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RESUME

Afin de mieux comprendre I'évolution des étoiles jeunes,snawons utilisé un code
Monte Carlo simulant leur environnement afin d’étudier unevedle distribution chez
les étoiles Herbig Ae/Be et pour reproduire des cartes digité et de polarisation
linéaire obtenues au télescope Canada-France-Hawaii (TERHpvembre 2003. Le
code datant de la fin des années 80, nous avons d non seuleroermiger, mais aussi
ajouter quelques éléments afin de tenir compte des derrseapsées dans le domaine
de la polarisation provenant du milieu circumstellaire.

Les étoiles a I'étude étant jeunes (moins de quelques mslldiannées), leur voi-
sinage est toujours constitué de grains de poussiére nésangc du gaz. Selon leur
age, nous retrouvons cette poussiere sous différentetsa soit, par exemple, par
un disque entouré d’'une enveloppe (objets jeunes de clpsseplar un simple disque
(objets de classe Il et ll). Selon la structure que prendlaspiére, les cartes de polari-
sation et d’intensité qui en résultent vont changer. Nolemaldiscuter de cette variation
des cartes de polarisation selon la distribution de poressiée

Suite aux modifications apportées au code, il a fallu s’@ssyre celui-ci fonctionne
bien. Pour ce faire, nous avons mis au point quelques ciguenous assurent, s'ils
sont satisfaits, que le code Monte Carlo produit de bonstaisul

Aprés avoir validé le code, il est maintenant possible d@iBer aux fins d’avancer

le domaine de la polarisation. En effet, Dullemond et alO@Qroposent une nouvelle
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distribution de grain autour des étoiles Herbig Ae/Be afin deumexpliquer leur distri-
bution d’énergie spectrale. Par contre, qu’en est-il deesale polarisation résultantes ?
C’est sur cette question que nous nous sommes arrétes.

Par la suite, nous avons essayé de reproduire du mieux [gdsibant compte des
limitations du code, les cartes de polarisation obtenuéBCGiH. Nous avons étudié en
détail les données de R Mon (résultats qui seront préseatésferme d’article pour
fin de publication) et de V376 Cas. De plus, notre étude de V3&roas a permis
d’amener des conclusions sur les processus causant lesirgeparalléles aux disques
des étoiles jeunes.

Mots clés: Monte Carlo, polarisation, étoiles jeunes, R Mon, V36 Cas.



ABSTRACT

To further understand the evolution of young stellar olsjicete used a Monte Carlo
code simulating their environment in order to study a newsdgrdistribution for the
Herbig Ae/Be stars and to reproduce intensity and linearrjzaition maps obtained
at the Canada-France-Hawaii telescope (CFHT) in NovembeB.208 the code was
first created in the 80’s, we had to correct some bugs and ascleenents in order to
take into account the latest advances in studies of potatzproduced by circumstellar
matter.

Since the stars studied are young (less than a few milliomsyetheir neighbor-
hood still contains dust mixed with gas which will be distribd according to their age.
Younger stars will have a disk structure inside a bigger lepes(class 1) while older
stars will exhibit only a disk (class Il and Ill). As we can @&q, different structures
create different intensity and polarization maps. We wskdss the variations induced
in the polarization and intensity maps when changing theé disgibution.

Following the modifications to the code, we ran some testhéalkeits functionality.
We developed some criteria that once they are satisfied, weafaly assume the Monte
Carlo code is operational and that it will produce good rasult

The code can now be used to increase our knowledge of cirellarghatter around
young stellar objects. Indeed, Dullemond et al. (2001) psepl a new dust distribu-

tion around Herbig Ae/Be stars which explains better thegcsal energy distribution
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(SED). However, there are still no studies to find out if théapaation maps resulting
of this new distribution was also compatible with the obaéions. This problem was
treated with our Monte Carlo code.

We then tried to reproduce, as well as possible and takirggantount the limits
of the code, the polarization and intensity maps obtaingdealT CFH. Our study was
focused on R Mon, which is presented as an article to be stdaméand V376 Cas. Also,
our study of V376 Cas helped us to shed some light on the camsalsgned polarization
vectors seen on our maps.

Keywords: Monte Carlo, polarization, young stars, R Mon, V376Cas.
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CHAPITRE 1

INTRODUCTION

La nouvelle avancée technologique de I'optique adapt&e nous a grande ouverte
la porte & de nouvelles découvertes et a une plus grande ébamsion de I'évolu-
tion d'étoiles jeunes. En effet, puisque I'on peut attetndne trés grande résolution,
il est possible de raffiner nos modéles de distribution onstellaire de grains autour
de ces étoiles. En plus, 'OA couplée a lI'imagerie anguldif&rentielle, a permis a
René Doyon, professeur au département de physique de I'tditévee Montréal, et son
équipe de détecter 3 planétes autour de I'étoile HR 8799didat al.) 2008). L'image
de ce systéme planétaire est une premiere mondiale et ceeiau’alimenter notre
enthousiasme quant a de futures découvertes.

Or, la formation des planetes demeure encore un processusopgpris. Maintes
études ont été faites sur la croissance des grains dangdenement d’étoiles jeunes
(Brauer et al., 2008, Duchéne et al., 2004, Dullemond et Din#005), et il est lar-
gement accepté que le processus de formation de planétesesm®a dans le disque
circumstellaire. Pour que les modéles de coagulation daggsaient bons, il est impé-
ratif de bien connaitre I'état initial du systéme que ce, goitre autres, au niveau du type
ou de la distribution de grains autour de ces étoiles jeunes.

C’est dans cette optique que nous avons décidé d’orienter retherche. Nous vou-

lions approfondir la connaissance des étoiles jeunes @ardé de leur environnement



immédiat avant que des processus de coagulation trop iensraient lieu (avant que
I'on retrouve des particules de I'ordre du métre dans leuwdi¥gAvant d’entrer dans les
détails du code Monte Carlo utilisé ainsi que de notre rettgencous allons introduire
brievement les étoiles jeunes ainsi que les derniéres égargans le domaine de la

polarimétrie.

1.1 Etoiles jeunes

Dans cette section nous allons, en premier lieu, introdoii@vement deux types
d’étoiles jeunes soient les T Tauri et les Herbig Ae/Be. Paulte, nous allons discuter
de la formation de ces étoiles ainsi que de la matiére cirtallase qui les entoure. Pour
finir, nous allons discuter de la formation de planétes awdelces étoiles par processus

de croissance des grains.

1.1.1 Propriétés générales des étoiles T Tauri

Les étoiles T Tauri sont des étoiles situées au-dessus eité de la séquence princi-
pale dans le diagramme Hertzsprung-Russell (H-R). Ellesfaiécouvertes par Alfred
H. Joy en 1945 dans le nuage Taurus-Auriga. Ce groupe doit@oran’étoile la plus
brillante du groupe. Par leur variation lumineuse irrégngj on associait a ces étoiles
des nébulosités. Cependant, c’est seulement aprés les éteidenes et Herbig (1979)
sur les vitesses propres qu’'on a pu conclure que les T Tatmbgeaient bien a I'inté-

rieur de ces nuages moléculaires ce qui implique, par lerfaine, que ces étoiles sont



3
jeunes. En plus, les T Tauri se retrouvent pres d’étoiles plassives du type O ou B
(association OB). Cette association indique, en plus de kEepoe de poussiere, que les
T Tauri sont jeunes puisque les étoiles OB évoluent tresleapent et elles se retrouvent
avec des T Tauri de types spectraux plus tardifs.
C’est surtout au niveau spectroscopique qu'il est possiblmigux définir le groupe
des T Tauri. C’est ainsi que Herbig (1962) proposa quelquestaistiques spectrosco-

piques définissant les étoiles T Tauri

e Lesraies de Balmer d’hydrogéne ainsi que le calcium ionisé)Y8aet K doivent

étre en émission

e Présence en émission du Fer neutisd63 etA 4132

e Présence en émission des raies interdites Ol et Sl (dasepls T Tauri)

e Forte raie d’absorption du lithiumAa6707

En fait, la présence de lithium en absorption est une sigaafpectrale typique des
étoiles jeunes puisque I'abondance du lithium diminue &éemps et dans ces étoiles
jeunes, I'abondance du lithium est équivalente a celle dieminterstellaire|(Zappala,
1972).

Les T Tauri sont des étoiles assez froides avec une temp&iddisurface effective
allant de 3000 K a 7000 K, de type spectral variant entre F et pbgsédant une masse

inférieure a 2 M,.
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Leur distribution d’énergie spectrale (SED) montre un dgraxces de flux dans I'in-
frarouge soulignant la présence de poussiere autour deaitess€En effet, cet exces
serait d0 a une ré-émission thermique de I'énergie absqrbééa poussiére (Cohen,
1973a/ bl |c,|d). La distribution de cette poussiere est smumsef de disque et parfois
surmontée d’'une enveloppe selon le stage d’évolution deilee Le taux d’accrétion
du disque peut monter jusqu’a 1M /année pour un court laps de temps, mais va-
rie en moyenne autour de 1®M./année. La présence de poussiére autour de I'étoile
occasionne une polarisation de la lumiére dont la polaoisatette peut étre non nulle.
En effet, Bastien (1985) démontre, suite a I'observation Bld Sauri, par une corre-
lation entre la polarisation et I'exces en infrarouge gagdnt responsable de ces deux
phénomenes est le méme, soit la poussiére.

Kuhi (1978) mentionne que la majorité des T Tauri possedepraofil P Cygni a Hx
indiquant que le systéme perd de la masse. Cette perte de esissriSée par de forts
vents (100 km/s) perpendiculaires au plan du disque. Un pr@ygni inverse, indiquant
I'accrétion de matiére, n’est pas observé em (Bertout,1989). Cependant, une sous-
classe des T Tauri nommée YY Orionis possede ce style de prafil dans la série de
Balmer de transition supérieure a celle da.H.es YY Orionis sont a un stage antérieur
aux T Tauri puisqu’elles sont encore dans une phase de ctatrgravitationnelle et
peuvent accréter de la matiere de leur nuage protosteiaies vitesses de 300 a 400
km/s.

Une autre sous-classe intéressante des T Tauri est les Fdi©ries étoiles FU
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Orionis ont été reconnues comme classe distincte par HEBRH,) 1977). Ce sont tou-
jours des étoiles pré-séquence principale (ne bralant 'pbggrdgéne) similaires aux T
Tauri mais les étoiles qui composent cette sous-classeesntatiations trés importantes
de luminosité, soit de 4 a 6 magnitudes (Herbig, 1977). l'aeigtation de la luminosité
se fait dans un temps trés court (1 & 10 années) mais la diorrde la luminosité se fait
dans un temps caractéristique beaucoup plus long (quettpoesnies) . La fréquence
de ces sursauts reste encore incertaine, mais la causenesiecdn effet, suite a des
observations spectrales (Hartmann et Kenyon,|1996),  a@ssible de détecter que les
raies d’absorption étaient doublées et que la largeur des daminue plus la longueur
d’onde augmente. Ceci est la signature d’un disque d’accrétn rotation keplérienne.
Le sursaut d’un FU Ori surviendrait lorsqu’il y aurait uneceation rapide de matiere
du disque circumstellaire qui rendrait le disque équaltqiizs brillant que I'étoile au
centre. Ce sursaut augmenterait la luminosité du disqueapaort a I'étoile d’'un fac-

teur de 100/ (Hartmann et Kenyon, 1996).

1.1.2 Propriétés générales des étoiles Herbig Ae/Be

Les étoiles Herbig Ae/Be (HAEBE) ont été définies pour la preenféis par Her-
big en 1960 comme étant des étoiles de type spectral A ou Blawsirie de Balmer
en émission. Ce sont des étoiles pré-séquence principaerativironnement est tres
diversifié allant d’'une région typique de formation d’ésila une région ne contenant

aucune nébulosité (Feigelson et al., 2003, Grady et al4)2Q@ur association a des ré-



gions contenant de la formation stellaire incitait a pemger ces étoiles étaient jeunes.
Ce futlvan den Ancker et al. (1997) qui, grace aux données dalger d’Hipparcos,
positionna sur le diagramme HR les étoiles Herbig Ae les philkantes. Leur posi-
tionnement indiquait que ces étoiles avaient un age entrd Q millions d’années avec
une masse variant de 2 a 8:Mll faut noter qu’il n’est pas possible de détecter des
étoiles pré-séquence principale ayant une masse supéaeM;, puisqu’elles évolu-
raient tellement vite que, lorsque I'opacité de leur nuagédmation deviendrait assez
faible pour que ces étoiles nous soient visibles, celleseient déja sur la séquence
principale.

Herbig (1960) émit une série de criteres pour définir si ungedest une HAEBE :

Type spectral plus précoce que FO (ceci exclut les T Tauri)

Raies de Balmer en émission dans le spectre ( similaire aux T) Tau

Localisé prées du nuage interstellaire ou elles naissent

Doit avoir une nébuleuse par réflection illuminée (afin diawm lien avec une

région de formation d’étoiles)

Il faut noter que toutes les étoiles a émission Ae et Be de HdHWEBES) sont
jeunes, mais ce ne sont pas toutes les jeunes étoiles de typB 4ui sont des HAEBES.
Avec l'arrivée de IRAS (Infrared Astronomical Satellite)sceriteres ont di étre modi-

fiés afin d’exclure ces étoiles Ae et Be classiques. En plugielssin et al.| (2003) et



Grady et al.[(2004) démontrent que certaines HAEBES ne sgragsciées a des nébu-

losités. En tenant compte de ces nouvelles données, veiableveaux criteres :

e Type spectral plus précoce que FO

e Raies de Balmer en émission dans le spectre

e L'exces en infrarouge doit étre di a la poussiére circunastel(puisque les Be

classique ont un exces en infrarouge mais qui est causédpaiskion libre-libre)

Parfois les HAEBEs montrent une variabilité dans leur lursité Ceci serait causé
par des fragments (protoplanétes ou un élément planétégisessituant dans le disque.
Ces fragments, lorsqu'’ils se situent face a I'étoile, caaieat une diminution de la lu-
minosité et rendraient la lumiére plus bleue et d’'une psédidn linéaire plus grande

(puisque la lumiere non-polarisée provenant directemeietbile serait bloquée)

1.2 Evolution des étoiles jeunes

Nous allons maintenant aborder I'évolution stellaire juagla phase d’évolution
gui nous concerne soit avec la présence d’'un disque cireliaist. Pour ce faire, nous
allons commencer en discutant de I'effondrement graeitaiel d’'un nuage moléculaire
suivi de la formation d’un disque. Par la suite, nous all@garder comment la poussiére

évolue tout au long de cette évolution.



