre pas le mouvement global des grains vers les
petits rayons. Les petits grains seront à la fois di�usés et entraînés par le gaz vers l'inté-
rieur. Néanmoins, dans le cas où la turbulence permet la création de surpression locale,



30 Les disques protoplanétaires

Figure 2.6 � Vitesse radiale pour des particules de masse volumique di�érente. Figure extraite de
Weidenschilling (1977).
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les particules solides, qui sont généralement attirées dans un �uide dans la direction du
gradient positif de pression, seront arrêtées dans leur migration. Si la surpression est su�-
sante, cela peut même induire localement une migration vers l'extérieur. Cela est peut-être
donc un processus majeur pour que des grains de poussière ne soient pas accrétés trop
rapidement vers l'étoile et donc faciliter la formation des planètes.

De façon plus précise, il y a trois processus à prendre en compte pour calculer la
migration de la poussière : l'advection qui exprime l'e�cacité du gaz à entraîner avec lui
les particules solides vers l'intérieur, les forces aérodynamiques du gaz sur la poussière et
la dispersion de celles-ci dans l'ensemble du disque. Prenons maintenant le cas des petits
grains qui sont dominés par les forces d'advection et de di�usion, et qui peuvent être
assimilés à un composé très minoritaire, avec :

f =
Σd

Σ
<< 1 (2.61)

f étant la concentration de la poussière par rapport au gaz, de l'ordre de 0.01 dans le
disque. Dans ce cas, il résulte de la conservation de la masse de poussière l'équation
suivante :

Fd = Σdv −DΣ.grad(
Σd

Σ
) (2.62)

où Fd est le �ux de poussière, v la vitesse moyenne du gaz et D le terme de di�usion.
En prenant en compte également la conservation du gaz, on obtient en coordonnées cy-
lindriques polaires l'équation d'évolution suivante :

∂f

∂t
=

1

rΣ

∂

∂r
(DrΣ

∂f

∂r
)− vr

∂f

∂r
(2.63)

Le premier terme de la partie à droite représente la di�usion et le second terme, l'e�et de
l'advection des solides. Loin des bords internes et externes, la vitesse radiale peut s'écrire
en fonction de la viscosité :

vr = −3ν

2r
(2.64)

L'importance de l'un de ces deux processus par rapport à l'autre est donnée par le nombre
de Schmidt :

Sc =
ν

D
(2.65)

Au �nal, pour connaître l'évolution la plus précise de la poussière et des solides en général
dans les disques protoplanétaires, il faut coupler l'équation 2.63 avec l'équation d'évolu-
tion du gaz. Les résultats sont alors obtenus numériquement et indiquent une ségrégation
radiale de la poussière avec les petits grains se propageant partout dans le disque alors
que les plus gros se concentrent aux petits rayons.

Le grossissement des grains de poussière

Les collisions entre grains sont à l'origine de leur grossissement. Initialement de taille
sub-micrométrique, ils sont fortement couplés au gaz. Ils ont cependant aussi leur mou-
vement propre. Les plus petits grains (< 1 µm) sont ainsi animés par le mouvement
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Brownien, qui leur donne des vitesses de l'ordre du cm/s et leur permet d'entrer en colli-
sion et de coaguler sous l'e�et des forces de Van der Waals. Pour de plus gros grains, les
collisions sont dues principalement à la sédimentation et à la migration radiale des grains,
di�érentes pour chacun d'entre eux en fonction de leur forme et de leur taille. Il en résulte
un taux de collisions supérieur avec également des vitesses plus importantes. Savoir si les
collisions donneront lieu à un collage ou à une destruction des particules solides n'est pas
quelque chose d'aisé. Cela dépend beaucoup de la forme des grains et de leur composition.
Ainsi, un grain de forme �lamentaire pourra subir une collision à plus forte vitesse qu'un
grain sphérique sans être pour autant détruit. Une enveloppe de glace sur le grain rendra
sa surface plus dure et favorisera les rebonds plutôt que les collages. De manière générale,
le résultat des collisions dépend de la masse des deux solides et de leur vitesse de collision.
On estime qu'une collision à une vitesse supérieure à 10 m.s−1 entraîne une destruction
des solides initiaux en une distribution de grains de beaucoup plus petite taille.

Les simulations actuelles pour calculer l'évolution des grains de poussière utilisent
l'équation de Smoluchowski. C'est une équation générale qui peut aussi bien servir en
chimie, en biologie qu'en astrophysique. Dans le cadre de notre problème, elle s'écrit de
la façon suivante :

∂n(m)

∂t
=

1

2

∫ m

0

A(m′,m−m′)n(m′)n(m−m′) dm′ (2.66)

− n(m)

∫ +∞

0

A(m′,m)n(m′) dm′ (2.67)

La première intégrale à droite de l'égalité prend en compte les collisions amenant à la
création de particules de masse m, la seconde intégrale indique quant à elle la quantité de
solides de masse m perdue. Le plus important dans cette équation est de bien dé�nir la
fonction A car elle spéci�e les probabilités de coagulation, d'érosion, de fragmentation,etc.
en fonction de la masse des solides. Plusieurs études (Dullemond & Dominik 2005; Birnstiel
et al. 2011) ont ainsi montré que le collage des grains sous l'e�et des force de Wan der
Waals et de leur mouvement propre permettaient rapidement (environ 104 − 105 ans)
un grossissement des grains jusqu'à des tailles du mm voire du cm. Par contre, elles
indiquent également un arrêt du grossissement pour des grains de l'ordre du cm, car il ont
alors tendance à rebondir les uns sur les autres voire à se détruire plutôt qu'à se coller
entre eux.

2.3 La Formation des planètes

2.3.1 La formation des planétésimaux :

Le passage des solides de la taille du cm à celle de plusieurs km est l'une des étapes
les plus complexes dans la formation des planètes. Le collage par collision, qui était au-
paravant su�sant pour le grossissement des grains ne semble plus su�re étant donné les
vitesses de collision des solides. En e�et, plus les solides sont gros et plus leurs vitesses
relatives sont importantes. Une possibilité pour pallier ce problème serait que le disque
subisse une instabilité gravitationnelle sous l'e�et d'une forte concentration de la poussière
sur le plan du disque, c'est le mécanisme de Goldreich-Ward (Goldreich & Ward 1973).



2.3 La Formation des planètes 33

Cela nécessite donc la sédimentation de la poussière. Outre cela, la dérive radiale de la
poussière et son agglutinement dans des zones de surpression peut également contribuer
à la formation de zones de sur-densité, favorisant par attraction gravitationnelle la for-
mation de planétésimaux.
Pour un disque en rotation Képlérienne, les conditions d'instabilités gravitationnelles sont
données par le coe�cient de Toomre (Toomre 1964) :

Q =
CsΩ

πGΣ0

< 1 (2.68)

Ce critère est un peu moins contraignant si on accepte que les instabilités puissent être
non axisymétriques et donc former des spirales plutôt que des anneaux. Dans ce cas, il
su�t d'avoir Q ≤ 1.5 .

Cependant, une instabilité supplémentaire de la poussière tend à empêcher une sédi-
mentation su�sante de s'établir. Supposons que l'on a un rapport standard gaz/poussière
égal à 100 sur l'ensemble du disque, une densité surfacique de solide à 1 UA de 10 g.cm−2

et un rapport H/r du gaz égal à 0.1. Pour créer une instabilité gravitationnelle, il faudrait
une distribution verticale de la poussière ayant une échelle de hauteur environ 104 fois plus
petite que celle du gaz. Dans ces conditions, la densité de la poussière sur le plan central
est environ 100 fois plus élevée que celle du gaz. On a donc un disque avec une couche
interne sur le plan du disque tournant à vitesse képlérienne et une couche au dessus du
plan du disque tournant à vitesse sub-képlérienne. Cela crée un cisaillement vertical qui
peut disperser la poussière suite au développement des instabilités de Kelvin-Helmholtz
(Cuzzi et al. 1993). Cependant, savoir si l'e�ondrement gravitationnel est possible dépend
de beaucoup de paramètres. Ainsi, les conditions pour l'e�ondrement sont plus faciles à
réunir si le rapport gaz/ poussière est inférieur à 100, ce qui est probable lorsque le disque
a su�samment évolué. Des travaux tels ceux de Johansen et al. (2007) ont montré que
des processus tels que les ondes spirales et la migration radiale peuvent aider à obtenir
la concentration de poussière permettant d' enclencher l'e�ondrement gravitationnel. Des
études plus approfondies sont cependant toujours nécessaires pour con�rmer ce scénario.

2.3.2 Formation des planètes telluriques et des géantes gazeuses

Les planètes telluriques

Nous avons maintenant des planétésimaux avec des rayons oscillants entre la centaine
de mètres et plusieurs kilomètres. Ils sont très nombreux dans le disque protoplanétaire.
Il faudrait en e�et 4 milliards de planétésimaux avec un rayon de 5 km pour former
les planètes du système solaire. Leur vitesse de dispersion est principalement due à la
di�usion gravitationnelle des planétésimaux entre eux, qui perturbe leur orbite originale
et fait augmenter leur inclinaison par rapport au plan du disque ainsi que leur excentricité.
Cependant, le gaz présent dans le disque diminue ces perturbations, ce qui permet aux
planétésimaux de rester sur des orbites quasiment circulaires. Grâce à leur attraction
gravitationnelle, les collisions donnent principalement des collages. Cependant, ceux d'une
taille de l'ordre du kilomètre sont les plus fragiles proportionnellement à leur masse.
Ils ne possèdent plus la force de cohésion des plus petits corps ni encore une force de
gravité su�sante pour se maintenir fermement (Leinhardt & Stewart 2009). Par ailleurs,
le disque protoplanétaire composé de nombreux corps de di�érentes masses, aura tendance
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à s'équilibrer via les di�usions inélastiques. C'est-à-dire que les corps de forte masse vont
fournir une partie de leur énergie sous forme d'énergie cinétique aux plus petits corps via
l'égalité :

1

2
mσ2

m =
1

2
Mσ2

M (2.69)

avec σm et σM représentant respectivement la vitesse aléatoire d'un corps de petite masse
et de grande masse. Ce processus appelé friction dynamique aura pour e�et d'induire une
dépendance en masse de l'inclinaison et de l'excentricité des objets. Les objets les plus
gros, en plus d'exercer une attraction gravitationnelle plus importante, auront une orbite
plus stable et une vitesse relative moyenne moindre par rapport aux autres corps. Cela
facilitera d'autant plus leur grossissement. C'est ce qu'on appelle le "runaway growth".
Cette phase est suivie de la croissance oligarchique où les corps les plus gros contrôlent
maintenant l'évolution du système. Ils grossissent à vitesse similaire en attirant tout ce qui
vient dans leur zone de croissance. Ces deux phases sont rapides et forment en une période
allant de 0.01 à 1 Millions d'années environ une centaine d'objets de masses comparables
à celles de la Lune et de Mercure (∼ 0.1 MTerre).

La phase de croissance oligarchique se termine lorsque les planétésimaux de faible
masse ne sont plus assez nombreux pour exercer une friction dynamique sur les protopla-
nètes et ainsi leur permettre de garder une orbite stable. Ils vont alors fortement interagir
entre eux, entrer en collision et disperser le disque de planétésimaux. C'est une étape
longue pouvant amener des collisions importantes durant des dizaines de millions d'an-
nées. C'est d'ailleurs sûrement durant cette phase, à l'intérieur de notre système solaire,
que deux énormes corps sont entrés en collisions pour former la Terre et la Lune. De nos
jours, des simulations prennent en comptent l'ensemble de ces phénomènes à partir de la
formation des planétésimaux. La �gure 2.7 extraite de Raymond et al. (2006) montre une
simulation d'un disque protoplanétaire ayant une planète géante migrant vers l'intérieur
du disque.

Les planètes géantes gazeuses

Il y a deux théories principales pour la formation des géantes gazeuses. La première
est l'accrétion par un coeur solide, ayant une masse d'au moins 10 MTerre, permettant
d'accréter le gaz présent dans le disque protoplanétaire. La deuxième consiste en l'e�on-
drement gravitationnel du gaz suite à une instabilité. Ces deux processus ne sont pas
forcément en compétition, il est possible que les deux existent mais à des rayons ou pour
des disques de densité di�érente.

1er modèle : Accrétion par un coeur
Ce processus est long et nécessite de former un coeur solide d'au moins 10 masses ter-
restres (Stevenson 1982) avant que le gaz ne se dissipe. C'est la principale di�culté de ce
scénario. Les di�érentes étapes sont :

La formation du coeur Le processus est le même que pour la formation des planètes
telluriques.

Le grossissement hydrostatique C'est l'étape la plus longue. Le coeur est entouré
d'une envelope gazeuse en équilibre hydrostatique. La masse de cette envelope est
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Figure 2.7 � Instantanés de la formation d'un système solaire subissant la migration d'une pla-
nète géante initialement à l'orbite de Jupiter. Les tailles des points sont proportionnelles à la taille
physique des corps sauf pour la planète géante en noir. La couleur représente la quantité d'eau des
planètes. La proportion d'eau de notre planète terre est de 10−3. La zone hachurée en bas correspond
à la zone habitable du système. Figure extraite de Raymond et al. (2006).
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déterminée par l'équilibre entre l'attraction gravitationnelle de la planète et la pres-
sion du gaz, dont la chaleur est alimentée par les impacts entre des corps extérieurs
et la planète en formation.

Le runaway growth C'est une étape rapide, de l'ordre de 105 ans au cours de laquelle
la majorité du gaz des géantes gazeuses est accrétée. La masse de la planète a
dépassé un seuil qui permet à l'attraction gravitationnelle de ne plus dépendre des
propriétés de refroidissement de son enveloppe mais seulement de son interaction
hydrodynamique avec le gaz présent dans le disque.

L'accrétion se termine lorsque la planète n'a plus de gaz à proximité. Cela peut être
dû au fait que le disque se soit globalement dissipé ou parce que localement, la planète a
formé un sillon dans le disque de gaz au niveau de son orbite. Par la suite, la planète va
se refroidir et se contracter lentement.

2ème modèle : Instabilité gravitationnelle du disque
Soumis à sa propre gravité, le disque peut se fragmenter à cause d'instabilités gravi-
tationnelles qui vont permettre l'e�ondrement du gaz sur lui même. Cela ressemble au
mécanisme de Goldreich-Ward, vu à la section 2.3.1, dans lequel les solides passaient
d'une taille de quelques centimètres à plusieurs centaines de mètres. Cependant, dans ce
scénario de la formation des géantes gazeuses, les solides n'ont qu'un rôle secondaire. Ils
ne contribuent qu'à l'opacité du milieu, ce qui in�ue sur les capacités de refroidissement
du gaz et donc également sur celles qu'il a à se contracter et à s'e�ondrer sur lui même.