1.2.1 Effondrement gravitationnel et formation d’un disque

Tout commence avec un noyau de nuage moléculaire sans peasétoile que I'on
nomme un noyau préstellaire. Par effondrement gravitagrce nuage voit sa densité
augmenter drastiquement et c’est ce processus qui estda daua formation stellaire.
Zhou et al. (1993) et Lee etlal. (2001) ont observé que cesuxgyeestellaires posseé-
daient un grand mouvement vers l'intérieur. La formatiomn proto étoile prend envi-
ron 4x10° années (Onishi et al., 2002). Lorsque la proto étoile ae@ssez de matiére
du nuage, elle devient visible. On ne sait toujours pas, diot jge vue observationnel,
ce qu’il y a entre la phase du noyau préstellaire et la pré&sdada proto étoile visible
due a la courte durée de cette évolution et de la grande mletwroptique.

Cependant, des simulations numériques ont été effectuéesntiee autre, Larson
(1969) et Masunaga etlal. (1998) afin de comprendre le prosedsd’élaborer un scé-
nario. L'effondrement du nuage est initialement optiquetmaince a I'émission ther-
mique des grains de poussiére. De plus, le taux de réchaariteti a la compression
est beaucoup plus petit que le taux de refroidissement déediation thermique ce qui
crée un effondrement isotherme. Lorsque la profondeugoetatteint environ I'ordre
de I'unité ou lorsque le taux de réchauffement devient tn@md, I'effondrement cesse
d’étre isotherme. La température du gaz commence a monteif@bdrement forme un
premier noyau adiabatique au centre du nuage. Masunaga(£998), a I'aide de leur
simulation, arrivent a une masse €6.05 M., avec un rayon de-5 UA pour le premier

noyau en utilisant des valeurs typiques pour I'opacité. Ds,Saigo et al. (2008) ont



montré que le chemin que prend I'évolution de I'effondrebdknnuage dépend simple-
ment de sa vitesse angulaire. Lorsque la température teattaint environ 2000 K, les

molécules d’hydrogene commencent a se dissocier en at¢tuesgjue cette dissocia-
tion extrait de I'énergie thermique d’'un gaz, la pressiorgda n’augmente plus assez
vite pour supporter le premier noyau contre sa propre graétqui entraine un second
effondrement. Lorsque la dissociation est finie, il y a remise d’'un noyau stellaire. Ce
noyau stellaire grossit par I'accrétion de masse de sonl@ppe afin de devenir une

proto- étoile.

La matiére de I'enveloppe possédant un petit moment cuetigmbera proche de
I'étoile ou se fera accréter tandis que la matiere ayant umemb angulaire plus grand va
tomber et former un disque circumstellaire. Lenvelopp@s$parente depuis le début de
I'effondrement deviendra, par 'augmentation de la profieur optique, opaque a la ra-
diation & commencer par les plus courtes longueurs d’oridaldment, il y a apparition
de vents bipolaires en spirales perpendiculairement awugojaatorial, signature qu’ily a
toujours accrétion du disque. Ces vents sont nécessairesiplever I'accumulation du
moment cinétique au centre due a la poussiére qui spirateleeentre. Sans les vents
bipolaires, I'accrétion n’aurait pas lieu et la formatiomIttoile serait impossible.

Il est possible de détecter les disques par leur signature lda SED, les cartes de
polarisation et tout recemment dans les cartes photornésiden effet, les disques pro-
duisent un exces de flux dans l'infrarouge ainsi que dans.I'EXplus, la forme du

spectre a permis de déterminer le type de distribution agatjue prend la poussiére
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dans les disques. En remarquant que les parties externesqiie étaient plus chaudes
gue ce qui était attendu, le modele qui a prévalu est celu disque dit ‘flared’ c’est-
a-dire que la hauteur caractéristique divisée par le ralfdR)(augmente avec le rayon
(Kenyon et Hartmann, 1987). Au niveau de la polarisatiorie siombre de diffusions
est assez grand, il est possible d’observer des vectewtabes au disque par diffusion
multiple (Bastien et Ménard, 1988, 1990). Au niveau des amstd’intensités, on deé-
tecte un ‘dark lane’ qui est en fait une incursion des coudiesensités vers l'intérieur
(un étranglement des courbes) d0 a la grande opacité duediguregardant le flux
polarisé, on peut aussi observer cet étranglement[(FlGoLi$jju’'une transition créant
des points nuls de polarisation se crée lorsque I'opaaiténdie. (Hajjar, 1997) ; les vec-
teurs passent de vecteurs paralleles au disque a des wemt@tnosymetriques (vecteurs
perpendiculaires aux lignes radiales partant de I'étditar. figure[2.7 et les suivantes
pour un exemple). A ces endroits, la polarisation est égaér@

Tout récemment, il a été possible de prendre des imageseatirdes disques. Il faut
cependant que le systeme soit vu par la tranche afin que lajemiovenant directement
de I'étoile soit bloquée. On doit la premiére image d’'un dis@ Burrows et all (1996)
grace au télescope spatial Hubble (HST) Wide Field Plap&amera 2 (WFPC2). Leur
objet d’étude était I'étoile HH 30 (FIG_1.2) et I'on remarqukans leur image, les ca-
ractéristiques attendues de I'environnement d’une éiire soit un disque bloquant la
lumiére ainsi que 2 jets collimatés dans I'axe de rotatiofiéeile. Nous allons revoir

cette étoile plus loin dans cet ouvrage. Suite a I'image d8®iglusieurs autres images
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de disques vus par la tranche ont été publiées (Grosso 208B, Smith et al., 2005,

Stapelfeldt et al., 2003).

1.2.2 Evolution des grains de poussiére

Parallelement a I'évolution de la distribution de poussigutour des étoiles jeunes,
ces grains, lorsqu’ils vont se retrouver dans le disqueunistellaire, vont entrer dans
un processus de croissance. Au commencement, les graisesdens les mémes carac-
téristiques que ceux du milieu interstellaire (MIS) puisdiétoile nait dans ce milieu.

Mathis, Rumpl et Nordsieck (1977) ont étudié les propriétésnilieu interstellaire en

Figure 1.1 — Carte de contours du flux polarisé en bande K de Hlpfiiae par UKIRT.
On remarque bien la présence du 'dark lane’ par la présenpeides nuls (polarisation
nulle). Image tirée de Lucas et al. 2004.
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Figure 1.2 — Image de HH30 qui fut le premier disque déteatépagerie. On remarque
bien un étranglement au milieu qui est causé par la présénnedisque. En plus on
apercoit bien I'un des deux jets collimés. Image tirée de ®usret al. 1996.
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essayant de bien reproduire la courbe d’extinction entt& 0m et 1 um. lls arrivent

a la conclusion que les plus grands contributeurs a I'etitincsont le silicate et le gra-
phite ( 62.5% et 37.5% respectivement). En plus, ils monhgee le MIS contient des
grains dont le rayon varie de.a 0.005um a a,= 0.25um. On observe cependant des
grains plus gros dans les disques circumstellaires ce gugiindique qu’un processus de
croissance a lieu. Ce processus, malgré les multiples éaid@sulations, reste encore
partiellement compris. Le modele qui est largement accegtt&€elui dont la coagula-
tion commence au niveau du disque circumstellaire et se rolamodeéle d’accrétion
du noyau (the core accretion model). Le mouvement Brownesétimentation des
grains, la turbulence ainsi que la grande densité du disgqgmentent les chances de
collision et les grains, lors de ces collisions, vont géleénant rester collés ensemble.
Cette croissance va amener la formation de planétésimawar éa guite, l'interaction
gravitationnelle entrainera la naissance de planétes.

Il'y a plusieurs évidences de la croissance des grains. Oargem des grains plus
gros que ceux présents dans le MIS par spectroscopie dafrariuge [(Apai et al.,
2004, Bouwman et ali, 2001, Sicilia-Anguilar et al., 200saique par analyses in-
terférométriques millimétrigues (Rodmann et al., 2006 tikgsl.,|2003) des disques
d’étoiles jeunes. En plus, certains modéles qui visent eodejire les observations de
cartes de polarisation requierent des grains plus gros ewedu MIS (Burrows et al.,
1996).

Dullemond et Dominik [(2005) ont tenté de modéliser le preussde coagulation
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dans les disques circumstellaires pour en obtenir les SED%la les comparer avec
ceux observés. En tenant compte de la coagulation par mantédnownien, sédimen-
tation différentielle et de la turbulence, la quantité détpeyrains s’épuise beaucoup
trop vite. lls arrivent a la conclusion que les petits grailoszent étre réalimentés et
ils suggérent que la fragmentation cause ce phénornene.rBrimning et Dullemond
(2008) montrent qu’il est possible d’obtenir des partisude I'ordre du kilomeétre. Pour
ce faire, il faut contrer les 2 phénoménes nuisant a la catigalsoit la fragmentation et
la perte de matiere due au mouvement vers I'étoile (I'agamtlls y arrivent en faisant
en sorte que leur turbulence, causant la fragmentationjgmoe d’une instabilité ma-
gnétorotationnelle (MRI) en couche c’est-a-dire que le MRlagsif pour les couches
externes seulement ce qui crée une zone morte au niveaurddipisuant ainsi la frag-
mentation. En plus, afin de contrer la perte de matiére pecr&ion, ils se positionnent
dans un front d’évaporation soit, dans leur cas, la lignelaeegI’endroit ou I'eau passe
de I'état liquide a I'état solide) (Kretke et Liin, 2007). Ceacigement de phase de I'eau
augmente le ratio poussiere/gaz créant ainsi un maximumedsipn. Ce maximum de

pression tend a contrer I'accrétion de matiere.

1.3 Les avancées

Dans une période ou les nouvelles technologies ainsi quedbsrches se succedent
a un rythme effréné, il est logique que le domaine de I'astysmue ait profité aussi de

ces avanceées que ce soit en matiere technologique ou bisparuvelles théories qui



15

parfois sont amenées par les nouvelles technologies.

1.3.1 Avancée technologique

Sans contredit, la technologie qui nous a ouvert la portaisiguirs découvertes et
gui va encore nous offrir plusieurs surprises est I'optigdaptative (OA). Lorsque la lu-
miere stellaire entre dans I'atmosphere de la Terre, laitentce atmosphérique (couches
de température différente, ainsi que différentes vitedsssvents) va tordre et bouger
I'image de plusieurs fagons en perturbant les fronts d’ohdeésultat de ce phénomeéne
est que les étoiles vont devenir floues au lieu d’étre poliegieC’est le phénomene de
visibilité (seeing). Lune des mesures les plus communes [govisibilité est le calcul
du diametre de ce disque de visibilité (seeing disc) augstléda pleine largeur a mi-
hauteur (PLMH). Plus la PLMH est petite, meilleure est laohdétson. Grace a I'OA,
on peut améliorer cette résolution et atteindre une résolde 30-60 milli-arcsecondes
(mas) dans I'infrarouge comparativement a 0.4-1 arcsexeads la correction de I'OA.
Le systéme de I'OA essaie de corriger la distorsion en atilisin senseur. Ce senseur
mesure la distorsion causée par I'atmosphére en quelguesecondes. Ensuite I'or-
dinateur calcule la forme optimale que devra prendre le imafin de corriger cette
distorsion. L'onde provenant du miroir est ainsi beaucogmsdistordue.

Grace a une meilleure résolution spatiale, il est possialméliorer notre connais-
sance des disques d’étoiles jeunes. L'OA a permis de meddligsieurs disques ainsi

que de tester si les modeéles déja produits étaient toujonnpatibles avec les nouvelles
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observations. En plus, en imagerie, 'OA a permis d’images disques a partir de la
Terre (FIGLLB). Il ne faut pas oublier aussi que I'OA couplénaagerie angulaire dif-

férentielle, a permis la détection de 3 planétes autour A8 IR (Maraois et all, 2008).

1.3.2 Avancée théorique

Une meilleure résolution des cartes observées amene sattedibune meilleure
compréhension des phénoménes se produisant autour des geoines. C’est ainsi
qu'il a été possible de détecter que les grains semblaiesédienenter pour former
des couches stratifiées. Par exemple, GG Tauri (Duchéng20@#, Pinte et al., 2007),
de structure annulaire, possede une fonction de phasefdsiaiif des grains qui projette
fortement vers l'avant a une longueur d’onde de @r8. Ceci signifie que les grains
présents sont plus gros queifin et donc qu’il y a présence de croissance des grains. Ce-
pendant, la distribution en grosseur nécessaire pour boduire les images a 318n
est incompatible avec les images de polarisationiarl Donc, la grosseur des grains
n’est pas uniforme partout. Sachant que les images ar.8onde des couches plus pro-
fondes de I'anneau, ils proposent une structure stratibée lpanneau tel que les grains
proches du plan du milieu de 'anneau sont gros et plus qué&laigne de ce plan, plus
les grains deviennent petits et la distribution de graissemble de plus en plus a celle
du MIS (FIGIL.3)

Il y a aussi la croissance des grains. Les premiéres déteatie la croissance des

grains datent d’'une vingtaine d’années par I'analyse dd3sSEdes longueurs d’onde
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millimétriques (Beckwith et Sargent, 1991, Beckwith et'a@9Q). Cependant, la com-

préhension de cette croissance, afin de produire des seaata fragments planétaires,

Figure 1.3 — Image proche-infrarouge d'un disque protcftiaine découvert grace a
I'optique adaptative sur le télescope Gemini Nord. Le désgpparait comme un étran-
glement(dark lane) dans le milieu de l'objet. Il s’agit icude étoile appartenant a un
systeme quadruple contenu dans I'amas MBM 12 situé a 900 sulundéere de la Terre.
Le crédit de cette image va a : UC-Berkeley/CfA/Gemini ObsemnyaN OAO/NSF.
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Figure 1.4 — A gauche, on apercoit les données observatiesme GG Tau pour 4 lon-
gueurs d’onde données. A droite, on a le résultat des caitgsraité de la simulation
pour 5 modeles. Les modéles se différencient para valeur maximale que prend le
rayon du grain (valeur entre la parenthése). Ce qu'il fawaneey ici est I'intensité de la
partie arriere par rapport a la partie avant. On voit bienlguaodéle avec ua, petit
reproduit bien I'observation en bande | (Qué&1), mais mal en bande M (3;8m) tandis
gue le modeéle avec un.glus grand reproduit mieux I'observation en bande M. Figure
extraite de Duchéne et al. 2004
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n’est arrivée que tout récemment (Brauer et al., 2008, Kretken, 2007).

1.4 Polarimétrie

Il sera question ici d’étudier ces jeunes étoiles par lemise d’'un programme
Monte Carlo qui simulera I'émission de photons a I'intéridiume distribution de pous-
siére. Les étoiles jeunes mentionnées dans les sectiotéderdes ont toutes une po-
larisation intégrée non-nulle. Bastien (1987) a recens&@n®0 jeunes étoiles (majo-
ritairement des T Tauri mais quelques Herbig Ae/Be) sur deandbs passantes et il
découvre que la moyenne de la polarisation de son échangifbnon-nulle (FIG_1]5).
Malgré la possibilité d’avoir une polarisation nulle avéodertitude, on remarque bien
gue cela ne peut étre le cas puisque la distribution n’esteatsée sur 0.

Les T Tauri semblent avoir une polarisation plus faible (fteqasqu’a 12-13% pour
HL Tau mais tourne généralement autour de 1-2 %) que leurslogmes de plus grande
masse (23% pour V376 Cas (Asselin etial., 1996)). Le moyenuke gfficace pour ob-
tenir une telle polarisation est que la lumiére provenargatément de I'étoile, donc
non-polarisée, soit bloquée par une région opaque c’dgieain disque. Les étoiles de
grande polarisation sont donc vues par la tranche et pasis@aeisque opaque. C'est la
raison pour laquelle une grande majorité des T Tauri n’adfitipas une grande polarisa-
tion puisque les deux critéres (disque et inclinaison) eltiétre respectés afin d’obtenir
une grande polarisation.

Nous allons donc modéliser des distributions de poussigue forme de disques
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Figure 1.5 — Distribution de polarisation des étoiles jeurges mesurent furent prises
sur deux bandes passantes (centrées a 5900 et 7540A). Eiguaite de Bastien 1987
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(parfois avec une enveloppe) et nous allons étudier lesescdsd polarisation qui en ré-
sultent. On retrouve deux grands types de patron (BastiereeaM| 1988, 1990). Si la
densité est distribuée sphériquement avec une densité {aitofondeur optique infé-
rieure a 1) alors on obtient un patron centrosymeétriquequéishaque photon diffuse
seulement une fois et le vecteur de polarisation est perpédade au plan de diffusion
défini par la direction pré et post interaction. Par contlieysa un disque d’opacité
importante (profondeur optique supérieure a 1), le nomberdiffusions a cet endroit
devient important et I'on remarque que les vecteurs ontaroel a s’aligner avec le plan
du disque. En plus, dans ce type de patron, on observe dds pais. En effet, lorsque
I'on passe d’'un milieu opaque a un milieu transparent auanivédu disque, le patron
change de vecteurs alignés a des vecteurs centrosymétriQatte transition crée des

points nuls de polarisation.



CHAPITRE 2
PROGRAMME MONTE CARLO

L'objectif de ce mémoire est d’avancer nos connaissandeglées dans le domaine de
la polarimétrie des étoiles jeunes ainsi que de reprodaisecdrtes polarimétriques ob-
tenues au TCFH. Le meilleur chemin a prendre afin d’arriveisabgectifs est d'utiliser
un programme Monte Carlo simulant I'environnement de cese&toCe programme
permet de suivre I'évolution d’'un photon tout au long de sa’‘@'est-a-dire jusqu’a ce
qu’il arrive sur un pixel d’un capteur donné ou bien qu'iltsdétruit suite a un nombre
trop élevé de diffusions. L'une des versions possibles fmuelle cette méthode porte
ce nom fait référence a la ville Monte Carlo la ou on y trouvesjdurs casinos. Qui dit
casino dit hasard et aléatoire. La méthode mise beaucoupssnombres aléatoires qui
permettent de calculer les probabilités d’événements taiffusion. En effet, sp(x)dx
est la probabilité que se trouve dans l'intervalle compris entreet X + dx et si cette

valeur dex est comprise entraetb alors on a

b
/a p(y)dy=1, (2.1)

ce qui nous donne pour une valeunde

[ pydy=A=P(x. (2.2)
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C’est I'équation 2.2 qui est d’un grande importance dansdgiamme puisqu’elle relie
une valeuix quelconque (angle de diffusion, longueur de vol, directierpropagation)
a un nombre aléatoir& compris dans l'intervalle [0,1]. Le générateur de nombtéa-a
toires doit donc étre tres bon et satisfaire plusieurs exige afin que celui-ci génere des
nombres le plus aléatoirement possible. Un fait intérdssstrgu’il est possible d’obte-
nir une multitude de statistiques sur I'évolution d’un piobu de I'information a des
endroits bien précis sur les cartes ce qui permet de mieerteri notre étude. Puisque
I'on suit une particule a la fois et qu'’il faut souvent un tg¥Fand nombre de particules
afin d’avoir des cartes avec le moins de bruit possible, il $assurer que le code soit
le plus optimal possible. Cependant, notre limite de tempsesuserveurs Mammouth
de I'Université de Sherbrooke était largement suffisante pae I'on puisse faire toutes

les simulations nécessaires.

2.1 Programme Monte Carlo

Dans cette section, nous allons discuter du programme Moarte que nous avons
utilisé dans nos recherches. Nous n’allons faire qu'undutes diverses étapes du code
puisque celui-ci provient de la thése de Francois Ménarterplication détaillée du
code se retrouve dans sa thése de Doctorat (Ménard, 19883 dlons, cependant,
mentionner assez de détails pour que ce Mémoire soit suffieam avoir une compreé-
hension globale. L'ordre de présentation des étapes daNeow®ire est le méme que

dans le code.
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2.1.1 Distribution des grains de poussiére

En tout premier lieu, il faut définir la distribution de graique nous allons utiliser
dans la simulation. Le code utilise les coordonnées cyilijues et possede une symétrie
azimutale. Nous n’avons donc besoin que de deux coordomaéesiéfinir notre distri-
bution soitr et 8. La symétrie azimutale (pour unet 8 donnés, la densité est la méme
pour tout lesp) améne beaucoup de simplification mais va jouer contre rnurgsjue
nous allons vouloir reproduire des observations. En effetemarque souvent une asy-
métrie dans les observations dues aux vents, aux turb@geete On décide quel type
de disque on veut étudier, la présence ou non d’une enveltpgyon de sublimation

des grains et on attribue une densité pour chaque anneafiéspacr et 6.

2.1.2 Initialisation du code et polarisation

Avant d’émettre le premier photon dans cette distributibfaut définir quelques
éléments et surtout calculer certains €léments et lesparstee dans des matrices afin de
sauver beaucoup de temps de calcul. Par exemple, pour ld dalta nouvelle polari-
sation du photon suite & une diffusion, il faut détermineré&ments de la matrice de
Mueller. Ces éléments dépendent du type de grain, de son,rdgda longueur d’onde
d’étude, mais surtout de I'angle de diffusion. En calcukintiébut chaque élément de la

matrice de Muellgpour tous les angles possibles, nous allons sauver un tetopné

lUne matrice de Mueller est une matrice 4 qui décrit I'effet d’un processus sur les 4 paramétres
de Stokes décrivant la lumiere. Dans notre cas, nous utflitm théorie de Mie qui décrit I'effet de la
diffusion de la lumiére sur des grains sphériques.
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et il suffira d’aller chercher les bons éléments selon I'arg diffusion.

Nous devons en premier lieu déterminer la longueur d’onétude et le type de
grains utilisés. Le code ne permet I'utilisation que d’upetyle grain. Le choix le plus ju-
dicieux est de prendre le silicate astronomique puisqgstileplus abondant (Wolf et al.,
2008). Cependant, selon la longueur d’'onde d’étude, la poésdu graphite devient pri-
mordiale puisque c’est la composante perpendiculaire ble-ciequi explique le saut
d’opacité aA 2160 (FIG2.1).

L'indice de réfraction des grains,

m=n-—ik, (2.3)

ou n est la partie réelle ek la partie imaginaire sont tirés de Draine etlLee (1984) et
Draine (1985). La partie imaginaire de I'indice de réfrantjoue un rdle absorbant en
diminuant l'intensité de la lumiere traversant le grainn(eke Hulst, 1957). Pour finir, il
faut indiquer le rayon des grains de poussiére que nousnsuldiser. Le code original
permettait seulement l'utilisation d’un seul rayon dansdiktribution en densité. Nous
avons apporté une modification a ce paramétre en permettardistribution en rayon
gue nous allons discuter dans la section des modificatiqyarées au code.

Avec en main lalongueur d’'onde, le rayon ainsi que le typerdimg, on peut calculer
les sections efficaces d’extincti@ry:, d’absorptiorQaps et de diffusionQsczdes grains.

Les sections efficaces sont une mesure de la probabilitieciiction des grains avec



26

asr 1 L 1 'I L]
— of
o B
S i
(=]
E [
w15
'-"Iul‘ ke
ﬂ B
i -
- b
] 13— |
= = _.
“'“-:: -
; #
0 o | i
0 2 4 6 10
=1 -1
A (um)

Figure 2.1 — Représentation de la section efficace d’extingtar noyau d’hydrogene
générée pour des grains sphériques de graphite et deesilitlk$ant une distribution
MRN en grosseur. On remarque bien gia'2160 la composante principale est celle du
graphite. La courbe d’extinction totale est comparée aihetion moyenne observée
(les carrés). Tiré de Draine & Lee 1984.
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les photons. Plus la section efficace de diffusion des gesihgrande, plus grande est la
probabilité de diffusion du photon et donc la longueur dedetelui-ci (longueur entre
deux diffusions) va diminuer. Les formules pour le calculogs sections efficaces se
retrouvent dans Ménard (1989, section 2.7.2).

Le calcul de la polarisation se fait par I'intermédiaire dé¢Héorie de Mie. La théorie
de Mie décrit I'interaction d’'une onde électromagnétiguecaune particule sphérique
homogene. Sans entrer dans les détails (voir van de Huls¥ (t®ap. 9)) pour de plus
amples explications), I'idée consiste a résoudre les énsatle Maxwell et & satisfaire
les conditions frontieres a la surface du grain. Il conclug geffet d’'une diffusion par
une particule finie est complétement défini par quatre parasiyeappelés les fonctions
d’amplitudesS; (0), $(0), S3(0) et 4(6) ou 6 est I'angle de diffusion. Il faut noter
gue les fonctions d’amplitudes sont des nombres compléxd&pendent de la longueur
d’onde, de la composition chimique du grain, du rayon durgeaifinalement de I'angle
de diffusion. Pour un grain sphériqug;(6) et $(0) sont nuls ce qui simplifie les cal-
culs. En plus, il introduit deux paramétres siit |S1(0)|% etiy=|S;(0)|* appelés les
intensités de van de Hulst. Gget cei, nous donnent, respectivement, l'intensité sui-
vant des directions paralléle et perpendiculaire au plagiféiesion.

Puisque les conditions frontieres, pour résoudre les é&msatle Maxwell aux alen-
tours et dans le grain sont continues, I'amplitude du chalegirique transmise est une
fonction linéaire de I'amplitude du champ électrique imgite sur le grain. On peut

écrire cette relation comme ceci :
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= s (2.4)
Erd S4(9) Sl<9) Eri

En plus, $(0) et $(6) sont nuls dans notre cas, ce qui simplifie I'équation 2.4. Les
indicesi etd référent aux ondes incidente et diffusée respectivemehgte aux com-
posantes parallele et perpendiculaire (radiales) respautnt.

L'état de la polarisation de la lumiére est décrit par lesapatres de StokdsQ,U

etV. En gardant la méme notation, on les calcule comme suit :

la = (EiaEig + ErdErg) »
Qu = (E1aEjg — ErdErg) s
Ug = (BiaErq + EraBig) , (2.5)

et Vyg= <E|d Er*d —Eqg E|>S>.