Une instabilité se produit si le critère de Toomre est respecté avec Q < Qcrit. Cela est
possible pour les disques les plus massifs avec Mdisque ∼ 0.1 M∗. Cela est une condition
sûrement atteinte par de nombreux disques jeunes même si on n'en a pas encore la preuve
observationnelle. Une fragmentation pourrait alors former des planètes de l'ordre de 10
MJupiter, indépendamment du rayon où la fragmentation se produit. On peut également
penser que cette fragmentation donne plusieurs objets pour créer des masses plus proches
de celles que l'on observe dans les systèmes planétaires. Une condition supplémentaire à
la fragmentation est que le temps de refroidissement du disque soit rapide. En e�et, une
instabilité gravitationnelle va créer une onde spirale dans le disque facilitant le transport
du moment angulaire, donc l'accrétion, ce qui va réchau�er le milieu. Si la di�usion de la
chaleur dans l'espace n'est pas assez rapide, celle-ci va empêcher le disque de se fragmen-
ter. Le disque est optiquement trop épais à petits rayons pour que la fragmentation se
produise mais celle-ci apparaît possible dans l'intervalle 50 - 100 UA. Dans tous les cas,
s'il y a fragmentation, la durée du processus pour former les planètes est alors très courte.

Comparaison entre les deux modèles
Ces deux modèles peuvent coexister dans un disque protoplanétaire. La formation par
accrétion d'un coeur est un phénomène lent nécessitant plusieurs millions d'années et se
situe à petits rayons (10-20 UA), alors que la formation par instabilité gravitationnelle est
rapide et s'e�ectue lorsque le disque est jeune et donc su�samment massif. De plus, ce
phénomène s'e�ectue majoritairement à grand rayon (50-100 UA) où le disque est froid
et optiquement plus mince, permettant la di�usion de son énergie plus facilement. Cer-
taines observations tendent à montrer que le modèle par accrétion est le plus probable.
Premièrement par le fait que les exoplanètes soient plus nombreuses dans les régions de
forte métallicité (Fischer & Valenti 2005). En e�et, la métallicité favorise la formation
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des planétésimaux et donc celle de coeurs d'accrétion. Ensuite, l'analyse de notre système
solaire et des géantes gazeuses a montré que Saturne était composé d'un coeur interne
d'environ 15 masses terrestres (Guillot 2005). Pour Jupiter, le problème est plus délicat
car le coeur, s'il existe, ne représente que quelques pour cent de la masse totale et il s'est
avéré pour l'instant impossible d'a�rmer sa présence ou non. Aucun des deux modèles
n'est à exclure pour le moment. Peut-être que les observations avec ALMA nous donneront
plus d'éléments en analysant la présence des sillons engendrés par des planètes géantes
dans les disques protoplanétaires (Wolf et al. 2002).

2.3.3 Migration des planètes

La formation des planètes s'e�ectue à grand rayon dans un intervalle compris vraisem-
blablement entre une dizaine et une centaine d'UA, soit plus loin que ce que l'on observe
en moyenne dans notre système solaire et pour les exoplanètes. Ceci est dû au fait que les
planètes migrent dans les disques protoplanétaires. L'échange de moment angulaire entre
le gaz du disque et la planète a tendance à rapprocher la planète de l'étoile centrale.

Il y a principalement deux types de migrations :

Migration de type I : Elle concerne les planètes inférieures à 10 masses terrestres. Elles
ne perturbent pas le disque dans sa globalité. La théorie prévoit néanmoins l'appa-
rition de légères sur-densités sous formes d'ondes spirales.

Migration de type II : Elle concerne les planètes de masses supérieures à 10 masses
terrestres. Elle creusent un sillon dans le disque.

Une étude de la vitesse de migration en fonction de la masse des planètes a été e�ec-
tuée par Tanaka et al. (2002). La vitesse augmente avec la masse des planètes pour la
migration de type I et atteint un maximum pour une planète de masse égale à un dixième
de celle de Jupiter. Une telle planète, placée initialement à 5 UA, devrait être accrétée aux
abords de l'étoile en seulement quelques dizaines de milliers d'années. Pour de plus grosses
planètes, nous transitons ensuite vers la migration de type II où la vitesse de migration
ne dépend plus de leur masse. La vitesse radiale reste néanmoins élevée et une planète
comme Jupiter se retrouverait accrété ou très proche de l'étoile en environ 105 ans. Ce qui
explique pourquoi on observe tant de "Jupiter chauds" dans les systèmes extra-solaires.
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Chapitre 3

Analyse et simulation des disques

protoplanétaires

L'analyse et la simulation de disques protoplanétaires sont fortement liées. C'est en
e�et par la comparaison de nos observations à des modèles que l'on arrive à remonter aux
paramètres physiques des disques. Par ailleurs, les simulations permettent de connaître la
faisabilité des projets observationnels. J'ai ainsi, par exemple, modi�é le code DiskFit en
y implémentant la sédimentation des grains de poussière pour connaître quelles seront les
capacités d'ALMA à détecter et quanti�er ce processus.

Je vais présenter dans ce chapitre notre code de transfert radiatif DiskFit par lequel
nous simulons l'émission des disques protoplanétaires. Ce code est basé sur certaines
hypothèses concernant les propriétés des disques telles que la température ou la densité.
Celles-ci sont généralement les plus simples possibles pour éviter d'ajouter des biais dans
l'interprétation des observations. Le code e�ectue ensuite un "ray tracing", c'est-à-dire
qu'il retrace le parcours des rayons lumineux le long de la ligne de visée. Puis, pour
représenter le plus �dèlement une observation, il est nécessaire d'utiliser un simulateur de
telescope pour prendre en compte les caractéristiques de l'instrument utilisé. Je terminerai
ensuite ce chapitre en expliquant la méthode utilisée pour remonter aux propriétés des
disques observés.

3.1 Modélisation des disques protoplanétaires par le
code Disk�t

3.1.1 Hypothèses et lois adoptées

Je présente dans cette section les principales lois ainsi que les hypothèses que le code
Disk�t utilise. Il est cependant en perpétuelle évolution et nous verrons qu'il y a parfois
plusieurs lois disponibles pour s'adapter aux performances nouvelles des telescopes ou aux
objectifs précis d'un projet observationnel.

Géométrie du disque

La géométrie élémentaire du disque est représentée par son rayon interne Rint, son
rayon externe Rout (ou R1), son angle de position PA (Position Angle) et son angle d'in-
clinaison i.
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Figure 3.1 � Paramètres géométriques de 4 disques avec le même rapport d'axe sur le ciel, mais
cependant avec des orientations et des angles de positions di�érents. La partie hachurée est la partie
du disque la plus proche de l'observateur par rapport au grand axe du disque. La courbe �échée en
continue indique le sens de rotation. Figure extraite de Piétu et al. (2007).

Le rayon Rint correspond à un bord tronqué à l'intérieur duquel il n'y a plus de
matière. Dans les disques protoplanétaires, il est généralement très petit, inférieur à 1
UA, et la forme exacte de la densité de matière à cet endroit ne peut être résolue par
les radiotelescopes actuels. Au contraire, pour le rayon externe, nous utilisons deux lois
di�érentes pour tester laquelle est la plus proche de la réalité. La première est à bord
tronqué et délimite le disque au rayon précis Rout. La deuxième est une loi continue et
présente une densité qui chute de manière exponentielle à partir du rayon R1.

Les autres paramètres important pour la géométrie du disque sont l'angle de position
PA et l'angle d'inclinaison i. Ce ne sont pas des paramètres intrinsèques du disque mais
se réfèrent à la position de l'observateur vis à vis de celui-ci. L'angle de position PA se
dé�nit comme l'angle entre le nord et l'axe de rotation du disque. Cet angle est compté
positivement lorsque l'axe de rotation est dirigé vers l'est. L'angle d'inclinaison i est l'angle
entre l'axe de rotation et la ligne de visée. Il est compté positivement si l'axe de rotation
du disque est dirigé vers l'observateur par rapport au plan du ciel. La �gure 3.1 montre
les di�érents cas de �gures rencontrés lorsque l'on cherche à determiner ces deux angles.

axisymétrie

Lorsque nous travaillons avec le modèle 2D de Disk�t, nous supposons que le disque
est axisymétrique. Les paramètres ne dépendent alors que du rayon et de l'altitude Z par
rapport au plan du disque et non de l'azimuth. Il existe également une version 3D du code



3.1 Modélisation des disques protoplanétaires par le code Disk�t 41

qui sera utilisée avec ALMA lorsque la résolution spatiale nous permettra d'étudier des
phénomènes telles des sur-densités locales, possibles zones de formation planétaire.

La rotation képlérienne

Il est possible grâce aux raies d'émissions des molécules en phase gazeuse de mesurer
la vitesse de rotation des disques. Comme cela a été vu dans la section 2.1.2, on s'attend
à une vitesse quasi-képlérienne du gaz dans les disques. La loi de paramétrisation pour la
vitesse de rotation est :

Vϕ(r) = V0.
( r

100UA

)−v

. (3.1)

La rotation képlérienne est généralement retrouvée avec v = 0.5 et V0 =
√

GM∗
100UA

(Piétu

et al. 2007; Simon et al. 2000), mais il existe également certains cas particuliers comme
AB Auriga où le disque est fortement asymétrique et la rotation du disque non képlérienne
(Piétu et al. 2005).

La densité

Lorsque l'on parle de densité dans un disque protoplanétaire, qu'elle soit surfacique ou
volumique, cela concerne généralement la densité du gaz. En e�et, en terme de masse, on
estime qu'il y a environ 100 fois plus de gaz que de poussière. Une hypothèse longtemps
utilisée était que ce rapport était constant en tout point du disque. Cependant, avec l'ar-
rivée d'ALMA et son important pouvoir de résolution, nous devons maintenant prendre
en compte la sédimentation des grains de poussière. Dans ce cas, bien que le rapport de
masse gaz sur poussière reste toujours égal à 100 sur l'ensemble du disque, la distribution
spatiale de la poussière a fortement évoluée en se concentrant davantage sur le plan du
disque. La description en détail de ce phénomène et son implication sur l'observation des
disques protoplanétaires sont détaillées dans le Chapitre 6.

La densité surfacique
Comme paramètre d'entrée, nous incluons dans notre disque la densité surfacique du

disque plutôt que la densité volumique car elle est une observable plus directe. Avec les
telescopes, ce que l'on sonde sont des densités de colonne le long de la ligne de visée. Ce
n'est qu'après dérivation de nombreux paramètres physiques, comme par exemple l'échelle
de hauteur du disque (cf section 3.4), que l'on peut remonter à la densité volumique.

Une des lois que nous utilisons pour exprimer la variation radiale de la densité surfa-
cique est une loi de puissance selon le rayon (Pringle 1981) :

Σ(r) = Σ0.(
r

R0

)−p (3.2)

Avec Σ0 la densité surfacique au rayon de référence R0, généralement choisi à 100 UA, et
p l'exposant contrôlant la variation radiale de la densité surfacique. Cette loi est valable
entre les bords des disques Rint et Rout au-delà desquels la densité est nulle. C'est un
modèle simple mais dont la variation radiale en loi de puissance est proche au premier
ordre des prédictions théoriques pour les disques d'accrétion α. Cela représente donc bien
la distribution spatiale de la molécule H2, composant 80 % de la masse du disque, ainsi
que celle de la poussière. Par contre, la distribution précise de certaines molécules peut
s'avérer plus complexe en fonction de la chimie qui leur est liée.
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Une autre loi peut cependant être également utilisée dans le code Disk�t. Elle présente
une chute exponentielle à grand rayon au lieu d'être tronqué à Rout.

Σ(r) = Σ0.(
r

R0

)−γ.e
−( r

R1
)2−γ

(3.3)

Cette loi a un sens plus physique car découle directement de l'évolution auto-similaire
pour une viscosité ν qui doit néanmoins être en loi de puissance selon r et constante
avec le temps (Lynden-Bell & Pringle 1974). Une comparaison de ces deux lois avec des
observations e�ectuées au Plateau de Bure est présente au Chapitre 4.

L'échelle de hauteur
Le gaz est généralement supposé à l'équilibre hydrostatique. Dans ce cadre, l'échelle

de hauteur est donné par l'équation 2.27. Cependant, si l'on observe un disque de côté, il
est possible de determiner observationnellement l'échelle de hauteur du disque. Pour cela,
on la représente en fonction du rayon avec une loi de puissance, telle que :

H(r) = H0(
r

R0

)hh (3.4)

avec H0, l'échelle de hauteur au rayon de référence R0 et hh l'exposant exprimant la varia-
tion radiale de celle-ci. Il faut cependant faire attention lors des observations à distinguer
l'échelle de hauteur du gaz et de la poussière qui peuvent être di�érentes (cf Chapitre 6).

La densité volumique
Lorsque l'on connaît la densité surfacique du disque ainsi que son échelle de hauteur,

on peut en déduire la densité volumique en tout point du disque. On a en e�et la relation :

Σ(r) =

∫ +∞

−∞
ρ(r, z = 0).e−( z

H(r)
)2 dz (3.5)

Ce qui nous donne après intégration :

ρ(r, z) =
Σ(r)√
π.H(r)

.e
− z2

H(r)2 (3.6)

La température

Nous utilisons également une loi de puissance pour la température, comme dans le
modèle standard de Pringle (1981). Chiang & Goldreich (1997) ont montré que cela était
une bonne approximation au premier ordre. Elle est dé�nie par :

T (r) = T0.(
r

R0

)−q (3.7)

avec T0, la température à R0, un rayon de référence. L'indice q exprime la variation radiale
de la température. La température est supposée être isotherme verticalement. Même si
l'on sait que cette hypothèse n'est pas vraie sur l'ensemble de la hauteur du disque, elle
est cependant une bonne approximation sur les 2 premières échelles de hauteur (D'Alessio
et al. 1998), d'où provient la très grande majorité de l'emission reçue en millimétrique.

Certaines modi�cations de cette loi ont cependant été e�ectuées dans le code pour
représenter une évolution verticale de la température, lorsque nous étudions des raies de
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forte opacité de molécules en phase gazeuse. Par exemple, Dartois et al. (2003) ont observé
le disque DM Tau à l'aide de plusieurs isotopes de la molécule CO, dont les di�érentes
opacités ont permis de sonder diverses hauteurs dans le disque. Les deux lois qui ont alors
été utilisées sont les suivantes :

Loi 1 :
T (r, z) = T (r, 0).eln(γ).

z
H(r) (3.8)

avec H l'échelle de hauteur du disque. Le nouveau paramètre γ est l'indice de la loi ver-
ticale. Avoir γ = 1 signi�e qu'il n'y a pas d'évolution verticale de la température. Au
contraire, avoir γ > 1 signi�e que la température augmente avec la hauteur et ceci de
manière exponentielle.

Loi 2 :
Pour r < Rq

T (r, z > zq) = T0(
r

100UA
)−q = Tatm(r) (3.9)

t(r, z < zq) = Tatm(r) +

(
T0

(
Rq

100UA

)−q

− Tatm(r)

)
cos(

πz

2zq
)2δ (3.10)

Pour r > Rq :
T (r, z) = T (r, 0) (3.11)

avec zq ∼ 2 H, δ pris entre 1 et 2 et Rq le rayon au-delà duquel le disque est complètement
isotherme car optiquement mince à l'émission stellaire. Cette dernière modélisation de la
température est la plus réaliste et correspond à la structure verticale décrite par Chiang
& Goldreich (1997).