Les moyennes sont des moyennes dans le temps et chacun ttepguametres possede
des unités d’intensité. Si 'on s'imagine un plan cartésiassique en deux dimensions;
le parameétre$ mesure l'intensité totale de la lumie@,est la tendance de la polarisa-
tion a favoriser I'axe deg par rapport a I'axe deg, U est la tendance a favoriser une
polarisation de 45sur une polarisation de 13%par rapport a I'axe des positif), etV

est la tendance de la lumiere a avoir une polarisation eineul
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L'équation2.4 a son équivalent pour les parameétres de Stoke

I Si1 S12 S13 Suis li
Qq 1 S1 S22 S3 S Qi
Ud S S S3 S Ui
\ Q1 S22 Sz Sug Vi

ou les indicedl eti référent aux ondes diffusée et incidente respectivemerk.repré-
sente le nombre d’'onde {2A) etr le rayon du grain. La matricex#4 est la matrice de
Mueller et représente I'effet de la diffusion par un graihé&pgue homogeéne. Les éle-
ments composants cette matrice sont tous définis par lesdoad’amplitudes;, S, S3
etS, dont chacun dépend de la longueur d’onde, I'angle de ddfysie la composition
chimique ainsi que du rayon du grain (van de Hulst, 1957). dlewr de ces éléments
se retrouve dans la section 2.7.2 de Ménard (1989). Puismugevoulons produire des
cartes de polarisation linéaire, nous avons besoin deditggan

V@ +u? (2.7)

I:1in = |

et
1 U
Bin = éarctan<6> , (2.8)

représentant le degré de polarisation linéaire et I'angleadte polarisation. L'angle est

calculé a partir du nord céleste en allant vers I'est, qulaesbnvention astronomique.
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La longueur d’onde d’étude ainsi que le type et le rayon dingsant déterminés au
tout début du code. En plus, ils sont invariables tout au thingode. Cependant, chaque
diffusion possede un angle de diffusion qui lui est propréaut donc calculer chaque
élément de la matrice de Mueller (équation| 2.6) pour tousiteges de diffusion pos-
sible (0" a 180) au tout début et entreposer les résultats dans des mafP@eks suite,
selon I'angle de diffusion, nous allons chercher les élémda la matrice de Mueller

appropriés. Ceci nous permettra de sauver beaucoup de tenspscdl.

2.1.3 Emissions des photons

Les parametres initiaux ayant été déterminés ainsi quédelacies éléments optiques
(sections efficaces et éléements de la matrice de Muelleestiimaintenant temps de
lancer les photons. Le code Monte Carlo permet de suivre unlasuphotons. Il est
donc possible de voir évoluer un photon jusqu’a la fin de s&."dies photons sont émis
d’'une source isotrope avec une polarisation nule (etQ, U, V=0). Puisque la source
est isotrope, le choix logique est d'utiliser les nombré&atdires (variant de 0 a 1) afin
de déterminer la direction de propagation des photons. jfe@ndes cosinus directeurs
u, v etw, représentant, respectivement, le cosinus de I'angleapgort a I'axe deg, des
y et desz, semble un choix judicieux pour déterminer la direction d®ppgation. Nous
considérons une source qui se retrouve a l'intérieur de taleése, ce qui implique
gue les cosinus directeuts v et w peuvent avoir une valeur entre -1 et 1. Il faut aussi

répondre au critére qué-+v2+w?=1 afin d’avoir un vecteur unitaire. Avec un générateur
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de nombres aléatoires, nous créons un vecteur de nombedeiadé oUA; représente
le nombre du® élément du vecteur. Nous prenons donc les nombres aléatiéree
vecteur pour déterminer la direction de propagation (@g.dosinus directeurs) initiale

des photons

ou I'on remarque que varie de -1 a 1 s varie dans l'intervalle [0,1] et

U = (1—wg)'2cog(m(2A1- 1)), (2.10)

Vo =(1-wR)Y2sin(m(2A 1 - 1)).

2.1.4 Nombres aléatoires

Nous avons déja mentionné I'importance d’avoir un bon geteér de nombres aléa-
toires. Il doit générer des nombres aléatoires entre 0 etllisivement. De plus, ces
nombres doivent étre répartis équitablement et on doissias que la période cyclique
soit tres grande. Une discussion plus détaillée du géngératdisé ainsi que des tests

subis au générateur afin de s’assurer de sa qualité sonddai¢sdla section suivante.
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2.1.5 Distance parcourue avant une diffusion

La distance parcourue va dépendre de la profondeur optigualcbu

C
Toxi— / N 7782Qexd 2.11)
b

ou b et c représentent le point de départ et d’arrivé du trdjegst la densité de grains
(#/crm?), ale rayon eQey: la section efficace d’extinction du grain obtenue avec lariieé
de Mie que I'on a vue. La profondeur optiquséparant 2 sites d’interaction suit une loi
de probabilité du type(7)=eT. On trouve donc une profondeur optique a l'aide d’'un

nombre aléatoire

T
A :/ e¥dx=1—¢eT, (2.12)
0

ou A est un nombre aléatoire provenant du générateur. En iselamt soulignant que
pour minimiser le temps de calcul&-est similaire &, on trouvet =-In(A;). Donc,
avec un nombre aléatoire, on trouve le résultat de I'intéd@dl1. Il suffit de faire I'in-
tégrale numériquement, a l'aide de la technique du trairede trouver la distande
parcourue. On effectue des itérations de fagon infinitésifnaqu’a ce que 2.11 égale la
valeur dert trouvée a I'aide du nombre aléatoire. On va ainsi obteniidtadce de vol.

Si le photon part de la sourcexay=z=0, alors les coordonnées de la premiére diffusion
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sont

X1 = Ugl,
y1 = Vol, (2.13)
et z; = wpl

ou l'indice 1 indique qu'il s’agit des coordonnées de la pgmen diffusion et 'indice 0
indique que les cosinus directeurs proviennent de l'oeigifest-a-dire de I'étoile. De

maniere plus générale les équations sont

Xi+1 =X + uil;,
Yi+1 =i +vili, (2.14)
et z,1=2z+wl

ou (Xi,yi,z) est le point ou se produit i& diffusion, (;,vi,w;) est le vecteur des cosinus
directeurs décrivant la trajectoire apres cétsiffusion, l; est la longueur de vol entre la
diffusioni eti+1 et (1,Yi+1,Z 1) €st 'endoit ou se produit Iéi 4+ 1)€ diffusion. Nous

avons ainsi les coordonnées cartésiennes de la positiohalarp



34

2.1.6 Angle de diffusion

Maintenant que nous avons discuté de la longueur de vot;&*dge la distance que
le photon parcourt avant la diffusion, il faut calculer i@ de la diffusion. Les grains
qgue l'on considére ne sont pas des diffuseurs isotropes. v@etidire que le photon
diffusé va suivre des directions privilégiées et, par cqoseét, les angles de diffusion ne
seront pas répartis uniformément dans l'intervalle [0]1BA distribution angulaire est
une propriété du grain. Elle est fonction de son indice dewoéibn et de son rayon. Des
travaux ont été faits dans ce domaine par, entre autre, Bl(#B86) en tenant compte
de lathéorie de Mie. La figute 2.2 montre un exemple de seslsalur la figure, I&; et
i»> sont les intensités de van de Hulst définies dans la sectlo?. Zette distribution an-
gulaire ne peut étre utilisée puisqu’une distribution shptexe meéne a des calculs trés
longs qui demandent des approximations grossiéres. Aeeutlbnc une distribution
angulaire qui possede les mémes caractéristiques queidadistribution (privilégie la
diffusion vers I'avant) tout en étant analytique. Le degednisotropieg sera le principal
parametre décrivant la distribution utilisée. Plusiewisitions analytiques ont été pro-
posées pour la distribution angulaire d’'un grain et noussremmmes arrétés sur celle
de Henyey et Greenstein (Henyey et Greenstein,|1941).ésepte la moyenne du co-
sinus de I'angle de diffusion sur tous les angles solides poa distribution angulaire

donnée, donc

1

m/on(il(m"HZ(Q))COS(G)Sin(G)dB, (2.15)

Onhg = (c0g6)) =
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Figure 2.2 — Diagramme représentant la distribution arigulde l'intensité pour
a=2B=3 etm= 1.333. Tirée de Blumer 1925.
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ou O est I'angle de diffusion. Puisque c’est une moyenne, il essjble de calculer ce
parametre au tout début du programme. Avec ce parametst pibssible de déterminer

I'angle de diffusion par

cos0) = —— 1+ — L~ dhg (2.16)
~ 20hg g 1—0hg+ 20ngAl .

permettant de relier un nombre aléatoire a I'angle de ddfus

2.1.7 Direction de propagation

Pour suivre les photons apres la diffusion, il faut créer wimeaformalisme. Il nous
faut, pour ce faire, 'angle de diffusion ainsi que I'angpequi est I'angle azimutal.
L'angle azimutal, contrairement a I'angle de diffusiont esmpletement aléatoire. On

utilise donc

¢=m(2A 1) (2.17)

qui nous donne une plage det]-1]. Nous avons maintenant les deux angles nécessaires
afin de trouvemy, u; etvy qui se trouve a étre les cosinus directeurs apres la difiusio
Je vais omettre le calcul (Ménard, 1989, section 2.5), maistibnnons que le but est

de pouvoir considérer le changement de la direction de gatjmm comme une simple

rotation du vecteur incident. On obtient,
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_ sin(0) coq @)woup — Sin(6) sin(@)Vvo

Uy m

_sin(@) cog @)wolo + sin(8) sin(@)vo

V1=
\/1—w3

et wy = —sin(6) cog@) /1 —wZ+cog 0)wy

+cog0)uo,

+cog0)vo, (2.18)

En regardant les équatidns 2.18, on remarque qu’un pebitére survient lorsquigng |
—1. En effet, les équations, suite a des erreurs numérigeegrihent de moins en
moins fiables. Il faut donc placer dans I'algorithme un cetée telle sorte que 8ig >

0.9999, les équations deviennent :

u; = sin(¢) cog0),
vi = sin(¢)sin(9), (2.19)

et wy = cog @)Wp.

Les indices O signifie qu'ils proviennent de I'étoile et lagice 1 qu'ils proviennent de
la premiére diffusion. On peut facilement en faire des éqnatgénérales en remplacant

le O pari et le 1 pari + 1.
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2.1.8 Calcul de la polarisation

Il faut faire attention lors du calcul de la polarisation. talcul dei; eti,, les in-
tensités de Van de Hulst, nous donne l'intensité suivantdirection respectivement
paralléle et perpendiculaire au plan de diffusion qui luid&finie par la trajectoire pré
et post interaction du photon. Il y a donc autant de plansffiesithn que d’interactions.

Il faut donc définir la polarisation par rapport a une directuniverselle. On utilise la
convention astronomique, c’est-a-dire que I'on utilisenoee plan de référence le plan
du ciel, tel que vu par un observateur situé a I'extrémitéadghe de visée et cette ligne
de visée est définie par la trajectoire du photon émergeamis 2 plan du ciel, I'axe de
référence est la direction du nord céleste tel que défini dasgstéme de coordonnées
éguatoriales et I'angle de position de la polarisationespond a I'angle entre cet axe et
le plan de vibration du photon. En plus, la convention astnaique mesure I'angle de
facon antihoraire, c’est-a-dire a partir du nord célestiaut faire appel a des matrices
de rotation afin de passer d’un plan a un autre (voir Ménar8<)LlSection 2.6). Lorsque
I'angle de diffusion est connu, il suffit d'utiliser 'équah[2.6 afin de trouver la nouvelle

polarisation.

2.1.9 Classement des photons sortant

Il reste maintenant a bien classer les photons a leur séisque le code utilise
une symeétrie azimutale et une symetrie nord-sud, un moeusdgnombre de capteurs

est requis afin de tout couvrir. Nous utilisons 10 capteuasgs a la sortie des photons.
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Chaque capteur va couvrir le méme angle solide ce qui est aséamplir puisque
nous avons utilisé les cosinus directeurs. Puisqu’il y a&tyim azimutale, les cosinus
directeursu et v ne serviront pas a déterminer dans quel capteur ira le phGtest

le cosinus directeuw, selonZ (I'axe du nord céleste), qui va définir le capteur. Pour
avoir le méme angle solide, on place un capteur a chagos(i)=0.1. Par exemple, les
photons ayant comme final une valeur comprise entre 0 et 0.1 iront dans le capt@ur 1
ainsi de suite jusqu’a une valeur decomprise entre 0.9 et 1.0 qui iront dans le capteur

1 (voir FIG[Z2.3).

Mord
Céleste
D o
25.8°

36.87

455°

725°

8 78.5°

10
o
90

Figure 2.3 — Géométrie des capteurs

Le fait de couvrir le méme angle solide fera en sorte que si friend une densité

constante dans une enveloppe sphérique autour de I'atbdgue capteur va produire la
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méme carte de polarisation et chacun va recevoir le mémeneatelphotons. Le cosinus
directeurw varie de -1 a 1, mais la symétrie nord-sud permet de mettreajgsurs que
dans I'hémisphere Nord en changeant tous les cosinus elimsgt négatifs en positifs
(par symétrie). Si la symétrie est inexistante, il faut dangent mettre 20 capteurs pour
tout couvrir. Chaque capteur posséde une grille. Plus l&e g8t importante, plus la
résolution est bonne. Nous utilisons une grille dex51 (il faut tenir compte du 0). Le
cosinus directeuw nous indique dans quel capteur le photon va tomber, maisitl fa
savoir, maintenant, dans quel carré de la grille il va alboRtur ce faire, on se sert des
coordonnées cartésiennést Z de la derniere diffusion subie par le photon. On veut
voir le capteur comme s'il était dans le plan du ciel et que kait dans sa ligne de
visée. Pour y arriver, il faut faire subir, au dernier vectée propagation, une rotation
afin qu’il devienne un vecteuu€ 1, v=0, w=0). On fait subir aux coordonné¥set Z
de la derniere diffusion la méme rotation pour avoir les doanées finale¥ etZ de la
position du photon sur le capteur. Le photon va donc arrivetes coordonnées et Z
d’'un capteur donné (I'axe des¢ sort du plan et est dirigé sur la ligne de visée voir les
figured 2.4 e 215).

Un diagramme des étapes simplifiées de I'évolution d’'un @iast montré a la
figure[2.6.

Ceci conclut la description générale du code Monte CarlosatilEncore une fois,
pour plus d’'informations ou de plus amples explicationsliezivous référer a Ménard

(1989).



Plan vu par l'observateur

X
Ligne de visée

Plan du ciel

Figure 2.4 — Systeme de coordonnées final des photons vuelpservateur.
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Vue de coté
nZ
——?( Position de l'observateur
Plan du ciel

Figure 2.5 — Systéme de coordonnées final des photons vueée co
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Emission du photon

A

QUL V= (1,000

FPolarisation nulle

r

Calcul de la longueur de vol et position de la 1% diffusion

y

Calcul de I"angle de diffusion et de I’angle azirmutal

r

Caleul de la nouwvelle polarisation

y

Calcul de la position de la diffusion suivante

r

oui

Toujours dans la nebuleuse?

nonl

On ajoute ce pheton au bon endroit ainsi que sur la bonne carte

Figure 2.6 — Diagramme montrant I'évolution d’un photon.
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2.2 Modifications apportées au code

Le programme Monte Carlo utilisé fut écrit a la fin des année@\Bthard, 1989).
Depuis ce temps, une multitude de nouvelles avancées ddoskne des étoiles jeunes
font en sorte qu'il doit étre modifié afin d’étre au méme nivege les programmes
d’aujourd’hui. De plus, lorsque nous avons étudié le coder e premiere fois, nous
avons remarqué qu’il contenait certaines erreurs. Cettesdait la mise au point des

modifications ainsi que des corrections que nous avons &paorcode.

2.2.1 Générateur de nombres aléatoires

Les premiers tests du programme nous ont dévoilé que le afénérde nombres
aléatoires implanté dans le programme ne fonctionnait pegeaement. En effet, les
cartes de sortie montraient trop peu de vecteurs de pdiariset ils n’étaient pas dis-
posés de la facon attendue. Une simple simulation avec ursitésphérique constante
possédant une opacité suffisante pour produire au moinsitfasiah par photon ne
produisait pas une carte avec des vecteurs centrosymesriGuite a I'arrivée des or-
dinateurs plus puissants ainsi que la possibilité de fagesimulations avec beaucoup
plus de photons qu'il était possible dans les années 80, anauss décidé d’utiliser un
autre générateur possédant un plus grand cycle répétisif qi’'un plus grand nombre
de séquences possible. M. Jacques Richer a proposé ltitifisdu générateur Marsa-
glia (Marsaglia Generator). L'utilité de ce générateurcesil avait déja fait ses preuves.

En effet, George Marsagalia a créé une batterie de tesistigia¢s, appelé "DieHard
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tests” (publié pour la premiere fois en 1995 sur CD-ROM), gasure la qualité d’'un
ensemble de nombres aléatoires produits par un générateur.

Le générateur Marsaglia réussit cette batterie de testsicegs assure qu'il produit
bien des nombres ‘aléatoires’ et que ces nombres sont égatelistribués entre [0,1].
Le générateur utilise deux graines (seet$)et KL pouvant avoir respectivement, une
valeur entre [0,31328] et [0,30081]. Ce qui permet plus deradllons sequences de
nombres aléatoires possibles dont chaque séquence posséyide de 18,

Il faut maintenant étre sr que la sous-routine est bienamtgke dans notre pro-
gramme. Pour ce faire, Marsaglia nous indique les 6 premiensbres aléatoires que
I'on devrait obtenir pour unJ et KL donnés. Puisque I'on obtient les mémes nombres
gue ceux mentionnés, on s’assure que la sous-routine esinijdantée.

On peut tester ce nouveau générateur en simulant une epegppérique de densité
constante. En choisissant I'opacité de telle sorte queieps ne diffusent qu’une fois,
on devrait obtenir des vecteurs centrosymeétriques. Lestaés de cette simulation se
retrouvent aux figurds 2(7,2.8[efR.9.

On obtient le méme résultat pour trois angles différents weegqt attendu d’'une
distribution sphérique. Les trois cartes présentées onélae motif centrosymétrique et
contiennent environ le méme nombre de photons ce qui moa&déegnombre initial de
photons a été divisé également entre chaque capteur. Ongealtire que le générateur

de nombres aléatoires est adéquat.
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2.2.2 Correction des vecteurs

La prochaine modification consiste a modifier la longueunaeseurs représentant
la polarisation linéaire. On remarque que les vecteursesufigures 2)7,218 €t 2.9 se
recoupent ce qui réduit grandement la clarté des cartesffil de diminuer I'échelle
(scaling) des vecteurs selon la résolution des cartes. Glifimééchelle afin que les
vecteurs ne puissent pas se recouper. Les figures 2.10 bndrittent le résultat d’'une
telle modification. On constate que ces deux cartes sontbapiplus claires que les

précédentes.

2.2.3 Courbes d'intensités et de flux polarisés

Le programme produisant les cartes de polarisation a enétét modifié afin de
tracer les courbes d’intensités ou de flux polarisés. Lesbesuaident grandement a
analyser les cartes de polarisation que ce soit des cadgsrant de simulations ou
d’observations. Elles permettent de mieux identifier lescstires que prend la distri-
bution en densité des grains. L'ajout des courbes a étédaiegrogramme graphique
Supermongo (SM graphique). On peut voir le résultat par peds 2. 1P ef 2,13 re-
présentant encore une fois la méme enveloppe sphériqua gumulation précédente.
Notons que les courbes d’intensités ne sont pas parfaitdieses ce qui est causeé par
l'utilisation d’'un nombre restreint de photons lors de laglation ce qui crée un bruit.
Plus le nombre de photons utilisés lors de la simulation estdj plus les courbes de-

viennent lisses (plus le bruit diminue).
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Figure 2.12 — Carte de polarisation d’'une enveloppe sphe&dewlensité constante avec
I'ajout des courbes d'intensités. Angle de @¢s0.1.
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2.2.4 Correction des erreurs

Apres I'ajout des courbes d’intensités, nous avons obspredes courbes provenant
d’'une enveloppe sphérique de densité constante n’étaasribpt a fait circulaires. Elles
montraient une incursion vers l'intérieur (un étranglethear I'axe de¥ (sil'on centre
les coordonnées cartésiennegtY au centre des cartes). Ceci était d0 a une mauvaise
répartition de la grille sur les cartes c’est-a-dire quatmper carré de la grille partant de
x = 0 (pour tous ley) couvrait une plage moins grande de distance que les a@nesc
de la grille. Ce qui méne a un moins grand nombre de photonsaensarrés donc a
une intensité plus faible. Il a donc fallu redistribuer latdince totale équitablement sur
tous les carrés de la grille.

En plus, en regardant attentivement le code, nous avonsagemegue lors des diffu-
sions, malgré le fait que la diffusion par I'avant était fasée dans nos simulations, les
photons semblaient étre diffusés trop fortement vers tiavan fait, le calcul de I'angle
de diffusion était calculé deux fois et lors des deux foisifeusion vers I'avant était
avantageée ce qui entraine le photon a étre diffusé dans erdeix fois plus étroit (nous
disons cone ici puisqu’il faut un autre angpeafin de définir exactement la direction).

Nous avons apporté les correctifs nécessaires afin de gEgf#rénomene.

2.2.5 Modification du traitement de la densité

La densité entrée comme paramétre par l'utilisateur, autdibprogramme, ne re-

présentait pas la distribution en densité de grains. laitiant, le programme utilisait
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une table de densité et il était requis d’avoir un facteur @eversion afin que la den-
sité de la table soit une densité de grains typique des eméroents stellaires d’étoiles
jeunes. Or, lorsque la table de densité fut changée par urgtélentrée par I'utilisa-
teur, le facteur de conversion était toujours présent caguous permettait pas d’entrer
la densité de grains comme paramétre puisque celle-cingtdiipliée par le facteur de
conversion dans le programme. C’est donc dire que la densitéeemultipliée par le
facteur de conversion donnait la densité de grain. Noussagionc apporté les modifi-
cations nécessaires afin que nous puissions entrer la \aigigr\de la densité de grains

au tout début.

2.2.6 Agrandissement

L'arrivée de I'optique adaptative permet maintenant déolirt des cartes de polarisa-
tion avec une bien meilleure résolution gu'auparavant.etetthnique nous permet de
sonder des régions beaucoup plus proches des étoiles. @restdt optique que nous
avons cru bon d'intégrer dans le code la possibilité de fareagrandissement sur la
partie centrale des cartes la ou se trouve la source. brtiaht, les cartes de polarisa-
tion créées représentaient le systéme étudié au complet ststéme était réparti sur
une grille de 5k51. Avec l'introduction de I'agrandissement, on crée ungeagérie
de cartes de polarisation sur une région plus pres de Bétwiec la méme grille ce qui
entraine une meilleure résolution.

Par exemple, si I'on étudie un disque de 100 UA de rayon leegale polarisation
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couvriront 200200 UA répartit sur une grille de 5151 produisant une résolution de
4 UA. SiI'on choisit un agrandissement de 10 fois (I'agraséiment est un parameétre
qui peut étre modifié a chaque simulation), on obtiendra energle série de cartes cou-
vrant 20< 20 UA répartit encore une fois sur une grille dexgll créant ainsi une ainsi
résolution de 0.4 UA. Donc, I'agrandissement nous permefoitdes parties centrales

de fagcon beaucoup plus détaillée.

2.2.7 Critere de sortie des photons

Lors du calcul de la longueur de vol a la prochaine diffusiarptioton, on regarde
si le photon dépasse les limites du systeme afin de savosestfouve toujours dans
la nébuleuse. Si le prochain site de diffusion calculé e&adrieur de la nébuleuse,
alors c’est le site de diffusion précédant dont il faut terumpte et on doit identifier
ce photon afin qu'il sorte du cycle des diffusions et qu'iltgmsitionné sur une carte.
La longueur de vol est calculée avec I'équafion P.11 (seid.5). On doit effectuer
des itération en ajoutant ukl jusqu’au moment ou l'intégrale soit égala&; obtenue
par un nombre aléatoire. Le probleme survient lorsqu’eraiité notreAl fait en sorte
gue l'intégrale dépasse de peu la valeys obtenue par le nombre aléatoire. On prend
donc la longueur de vol sans Ak et on lui ajoute un petit incrémerix, qui rapproche
la valeur de l'intégrale dex Mais sans le dépasser cette fois. C’est a cet endroit que le
critére déterminant la sortie de photon était erroné. Lgramme utilisait encore a cet

endroit, pour la position du photon, /¢ de l'itération qui dépassait la valeur dg; au
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lieu du petit incrémenf\x ajouté. Nous avons di modifier le critére de sortie du photon

a cet endroit pour tenir compte de I'incrément ajouté et noAld

2.2.8 Cartes d'intensités

L'objectif du programme Monte Carlo est de produire des sattepolarisation pour
divers types de distribution de grains. Cependant, il esigquessible de produire des
cartes d'intensité avec le programme avec le paranméthe vecteur de Stokes. Afin
d’exploiter le programme au maximum et d’avoir plusieursety de résultat aux fins de
comparaison et d’étude, nous avons modifié le programme gugilrpuisse produire
des cartes d'intensités. Nous avons utilisé le format PGaftéPle Gray Map) qui est le
format le plus simple pour afficher des cartes en variatiotodele gris a 256 valeurs.
Chaque élément de la grille, a la fin de la simulation, possédeintensité selon le
nombre de photons qui est arrivé a cet endroit. On associd&iotensité une valeur
entre 0 et 255 selon sa grandeur (255 pour lintensité mdgima0 pour I'intensité
la plus faible) et on reconstruit une grille avec ces noegellaleurs. On peut ensuite
afficher une carte d’intensité en ton de gris ou en couleurodge (255) a bleu (0),
permettant de mieux voir les contrastes. On peut aussertities cartes d’intensité pour
mieux visualiser notre distribution de grain. Il faut simplent associer, a I'instar de
l'intensité, la densité de grains a une valeur entre 0 et[®68s allons utiliser ces cartes

lorsque nous allons comparer deux types de distributioir féwtion 4.1).
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2.2.9 Distribution MRN

Mathis, Rumpl et Nordsieck (19777) (ci-apres MRN) ont étudsgdeopriétés du MIS
en reproduisant du mieux possible la courbe d’extinctiomee®.11um et 1 um (voir
figure[2.1). Le meilleur modele provient d’une distributien rayon entre a= 0.005
um a a = 0.25um suivant une loi de puissance de la forni@) 0 n(a)~>° ou a est
le rayon du grain. Cette loi de puissance impliquant que gugain est gros, moins il
est abondant est, ce qu’'on appelle, le modele MRN. Les co@degodird’hui ont tous
introduit ce modéle et a notre tour, nous avons inclus ce teota plus grande diffé-
rence revient au fait que le code n’utilisera plus un seubmage grain, mais bien une
plage de valeurs (des & anay que I'on va pouvoir faire varier. Il y a plusieurs facons
d’intégrer ce modele a notre code. On peut, par exemple fee moyenne pondérée,
selon la loi de puissance, pour toutes les valeurs posg#xesions efficaces, fonctions
d’amplitudes, etc.). Nous avons opté pour un modéle hyhriet-a-dire qu’a certains
endroits, nous allons utiliser les moyennes pondérées, amdiautres, comme lors de la
diffusion, le photon va interagir avec un seul grain doncayon donné.