Ces deux améliorations de la loi verticalement isotherme représentent l'augmentation
attendue de la température avec la hauteur dans le cas d'un disque passif. En e�et, au
niveau de son atmosphère, le disque est directement irradié et donc chau�é par l'étoile
centrale. Plus profondément dans le disque, l'irradiation stellaire de haute énergie a été
�ltrée et le rayonnement ambient provient essentiellement de la réémission des grains à
plus basse énergie. Le plan du disque est donc plus froid. Ces 3 lois (en comptant la loi
verticalement isotherme) sont représentées sur la �gure 3.2 :

Le coe�cient d'absorption de la poussière

Devant l'incertitude de la nature des grains de poussière, une simple prescription est
souvent utilisée pour le coe�cient d'absorption de la poussière (Beckwith et al. 1990) :

κ(ν) = κ0.(
ν

ν0
)β (3.12)

avec κ0 égal à 0.02 cm2.g−1 et ν0 égale à 230 GHz. La valeur de β est en général déduite
des observations. Récemment, une modi�cation a été incluse dans le code Disk�t et per-
met d'avoir un indice β variant avec r. Cela a permis de montrer l'évolution des propriétés
des grains en fonction du rayon, montrant que les gros grains, de l'ordre du mm, avaient
migré à des rayons inférieurs à 100 UA (cf Chapitre 4 et Guilloteau et al. (2011)).
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Figure 3.2 � Illustration des 3 lois utilisées pour représenter l'évolution de la température T à 100
UA en fonction de la hauteur dans le disque. Les paramètres utilisés ici sont pour la loi 1 : γ = 1.5
et pour la loi 2, δ = 2 et Rq = 180 UA. Figure extraite de Dartois et al. (2003).

Les deux paramétrisations incluses dans le code sont :

β(r) = βi + βrlog(r/R0) (3.13)

avec βi, le béta à r = R0 et βr, l'indice indiquant l'amplitude de l'évolution radiale.
Et :

β(r) = 0.85 +
1.7

π
atan(

r −Rb

Rw

) (3.14)

où Rb désigne le rayon de transition auquel le changement de régime petit-gros grains
s'e�ectue et RW est la largeur sur laquelle s'e�ectue ce changement de régime.

Le coe�cient d'absorption du gaz

Contrairement à celui de la poussière, l'émission (sub-)millimétrique des molécules en
phase gazeuse ne représente pas un continuum, mais un spectre d'émission rotationnelle.
Chaque molécule présente dans le disque a ainsi sa propre signature spectrale. Ce rayon-
nement n'existe cependant au premier ordre que pour les molécules à moment dipolaire
non nul, c'est-à-dire qui ont leur barycentre de charges négatives et positives distinct. La
molécule de dihydrogène H2 qui est l'espèce la plus abondante dans le gaz protoplanétaire
n'est ainsi pas détectée car elle n'en possède pas. C'est le monoxyde de carbone, CO,
deuxième molécule la plus abondante, qui est le plus facilement détecté.

Le coe�cient d'absorption moyen d'une molécule entre deux niveaux d'énergie est
donné par :

κν =
(nl − nu)glBluhνulϕ(ν)

4π∆ν
(3.15)
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où nl et nu sont les populations des niveaux inférieurs (lower) et supérieurs (upper), gl le
nombre de dégénérescence du niveau l, νul la fréquence du photon permettant de changer
de niveau d'énergie, ϕ(ν) le pro�l de raie, ∆ν la largeur de la raie et Blu le coe�cient
d'Einstein, proportionnel à l'émission induite, égal à :

Blu =
32π4

3h2c
| νul | (3.16)

avec h la constante de Planck, égale à environ 6.63.10−34J.s. En utilisant que l'élargisse-
ment de la raie est due à l'e�et doppler, on peut écrire :

∆ν =
ν0
c
∆v (3.17)

avec ∆v, l'intervalle en vitesse de la molécule. A l'équilibre thermodynamique, après
développement des paramètres nl et nu de l'équation 3.15, on obtient un coe�cient d'ab-
sorption par molécule de :

κν =
8π3

3h
ν2 (e

− El
kT − e−

Eu
kT )gl

Z(T )∆v
(3.18)

Z(T ) est la fonction de partition dont la dépendance en T dépend des propriétés de la
molécule. Le coe�cient d'absorption massique est quant à lui égal à :

κν =
8π3

3h
ν2 (e

− El
kT − e−

Eu
kT )gl

Z(T )∆v

X

µmH2

(3.19)

Où X est l'abondance en masse de la molécule par rapport à la quantité totale de gaz.
Contrairement à la poussière, on a donc ici un coe�cient d'absorption qui dépend au
premier ordre de la température, ce qui rend l'analyse globale plus complexe.

Cependant, l'élargissement de la raie étant dû à l'e�et Doppler et les disques subissant
principalement la rotation Képlérienne, les données spectrales nous fournissent également
des informations sur la localisation spatiale de l'émission. Le centre de la raie provient
du gaz dont la vitesse projetée est la même que la vitesse du disque. Les ailes de raies,
quant à elles, proviennent des régions centrales du disque dont la vitesse projetée est la
plus rapide. La �gure 3.3 montre la localisation de raies ayant la même vitesse pour un
disque axisymétrique en rotation Képlérienne.

3.1.2 Le transfert radiatif

Présentation

Le transfert radiatif représente le trajet parcouru par les ondes electromagnétiques
dans le milieu considéré. Il est utilisé dans Disk�t pour simuler l'image de notre objet
astrophysique en fonction de ses propriétés. La technique que nous utilisons pour cal-
culer ce transfert de rayonnement est le "Ray Tracing". Nous retraçons le trajet de la
lumière le long de la ligne de visée de notre telescope, du point le plus éloigné au plus
proche de l'observateur, en tenant compte des processus d'absorption, d'émission mais
pas de di�usion. Pour cela, nous discrétisons une grille en 3 dimensions dans laquelle est
placé notre modèle de disque protoplanétaire. Celle-ci doit être su�samment précise pour
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Figure 3.3 � Origine de l'émission des raies selon leur décalage spectral

prendre en compte les variations rapides des propriétés physiques de la matière, surtout
si l'on cherche à étudier des phénomènes localisés tels que la sédimentation. Pour ne pas
trop augmenter les besoins en puissance de calcul, notre grille est sous-discrétisée vers les
rayons extérieurs, là où les besoins sont moins grands, puis par interpolation bilinéaire,
redimensionnée à l'échelle de départ.

Méthode : Le "ray tracing"

Dans notre code, la température et la densité de la matière sont �xées. Il n'y a donc
pas de rétroaction de la lumière sur la matière. L'intensité spéci�que émise par la cellule
est indiqué à l'équation 3.21. L'énergie maximale que pourrait recevoir un telescope de
cette cellule est :

dEν = IνdAdνdωdt. (3.20)

avec Iν l'intensité spéci�que émise par la cellule, i.e. le �ux émis par unité d'angle solide,
par intervalle de fréquence, par unité de surface et par unité de temps. Cette intensité
s'exprime donc en W.m−2.Hz−1.sr−1. Le facteur dA est la surface collectrice du telescope,
dν l'intervalle de fréquence, dω, l'angle solide sous lequel on observe la source et dt la
durée d'observation. Pour un corps noir, c'est-à-dire un milieu optiquement épais et à
l'équilibre thermodynamique, nous avons l'intensité spéci�que qui est égale à la fonction
de Planck :

Iν = Bν =
2hν3

c2
.

1

e
hν

kBT − 1
(3.21)
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Cependant, la matière contenue dans chacune des cellules de la grille utilisée dans notre
code n'émet pas comme un corps noir. La matière est certes en équilibre thermodynamique
local mais n'est pas optiquement épaisse. L'émission provenant de la cellule, notée parfois
S (pour fonction Source), est donc :

Sν = Bν .(1− e−τ ) (3.22)

avec τ , l'opacité de la cellule. Celle-ci varie avec la fréquence ou selon que l'on étudie
l'émission continuum de la poussière ou l'émission spectrale de molécules en phase gazeuse.
Elle est le produit entre κ(ν), le coe�cient d'absorption (cf section 3.1.1), et la quantité
de gaz ou de poussière à l'intérieur de la cellule.

Cependant, la propagation du rayonnement le long de la ligne de visée traverse d'autres
cellules absorbant en partie le rayonnement précédemment émis. Pour prendre cela en
compte, il faut e�ectuer une intégration pas à pas. Si l'on note Ii l'émission reçue en
entrée par la cellule, S l'émission produite par la cellule, et Ii+1 l'émission à la sortie de
la cellule,on obtient :

Ii+1 = Irecue − Iabsorbee + Iemise (3.23)

= Ii − Ii.(1− e−τ ) + S (3.24)

= Ii.e
−τ + S (3.25)

Ce calcul est fait pour chaques cellules de notre modèle et intégré le long de la ligne de
visée de chaque pixel de l'image obtenue.

3.1.3 Les simulateurs de télescopes

Nous avons maintenant créé un modèle de disque dont l'émission a été reproduite par
l'intermédiaire d'une grille en 3D su�samment discrétisée. Cependant, cela ne correspond
pas encore à une pseudo-observation, reproduisant le plus �dèlement une réelle observa-
tion. Il faut pour cela utiliser un simulateur de télescope. Lors de mes simulations, j'ai
travaillé avec ceux contenus dans GILDAS reproduisant des observations avec l'interféro-
mètre du Plateau de Bure ou avec ALMA (Pety et al. 2001). Dans ceux-ci, on peut choisir
la con�guration des antennes, la fréquence d'observation, le temps d'intégration, la bande
passante, ... comme lors d'une vraie observation. Le simulateur calcule alors le lobe de
l'interféromètre, convolue notre modèle avec celui-ci et ajoute également du bruit.

Cela nous est très utile pour l'élaboration de projets observationnels. On peut ainsi
connaître le temps nécessaire pour détecter une molécule en fonction de la con�guration
de l'interféromètre. On peut aussi utiliser cela pour savoir s'il est possible de distinguer
diverses prédictions théoriques telles les sillons creusés par les planètes géantes, la sédi-
mentation de la poussière sur le plan du disque,etc.

3.1.4 Les unités utilisées en radioastronomie

Dans les observations astronomiques, l'émission observée est un �ux généralement
donné en Jy. Un Jansky est égal à 10−26 W.m−2.Hz−1. C'est une unité adaptée à la faible
amplitude des �ux reçus en radioastronomie. Si l'on arrive à résoudre spatialement l'émis-
sion, on utilisera le Jy/lobe, le lobe étant approximativement la résolution spatiale de
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l'antenne. Cette unité a donc la même dimension que l'intensité spéci�que mais se di�é-
rencie simplement par un facteur d'échelle, la taille du lobe, qui dépend de la con�guration
des antennes utilisées.

Une unité plus pratique est la température de brillance TB, exprimée en Kelvins. Aux
longueurs d'ondes millimétriques et aux températures supérieures à 10 K, nous travaillons
dans un domaine de très faible énergie et la condition kBT >> hν est véri�ée. La fonc-
tion de Planck (equation 3.21) se simpli�e et l'émission spéci�que est alors directement
proportionnelle à la température dite de brillance TB, qui s'écrit :

TB =
λ2

2kB
.Iν .(1− e−τ ) (3.26)

Inversement l'intensité spéci�que est égale à :

Iν = Bν(TB).(1− e−τ ) = 2
kBTB

λ2
.(1− e−τ ) (3.27)

L'avantage de la température de brillance est qu'elle ne dépend pas des antennes utili-
sées (taille, con�guration) mais seulement de la source et de la fréquence avec laquelle on
l'observe. De plus, si le disque est optiquement épais, la température de brillance corres-
pond à la température réelle du disque. Ce dernier point est vrai en millimétrique mais
il faut néanmoins faire attention en sub-millimétrique. Aux températures très basses, on
sort du régime de Rayleigh-Jeans et la température de brillance devient supérieure à la
température réelle.

3.2 Minimisations des observations par les modèles

Les pseudo-observations sont principalement utilisées pour remonter aux propriétés
physiques des objets observés. Pour cela, on compare la source étudiée avec di�érentes
simulations pour savoir quel jeu de paramètres du modèle correspond le mieux aux ob-
servations. Cela s'e�ectue via une minimisation en χ2 utilisant une méthode modi�ée de
Levenberg-Marquardt.

3.2.1 La visibilité

Les minimisations s'e�ectuent directement sur les mesures de la visibilités et non sur
l'image �nale. Les mesures de la visibilité sont le signal directement obtenu en sortie
de l'interféromètre. Une explication détaillée des interféromètres millimétriques et de la
transformation du signal détecté par les antennes en visibilité est faite dans Guilloteau
(2000). Il est important de savoir que le signal capté par les di�érentes antennes est modi�é
avant d'être analysé par les astronomes. La fréquence du signal est tout d'abord diminuée
pour qu'il puisse être facilement transporté et ampli�é par l'appareillage électronique.
L'objectif, ensuite, d'un interféromètre est de corréler les signaux de chaque antennes, deux
par deux. En e�et, d'après le théorème de Zernicke van Cittert, la mesure de la cohérence
spatiale du champ électromagnétique d'une source nous renseigne sur sa distribution de
brillance.

A chaque signal corrélé de deux antennes correspond un vecteur ligne de base b qui
prend en compte l'orientation et la distance entre les deux antennes, projetée sur le plan
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Figure 3.4 � Représentation des vecteurs utilisés pour exprimer la réponse de l'interféromètre à
l'observation d'une source. Le vecteur S0 indique la direction de pointage de l'interféromètre et le
vecteur b est la ligne de base entre les deux antennes. Le plan uv est également représenté ainsi que
les iso-contours de la distribution en brillance de la source. Adapté de Guilloteau (2000).

uv (parallèle au plan du ciel). Le signal donné par chacune des lignes de base donne une
mesure de la visibilité pour la fréquence spatiale b/λ.La visibilité totale s'écrit de la façon
suivante :

V = |V |eiϕV =

∫
Sky

A(σ)I(σ)e−2iπν bσ
c dΩ (3.28)

La visibilité correspond à la transformée bidimensionnelle de la distribution en brillance
de la source observée. Un schéma simpli�é de l'observation est représenté sur la �gure 3.4.
Le vecteur S0 relie le centre de l'interféromètre au centre de la source étudié. Le plan uv
sur lequel sont projetées les lignes de base b est perpendiculaire à ce vecteur. Pour une
source étendue, σ est le vecteur situant un point d'émission de la source par rapport au
centre de pointage de l'interféromètre. Le produit b.σ/c est le délai temporel qui sépare
les temps d'arrivés de la lumière sur les deux antennes. En�n, les fonctions A(σ) et I(σ)
représentent respectivement la fonction de transfert de l'interféromètre et la distribution
en brillance du ciel.

Pour obtenir une bonne image de la source observée, il faut correctement échantillon-
ner le plan uv. Cela nécessite un maximum de lignes de base. A un instant donné, nous
en avons n(n-1) avec n le nombre d'antennes. Pour augmenter ce nombre, on pro�te gé-
néralement de la rotation de la terre qui modi�e l'orientation et la distance projetée des
antennes sur le plan uv. On pourra alors retrouver plus précisément l'image fournie par
un telescope dont le diamètre serait équivalent à la plus grande ligne de base. Cependant,
à moins d'avoir un plan uv complet, ce qui n'est jamais le cas, il est préférable de procéder
à l'analyse du disque directement sur la visibilité et non sur l'image. On évite ainsi des
problèmes liés à la déconvolution de l'image (processus non linéaire), à la corrélation du
bruit entre pixels adjacents, au nombre de mesures indépendantes, ... Une étude appro-
fondie de l'in�uence de la structure des disques sur la visibilité est faite à la section 4.2.2.
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3.2.2 La méthode de minimisation

La formule de minimisation sur les visibilités est la suivante :

χ2 = ΣnΣi. {Re[mod(i, n)]−Re[obs(i, n)]}2 .W (i) (3.29)

+ ΣnΣi. {Im[mod(i, n)]− Im[obs(i, n)]}2 .W (i) (3.30)

avec Re(a) et Im(a), respectivement la partie réelle et la partie imaginaire de la visibilité,
mod le modèle et obs l'observation, ai,n la visibilité i pour le canal en fréquence n (un
seul canal en continuum), et en�n W(i), le poids attribuée à chaque visibilité. Celui-ci
correspond généralement au poids naturel, inversement proportionnel au carré du bruit
thermique et qui s'écrit :

Wi =
1

σ2
i

avec σi =

√
2KTsys

Aeffη
√
N(N − 1)τ∆ν

(3.31)

Il dépend de la température système Tsys, de la résolution spectrale ∆ν, du temps d'inté-
gration τ , du nombre d'antennes N et de Aeff , l'aire collectrice e�ective d'une antenne.