Nous définissions initialement le rayon minimal et maximed drains. Par la suite,
puisque c’est une distribution discréte, on choisit le nmemtie rayons différents que
I'on veut et on répartit équitablement la plage de rayonrdéssur le nombre de rayons
différents choisi précédemment. Nous incluons, en parasige loi de puissance que
I'on veut utiliser Mathis, Rumpl et Nordsieck (1977) utdisnt un exposant de -3.5 mais

on veut avoir la possibilité de modifier cet exposant. Lesises efficaces, le parametre
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d’anisotropie et les éléments de la matrice de Mueller sosuiiée calculés pour chaque
rayon.

Lors de son parcours, le photon croise toutes les grosseugsath possible. Nous
avons donc utilisé une moyenne sur les rayons lors du caéclal bbngueur de vol. Ce-
pendant, le nombre de grains présents varie selon la grodsggrains (modele MRN)
ce qui implique I'utilisation d’'une moyenne pondérée (Wjuatiori 2.20). En utilisant
I'équation[2.2D ouf représente la fonction que I'on veut moyenner, nous trosivome
moyenne de la section efficace d’extinction qui nous aided&tarminer la longueur
de vol (éq[2.111). En plus, on calcule le rayon moyen afin derdéner la profondeur
optique du systéme

amax f g ~35da

<f> = T amaxa_3544 °
Amin a 3.5da

(2.20)

Suite a son parcours, le photon diffusera. Lors de la diffusnous n’utilisons pas
de moyenne puisque la diffusion a lieu sur un seul grain.ffitsle déterminer le rayon
du grain sur lequel la diffusion aura lieu. Notre analyseifigpirée par I'article de
Bianchi et al. ((1996). La probabilité qu'un photon diffuse sm grain de rayora est
proportionnelle a sa section efficace de diffusion et dé@ersdi de la loi de puissance

sur la distribution des grainga) 0 n(a) 3%

dR(a) 0 a 3°C™da (2.21)
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On défini une fonctiory (a) tel que

Xi(@) = adP.(a),ae la_,ay] (2.22)

a_

ou la borne supérieurva prendre, a tour de role, toutes les valeurs de rayon pessib

(a_ aa.). Nous allons donc avoir autant de valeurydque de rayons

1

/ dR(a)
/EL dR(a)
(a)

/ d

TR
2% &F =
0 0

0

Xi(a1)
Xz(a2)
X3(as)

(2.23)

P

XmaX(a+) = /j dR(a)-

Par la suite, on normalise les valeurs en divisant chagpar Xmax (lorsque la borne
supérieure vautg. Nous aurons donc associé a chaque rayon une valepedge 0 et
1 inclusivement. Nous utilisons ensuite un nombre aléattidéterminons quej est le
plus proche de ce nombre. Pour finir, la diffusion aura liauesgrain de rayon associé
a cey. Selon le modéle MRN, ce sont les grains plus petits qui vdfugdir le plus et
ceci se traduit par le fait que les grains plus petits couvuee plage de valeurs plus
importante. Par exemple, si 'on prend 3 rayons différeetgicin, le rayon le plus petit

couvrira, par exemple, les nombres aléatoires entre 0 gledréyon du milieu couvrira
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entre 0.61 et 0.9 et le rayon le plus grand couvrira les nosrdlgatoires entre 0.91 et 1.

La diffusion a donc une probabilité plus grande de diffusarle grain le plus petit.

2.2.10 Parallélisation du code

Au cours des dernieres années, la puissance des ordinataugmenté radicale-
ment. Ceci nous permet d’utiliser encore plus de photongl®ros simulations en com-
paraison avec ce qui était possible il y a 20 ans. En plus deiss@nce croissante des
ordinateurs, il est maintenant possible d’utiliser plusseprocesseurs en méme temps
afin d’accomplir une tache. Cette technique se nomme le phsafle. La qualité de nos
cartes étant directement reliée au nombre de photonsstili®us avons avantage a bé-
néficier de cette technique. Modifier un code quelconque afie dendre parallele peut
étre un travail ardu puisque certains événements peuventlépendants des autres.
Cependant, chaque photon lancé dans notre code est indépeledaautres ce qui en
simplifie la parallélisation. Grace a I'aide de M. Daniel 818, un analyste du RQCHP
(Réseau québécois de calcul de haute performance) a I'Git&ele Montréal, la paral-
lélisation du code a pu étre possible dans un délai tres.ddug version parallele du
code était rendue essentielle dans nos analyses. En éifegrputilisait un grand agran-
dissement pour sonder le centre, plus le nombre de photqosrers de la simulation
devait étre grand. Par exemple, lors de notre comparaisda distribution proposée
par Dullemond et al. (2001) pour un disque ‘flared’ régulierus avons di utiliser un

agrandissement de 20 fois afin de bien les comparer ce quugreq grand nombre
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de photons pour que ces régions soient bien définies. Plégilanrobservée est petite,
moins il y a de chance que les photons se retrouvent a cetieodmui entraine la né-
cessité de faire les simulations avec un nombre beaucospmportant de photons. Le
nombre de processeurs généralement utilisés était entrE08Rour la comparaison des
deux distributions nous avons utilisé 4 milliards de phetpour un total de 14 heures de
calcul pour un simple processeur. En utilisant 10 processkuversion multiprocesseur

a permis de réduire le temps de calcul a un peu plus d’'une heure



CHAPITRE 3

TESTS DU PROGRAMME

Certains tests sur le code ont déja été faits auparavant (§eb@39, chap. 3). Mais
nous voulons nous assurer qu’avec les ajouts, on peut népeodie bonnes cartes de
polarisation afin de nous lancer dans la production de sdsuRour ce faire, nous avons
soumis notre code a deux criteres. Premiérement, notredmtipouvoir produire des
vecteurs alignés lorsque I'on simule un disque d’une grapaeité. Ces vecteurs alignés
ont déja été identifiés sur plusieurs cartes de polarisatiservées (Bastien et Ménard,
1990). Il a en plus été démontré gu'il est possible d’obteaipatron par diffusion mul-
tiple (Bastien et Ménard, 1990, Ménard, 1989). Nous voul@mrscdgouvoir reproduire
ce résultat par diffusion multiple avec les modificationp@pees au code. Deuxieme-
ment, nous allons tenter de reproduire des cartes obseduges étoile déja bien étu-
diée. Nous allons utiliser un modeéle déja existant de fétdH 30 et nous allons com-
parer nos cartes de polarisation a celles déja publiéeepaot d’autres programmes
(Burrows et al., 1996, Wood et al., 1998). Si I'on arrive a dadeas similaires, nous al-

lons pouvoir conclure que notre code est fonctionnel.

3.1 Vecteurs paralléles au disque

La premiéere étape a franchir avec notre code est la prodgudgovecteurs paral-

leles au disque. Ce patron de vecteurs se retrouve sur pisigiaties de polarisation
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d’étoiles jeunes| (Bastien et Ménard, 1990) et la cause dargitésence d’'un disque
opaque. En effet, lorsque la profondeur optique du disquesdegrande (plus de 1),
les photons diffusent plus d’'une fois ce qui crée un patréféreint du patron centrosy-
métrique. Lorsque I'on atteint un certain nombre de diffasi par photon au niveau du
disque, les vecteurs de polarisation s’alignent au disBastien et Ménard, 1988, 1990,
Ménard, 1989). Nous allons donc tenter de reproduire ceghéne en utilisant un

disque opaque. La structure du disque, en coordonnéeslgglies, prend la forme :

P =pPo (%) - e(gn[hg)]z), (3.1)

ou pp est la densité dans le plan du disque-arg eta contréle la variation de la densité
radialement. Le gaz et la poussiére sont bien mélangés etreeivent en équilibre

hydrostatique vertical. La hauteur caractéristidife), est donnée par :

h(r) = ho(— )P, (3.2)

ou hp est la hauteur caractéristique du disquey.aLes valeurs des parameétres se re-

trouvent dans le tableauB.l.

Parametres Valeur
a 1.00
B 9/8
ro(UA) 50
ho(UA) 15.5
RmafUA) | 1000

Tableau 3.1 — Tableau représentant les valeurs des paestmotre disque opaque
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Le rayon du disque est de 1000 UA et nous utilisons des grarsslidate astrono-
mique possédant une distribution MRN variantaig,= 0.1 um aamna= 1.0 um. On
utilise un pg suffisamment grand afin d’obtenir en moyenne 10 diffusiorrspb@ton
au niveau du disque. Nous avons remargué qu’une moyenneiffastahs par photon
était insuffisante pour obtenir des vecteurs alignés. Eat,afie moyenne de 2 indique
gue plusieurs photons n'auront subi qu’une diffusion. Ceiy¥ersque la moyenne est
calculée, ont un poids beaucoup plus important puisquilsspdent une polarisation
plus grande donc c’est le patron centrosymétrique qui derairEn plus, exactement
deux diffusions n'impliquent pas nécessairement que leevesera aligné au disque. Le
photon, lors de multiples diffusions, gardera une comptesde polarisation de chaque
diffusion et c’est la somme des composantes qui donne fitai®n du vecteur de po-
larisation finale. Il faut donc que le photon, ayant subi eednt deux diffusions, ait
parcouru un chemin bien défini pour que, lorsqu’il sort dudes son vecteur de pola-
risation soit parallele au disque. Il semble, suite a deiplakt simulations, que lorsque
I'on a environ une moyenne de 10 diffusions par photon auanivki disque cet effet est
annulé et il y a apparition de vecteurs paralléles. Les sagmiltantes de la simulation se
retrouvent aux figurds 3.1[et B.2. Par souci de clarté, n@wns pas affiché les courbes
d’intensité. La simulation a été effectuée avec 400 miflida photons. On a en moyenne
10 diffusions par photon au niveau du disque. On remarqueldindance des vecteurs
du disque a s’aligner parallélement. Un plus grand nombnehd¢ons résulterait a des

vecteurs encore mieux alignés, mais on arrive tout de méro& 8alignement avec ce
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nombre de photons. Nous avons décidé de montrer les cat@siels avec un agrandis-

sement de 5 fois pour mieux voir les vecteurs.

3.2 Reproduction des résultats pour HH 30

Herbig-Haro 30 (HH30) est une étoile T Tauri située dans &gewlu Taureau. Grace
a I'image obtenue par le télescope spatial de Hubble (HSTir6Bus et al., 1996), il a
éte possible de discerner deux nébuleuses en forme de laoésgpar un étranglement
(une bande sombre) représentant la signature d’'un disqpanda tranche. En plus, on
remarque deux jets collimés dont I'un s’étend sur 0.1 pc (@en al., 1990) soulignant
ainsi la présence d’'une accrétion de matiére au niveau duelie jet bipolaire est
visible en bande¥ et R la ou les raies en émission [S Il] et [O 1] sont trés fortes.
On observe aussi dans le spectre de HH 30, la rareakhsi que [O 1] et [S 1] en
émission ce qui est typique des étoiles T Tauri classiquétaiCen fait la premiere fois
gu’on arrivait a imager un disque (FIG1L.2). Cette image a pearBurrows et all (1996)
de déterminer quelques parametres du systeme telles lsegrpsa forme ainsi que la
profondeur optique du disque. D’autres, par la suite, ordétisé HH 30/(Cotera et al.,
2001, Wood et al., 1998) et a notre tour, nous allons utilears modeles afin de vérifier
gue notre programme produit des résultats similaires alussreations.

Le modéle de Burrows et al. (1996) utilise un disque képléiéguation 3.8). Ils ont
réussi a obtenir de bons résultats, mais les valeurs depauasnétres sont parfois trop

extrémes. Par exemple, le rayon interne ou il y a destructeta poussiere est situé
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Figure 3.1 — Carte de polarisation d’'un systéme vu i¢e8.1. L'opacité du disque est
telle que les vecteurs au niveau de celui-ci deviennentlpkes La moyenne du nombre

de diffusion par photon dans le disque est de 10.
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Figure 3.2 — Carte de polarisation d’'un systeme vu &i¢e8.2. L'opacité du disque est
telle que les vecteurs au niveau de celui-ci deviennentlpks La moyenne de diffu-

sion par photon dans le disque est de 10. On remarque ausisEisquecteurs paralleles
sont en dessous de Y = 0 UA ce qui est normal puisque le systésseqe une bonne
inclinaison. Plus l'inclinaison du systeme est grandes pkffet du disque sur les cartes
apparait bas.
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a 0.5 UA ce qui diminue beaucoup trop I'émission dans le pganfrarouge. De plus,

I'évasement ('flaring’) du disque utilisé est tres grand aeagcasionne un trop grand
exces dans l'infrarouge lointain (Wood et al., 1998). Le #ledjue nous allons prendre
est un hybride entre celui de Burrows et al. (1996) et Wood.€t1898). Nous allons

considérer HH 30 comme étant de classe Il c’est-a-dire qlyilaura pas de présence
d’enveloppe. De plus, nous utiliserons des grains plus guesceux présents dans le
MIS (Burrows et al., 1996, Cotera et al., 2001). La structureidque, en coordonnées

cylindriques, prend la forme :

|
L
—
/_}‘N
A
N
N———

o= po (rl)_ae( , (3.3)
0

ou pp est la densité dans le plan du disque-=arg eta contréle la variation de la densité
radialement. Le rayon du disque est de 200 UA et le rayonriatesu il y a destruction
des grains, est dejR= 6R.. Le gaz et la poussiére sont bien mélangés et se retrouvent
en équilibre hydrostatique vertical. La hauteur carastiéte,h(r), est donné par :

r

h(r) = ho%)ﬁ, (3.4)

ou hg est la hauteur caractéristigue du disquey.aLes valeurs des parametres se re-
trouvent dans le tableau 3.11. Wood et al. (2002) ont tenteedeoduire les observations
de HH 30 avec différentes distributions en grosseurs degeti ils concluent qu’'une

distribution avec des grains plus gros que le MIS reprodiuiisanieux la distribution
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d’énergie spectrale de HH 30. Il y a donc une croissance diegians I'environnement
circumstellaire de HH 30. Nous avons donc opté pour des gdénsilicate allant de

amin=0.02um aama=0.2 um dans notre modeéle.

Parameétres Valeur
a 2.23
B 9/8
ro(UA) 100
ho(UA) 15.5
Rmna{UA) 200
Rmin(Re) 6
Po (gcm3) | 3.00x10°16

Tableau 3.1l — Valeurs des parametres de notre modele de HEe30valeurs constituent
un hybride entre Burrows etlal. (1996) et Wood etlal. (1998).

Les résultats de nos simulation se retrouvent aux figurést@3l représentant deux
angles sur deux bandes passantest R). On remarque que nos résultats ressemblent
beaucoup a ceux de Wood et al. (1998) présentés a la figure 3.5.

Certaines caractéristiques des cartes observées et desalaenues par Wood et al.
(1998) sont mieux reproduites par nos cartegi¢e8.1 tandis que d’autres le sont mieux
pour cosi)=0.2. En effet, les vecteurs de polarisation de nos cartedblsat mieux
reproduire les cartes de Burrows et al. (1996) ainsi que el \Wood et al. (1998).
Cependant, les courbes d’'intensités observées par le HSTranbglairement que la
partie inférieure est plus faible que la partie supérie@seiltat d’'un systéme possédant
un disque et une inclinaison par rapport a I'observateurefit, la partie plus pres
de I'observateur sera plus lumineuse tandis que la partduka éloignée, cachée par

le disque, le sera beaucoup moins. On observe mieux cetéeati€e d’intensité dans
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Figure 3.3 — Cartes de polarisation de notre modele pour HHh3taadd . Les cartes
proviennent d’angles cos(i) différent.
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Figure 3.4 — Cartes de polarisation de notre modeéle pour HHh3thadeR. Les cartes
proviennent d’angles cos(i) différent.
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nos cartes cos(i)=0.2. Le systeme HH 30 possederait donngla antre cos(i) =0.1 et
cos(i)=0.2.

Nous jugeons gue les cartes obtenues par notre code eanttilis modele entre ceux
delWood et al. (1998) et Burrows et al. (1996) reproduisemt leie résultats obtenus par
ceux-ci ainsi que par les observations.

Puisque notre code nous a permis d’'obtenir des vecteurdigbesapar diffusion
multiple ainsi que de reproduire des cartes modélisées d@®Hkous concluons que
notre programme fonctionne bien et qu’il peut maintenarmt étilisé afin d’avancer nos

connaissances en polarimétrie d’étoiles jeunes.



CHAPITRE 4

ETUDE DES ETOILES JEUNES

Maintenant que nous possédons un programme fonctionmst, dossible d’élargir nos
connaissances de I'environnement circumstellaire de&stgeunes. Notre étude débutera
avec la nouvelle distribution de grains avancée par Dulledret al. (2001) qui reproduit
mieux la distribution d’énergie spectrale des étoiles kteAer. Nous allons comparer
cette distribution a une distribution évasée classiquedafidéterminer, du point de vue
polarimétrique, les différences de ces deux distributiéssi, on pourrait déterminer
si cette nouvelle distribution est plausible au niveau deolarisation. Par la suite, nous
étudierons I'étoile V376 Cas. La reproduction de la carte alarfsation observée de
cette étoile nous a permis de discuter sur les divers prosessisant 'apparition des
vecteurs paralléles au disque. Pour finir, nous allons telgaeproduire les cartes de
polarisation observées de I'étoile R Mon. Nous avons a raijgosition deux cartes a
deux longueurs d’onde différentes et il suffira de trouverdaramétres nécessaires afin

de reproduire les observations dans ces deux bandes mEssant

4.1 Conséquence polarimétrique de la distribution de Dullond et al.

Plusieurs modéles de disques ont été proposés au courgdeseeannées. Ces mo-
deles tentent, entre autres, de bien reproduire la disisibal’énergie spectrale (SED)

observée. Le modele privilégié est celui d'un disque évasggp’il explique bien la
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température des parties externes des disques. Dullemahd2®01) proposent un mo-
dele un peu différent du modeéle évasé classique. Leur éiadeties étoiles Herbig Ae,

ils essaient de déterminer la raison du petit saut d'énemgietrouvant dans leur SED
au alentour de 2-3im. lls expliqguent ce phénoméne par la présence d’'un borchimte
(‘inner rim’) gonflé beaucoup plus chaud que le reste du adigusqu’il est directement

exposé a la lumiére provenant de I'étoile. De plus, si ce beine est situé au rayon
d’évaporation de la poussiére alors le flux réémis produgunmsaut d’énergie dans les
2-3 um (voir fig.[4.1).

lls ont ensuite étudié pour quels parameétres stellairesrsast devient visible. Pour
des valeurs reliées aux étoiles Herbig Ae, ce sursaut abtejisnais pas pour celles
reliees aux T Tauri confirmant ainsi les observations. Ugaiode la géométrie de leur
modele se retrouve a la figure 4.2. Pour la partie du disqueééila utilisent le modéle
présenté par Chiang et Goldreich (1997) (modele CG97). Endfaétre distributions
sont physiquement possibles et elles sont représentédigarki4.3.

Bien que cette nouvelle distribution explique bien les SE&ssd’infrarouge proche
des étoiles Herbig Ae, il faut s’assurer qu’elle soit aussipatible avec les cartes de po-
larisation. Pour ce faire, nous allons comparer cette rtaugestribution a une distribu-
tion évasée simple comme comme I'ont fait Dullemond et &0 mais en comparant

maintenant les cartes de polarisation et d’intensitées.
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Figure 4.1 — SED provenant d’'un modele d’étoile Herbig Ae figare du haut repré-
sente la SED d’'un disque évasé classique provenant du maelél&97. Celle du bas
inclus dans le modeéle la présence d'un bord interne gonfl&eBrarque bien que le
petit saut de flux autour de 2481 dans la figure du bas provient du bord interne puisque
chagque composante est bien indiquée. Tiré de Dullemond 2061
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shadowed region

Figure 4.2 — Croquis de la géométrie du modele de Dullemond 20@1.H;, est la
hauteur du bord interne situeéR. Heg est la hauteur caractéristique du disque évasé du
modele CG97 commencant a un ray®. Tiré de Dullemond et al. 2001

Az Flared disk: B: Flared disk with shadowed outer region:

C: Self-shadowed disk: D: Transparent disk:

Figure 4.3 — Croquis des géométries possibles pour les £tddebig Ae/Be. Le modele
A est celui déja discuté a la figure ¥.2. Le modéle B contienkdégions dans 'ombre.
Il se peut aussi que le bord interne gonflé cache complételmeaste du disque de la
lumiére venant directement de I'étoile (modéle C). Finaletnle modele D montre un
disque transparent c’est-a-dire un disque possédant afengleur optique trés petite.
Tiré de Dullemond 2002



79

4.1.1 Description des régions de la nouvelle distribution

La nouvelle distribution proposée comprend trois régidasrittes. La premiéere re-
présente une cavité due a I'’évaporation de la poussiéree (&gfion se termine avec la
présence d’'un bord interne gonflé ('puffed-up inner rim’)sow’il est réchauffé par la
lumiére provenant directement de I'étoile. Ce gonflememaémera I'apparition d’'une
région ombragée. Finalement, lorsque le disque sort de @gion ombragée, il devien-

dra évasé.

4.1.1.1 Région ombragée

Dans la région ombragée, la température du disque est mlide fque ce qui est
prédit d'un disque évasé. Cependant, lorsque le disqueaoei cette région et qu'il
sera illuminé directement par la lumiére stellaire, il @dra a nouveau évasé. La région
ombragée couvre tous les poifi z) pour lesquelz/R < Hyim /Riim €t le rayorR¢ pour

lequel le disque devient évasé est :

Hrim(Rrim)% = Hcg(RfI)a (4-1)

m

ou l'indice cg provient du modéle CG97 du disque évasé. Lorsgue Ry la source
principale de lumiéere provient de la réémission du bordriveell est difficile de dé-
terminer exactement la structure du disque dans la régidsramée. Dullemond et al.

(2001) utilisent un modele simple pour déterminer, avedques petites suppositions,
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la hauteur caractéristiqug¢ du disque a cet endroit en coordonnées cylindriques. Cette
hauteur est donnée par
dlog(H8R11) 1

A (4.2)

Cette équation différentielle peut étre résolue numeéricrerat nous permet de trouver
la hauteur du disque pour chaque rayon. Un croquis de ceitigbdition en hauteur se
retrouve a la figuré_4l2. On remarque selon I'équdtioh 4.2lgiauteur diminue plus
le rayon augmente et qu’a un certain point, la hauteur ddvénulle. Ceci est en fait
non physique et avant que ce phénomene ne se produise,ed'aaturces de chaleur
apparaissent telle la réémission des photons provenarautiess structures du disque.
Nous incluons dans le modele la diffusion d’énergie verstdiieur provenant de la
partie évasée du disque en changeant le signe de I'éqlaloRlds on se rapproche de

la partie évasée, plus cette composante sera importante.

4.1.1.2 Région évasée

Pour la partie évasée, Dullemond et al. (2001) utilisent emdge ligne ce qui a
ete fait par Chiang et Goldreich (1997). La radiation stedl@rovenant directement de

I'étoile pénétre dans le disque a un angle de

+(y-1)—" (4.3)
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ou R est le rayon de I'étoileRR est la distance au niveau du plan du disquiegtest la
hauteur caractéristiqgue du disque. La fonctjorarie faiblement en fonction de et est
de I'ordre de 9/7. Nous utiliserons, dans notre casy nanstant de 9/7. La température
interne du disqueT) si on le considere complétement opaque est donnéee par

T — (_) =) Ters, 4.4
i=(z) + ( R) eff (4.4)
ou Te¢ ¢ est la température effective de I'étoile. Le disque étasthisrme verticalement,

on se retrouve avec une distribution gaussienne de dersigeg@ant une échelle de

hauteur de pression constahtg donné par

h T\Y2 / R\ 12
-3 R) “9)

ou T = GM,ump /KR, est la température du viriel a la surface stellaire. Finaletnle
ratio de la hauteur du disqitg par rapport a la hauteur de I'échelle de pressigest

un nombre sans dimensiofy -

Ce xcg peut étre calculé (Dullemond et al., 2001, annexe 2) et hdled et al.|(2001)
mentionnent que sa valeur se situe entre 2 et 6. Comme nousngosimplement com-

parer deux distributions, sa valeur exacte importe peauli §eulement s’assurer qu’on
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utilise la méme valeur pour les deux distributions et quealawr choisie soit plausible.

Nous utiliserong(cg = 6 pour nos deux distributions.

4.1.2 Les distributions comparées

Notre étude visera a comparer deux types de distributiorraiegysoit celle repré-
sentée a la figule 4.2 et soit une distribution évasée clasgigssédant les méme para-
metres que la partie évasée du nouveau modele. Pour notpacaison, nous utiliseront
une étoile possédant Ui = 9500 K un rayon d&.= 2 R et une masse dd.= 2.4
M. Nous utilisonsy= 9/7 ainsi quexcg= 6. Au niveau du disque, le rayon interne de
condensation des grains que I'on situe a I'endroit ou la tatpre est sougi,n= 1500
K est déterminé par, entre autre, le rayon de I'étoile, spérature effective ainsi que sa
luminosité. Selon nos valeurs, I'endroit de condensatilmmc I'emplacement du bord
interne, est situé R, = 0.47 UA et on lui donne une hauteur Hgn, /Rim= 0.18. On
utilise un disque de rayoRex= 100 UA et on détermin&;,, I'endroit ou le disque sort
de 'ombre et qu’il devient évasé, a I'aide de I'équation. £&lon nos parameétreRy;
esta~ 16 UA. Pour la partie du disque évase, nous utiliserons wstalition du type

. 2
P = Po (%) 1-Oe(“n[h(z’)} ), (4.7)
ou la hauteur caractéristique est définie par les équdii®i.4.4.4 et 4]3. Finalement,

nous utilisons une distribution MRN de grains de silicatecasimique utilisant 15
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rayons de grains distincts distribués uniformémenggg= 0.1 um aama= 1.0 um

et d’'une densité moyenne de 3.6 gcinLes propriétés optiques des grains sont tirées
de!Draine [(1985). L'étude se fera pour une longueur d’ohde 1.25 um. La figure
4.4 représente les deux distributions de grains compakéedensité de grains dimi-
nue lorsqu’on passe du rouge au bleu. Puidgyesst~ 16 UA, la différence entre ces
deux distributions est en deca de 16 AU. Lors§x®;, les deux distributions sont iden-
tiques. Nous avons donc da effectuer un agrandissemena slisttibution (possédant
un Rexi= 100 AU) afin de bien voir la différence de ces deux distritmsi La figuré 415
représente la méme distribution possédant un bord intevnfééy mais avec un agran-

dissement moins important afin de bien voir les trois régaistinctes.
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Figure 4.4 — Représentation des deux distributions de gngarées, ou le code
de couleur illustre les variations de densité102° gcm 2 (bleu) a~ 1014 gcm3
(rouge). La distribution du haut est celle proposée parddudind et al. (2001) afin d’ex-
pliquer le saut de flux dans les SEDs des étoiles Ae. La distoib du bas est un disque
évasé classique basée sur le modele de Chiang et Goldrei@li)(1% partie évasée
de la nouvelle distribution posséde les mémes parameétekglisque évasé classique
donc a un rayomR>Rs| les deux distributions sont identiques. Un agrandisseménné
requis afin de bien voir la différence de distribution au penit’étoile se situe a 0,0 et
les distances sont en unité astronomique
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Région ombragée Région évasée

<— Region évidée

Distance en LA
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Figure 4.5 — Méme distribution que celle présentée a la figulen haut, mais avec un
agrandissement un peu moins grand pour bien discerneolsparties distinctes soit la
cavité dépourvue de poussiere, la région ombragée et e paterne du disque évase.
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4.1.3 Reésultats

Puisque la différence entre les deux distributions subhaartentre de la distribution,
nous nous attendons a voir des différences dans les résultauement dans la partie
centrale. C'est effectivement ce que nous avons remarquéyriies cartes provenant
des deux distributions sont identiques lorsque I'on reg&dystéme dans son ensemble
d’ou l'importance d’avoir inclus I'option d’agrandissemtalans le programme. En effet,
avec un agrandissement de 20 fois (donc pour des carteg 5i€JB) nous apercevons

des différences dans les cartes d'intensité (figure 4.6¢ ebthrisation (figure 417).