Pour rappel, voici les principaux paramètres que l'on cherche à contraindre lors d'ob-
servations :
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Tableau 3.1 � Principaux paramètres des disques modélisés

Paramètres Unités Signi�cation

rota ◦ Angle de position (PA)
incli ◦ Angle d'inclinaison
Rcint UA Rayon interne de la distribution de poussière
Rcout UA Rayon externe de la distribution de poussière
Rint UA Rayon interne de la distribution moléculaire
Rout UA Rayon externe de la distribution moléculaire
d parsec Distance de la source étudiée
Vlsr km/s Vitesse de la source par rapport à l'observateur

Σc(r) = Σc,0

(
r
R0

)−pc

Σc,0 cm−2 Densité surfacique de poussière au rayon R0

pc Exposant de la densité surfacique de poussière

Σm(r) = Σm,0

(
r
R0

)−pm

Σm,0 cm−2 Densité surfacique de molécules au rayon R0

pm Exposant de la densité surfacique de molécules

T (r) = T0

(
r
R0

)−q

T0 K Température cinétique au rayon R0

q Exposant de la température cinétique

V (r) = V0

(
r
R0

)−v

V0 km/s Vitesse de rotation à R0

v Exposant de la vitesse de rotation

H(r) = H0

(
r
R0

)−hh

H0 UA Échelle de hauteur à R0

hh Exposant de l'échelle de hauteur

κ(ν) = κ0

(
ν
ν0

)β
κ0 cm2/g Coe�cient d'absorption de la poussière à la fréquence ν0
β Exposant du coe�cient d'absorption de la poussière
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Chapitre 4

Observations bi-fréquences en

millimétrique de la distribution de

poussière

4.1 Présentation

Je traite ici d'une étude de l'émission thermique de la poussière dans le domaine millimé-
trique. Elle repose sur des observations réalisées avec l'interféromètre du Plateau de Bure (PdBI),
e�ectuées pour la plupart entre novembre 1995 et octobre 1998, mais également sur des obser-
vations ultérieures dont les plus récentes sont celles de Schaefer et al. (2009). Ces observations
ont été réalisées à deux longueurs d'onde, 1.3 et 2.7 mm et ont une résolution angulaire allant
jusqu'à 0.4 seconde d'arc à 1.3 mm (∼ 0.8� à 2.7 mm). Nous avons pu étudier ainsi 23 disques
protoplanétaires situés dans le nuage du Taureau à 140 pc, ce qui donne une résolution au niveau
des disques d'environ 60 UA à 1.3 mm.

Nous avons ainsi pu obtenir, à partir de nos observations, la densité surfacique de la poussière
et, lorsque la zone optiquement épaisse était su�samment étendue, la température. Cependant,
le point clé de notre analyse a été d'observer pour la première fois une évolution radiale des
propriétés de la poussière. L'indice spectral β de l'émissivité des grains est égale à environ 1.7
aux grands rayons (> à 100 UA), synonyme de grains sub-micrométriques comme dans le milieu
interstellaire, et diminue jusqu'à un β proche de 0 dans les parties plus internes, montrant que
les grains y ont atteint au minimum une taille de l'ordre du mm voire du cm. Par ailleurs, à
l'aide des diagrammes évolutionnaires de Siess et al. (2000), nous avons mis en évidence une
diminution du facteur de viscosité α (Shakura & Sunyaev 1973) avec l'âge des disques.

4.2 Etude préliminaire des courbes de visibilités

4.2.1 Introduction

La résolution d'un système optique est proportionnelle à λ/D avec D le diamètre du telescope.
Aux grandes longueurs d'ondes tel le domaine radio, cela devient rapidement un handicap si
l'on veut obtenir une image avec su�samment de résolution. Il faudrait en e�et construire des
antennes extrêmements grandes dont le prix et la di�culté de réalisation seraient exorbitants.
Il a donc été réalisé des systèmes à plusieurs antennes, appelés interféromètres, simulant une
antenne géante dont le diamètre serait équivalent à la plus grande ligne de base (cf section 3.2),
soit 760 mètres pour le PdBI. Nous avons vu également à la section 3.2 que l'étude des propriétés
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du disque était plus précise lorsque l'on travaillait directement sur la courbe de visibilité plutôt
que sur l'image reconstituée par l'interféromètre. C'est ce que nous avons e�ectué dans notre
étude (Guilloteau et al. 2011), où les courbes de visibilité des disques en fonction des lignes de
base sont représentées dans l'annexe G. Interpréter directement comment ces courbes varient en
fonction des propriétés des disques n'est pas intuitif car celles-ci sont résultent de la transformée
de Fourier du produit de la distribution de brillance par le lobe de l'interféromètre. Cela est
cependant nécessaire si l'on veut savoir quelles lignes de base utiliser pour mettre en evidence
telles ou telles propriétés des objets observés.

4.2.2 Variation des courbes de visibilité en fonction des caracté-

ristiques des disques

Les courbes de visibilité sont exprimées en �ux par unité de ligne de base. Les plus petites
lignes de base sont sensibles aux grandes structures spatiales et permettent de connaître le
�ux total de la source. Les grandes nous permettent d'améliorer la résolution de l'image mais
requièrent cependant un plus grand temps d'intégration pour obtenir la même sensibilité.

Pour notre étude, nous avons construit un disque standard utilisant une loi à bord tronqué.
Le disque est vu de face, ce qui permet une comparaison directe avec les courbes de visibilité
présentes dans la littérature. En e�et, pour plus de clarté, même lorsque les observations pro-
viennent de sources inclinées, les auteurs préfèrent présenter les résultats de leurs minimisations
en déprojetant à la fois leur meilleur modèle et les visibilités observées initialement. Dans ce cas,
les disques pouvant généralement être considérés comme axisymétriques, la partie imaginaire de
la visibilité est nulle et il ne reste que la partie réelle à comparer. Les paramètres standards de
notre disque, que nous avons ensuite fait varier pour la plupart, sont présentés dans le tableau
4.1. Je rappelle ici que ce que nous observons est le continuum et donc l'émission due à la pous-
sière. Cependant, le disque est supposé homogène avec un rapport ρgaz/ ρpoussiere constant, égal
à 100 partout dans le disque. Ainsi, lorsqu'est modi�ée la densité surfacique de la poussière dans
le modèle, cela modi�e implicitement également celle du gaz.

Ce qui nous interesse dans ces courbes n'est pas leur amplitude qui est directement propor-
tionnelle, pour un disque optiquement �n, à la masse du disque, mais plutôt leur forme qui est
sensible à sa structure. Nous avons donc choisi de représenter les courbes à la même échelle en
normalisant les courbes de visibilité par le �ux total des disques. Ce qui signi�e que toutes nos
courbes de visibilité ont la même valeur arbitraire pour une ligne de base nulle. Nous avons en-
suite remarqué que les courbes de visibilité étaient particulièrement sensibles aux variations des
propriétés des disques aux petits rayons (< 100 UA), qui concentrent la majeure partie de l'émis-
sion. Les paramètres ayant eu la plus grande in�uence sur l'évolution de la courbe de visibilité
sont le rayon interne Rcint de la poussière ainsi que l'indice pc de la densité surfacique.

La �gure 4.1 représente les courbes de visibilité pour 5 rayons internes Rcint di�érents, obte-
nues à 1.3 mm. Un disque possédant un trou interne d'une taille modérée en comparaison de la
résolution de l'interféromètre (< 30 UA pour le PdBI) aura une courbe décroissante monotone en
fonction des lignes de base. Par contre, s'il est plus grand, cela fera apparaître un creux comme
on peut le voir à la �gure 18 de l'annexe G dans Guilloteau et al. (2011). Cette �gure représente
la courbe de visibilité de LkCa 15, dont le trou interne est estimé à 45 UA (Piétu et al. 2006).
Plus le trou interne sera grand, plus ce creux se décalera vers les courtes lignes de base puisqu'il
sera détectable avec une moindre résolution. Également, plus le trou interne est grand et plus le
creux sera profond et accompagné d'oscillations aux autres rayons uv. La ligne de base la plus
sensible à l'existence d'un trou interne de rayon R, ou plus globalement à une structure de taille
2R, est donnée par la formule d'Airy et le critère de Rayleigh, stipulant que pour un telescope
idéal, le pouvoir de résolution est :
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Tableau 4.1 � Paramètres du disque standard, utilisé avec le modèle à bord tronqué.

Paramètres valeur

incli 0 ◦

Rcint 1 UA
Rcout 900
d 140 parsec

Σc(r) = Σc,0

(
r
R0

)−pc

Σc,0 1e23 cm−2

pc 1.5

T (r) = T0

(
r
R0

)−q

T0 30 K
q 0.4

H(r) = H0

(
r
R0

)−hh

H0 16.5 UA
hh -1.25

κ(ν) = κ0

(
ν
ν0

)β
κ0 0.1 cm−2/g
β 0.8

α = 0.61.
λ

D
(4.1)

avec D, la ligne de base maximale de l'interféromètre. Par exemple, ceci indique que, pour un
disque de la région du Taureau observé à 1.3 mm, le dé�cit en émission dû à la présence d'un
trou interne de 50 UA de rayon, sera le plus visible à des lignes de bases d'environ 250 m. Ce qui
est visible sur la �gure 4.1.

La �gure 4.2 représente quant à elle les courbes de visibilité pour 5 exposants di�érents pc de
la densité surfacique de poussière, toujours à 1.3 mm. Pour un disque optiquement �n, la varia-
tion radiale de l'émission est proportionnelle à r−pc−q, avec q l'indice radial de la température,
généralement de l'ordre de 0.5 (cf section 2.1.4). Pour un disque avec un indice pc pratiquement
nul, l'évolution radiale de l'émission du disque est donc très faible. La visibilité étant la transfor-
mée bidimensionnelle de la distribution spatiale de brillance de la source, plus celle-ci est plate
et plus la courbe de visibilité sera raide, se rapprochant d'un pic de Dirac. Cela correspond éga-
lement au fait qu'un disque axisymétrique variant peu avec le rayon sera analysé principalement
comme un objet n'ayant pas de petites structures et donc avec un faible �ux aux grandes lignes
de base. Inversement, plus l'indice pc augmente et plus la courbe de visibilité s'aplatit. C'est ce
que l'on voit sur la �gure 4.2 pour les trois premiers indices, pc = 0.1, 0.8 et 1.5.

Inversement, dans les cas où le disque devient optiquement épais, l'émission n'est plus sensible
aux changements de densité du disque mais seulement à sa température. L'émission est donc
seulement proportionnelle à r−q. C'est ce qui se passe dans la zone interne de notre disque lorsque
pc est très élevé, Σc,0 (avec R0 = 100 UA) étant �xé. La courbe possède alors un point d'in�exion
séparant 2 distributions radiales de brillance di�érentes. Ainsi, pour pc = 5, la température
de brillance évolue aux rayons externes en r−pc−q = r−5.4 alors qu'elle évolue seulement en
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Figure 4.1 � Evolution de la courbe de visibilité en fonction du rayon interne des disques. Les
courbes sont normalisées pour avoir la même valeur au rayon uv égal à 0. Les autres paramètres sont
indiqués au tableau 4.1.

r−q = r−0.4 aux rayons internes. Cela est représenté par une courbe de visibilité plate aux courtes
lignes de base mais dont la pente augmente aux plus grandes lorsque la résolution, inversement
proportionnelle au rayon uv, permet de résoudre la structure centrale optiquement épaisse.

Nous n'avons pas fait varier l'indice de la température q ici mais ses e�ets sont similaires
à ceux de pc. Cependant, les variations constatées de q dans les observations sont en général
plus faibles que pour pc. Les valeurs déterminées dans Guilloteau et al. (2011) indiquent qu'elles
sont comprises entre 0.3 et 0.7 alors que celles de pc sont entre 0.5 et 2. Pour contraindre q
e�cacement, il est donc nécessaire d'avoir un disque optiquement épais et de grandes lignes de
base.

Le choix des valeurs Σc,0(100 UA) et T0(100 UA), quant à lui, in�uera simplement comme
un facteur multiplicatif sur l'amplitude de la courbe de visibilité tant que le disque restera
optiquement �n mais modi�era la position du point d'in�exion entre le régime optiquement épais
et optiquement �n dans le cas contraire. Par contre, les variations des propriétés des disques au-
delà de 150 UA (valeur du rayon externe, changement de l'indice pc aux grands rayons, ...) n'ont
qu'un très faible e�et sur les courbes de visibilité, étant donné leur faible contribution sur le �ux
total. Des disques plus complexes ont été également construits avec par exemple une variation
brutale de la densité de poussière à un rayon donné. Cependant, nous ne rentrerons pas plus dans
les détails car les e�ets de ces modi�cations peuvent être déduits à partir des cas précédents.
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Figure 4.2 � Evolution de la courbe de visibilité en fonction de l'indice pc de la densité surfacique,
normalisée au rayon uv égal à 0. Les autres paramètres sont indiqués au tableau 4.1.

4.3 Etude de la densité surfacique

4.3.1 Présentation des deux modèles utilisés

Malgré des lignes de base allant jusqu'à 760 mètres, la résolution angulaire de l'interféromètre
du Plateau de Bure reste faible par rapport à la structure des disques. De plus, étant donné que les
observations sont toujours parasitées par du bruit, il n'est pas possible d'e�ectuer une inversion
directe du pro�l de la température de brillance. Il est donc nécessaire d'introduire un modèle
pour la densité surfacique, la température, etc. Concernant l'évolution de la densité surfacique
en fonction du rayon, nous en avons utilisé 2 et avons essayé de comparer lequel représentait le
mieux les observations. Le premier modèle utilisé pour la représenter est une loi de puissance à
bord tronqué :

Σc(r) = Σc,0.(
r

R0
)−pc (4.2)

C'est le premier modèle que nous avons utilisé car il était la prescription la plus simple. Il ne
repose cependant sur aucune prescription physique. Cela n'est pas forcément un inconvénient car
la physique des disques est toujours mal connue, avoir une loi simple nous permet donc d'éviter de
biaiser notre interprétation de l'observation. Nous avons néanmoins utilisé également un second
modèle, dit visqueux. Son nom vient du fait qu'il découle de l'évolution auto-similaire d'un
disque évoluant sous l'e�et de la viscosité, approchée comme une loi de puissance en fonction du
rayon et constante avec le temps (Lynden-Bell & Pringle 1974). Cette loi a déjà été utilisée pour
contraindre des observations (Isella et al. 2009; Andrews et al. 2009) e�ectuées avec CARMA et
le SMA respectivement. Elle exprime le fait que le disque s'étend, avec la majorité de la masse
migrant vers l'intérieur, et une plus petite partie se dispersant à plus grand rayon pour conserver
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le moment angulaire. Elle s'écrit de la façon suivante :

Σc(r) = Σc,0.(
r

R0
)−γ .e

−( r
R1

)2−γ

(4.3)

Cette loi a l'avantage de pouvoir expliquer, grâce à son bord externe en chute exponentielle,
pourquoi on determine un rayon externe di�érent selon que l'on observe la poussière ou les
molécules en phase gazeuse telles le CO (Hughes et al. 2008). Cependant, cette concordance peut
aussi être expliquée par la présence d'un halo entourant le disque, juste assez dense pour être
détectable en CO mais pas avec le continuum.

4.3.2 Comparaison des deux modèles

Pour connaître quelle loi est la mieux adaptée, nous avons minimisé les observations par les
deux modèles et analysé les χ2 obtenus. Un χ2 plus petit correspond à une meilleure représenta-
tion des observations. Cependant, il faut faire attention à ce que la grille en 3 dimensions utilisée
pour les modélisations soit assez discrétisée. On doit éviter au maximum que la valeur du χ2

ne subisse l'in�uence d'e�ets numériques. En e�et, un modèle numérique n'est toujours qu'une
approximation d'un modèle théorique. Ainsi, la valeur de χ2 dépendra à la fois de la pertinence
du modèle choisi et de la précision numérique utilisée.

Test numériques sur l'e�et de la discrétisation

La création du modèle peut être longue à réaliser car dans chacune des cellules de la grille,
le calcul du transfert radiatif doit être e�ectué. Pour améliorer le temps de calcul, il est donc
important d'optimiser la grille du modèle. On doit ainsi prendre en compte que les propriétés
physiques des disques évoluent spatialement plus lentement dans les zones externes que dans les
zones internes. De plus, la majorité du �ux que nous recevons provient des zones internes pour
lesquelles nous pouvons avoir de meilleures contraintes physiques. On utilisera donc généralement
une grille avec une meilleure discrétisation pour le centre des disques que pour les parties externes.

Un exemple de discrétisation du modèle est montré sur la �gure 4.4, il consiste en une grille
discrétisée initialement en 64-64-256 sur x,y et z (resp.) La direction z, correspondant à la ligne de
visée, est habituellement sur-discrétisée par rapport aux autres directions car c'est le long de cet
axe que se calcule le transfert radiatif. Dans le code Disk�t, les paramètres utilisés pour contrôler
l'optimisation de la discrétisation de la grille sont ifine et jfine. La grille externe va être sous-
discrétisée par le facteur |ifine|, soit un facteur 2 dans l'exemple. Les jfine pixels centraux seront
quant à eux discrétisés normalement. En�n, une grille interne contenant les i2fine pixels centraux
sera sur-discrétisée par le facteur ifine. Pour ces pixels, l'axe z sera également sur-discrétisé
d'un facteur 2. On e�ectue ensuite une interpolation bilinéaire sur les valeurs obtenues pour
obtenir une discrétisation homogène de l'image, correspondant à celle initialement demandée (ici
64-64-256).

La �gure 4.4 montre un exemple de l'e�et de la discrétisation sur les valeurs du χ2. Nous
avons créé deux pseudo-observations, l'une à bord tronqué et l'autre à bord visqueux, avec une
discrétisation très élevée, de 1024 sur les axes x et y et 4 fois plus grande sur l'axe z. Nous avons
ensuite minimisé chacune de ces observations par les deux modèles pour di�érentes discrétisa-
tions. Les pseudo-observations, sensées normalement représenter des observations réalistes, ne
contiennent cependant pas de bruit. Ce choix fut fait a�n d'éviter que cela ne perturbe l'analyse
faite sur la valeur du χ2 en fonction de la discrétisation.

La pseudo-observation de départ est un disque tronqué avec pour paramètres principaux, T0

= 30 K, q = 0.4, Σc,0(100 UA) = 4.35 g.cm−2, pc = 1.5 et Rcout = 300 UA. Seuls les paramètres
Σc,0(100 UA), pc et Rcout (ou R1 pour le modèle visqueux) ont été ajustés, les autres paramètres
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Figure 4.3 � Exemple d'optimisation de la discrétisation de la grille. Seul l'axe x est représenté.
L'axe y, avec lequel il compose le plan image, a exactement la même discrétisation. On observe ici trois
types d'échantillonage en fonction du rayon du disque. Les parties internes sont les mieux discrétisées,
puis par interpolation bilinéaire, on obtient une grille �nale avec une discrétisation homogène. Le
dernier axe, selon z et parallèle à la ligne de visée, est 4 fois plus echantilloné pour traiter au mieux
le transfert radiatif que l'on calcule selon cette direction.

étant �xés aux bonnes valeurs. La pseudo-observation visqueuse a ensuite été construite à partir
des résultats obtenus lors de la minimisation du modèle à bord tronqué par le modèle visqueux.

On remarque que pour les deux modèles, la di�érence de χ2 entre le cas où on utilise la bonne
loi de densité et celui où on utilise la mauvaise, augmente avec la discrétisation. Lorsque l'on
utilise une très mauvaise discrétisation lors du processus de minimisation, il est même possible
que le mauvais modèle s'ajuste mieux à la pseudo-observation.

Comparaison des deux modèles avec des observations faites au plateau de Bure

Nous nous sommes assuré, après avoir convergé sur les paramètres physiques, que la valeur
du χ2 était stable sous l'e�et d'une sur-discrétisation. Les résultats sont donnés à la �gure 4.5.
Le paramètre Rt à la colonne 4 fut utilisé pour comparer nos résultats avec ceux de Isella et al.
(2009) qui utilisait une loi de densité surfacique pour le modèle visqueux similaire mais exprimée
di�éremment. Dans le cadre de l'évolution visqueuse (Lynden-Bell & Pringle 1974; Hartmann
et al. 1998), il a été montré que Rt correspondait au rayon où le �ux de masse changeait de sens
(vers l'intérieur ou l'extérieur). La colonne 5 indique le ∆χ2, il est positif lorsque la loi à bord
visqueux s'est montrée plus adaptée à l'observation que le modèle tronqué.

Sur les 23 disques analysés, 4 sont mieux représentés par le modèle tronqué, 6 par le modèle
visqueux et 7 le sont de façon équivalente par les deux modèles. Les disques restants sont des
disques compacts optiquement épais, insensibles à la forme précise de la loi de distribution et ne
sont donc pas pris en compte. Dans l'ensemble, aucun des deux modèles ne semble réellement
approcher mieux les observations qu'un autre. Cependant, si on regroupe les disques en fonction
de leur âge, on observe une légère tendance indiquant que les disques les plus âgés sont mieux
représentés par le modèle visqueux, alors qu'au contraire, les disques les plus jeunes le sont
davantage par le modèle à bord tronqué. Cela peut s'expliquer via la conservation du moment
angulaire qui nécessite, pour contrecarrer l'e�et de l'accrétion par l'étoile, qu'une faible partie
de la masse du disque se di�use à grand rayon.

Cependant, cette tendance est très faible. En e�et, les di�érences entre les 2 modèles sont
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Figure 4.4 � E�ets de la discrétisation sur la valeur du χ2 lors de minimisations. Les pseudo-
observations sont discrétisées avec une grille de 1024*1024 sur le plan image et une discrétisation 4
fois supérieure sur l'axe de la ligne de visée. La grille représente un cube de 1000 UA de coté. On a
donc une résolution au modèle d'environ 1 UA sur les axes x et y. Les modèles sont ensuite convolués
par le lobe de l'interféromètre du Plateau de Bure dans sa con�guration d'antenne la plus grande
(760 mètres), soit un lobe de 60 UA pour un disque situé à 150 pc.

Figure 4.5 � Résultats des minimisations de la densité surfacique des disques observés avec l'inter-
féromètre du Plateau de Bure. Un ∆χ2 positif indique que la loi à bord visqueux est mieux adaptée
aux observations. Extrait de Guilloteau et al. (2011).
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très di�ciles à percevoir aujourd'hui avec le Plateau de Bure. L'interféromètre ALMA avec sa
résolution et sa sensibilité plus importante devrait nous permettre de trancher entre ces deux
modèles.

4.4 Evolution radiale de la poussière

Nos simulations et tests nous ayant confortés dans la �abilité de nos outils, nous avons cher-
ché à contraindre la variation radiale des propriétés de la poussière. Cela est possible grâce à
l'utilisation de deux fréquences lors de nos observations, nous permettant de contraindre le para-
mètre β. A partir de l'émission thermique, la seule observable que nous avons est la distribution
de l'émission à la fréquence ν :

I(ν, r) = (1− e−τ(ν,r))B(ν, T (r)) (4.4)

= (1− e−κ(ν,r)Σ(r))B(ν, T (r))

avec B(ν, T (r)), la fonction de Planck. Dans le domaine millimétrique, la poussière est optique-
ment �ne et l'approximation de Rayleigh-Jeans valide dans la plupart des cas, l'équation 4.4
s'écrit alors :

I(ν, r) ∼ κ(ν, r)Σ(r).2
kBTB

λ2
(4.5)

= κ0

(
ν

ν0

)β

Σ(r).2
kBTB

λ2

Au premier ordre, des mesures à deux fréquences permettent donc la séparation de l'évolution
de κ(ν, r) vis à vis de Σ(r)T (r). Cependant, il faut également posséder une résolution angulaire
su�sante pour enlever les dégénérescences entre un modèle avec un β nul et un modèle avec un
disque optiquement épais. Dans nos observations, une étude de la variation radiale de β a pu être
e�ectuée dans 8 disques, présentés à la �gure 4.6. Cela correspond aux disques les mieux résolus
qui n'ont pas de coeur optiquement épais trop étendu, qui ont une taille su�sante (> 100 UA
pour pouvoir mesurer une évolution radiale) et qui n'ont pas de trou interne important tel LkCa
15. Pour chacun des disques, nous détectons une évolution radiale avec β < 0.5 entre 60 et 100
UA, dévoilant la présence de grains de l'ordre du mm, puis au-delà de 100 UA, un β d'environ
1.5 indiquant que les grains sont sub-micrométriques, comme dans le milieu interstellaire. Nous
avons utilisé deux lois di�érentes pour étudier la variation radiale du coe�cient β.

Loi 1 :
β(r) = βi + βrlog(r/R0) (4.6)

avec βi, la valeur à r = R0 et βr, l'indice indiquant l'amplitude de l'évolution radiale.

Loi 2 :

β(r) = 0.85 +
1.7

π
atan(

r −Rb

Rw
) (4.7)

où Rb désigne le rayon de transition auquel le changement de régime petit-gros grains s'e�ectue
et Rw est la largeur sur laquelle s'e�ectue ce changement de régime.

La première loi est une simple loi logarithmique, sans contrainte sur les valeur minimales et
maximales que β peut atteindre. Il peut donc y avoir certaines incohérences aux rayons les plus
internes, non contraints par les observations actuelles à cause de la résolution angulaire, comme
par exemple des valeurs de β négatives. Au contraire, la seconde loi est limitée à l'intervalle
β = 0 (grains de l'ordre du cm) à β = 1.7. De plus, cette loi s'est avérée plus e�cace à mesu-
rer le changement rapide de régime entre petits et gros grains au rayon de transition Rb ∼ 100 UA.
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D'un point de vue théorique, cela s'explique par le fait que des grains de l'ordre du mm sont
beaucoup moins couplés au gaz. Ils ne seront donc pas di�usés par la turbulence ni ne seront
entraînés par le gaz lorsque celui s'étend à de plus grands rayons. De plus, leur taux de migration
vers les petits rayons est plus rapide que pour les petits grains (Weidenschilling 1977).

4.5 Evolution temporelle du paramètre de viscosité α

Le paramètre α, introduit par Shakura & Sunyaev (1973), est un facteur sans dimension
liant la viscosité à l'échelle de hauteur du disque et à la vitesse du son (cf equation 2.37). Sa
valeur approximative dans les disques protoplanétaires est de l'ordre de 10−2. Pour obtenir la
loi exprimant la densité surfacique à bord visqueux, Lynden-Bell & Pringle (1974) ont émis
l'hypothèse que la viscosité évoluait en fonction du rayon comme une loi de puissance et qu'elle
était constante avec le temps. Or, d'après les paramètres que nous avons pu contraindre dans
nos observations, nous montrons à la �gure 4.7 que la valeur du paramètre α décroît avec l'âge
des étoiles. Cela montre une des limites du modèle visqueux à représenter les observations.
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Figure 4.6 � Evolution radiale de l'indice β. Les résultats sont représentés en bleu lorsque l'analyse
a été faite avec la loi 4.6 et en rouge avec la loi 4.7. Les zones hachurées correspondent aux barres
d'erreurs à 1 σ. Le trait hachuré horizontal donne le β moyen. Les trais verticaux pleins et hachurés
donnent respectivement Rt et R1.



64 Observations bi-fréquences en millimétrique de la distribution de poussière

Figure 4.7 � Evolution du paramètre α avec l'âge des étoiles
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Chapitre 5

Chimie dans les disques : Recherche de

molécules soufrées

5.1 Introduction à l'étude sur la chimie du soufre

Dans ce chapitre, il est question de l'étude des molécules soufrées contenues dans les disques.
Nous nous concentrons plus particulièrement sur l'observation de trois molécules CS, SO et H2S
qui sont supposées être les molécules soufrées les plus faciles à détecter. Dickens et al. (2000) ont
montré que dans les nuages moléculaires, le CS était la molécule soufrée la plus abondante. C'est
d'ailleurs la seule à ce jour à avoir été détectée dans les disques protoplanétaires (Dutrey et al.
1997). Son abondance est cependant 30 fois plus faible que dans le nuage moléculaire TMC1, qui
est le nuage où a été découvert le plus de molécules en phase gazeuse. Cela dévoile qu'une chimie
active a eu lieu entre ces deux stades d'évolution de la matière. Dans nos nouvelles observations,
le CS a pu être à nouveau observé (pour la première fois dans GO Tau) mais les molécules H2S
et SO n'ont pu être détectées. Néanmoins, les limites supérieures obtenues sont entre 7 et 10 fois
plus basses que ce qui avait été fait précédemment dans Dutrey et al. (2000) et nous fournissent
de fortes contraintes sur les modèles chimiques.

5.2 Présentation des observations et traitement des don-
nées

J'ai préparé puis e�ectué les observations sur le telescope de 30 mètre de l'IRAM en mai 2010
sous de bonnes conditions météorologiques. J'ai pu utiliser le nouveau receveur EMIR qui nous a
permis d'observer simultanément les raies 110-101 du H2S à 168.8 GHz, les raies 223-112 du SO à
99.3 GHz et également observer la transition J=3-2 du CS. Les sources observées sont 3 T Tauri,
LkCa15, DM Tau, GO Tau ainsi qu'une Herbig Ae MWC480. Ce sont des disques relativement
massifs dont les rayons extérieurs mesurent entre 500 et 900 UA. J'ai ensuite participé à la
réduction des données à l'aide du logiciel CLASS. Les résultats des observations ont été traités
avec Disk�t dans sa version spectroscopique. La géométrie ainsi que la température des disques
observés nous étaient déjà connues grâce aux observations en CO (Piétu et al. 2007; Schaefer
et al. 2009). Le seul paramètre libre a donc été la densité surfacique de la molécule. Il n'est
pas évident de la déduire car le lobe du 30 mètre ne permet pas de résoudre spatialement les
disques. L'émission provient de di�érentes zones ayant des températures, des densités et des
vitesses di�érentes.

Pour déduire le plus précisément la densité surfacique, paramétrée par une loi de puissance,
nous nous sommes aidés de précédentes observations du CO. Elles avaient une résolution angulaire
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su�sante pour �xer l'exposant pm de la densité surfacique moléculaire, égal à 1.5 (cf eq. 5.1).
Étant donné la taille du lobe de l'antenne de 30 mètre et la taille des disques, nos observations
étaient particulièrement sensible à l'émission provenant des rayons entre 200 et 400 UA, c'est
pourquoi le rayon de référence a été choisi à 300 UA. La densité surfacique s'écrit donc sous la
forme :

Σm(r) = Σm,0

( r

300UA

)−1.5
(5.1)

avec Σm,0 la valeur recherchée. En testant di�érentes valeurs, le code Disk�t a déterminé par
minimisation entre les modèles et les observations quelle était la densité surfacique détectée (ou
la limite supérieure) des molécules soufrées.

5.3 Comparaisons avec les modèles chimiques

Les résultats ont ensuite été comparés avec ceux obtenus en utilisant le code de modélisation
chimique NAUTILUS (Hersant et al. 2009). C'est un modèle gaz-grains calculant l'abondance
et l'évolution temporelle de 460 molécules en phase gazeuses et de 195 espèces à la surface des
grains, ce qui demande la prise en compte de 4406 réactions en phase gazeuse et 1733 impliquant
la chimie, la photo-desorption et l'adsorption à la surface des grains. Il prend aussi en compte les
températures et le taux de rayonnement UV propre à chaque étoile. En sortie, il nous fournit la
densité surfacique de la molécule étudiée pour plusieurs rayons ainsi que sa distribution verticale
à un rayon donné.

5.4 Principaux Résultats

De nos modélisations des observations, il ressort que les résultats sont les plus adéquats pour
un disque ayant un rapport C/O de 1.2, une densité initiale d'hydrogène de 2 × 105 cm−3 et un
âge de 106 ans. Ce modèle donne des abondances de CS en accord avec les abondances relevées,
et pour le SO, cohérentes avec les limites supérieures. Par contre il prédit une abondance de
H2S d'au moins un ordre de grandeur supérieur à ce que nous indiquent les observations. Il y a
donc des processus de destruction du H2S qui ne sont pas pris en compte. L'hypothèse la plus
plausible est que sur le plan du disque où la température est très basse et la densité plus élevée,
le H2S se dépose sur les grains et doit réagir chimiquement avec d'autres molécules évitant une
future désorption. Par ailleurs, Garozzo et al. (2010) a relevé que le H2S pouvait être détruit
facilement avec les rayons cosmiques et donner d'autres espèces ou alors se transformer sous
formes de polymères ou d'agrégats amorphes (Wakelam et al. 2004). Cela n'est pas encore pris
en compte aujourd'hui dans les modèles chimiques et pourrait expliquer la très faible quantité
d'H2S observée en phase gazeuse dans les disques. Ce projet ouvre la voie à des observations plus
sensibles avec l'interféromètre ALMA et pointe du doigt les e�orts qui restent à accomplir dans
la modélisation chimique des disques protoplanétaires, en particulier sur les aspects portant sur
la chimie de surface.

5.5 Publication : Chimie du Soufre dans les disques
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Chapitre 6

Sédimentation de la poussière dans les

disques : Observations et prédictions

avec ALMA

6.1 Présentation

L'objectif de cette étude est de determiner si l'interféromètre ALMA pourra mettre en évi-
dence la sédimentation telle qu'elle est prédite théoriquement. Selon de nombreuses simulations,
le grossissement des grains puis leur sédimentation est un processus très rapide. Ainsi, il a été
montré lors d'une simulation numérique qu'une population initiale de grains sub-micrométriques
ne devait mettre que quelques dizaines de milliers d'années pour atteindre des tailles de l'ordre
du millimètre (Dullemond & Dominik 2005). Cependant, des observations indiquant la présence
de petits grains dans les disques protoplanétaires suggèrent que des processus de fragmentation
doivent se produire (van Boekel et al. 2005). Il se forme ainsi un équilibre entre petits et gros
grains dépendant davantage de l'état physique du disque (turbulence, formation de planétési-
maux, ...) que de son âge.

Birnstiel et al. (2011) ont également montré que le grossissement des grains par simple coagu-
lation ne peut aller au-delà de quelques centimètre. En e�et, au dessus de cette taille, les grains
ont tendance à rebondir ou à se détruire plutôt qu'à coller entre eux. Des processus amenant une
forte concentration de la poussière et/ou une instabilité gravitationnelle, telle la sédimentation,
apparaissent donc nécessaires pour la formation de planétésimaux. Selon Dullemond & Dominik
(2004), le temps de sédimentation pour un disque non turbulent est de l'ordre de :

Tsedim ∼ Torb

2πΩtfric
(6.1)

Avec Torb, la durée d'une orbite au rayon r, et Ωtfric, le produit sans dimension de la vitesse
angulaire par le temps nécessaire à un grain initialement au repos pour acquérir la vitesse du
gaz. Plus un grain est couplé au gaz et plus ce temps caractéristique est petit. Au �nal, pour
un grain d'une taille d'un millimètre, le temps nécessaire à la sédimentation revient à environ
une dizaine d'orbites. Ce temps diminue ensuite linéairement avec l'augmentation de la taille des
grains. Par ailleurs, Fromang & Papaloizou (2006) ont montré dans leurs simulations, prenant
en compte une turbulence MHD idéale, que le temps nécessaire pour arriver à une distribution
verticale à l'équilibre était du même ordre. C'est donc un phénomène rapide qui doit être présent
dans la majorité des disques protoplanétaires. Celui-ci nous interesse car selon Goldreich & Ward
(1973), la formation d'une couche �ne et dense de poussière serait à l'origine, ou tout du moins
participerait activement à la formation d'instabilités gravitationnelles, et donc à la formation
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des planétésimaux. D'autres processus telle une concentration radiale induite par une surdensité
locale (ondes spirales, ondes de Rossby, ...) peuvent également aider à provoquer une instabilité
gravitationnelle et expliquer la formation des planétésimaux.

Dans une première étape, nous nous sommes focalisés sur la sédimentation de la poussière car
de nombreuses analyses et prédictions théoriques y ont été consacrées. Avec l'arrivée du nouvel
interféromètre ALMA, nous espérons pouvoir la contraindre observationnellement. Cela est plus
di�cile pour les autres processus concentrant la matière étant donné les faibles échelles spatiales
qui leur sont liées. A partir d'observations de disques protoplanétaires en optique et en proche IR,
des traces de sédimentation ont déjà pu être déduites (Pinte et al. 2008). Cependant, l'émission
provenait de la couche supérieure des disques, à environ 3-5 échelles de hauteur, (D'Alessio et al.
2001; Chiang & Goldreich 1997)), car le disque est très optiquement épais à ces fréquences.
De plus, l'émission était essentiellement émise par des grains de taille a = λ/(2 π), soit entre
0.1 et 10 µm. Des grains, très couplés au gaz et donc à la turbulence, qui ne subissent qu'une
sédimentation très faible.

Il est maintenant primordial de pouvoir étudier la sédimentation à des longueurs d'ondes
plus grandes pour à la fois étudier des grains plus susceptibles de sédimenter et pour sonder
la poussière plus profondément dans les disques. Les longueurs d'ondes dans le domaine sub-
mm/mm sont idéales pour cela mais le manque de résolution angulaire, proportionnelle à λ/D
(avec D, le diamètre de l'antenne ou de l'interféromètre), a longtemps été un obstacle majeur.
Cependant, ALMA, avec des lignes de base maximales d'environ 15 km, atteindra la résolution
angulaire de 0.02 � à 1.3 mm, soit une résolution de 3 AU pour un disque du nuage du Taureau
à 140 pc. Cela semble largement su�sant pour contraindre des échelles de hauteur typiques à r
= 100 UA d'environ 10-20 UA pour le gaz et de l'ordre de 5 UA lorsque la poussière a sédimenté
(Boehler et al. 2012).

Cependant, comme de telles lignes de base ne sont pas encore accessibles aujourd'hui, nous
avons utilisé le code de transfert DiskFit, modélisant l'émission thermique de la poussière, pour
simuler l'observation de disques protoplanétaires. Pour cela, nous avons modi�é ce code a�n
que la distribution verticale de poussière ne soit plus identique à celle du gaz mais corresponde
dorénavant à celle déduite de la théorie et de simulations e�ectuées dans le cadre de turbulences
induites par instabilités magnétorotationnelles. Par ailleurs, il a été également indispensable de
décrire l'émissivité des grains en fonction de leur taille. A partir d'une loi paramétrique, nous
avons reproduit avec une précision très satisfaisante les courbes d'émissivité obtenues par Ricci
et al. (2010) qui avait utilisé la théorie de Mie. Ces courbes représentent l'évolution de κ1mm et
de β1−3mm en fonction de la taille maximale de la distribution des grains et sont visibles à la
�gure 6.3. Nous avons préféré utilisé une méthode paramétrique car elle nous permet d'obtenir
rapidement les propriétés d'émissions des grains à toutes les fréquences utilisées par ALMA et
pour toutes tailles de grains. De plus, la précision de la théorie de Mie ne nous est pas apparue
nécessaire car elle dépend d'éléments comme la composition ou la forme des grains, qui ne sont
toujours que peu contraints. Nous nous sommes ensuite servi du simulateur ALMA, développé à
l'IRAM par Pety et al. (2001), qui permet de reproduire le plus précisément les observations en
fonction de la longueur d'onde, de la con�guration des antennes et de nombreux autres paramètres
propres à chaque observation. L'objectif �nal est ici de déterminer si la sédimentation peut être
observable et si cela est possible d'en déduire la meilleure stratégie observationnelle pour la
quanti�er.

6.2 Etude de la sédimentation de la poussière

Plusieurs types de sédimentation sont inclus dans notre code de transfert radiatif. La première
est inspirée du modèle de D'Alessio et al. (2006) et est composée de trois couches. Une couche
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supérieure de petits grains, avec un rapport poussière/gaz inférieur au rapport standard égal à
1/100 pour représenter la disparition de la poussière de cette zone. Une couche interne sur le plan
du disque, composée de gros grains et qui récupère la masse de poussière perdue par la couche
supérieure. En�n, une couche intermédiaire dont les propriétés optiques des grains et le rapport
gaz sur poussière varient linéairement entre les deux couches.

Un autre modèle testé est le modèle gaussien homothétique où on décide simplement que les
distributions verticales de la poussière sont des gaussiennes dont l'échelle de hauteur est égale à
celle du gaz à un facteur près inférieur à 1, constant avec le rayon du disque.

Le dernier modèle, que nous avons majoritairement utilisé, est aussi le plus réaliste et découle
de simulations e�ectuées par Fromang & Nelson (2009). Aujourd'hui, le seul processus qui per-
mette d'expliquer convenablement le transport du moment angulaire dans les disques est la tur-
bulence MHD déclenchée par MRI (Magneto-Rotationnal Instability) (Balbus & Hawley 1991).
Prenant cela en compte, Fromang & Nelson (2009) ont étudié l'évolution de la sédimentation
à l'intérieur des disques protoplanétaires à travers des simulations magnéto-hydrodynamiques
globales pour di�érentes tailles de grains. Le coût élevé en terme de calcul les a obligé à faire
certaines estimations. Ainsi, ils considèrent la MRI idéale et ne prennent pas en compte la dis-
sipation sur de petites échelles de la MRI (Fromang et al. 2007; Lesur & Longaretti 2007), ni
la présence d'une zone morte (Gammie 1996). De manière générale, la distribution verticale de
poussière dépend de l'équilibre entre la force de gravité de l'étoile attirant la poussière sur le
plan du disque et la turbulence, étudiée comme un processus de di�usion. Cette dernière est
quanti�ée via le coe�cient D. Une option souvent choisie est d'avoir un coe�cient de di�usion
verticalement constant avec :

D = D̃CsH (6.2)

D̃ étant le rapport α/Sc entre le paramètre de viscosité α et le coe�cient de Schmidt Sc. Ce type
d'équation a l'avantage d'avoir une solution analytique permettant d'exprimer la distribution
verticale de la poussière lorsque celle-ci a atteint un état d'équilibre. Cependant, la turbulence
variant en fonction de la hauteur dans le disque, il est plus réaliste d'utiliser un coe�cient de dif-
fusion non constant verticalement. Pour prendre en compte la strati�cation verticale, l'approche
donnant :

D = δv2zτcorr (6.3)

fournit une bonne approximation du coe�cient de di�usion réel (Fromang & Papaloizou 2006).
Dans cette équation, δv2z représente la �uctuation de la vitesse turbulente et τcorr, le temps de
corrélation de ces �uctuations. Ces valeurs sont obtenues numériquement par simulation MHD
et montrent que le coe�cient de di�usion augmente avec la hauteur dans le disque, de par
l'accroissement de la vitesse de di�usion turbulente. Cette notation pour D, plus complexe,
ne permet pas d'obtenir analytiquement la distribution �nale de la poussière. Elle doit être
intégrée numériquement. Contrairement au modèle précédent, le pro�l vertical de la distribution
de poussière ne suit plus exactement une gaussienne. En e�et, le modèle gaussien prédit une
densité volumique de poussière trop importante pour z supérieur à 1.5 échelle de hauteur du
gaz. Cependant, cette di�érence est négligeable lorsque l'on étudie le disque aux fréquences
millimétriques, sensible particulièrement aux gros grains supérieur à 100 µm regroupés sur le
plan du disque. Seules des observations en IR nous permettraient peut-être de distinguer ces
di�érentes lois et donc mettre en évidence l'évolution verticale du coe�cient de di�usion. Pour
inclure les résultats de ces simulations dans notre code, nous les avons donc approchés par des
gaussiennes. Fromang & Nelson (2009) ont calculé la valeur du rapport Hd/H, entre l'échelle de
hauteur de la poussière et celle du gaz, pour di�érentes valeurs de (Ωtfric)0 soit Ωtfric pour z =
0. Ce produit est sans dimension et très pratique à utiliser car il dépend à la fois des propriétés
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Figure 6.1 � Rapport de l'échelle de hauteur de la poussière avec celle du gaz en fonction de
(Ωtfric)0. Les diamants noirs sont les valeurs données par les simulations. Les deux segments rouges
représentent la paramétrisation utilisée pour l'étude présente. Cette �gure est adaptée de Fromang
& Nelson (2009).

du disque et de celles des grains. Son expression exacte est :

(Ωtfric)0 =
√
2π

ρsa

Σ(r)
(6.4)

avec ρs, la densité des grains de poussière et a, leur rayon. A la �gure 6.1, nous apercevons à
la fois les résultats des simulations pour trois valeurs de Ωtfric et leur approximation par deux
droites. Ces deux droites expriment également les conditions aux limites, avec une évolution du
rapport Hd/H très faible pour des grains de petites tailles (Pinte et al. 2008) alors qu'il chute
en (Ωtfric)

−0.5 pour les grains de plus grand rayon (Dubrulle et al. 1995; Carballido et al. 2006).
En e�et, plus les grains sont gros et moins ils sont couplés au gaz, ce qui les rend peu sensibles
aux turbulences. Il en découle une sédimentation di�érenciée pour chaque taille de grains. On
remarque que notre approximation surestime la sédimentation pour les gros grains par rapport
aux simulations. Cependant, la densité spéci�que des grains ρs (estimée généralement entre 1
et 3 g.cm3) que nous avons choisie est assez faible (1.5 g.cm3), ce qui diminue le degré de
sédimentation. Au �nal, on peut considérer que la sédimentation choisie est intermédiaire.

La �gure 6.2 montre la distribution verticale des grains pour di�érentes tailles. Elle a été

calculée pour un disque ayant une densité surfacique en Σ(r) = 3.4.
(

r
R0

)−1
g.cm−2. Pour un

disque moins dense, la sédimentation serait plus forte.
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Figure 6.2 � Evolution de l'échelle de hauteur de la poussière pour di�érentes tailles de grains en
fonction du rayon.

6.3 Emission et absorption des grains de poussière en
fonction de leur taille

Les propriétés d'émission et d'absorption des grains dépendent de leur taille (Miyake &
Nakagawa 1993; Draine 2006) et nous avons vu dans la section précédente que ceci est également le
cas pour leur degré de sédimentation. On observera donc des poussière aux propriétés di�érentes
selon la hauteur où l'on se place dans le disque. Par exemple, nous avons vu à la section 3.1.1
que l'exposant β du coe�cient d'absorption diminuait lorsque la taille des grains augmentait
et que son amplitude s'en trouvait aussi modi�ée. D'autres facteurs jouent également sur les
propriétés d'émission et d'absorption de la poussière, comme la composition et la porosité des
grains (Pollack et al. 1994). Au second ordre, on peut également noter que leur température
et leur forme in�uent (Semenov et al. 2003). Cependant, ces paramètres sont peu contraints
aujourd'hui et évoluent probablement selon le rayon et la hauteur dans le disque. Ainsi, sur le
plan du disque, au-delà d'un rayon de quelques UA, le milieu est su�samment froid pour que la
plupart des molécules en phase gazeuse se posent sur les grains et pour qu'un manteau de glace
s'y forme. Pour le moment, nous faisons l'approximation que la composition de la poussière reste
la même dans l'ensemble du disque. L'interféromètre ALMA, travaillant aux longueurs d'ondes
millimétrique, sera surtout sensible à la matière contenue dans le plan froid du disque et d'où
provient la majeure partie de la poussière.

La composition des grains que nous utilisons est celle donnée dans Pollack et al. (1994). Ils
sont supposés sphériques et sont composés en volume de 10 % de silicates, de 20 % de matière
carbonnée, et de 20 % de glace d'eau. Les derniers 50 % sont composés de vide exprimant la
porosité des grains. Si l'on émet l'hypothèse d'une composition précise, on peut en déduire,
grâce aux constantes diélectriques des composants, l'émissivité des grains en utilisant la théorie
de Mie. Pour nos simulations, nous voulions la connaître aux longueurs d'ondes couvertes par
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AlMA (entre 0.5 et 3 mm) et pour de nombreuses distributions de grains, ayant des tailles
comprises entre 0.01 µm et 10 cm. Utiliser la théorie de Mie ne nous est pas apparue nécessaire
car les temps de calcul augmentent rapidement avec la taille des grains. Un deuxième point
plus important est que la précision donnée par la théorie ne s'avère utile que si l'on connaît
précisément la composition et la structure des grains, ce qui n'est pas le cas aujourd'hui. Nous
avons donc préféré utiliser une loi paramétrique exprimant l'émission d'un grain d'une taille
donnée en fonction de la fréquence. Cette approche est basée sur le fait que la fonction d'émissivité
en fonction de la fréquence est composée de deux asymptotes. La première à courte longueur
d'onde, étant simplement due à la surface géométrique des grains de poussière, et la deuxième à
grande longueur d'onde, pouvant s'écrire comme une loi de puissance commune à tous les grains.
Entre ces deux régimes, on retrouve une résonance pour λ ∼ 2πa dont les principaux aspects
sont la taille et la largeur. La structure détaillée de cette résonnance ne nous interesse pas car
celle-ci disparait lorsque l'on intègre ensuite l'émissivité sur une distribution en taille de grain.
Plus de précision sur cette loi paramétrée est écrite dans l'appendice B de l'article Boehler et al.
(2012).

Pour des distributions entre une taille minimum amin et une taille maximum amax, comme
obtenues par Ricci et al. (2010), on remarque sur la �gure 6.3 que l'on retrouve avec une bonne
précision les courbes d'émissivité à 1 mm ou encore le β1−3mm. Par extrapolation, on peut alors
estimer les résultats à de plus petites ou de plus grandes longueurs d'ondes. Plusieurs indices p,
allant de 2.5 à 4 sont représentés sur cette �gure et correspondent à des distributions en taille
de grains di�érentes selon la formule :

m(a) = n0.a
−p (6.5)

avec a le rayon du grain de poussière et n0 un facteur de normalisation. Dans le milieu interstel-
laire, l'indice p a été mesuré égal à 3.5 en étudiant la di�usion et l'extinction de la lumière des
étoiles (Mathis et al. 1977; Draine & Lee 1984). Cependant, à l'intérieur des disques protoplané-
taires, les processus de coagulation et de fragmentation sont di�érents et l'indice p est susceptible
d'être modi�é. Davis & Ryan (1990) ont obtenu expérimentalement que cette indice pouvait va-
rier entre 1.9 pour des collisions à faibles vitesses et jusqu'à environ 4 pour des collisions très
rapides. La distribution (cf équation 6.5) est ensuite intégrée verticalement sur le disque, avec
pour chaque rayon, un n0 di�érent, proportionnel à Σ(r).

6.4 Création des simulations d'observations

6.4.1 Choix des grains

Pour se confronter à des degrés de sédimentation di�érents, nous avons utilisé deux types de
distributions de grains, l'une avec des grains de taille modérée (≤ à 3 mm) et l'autre avec des
grains dits de grande taille, allant jusqu'à 10 cm. Chacune de ces distributions possède un même
exposant p égal à 3. Nous avons choisi cette valeur pour p car selon la prescription de Draine
(2006), le β, donné pour une distribution avec amax supérieur à trois fois la longueur d'onde
d'observation, est égal à (p− 3)× 1.7, 1.7 étant la valeur du β pour le milieu interstellaire. Cela
signi�e donc que pour un p supérieur ou égal à 3.5, β ne pourrait pas descendre en dessous de
0.85. Or, ce n'est pas ce qui est observé dans de nombreux disques protoplanétaires (Ricci et al.
2010). Nous avons aussi conservé la même masse pour chaque disque, qui est de 3.10−2 Msol. Le
disque ayant les plus gros grains sera davantage sédimenté mais il sera également moins lumineux
aux longueurs d'ondes observées par ALMA. En e�et, le pic d'émission de grains de rayon a est
approximativement à λ = 2πa. Avec p = 3, la majeure partie de la masse est regroupée dans
les grains les plus gros. Cela implique, pour la distribution avec les plus gros grains, que le pic
d'émission se situe à λ ∼ 50 cm, largement au-delà des fréquences d'observations d'ALMA.
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Figure 6.3 � Evolution du coe�cient d'absorption κ1mm et de l'indice β1−3mm de la poussière en
fonction de la distribution en taille des grains. Ceux-ci conservent le même amin à 0.01 µm mais
di�érents amax et di�érents exposants p .

6.4.2 Choix de la con�guration de l'interféromètre

Pour notre étude, nous avons utilisé 4 fréquences : 670, 340, 230 et 100 GHz (resp. ∼ 0.5
mm, 0.8 , 1.3 et 3 mm). Les observations ont dans un premier temps toutes été e�ectuées avec
les mêmes lignes de bases, dont les plus grandes sont de 2.3 km. Cela permet pour un projet
observationnel d'e�ectuer toutes ces observations dans un intervalle de quelques jours, alors que
la con�guration des antennes n'a pas ou peu été modi�ée. La résolution obtenue à 1.3 mm (230
GHz) est de 0.14�, ce qui correspond à 19.6 UA pour un disque placé à 140 pc dans la région de
formation d'étoiles du Taureau. Cela doit être su�sant pour observer la sédimentation dans les
disques protoplanétaires.

6.5 Résultats

6.5.1 Disques avec la même distribution de gaz

Dans un premier temps, nous avons cherché à comparer des disques possédant la même
distribution verticale pour le gaz, à l'équilibre hydrostatique, mais dont la poussière était soit
mélangée de façon homogène avec le gaz soit sédimentée (Fromang & Nelson 2009).

Une rapide comparaison de l'émission thermique de la poussière est faite à la �gure 6.4 pour
des disques observés à 670 Ghz et sous di�érentes inclinaisons (de 70°à 90°). Pour chacune de
ces inclinaisons, on remarque que le modèle non sédimenté a un �ux supérieur lorsque l'on se
observe à plusieurs échelle de hauteur, ce qui était le résultat attendu. Ainsi dans le contexte ou
l'échelle de hauteur du gaz est connue, la di�érence entre un disque sédimenté et non sédimenté
est assez évidente pour un disque avec une inclinaison ≥ 80°. Cependant, avec des lignes de
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Figure 6.4 � Simulation d'observation de disques inclinés observés à 670 GHz et sous di�érentes
inclinaisons. A gauche : Les disques sédimentés (S), au centre : disques non sédimentés (NS), et
à droite : la di�érence (NS-S). La distribution du gaz est la même quelle que soit le disque, seule
celle de la poussière varie entre les deux modèles. L'ellipse à la �gure en bas à gauche représente la
résolution spatiale de l'interféromètre à cette fréquence.

bases maximum de 2.3 km, la résolution angulaire n'est pas su�sante à 3 mm pour observer
ce phénomène. Cela necéssite au moins une fréquence de 340 Ghz, soit une résolution angulaire
de 0.14� pour un disque de la région du taureau. Je rappelle ici que la distribution verticale
du gaz, sous l'hypothèse qu'il soit à l'équilibre hydrostatique, peut être déduite, à partir de la
température du milieu, via l'équation 2.27. La température peut être contrainte par l'observation
des molécules en phase gazeuse et plus précisément par leur largeur de raie.

6.5.2 Minimisations de pseudo-disques sédimentés par des disques

non sédimentés

Pour se mettre dans les conditions d'observations les plus réalistes, nous avons modélisé des
disques sédimentés, que nous appelons pseudo-observations car avec une très forte discrétisation,
en 4096-4096-4096 (sur nx, ny et nz) pour une grille de 200 UA de coté. Cela permet de prendre
en compte la très faible échelle de hauteur des grains les plus gros et de limiter tout e�et de
numérisation. Nous avons aussi ajouté du bruit thermique aux observations représentant 30
minutes d'observations sur chacune des fréquences. Nous avons ensuite minimisé ces pseudo-
observations par des disques non-sédimentés dont la discrétisation était de 512-512-2046. Les
paramètres libres étaient la densité surfacique, la température, l'exposant de la loi d'émissivité β,
le rayon extérieur, l'inclinaison du disque, son angle de position et le paramètre le plus important,
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Tableau 6.1 � disques sédimentés minimisés par des modèles non sédimentés : grains de taille
modérée

Param & T0 q pc Rout βi βr H0 hh χ2

inclis 30 0.4 0 14.6 1.30

(Cas 1)
70◦ 34.8 ± 0.07 0.319 ± 0.001 2.14 ± 0.002 103.0 ± 0.03 0.442 ± 0.001 [0] (15.7) (1.34) 1276606
80◦ 35.0 ± 0.07 0.346 ± 0.002 1.85 ± 0.004 103.0 ± 0.03 0.292 ± 0.001 [0] (15.8) (1.33) 1415333
85◦ 29.5 ± 0.13 0.504 ± 0.004 1.31 ± 0.006 109.0 ± 0.06 0.293 ± 0.003 [0] (14.5) (1.25) 1683039
90◦ 19.9 ± 0.26 0.542 ± 0.008 0.16 ± 0.01 109.6 ± 0.09 0.930 ± 0.006 [0] (11.9) (1.23) 1319208

(Cas 2)
70◦ 35.5 ± 0.07 0.306 ± 0.003 2.05 ± 0.005 108 ± 0.03 0.484 ± 0.005 0.156 ± 0.003 (15.9) (1.35) 1299320 **
80◦ 34.8 ± 0.07 0.349 ± 0.004 1.70 ± 0.007 111 ± 0.03 0.483 ± 0.008 0.300 ± 0.005 (15.7) (1.33) 1393296
85◦ 28.6 ± 0.09 0.533 ± 0.005 1.35 ± 0.008 116 ± 0.05 0.334 ± 0.010 -0.016 ± 0.007 (14.3) (1.23) 1679815
90◦ 20.6 ± 0.15 0.550 ± 0.009 0.18 ± 0.02 111 ± 0.07 0.398 ± 0.021 -1.25 ± 0.013 (12.1) (1.22) 1312764

(Cas 3)
70◦ 35.8 ± 0.1 0.306 ± 0.001 2.23 ± 0.002 106 ± 0.03 0.466 ± 0.001 [0] 13.4 ± 0.04 1.33 ± 0.005 1262191
80◦ 35.5 ± 0.06 0.306 ± 0.003 1.95 ± 0.005 109 ± 0.03 0.390 ± 0.001 [0] 7.7 ± 0.04 1.21 ± 0.008 1203651
85◦ 32.5 ± 0.06 0.351 ± 0.004 1.62 ± 0.008 119 ± 0.04 0.444 ± 0.002 [0] 3.0 ± 0.04 0.46 ± 0.01 1156239
90◦ 29.2 ± 0.13 0.294 ± 0.012 0.20 ± 0.01 113 ± 0.06 0.754 ± 0.076 [0] 4.0 ± 0.04 0.10 ± 0.02 1162383

(Cas 4)
70◦ 35.9 ± 0.06 0.305 ± 0.002 2.14 ± 0.004 108 ± 0.04 0.493 ± 0.004 0.099 ± 0.003 13.3 ± 0.03 1.32 ± 0.008 1278814 **
80◦ 36.4 ± 0.04 0.291 ± 0.003 1.90 ± 0.006 116 ± 0.04 0.551 ± 0.007 0.397 ± 0.004 7.81 ± 0.03 1.20 ± 0.011 1189558
85◦ 31.1 ± 0.04 0.378 ± 0.006 1.55 ± 0.013 128 ± 0.05 0.654 ± 0.017 1.13 ± 0.01 3.13 ± 0.03 0.92 ± 0.017 1134176
90◦ 34.4 ± 0.10 0.068 ± 0.004 1.21 ± 0.006 122 ± 0.05 0.738 ± 0.008 -0.380 ± 0.005 4.04 ± 0.03 0.34 ± 0.016 1145282

Les valeurs indiquées sous les paramètres sont celles utilisées dans les pseudo-observations de départ. ** Resultats n'ayant probablement pas
convergés, étant donné que leur χ2 est plus grand que pour des cas plus simples (βr = 0).

l'échelle de hauteur à R = 100 UA. Les principaux résultats de cette étude sont présentés dans
le tableau 6.1, pour des grains de taille modérée (≤ 3mm), utilisant une loi de densité surfacique
à bord visqueux pour les pseudo-observations et une loi à bord tronqué pour les disques servant
à les approcher. Il nous a en e�et semblé plus réaliste de ne pas utiliser exactement les mêmes
lois entre le modèle et la pseudo-observation car de façon générale, les lois que nous utilisons ne
sont toujours que des approximations de la réalité. 4 cas ont été étudiés ; dans le premier, nous
avons assumé pour les modèles que le gaz était à l'équilibre hydrostatique, ce qui est le cas le
moins bon car la poussière que nous observons dans la pseudo-observation est sédimenté. Cela
amène à 90°à biaiser la température déduite pour réduire l'échelle de hauteur. Dans le deuxième
cas, nous avons ajouté la possibilité d'avoir un β variant avec le rayon (cf équation 3.13), ce
qui améliore un peu le χ2 entre la pseudo-observation et le modèle. Dans le troixième cas, nous
laissons l'échelle de hauteur du gaz (et donc celle de la poussière) libre. Ceci est le paramètre
fondamental pour detecter la sédimentation et améliore grandement le χ2. En�n, dans le 4ème
cas, à la fois l'échelle de hauteur et le β en fonction du rayon sont libres.

On remarque qu'à la résolution étudiée, il a toujours été possible de mesurer une échelle
de hauteur pour la poussière inférieure à celle du gaz, d'une valeur de 14.6 AU à un rayon de
100 UA. Cependant, ces di�érences ne deviennent signi�catives que pour une inclinaison des
disques ≥ à 75°. On mesure alors en e�et une échelle de hauteur pour la poussière ≤ à 10
UA, dénotant une divergence importante par rapport à la valeur attendue sans sédimentation.
Pour obtenir ce résultat, il n'était pas nécessaire d'utiliser les 4 fréquences une seule su�sait. Le
meilleur compromis semble être la fréquence à 340 GHz qui garde une bonne résolution et donc
donne le résultat avec une forte précision tout en ne sou�rant pas d'une trop forte absorption de
l'atmosphère.

Nous avons aussi testé, dans les paramètres de minimisations, l'utilisation d'un β(r). Notre
objectif était de savoir si la sédimentation pouvait faire croire à une variation radiale des pro-
priétés de la poussière. Les résultats indiquent que pour une inclinaison infériere à 80°, l'indice
β(r) reste proche de zéro, c'est à dire que la sédimentation ne biaise pas l'interprétation des
propriétés de la poussière. En revanche, pour des inclinaisons supérieures, les valeurs varient
signi�cativement. L'in�uence de la sédimentation sur le paramètre β(r) ne peut donc plus être
négligée et est de plus très complexe à prédire car varie rapidement avec l'opacité du disque en
fonction du rayon.

Dans le cas plus complexe où le disque est optiquement �n, même aux petits rayons, la tem-
pérature ne pourra pas être contrainte de façon précise. Il s'avèrera donc di�cile de comparer
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Figure 6.5 � Di�érence entre une pseudo-observation à 230 GHz d'un disque sédimenté incliné à
85°et le résultat de la minimisation (cas 4, cf tableau 6.1) par un modèle homogène . La distribution
de grains a une taille maximale de 10 cm.

l'échelle de hauteur observée pour la poussière avec celle du gaz calculée à l'équilibre hydro-
statique. Une possibilité serait de pouvoir di�érencier directement un disque homogène (gaz et
poussière parfaitement mélangés) ayant une petite échelle de hauteur du disque sédimenté (dont
le gaz a une distribution verticale plus étendue) s'en approchant le plus. Ceci est visible à la �gure
6.5 où les disques représentés sont inclinés à 85 degrés et observés à 230 GHz. Les conclusions
sont cependant les mêmes pour tous les disques que nous avons étudiés, inclinés entre 80 et 90
degrés et observés entre 230 et 670 GHz.

La �gure du bas montre la di�érence entre les deux modèles. Comme on pouvait s'y attendre,
en comparaison du modèle homogène, le disque sédimenté a un dé�cit d'émission à plusieurs
échelles de hauteur, et au contraire un surplus d'émission sur le plan du disque. Ces di�érences
augmentent avec le rayon, ce qui suggère en première approximation d'observer des disques
étendus. Cependant, dans de récentes d'observations, Guilloteau et al. (2011) ont détecté une
ségrégation radiale de la poussière dans les disques avec uniquement des petits grains de l'ordre
du µm au-delà de 100 UA. Dans ce cas, à grand rayon, la poussière restante est couplée au gaz et
très peu sédimentée, ce qui diminue la probabilité de détecter des traces de sédimentation. L'e�et
semble donc davantage visible aux rayons compris entre 50 et 100 UA, où les gros grains sont
toujours présents et les di�érences d'échelles de hauteur plus facilement discernables. Néanmoins,
les di�érences entre les 2 modèles restent très faibles, de l'ordre du pour cent. Il est donc préférable
d'étudier la sédimentation sur des disques en contraignant également l'échelle de hauteur du gaz.
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6.6 Conclusion

Notre étude suggère donc que la sédimentation devrait être observable, dans le cadre où
la turbulence dans le disque provient d'instabilités magnétorotationnelles et où les grains de
poussière ont grossi jusqu'à une taille de l'ordre au moins du mm. Ainsi, pour un disque de
100 UA situé dans le nuage du Taureau, en utilisant seulement des lignes de base maximales
de 2.3 km, les fréquences comprises entre 230 GHz et 670 GHz se sont avérées pertinentes pour
quanti�er la sédimentation avec seulement 30 minutes d'observations sur chaque fréquence.

Cependant, notre modélisation ne prend pas certains aspects qui pourraient compliquer la
detectabilité de la sédimentation. Par exemple, nos disques simulés ont un rayon externe de 100
UA, ce qui est cohérent avec les observations de disques lumineux faites par Guilloteau et al.
(2011) et Andrews et al. (2011). Pour des disques de taille inférieur, les di�érences d'échelles entre
le gaz et la poussière seront plus di�ciles à discerner et necessiteront une plus grande résolution.
Pour des disques plus grands, une évolution radiale des propriétés des grains sera probablement
à prendre en compte. En�n, nous avons utilisé des disques axisymétriques alors que des disques
protoplanétaires réels peuvent être composés de spirales et/ou de "déformations".

Dans une première étape, si la structure du gaz a pu être mise en évidence par ailleurs, une
seule fréquence est su�sante pour di�érencier la distribution verticale du gaz et de la poussière.
Ainsi, une observation à 670 GHz ou à 340 Ghz sera su�sante. Par contre, si l'on veut également
déterminer la température du gaz ainsi que la masse de l'étoile centrale pour calculer l'échelle
de hauteur du gaz en équilibre hydrostatique, cela necessite 2 fréquences voire 3 si l'on désire
également mesurer une variation radiale des propriétés de la poussière (Boehler et al. 2012).

Dans une deuxième étape, une étude un peu plus complexe serait de mesurer l'échelle de
hauteur pour di�érentes tailles de grains, et ainsi apporter une contrainte supplémentaire pour
les modèles de sédimentation. Cela est possible en utilisant 2 fréquences di�érentes, chacune
étant sensible majoritairement à une taille de grain de l'ordre de 2πa. De cette façon, en utilisant
par exemple des fréquences à 0.5 mm et à 3 mm, et en modi�ant la con�guration des antennes
pour conserver une résolution similaire, nous serions capable de mesurer une échelle de hauteur
en fonction de la taille des grains.
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6.7 Publication : Détectabilité de la sédimentation de
la poussière avec ALMA
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Conclusions et Perspectives

Conclusions

Durant ma thèse, j'ai travaillé essentiellement à la modélisation et à l'observation de l'émis-
sion thermique de la poussière dans les disques protoplanétaires. Pour interpréter au mieux ces
données, il m'a fallu d'abord bien comprendre les propriétés et l'évolution des disques protopla-
nétaires à partir à la fois de données observationnelles (Chapitre 1) et de modèles théoriques
(Chapitre 2). J'ai ensuite participé activement au développement du code de transfert radiatif
Disk�t, présenté dans le Chapitre 3, qui nous sert à interpréter les observations via une méthode
de minimisation. Nous avons alors pu observer de nouvelles caractéristiques à l'intérieur des
disques :

� Grâce à des observations e�ectuées avec l'interféromètre du Plateau de Bure, nous avons
mis en évidence pour la première fois une variation radiale des propriétés de la poussière
dans les disques protoplanétaires. En e�et, l'indice spectral β du coe�cient d'émission
fut mesuré être de l'ordre de 1.7 pour r supérieur à 100 UA, synonyme de grains sub-
micrométriques, et décroissant vers 0 pour r inférieur à 100 UA, signi�ant que les grains
y ont atteint une taille de l'ordre du mm au minimum (Guilloteau et al. 2011). Cette
variation fut observée dans les 8 disques de notre échantillon où la résolution angulaire et
la taille du disque le permettaient.

� En utilisant le même jeu d'observations, nous avons également essayé de contraindre la loi
représentant la densité surfacique selon le rayon. Cependant, bien que la représentation
à bord visqueux de la densité surfacique semble plus réaliste que celle à bord tronqué,
nous n'avons pas pu distinguer sur les 23 disques étudiés une tendance forte montrant
que ce modèle correspondait davantage aux observations. Une légère tendance, néanmoins,
indique que les disques les plus âgés sont mieux représentés par la loi à bord visqueux. Cela
peut s'expliquer par le fait que la di�usion radiale du disque, nécessaire pour conserver le
moment angulaire (cf 2.1.3), augmente avec le temps. Cependant, une comparaison plus
précise de ces deux lois de densité surfacique nécessite une meilleure résolution et sensibilité
que seul ALMA pourra nous fournir.

� Outre l'étude de la poussière via l'interféromètre du Plateau de bure, nous avons utilisé le
télescope de 30 mètre de l'IRAM pour tenter de détecter les molécules soufrées CS, H2S et
SO dans quatre disques protoplanétaires (3 T Tauri : LkCa15, DM Tau et GO Tau ainsi que
la Herbig Ae MWC480). Seule la molécule CS avait pu être détectée jusqu'alors. Malgré
une sensibilité accrue et des limites supérieures 7 à 10 fois meilleures aux observations
précédentes, les 2 molécules soufrées H2S et SO n'ont toujours pu être détectées. Cela
nous a permis cependant de contraindre notre modélisation chimique e�ectuée grâce au
code NAUTILUS (Hersant et al. 2009) et de mettre en évidence une prévision fortement
sur-évaluée de l'abondance de la molécule H2S. Cela s'explique sûrement par le fait qu'à
basse température, le H2S se dépose à la surface des grains et réagit chimiquement avec
d'autres molécules, évitant ainsi une future désorption. Cela pointe du doigt les e�orts à
accomplir dans la modélisation chimique, principalement celle à la surface des grains, pour
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expliquer les observations.
� Pour préparer de futures observations, nous avons amélioré notre code de transfert radia-
tif DiskFit pour determiner si ALMA pourra mettre en évidence la sédimentation de la
poussière dans les disques. C'est une étape essentielle permettant, selon le mécanisme de
Goldreich-Ward (cf section 2.3.1), la formation de planétésimaux de l'ordre du kilomètre à
partir de grains de poussière centimétriques. Pour cela, nous avons paramétrisé l'émissivité
des grains en fonction de leur taille à partir des données présentes dans Ricci et al. (2010).
Nous avons également utilisé un modèle de sédimentation (Fromang & Nelson 2009) basé
sur des simulations numériques où la turbulence était créée à partir d'instabilités magnéto-
rotationnelles. A partir de toutes ces données, nous avons simulé des observations d'ALMA
et avons montré qu'à l'aide de cet interféromètre, il devra être possible de détecter la sé-
dimentation de poussière à partir d'une résolution angulaire d'environ 0.15�, soit ∼ 20 UA
pour des disques situés dans le nuage du Taureau.

Perspectives

A court terme

A court terme, mon objectif est d'utiliser l'interféromètre ALMA pour observer la sédimen-
tation. Lorsque des lignes de bases supérieures à 2 km seront disponibles, j'utiliserai les résultats
obtenus lors de nos simulations (Boehler & al, 2012) pour la mettre en evidence observationnel-
lement sur des disques ayant une inclinaison supérieure à 70 degrés. De plus, je devrai pouvoir
quanti�er cette sédimentation en comparant l'échelle de hauteur de la poussière avec celle du
gaz, à l'équilibre hydrostatique.

Nous essaierons également avec ALMA de contraindre davantage la densité surfacique. Comme
nous l'avons dit précédemment, le modèle à bords visqueux semble plus réaliste. Néanmoins, il
repose sur certaines hypothèses qui n'ont jamais pu être prouvées. Par exemple, cela suppose que
le paramètre de viscosité α doit être constant avec le temps, or, dans Guilloteau et al. (2011),
nous avons au contraire mesuré que celui-ci semblait décroître. D'autres paramètres tels la tur-
bulence et son origine in�uent sur la forme de la densité surfacique des disques en fonction du
rayon. Il est donc important de la contraindre le mieux possible pour a�ner la compréhension
des processus physiques à l'intérieur des disques protoplanétaires.

A moyen terme

Il sera également intéressant de pouvoir utiliser l'interféromètre EVLA situé au Nouveau-
Mexique. Celui-ci observe à de plus grandes longueurs d'ondes qu'ALMA, soit entre ∼ 7 mm
et 20 cm. Cela permettra de faire une étude de la variation de β pour plusieurs doublets de
fréquences. Je souhaiterais alors contraindre la taille limite des grains que nous avons dans
les disques protoplanétaires. Pour une distribution en taille de grain exprimée par une loi de
puissance, la �gure 6.6 montre les courbes d'émission en fonction de la longueur d'onde pour
di�érents amax. On remarque un changement de pente important lorsque nous nous trouvons
à une longueur d'onde légèrement supérieure à la taille des grains. Ce même phénomène a été
observé quel que soit l'exposant p de la distribution en taille des grains entre 2.5 et 4. Ainsi, faire
des observations à au moins trois longueurs d'ondes entre 1 mm et 10 cm permettra d'observer un
changement de l'exposant β, caractéristique d'une taille maximum de la distribution des grains.
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Figure 6.6 � κ(λ) en fonction de la longueur d'onde pour 3 di�érents amax. Les propriétés d'émission
des grains ont été paramétrisées d'après les données de Ricci et al. (2010). Ces distributions de grains
ont un exposant p égal à 3 et amin égal à 0.01 µm.

A long terme

A plus long terme, je souhaite davantage coupler l'étude de la poussière et du gaz, qui
compose 99 % de la masse du disque. Je participe au consortium CID (Chemistry In Disks) dont
Anne Dutrey est la responsable. L'un des objectifs de ce consortium est l'étude de la turbulence
dans les disques à partir de la largeur des raies moléculaires. La largeur des raies est due à la
fois à la turbulence et à l'agitation thermique. Il sera donc préférable d'utiliser une molécule
"lourde" pour minimiser l'importance de cette dernière comme par exemple la molécule CS. Elle
possède en plus de nombreuses transitions détectables, dont les di�érentes opacités peuvent nous
permettre de sonder di�érentes hauteurs dans les disques. Il sera ainsi intéressant de corréler
nos mesures de la turbulence avec celles concernant la sédimentation ou encore l'âge et le type
d'étoiles pour mettre peu à peu en évidence un schéma d'évolution des disques protoplanétaires.
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