4.1.4 Analyse et discussion

On peut facilement identifier le bord interne gonflé ainsi tueégion ombragée
sur la carte d’intensité de la nouvelle distribution (figdt&). En effet, on remarque au
centre que lintensité est trés grande suivit, si I'on selaldépvers le¥ positifs, d’'une
région de basse intensité correspondant a la région onsaragérésence du bord in-
terne gonflé est aussi visible dans les cartes de polarispéipla forme que prennent
les courbes d’intensité ainsi que le haut degré de polaisptoche de I'étoile. En plus,
la polarisation intégrée est plus importante dans le nauueadele comparativement au
modele évasé (respectivement 7.15 % et 5.21 % pour les gadssntées a la figure
4.7). Cependant, le nombre de diffusions par photon pourughagpteur est plus pe-
tit pour le modele évasé. Toutes ces différences providroeta partie ombragée du

nouveau modéle. En effet, cette partie du disque possedplus@etite hauteur carac-
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Figure 4.6 — Cartes d’intensités agrandies pour cos(i)=L@& 2arte du haut représente la
distribution contenant le bord interne gonflé tandis quetéecdu bas est la distribution

évaseée classique. L'étoile se situe a 0,0 et la distancerdreasst en unité astronomique
(UA).
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Figure 4.7 — Cartes de polarisation agrandies pour cos(B=ntenant des courbes
d’intensité. La carte du haut représente la distributionteoant le bord interne gonflé

tandis que la carte du bas est la distribution
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téristique (figuré 414) ce qui entraine un moins grand norderdiffusions et de photons
a cet endroit. Le grand agrandissement requis a nécessitisdition de 30 milliards de

photons pour la simulation afin de réduire au maximum le lBruaugmentant le nombre
de photons dans la région agrandie. La version paralléleatyrgmme a donc été utile

dans notre analyse de ce nouveau modéle.

4.1.5 Conclusion

Les résultats provenant du code Monte Carlo nous ont mongigaes petites dif-
férences entre les deux distributions. Ces différencesmpdra en utilisant un agran-
dissement pour sonder la partie centrale de chaque disbmbINous avons obtenu une
grande intensité causée par la présence du bord intern@ goii d’une région de basse
intensité la ou la région ombragée se situe. En plus, onnibtiee polarisation plus
faible ainsi qu’un moins grand nombre de diffusions avecdeléle de Dullemond et al.
(2001). Nous ne pouvons, pour l'instant, rejeter ce nouveagele puisque la différence
survient tres prés du centre seulement. Nous avons, cependdes différences entre
le modele évaseé et le nouveau modeéle ce qui permettra éllentaat, en obtenant des
observations d’'une trés grande résolution de cartes deigatian d’étoiles Herbig Ae,

de déterminer le modéle de distribution de densité corredgat a ce type d’étoile.
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4.2 Etude de I'étoile V376 Cas

Etant longtemps considérée comme un systéme binaire dirédare de deux pics
d’intensité en bandg, I'étoile Herbig AeBe V376 Cas serait en fait une étoile vue par
la tranche. En effet, I'étoile posséde une trés forte pddion linéaire d’environ 23 %
(Asselin et al.| 1996) avec un angle de positionr~d@6° dans la bandé causé, dans
le cas le plus probable, par la présence d’'un disque qui blagfua majorité des pho-
tons non polarisés. En plus, on découvre dans les cartedaléesption de Asselin et al.
(1996) des vecteurs alignés a I'endroit ou se situeraitd@ giquatorial ainsi que des
points nuls a I'extrémité de ces vecteurs alignés. Cependantme c’est le cas pour
HL Tau (Lucas et all, 2004), les vecteurs alignés ne sont gastaires avec les points
nuls..Ménard et al. (2000) découvrent a leur tour la présdhae étranglement (‘dark
lane’) traversant la nébuleuse par réflexion a un angle déguogui est en accord avec
celui mesuré par la polarisation. Cependant, la nature exdicet étranglement doit
étre confirmée, selon eux, avant de l'interpréter commet édasignature d’'un disque.
La présence d’'un disque étant possible pour les étoilesgaéence principales du type
A, ce n'est pas nécessairement le cas pour les étoiles plasivea de type B dont
fait partie V376 Cas. Un fait certain est que le systeme bénagmble de moins en
moins plausible puisque V376 Cas n’est pas fait de sourcesypelfes et qu’'une étude
en bande K, longueur d’onde ou la profondeur optique du Bstést plus petite que
dans le visible, ne montre pas la présence de deux étoilsgliA®t al., 1996). A l'aide

d’observation dans l'infrarouge lointain de certaineslésoHerbig AeBe, Natta et al.
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(1992, 1993) suggerent que I'exces en infrarouge provandiune grande enveloppe
circumstellaire au lieu d’un disque d’accrétion. Cependénargumentent aussi que ces
enveloppes doivent étre réchauffées par des sources pldedrque ce qui est indiqué
par le type spectral de I'étoile centrale et ce sont les disglaccrétion qui seraient les
candidats idéals. Les courbes de visibilité en baddie V376 Cas suggerent en effet
trois composantes : une grande enveloppe, une composab® da qui serait liée a
disque et une composante a 5 UA qui contribue le plus aulfluxtiiSrhal., 2004). Cette
derniére composante serait le rayon de sublimation desgyd& poussiére vu a travers
un disque évase (le flux provenant de cette région est réflgahia matiere circumstel-
laire et parait plus gros que le rayon de sublimation origitha reproduction des cartes
de polarisation provenant de V376 Cas permettra de mieuxi@rdpe I'environnement

des étoiles jeunes plus massives.

42.1 Cartes observées de V376 Cas

Les cartes de polarisation que nous tenterons de reprquovennent de la caméra
de haute résolution en infrarouge proche Trident Il aveg$tesne d’optique adaptative
PUEO sur le TCFH (figure 4.8 Bt 4.9). La largeur des pixels sigtefit 11 était de 21.5
mas et la qualité du ciel permettait d’'atteindre une résmiuile~ 0.11”. Les données
ont été analysées par Fabien Denni a I'aide du programmefi®olars de sa recherche
auprées de Pierre Bastien en automne et hiver 2008-2009. Ceaproge permet de pro-

duire les parameétres de stok€®J standard provenant de 4 images d’intensité ayant un
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angle de position distinct, soit045°, 90° et 135. Par la suite, on crée les cartes de
polarisation. Les observations ont eu lieu dans la b&hda novembre 2003. Les cartes
contiennent des contours d’intensité ainsi que de flux E@agui nous aideront dans

notre analyse de cette étoile.

V 376 Cas
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Figure 4.8 — Carte de polarisation observée en b&hde V376 Cas avec les contours
d’intensité a gauche et sans les contours a droite. Tirémhorade recherche de Fabien
Denni 2008-2009

4.2.2 Analyse de l'information sur V376 Cas

Il faut tout d’abord analyser toute I'information dispolakafin de produire un mo-
dele pour V376 Cas. Premiérement, nous allons analyser téssaabtenues par les
observations faites au TCFH. En observant la figuré 4.8 onngreague les contours
d’intensité sont allongés a un angle de positied40” similaire a ce qui a déja été ob-

tenu (Asselin et all, 1996, Leinert et al., 1991). Au niveadalfigured 4., on remarque
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Figure 4.9 — Carte de polarisation observée en b&hde V376 Cas avec les contours
de flux polarisé. Tiré du rapport de recherche de Fabien D&08-2009

bien un étranglement des contours de flux polarisé. En campbas deux figures, il est
possible de conclure que I'étranglement est d( a la potatseEn effet, la figuré 4.0

montre bien que dans la région ou I'étranglement a lieu, dgédde polarisation est trés
pres de zéro. Au centre, la ou est I'étoile, la polarisatisnfaible, mais les contours
de flux polarisé sont circulaires (un peu allongés) ce qugune que I'intensité doit étre
grande. Plus on s’éloigne du centre plus l'intensité dimiausi I'on suit la partie foncée
de la figurd_4.10 (faible polarisation), plus le flux polarest faible et il y a apparition

d’'un étranglement (‘dark lane’). En plus, nous pouvons e@arir a la figuré 4]9 deux
noeuds. La présence des noeuds indique qu’il y a des endtoigspolarisation tombe

a zeéro (points nuls). Les points nuls sont aussi bien idéntsi I'on trace une carte des
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Figure 4.10 — Carte de polarisation observée en b&hde V376 Cas superposée au
degré de polarisation indiqué dans I'échelle de couleursoded Tiré du rapport de
recherche de Fabien Denni 2008-2009

angles de polarisation puisqu’ils se situeront a I'endaoitour desquels il y a la pré-
sence de tous les angles de position de la polarisation€f@dd ). L'étude de ces cartes
indique que le systéme semble étre classique. Il posséderdisque puisque l'on re-
marqgue une région de faible polarisation (figure 4.10) ajug des points nuls (figure

[4.117) et des cones évidés par de forts vents perpendicibairplan équatorial souligné

par I'élongation des courbes ainsi que la forte polarisaéiaces endroits (a I'est de la
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Figure 4.11 — Carte d’angle de position de la polarisationamdbH de V376 Cas. Les
points nuls sont identifiés par les cercles. Tiré du rapperedgherche de Fabien Denni
2008-2009

figure[4.10). Finalement, comme les contours d’intensitnésentent pas d’étrangle-
ment et que les contours de flux polarisé sont circulaireseatre malgré une faible
polarisation, I'opacité du disque doit étre assez faiblargaisser passer les photons,
mais assez grande pour créer des vecteurs alignés en Hafigeire[4.8). Ceci améne
des contraintes au niveau de la densité des structuresntegérometrie, Smith et al.
(2004) déterminent la courbe de visibilité de V376 Cas dahsieleH. La courbe ob-
tenue suggere la présence de trois structures : une grosdeme, une structure de 60

UA liée a un disque évasé ainsi qu’une structure a 5 UA quirass@mblablement due au

rayon de sublimation de la poussiére. Nous allons inclusestr@ictures dans notre mo-
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dele. Selon nos observations, nos points nuls se situenirded arcseconde du centre.
Puisque V376 Cas se trouve a environ 600 pc de nous, cettaahstguivaut a 600 UA.
Ce qui indique que le disque s’étend sur plus de 600 UA. De Slosth et al. [(2004)
mentionne que le flux provient surtout de la structure a 5 UAiroe c’est le cas pour
la distribution avancée par Dullemond et al. (2001). Nousnawléja analyse les diffé-
rences, au niveau de la polarisation, de cette nouvellghiisbn et elles surviennent
dans la région ombragée et au bord interne ganflé. Smith @G04) mentionne que la
structure a 60 UA proviendrait de la diffusion provenantrdtlisque évasé impliquant
gue la partie ombragée serait en deca de ce rayon. Puisquan@sne possedent pas la
résolution nécessaire pour identifier les structures agsdtnensions, nous utiliserons

donc un disque évasé classique qui produira le méme réaudgdte resolution.

4.2.3 Modélisation de V376 Cas

Apres maintes simulations, nous présentons le modéle gubdait le mieux les
observations. Nous nous sommes inspiré des travaux deeFistal. (1996) pour définir
nos structures afin gqu’il N’y ait pas de discontinuité dans a@ensités. En coordonnées

cylindriques, la distribution de la densité prend la forme

Prot = Pdisquel, 2) f1(r) + Pendr, 2) f2(r), (4.8)
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ou prot est la densité totale du systenmisque €t Penv SONt les densités associées au
disque et a I'enveloppe respectivement. Les fonctifuis) et fo(r) sont des filtres de
Fermi garantissant une bonne transition entre les stegeirelles sont définies par :

r—r
0.1rg4

o
N——
| IS |
I
[AEN

fi(r) = {1+ exp(

o) = [1+exp(r(i_rr>]_l. (4.9)

=
o

Nous modélisons la présence d’une cavité par un profil pécatso
(4.10)

Zeavtan(6) = ——

ouU Zay est la hauteur de la cavité; est I'angle d’ouverturecc est le parametre de
courbure etq,y €st le rayon ou commence la cavité sur le plan équatorialebaité de

I'enveloppe suit une loi de puissance avec la condition@gdgry,0) = pq :

Pendr,2) = Pd(R/rd)aa (4.11)

oUR= V24 72 et I'exposanio est la dépendance de la densité sur le rayon. Pour finir,

la distribution du disque prend la forme

2
Paisqud2) = pa(r/ra) ¥ ZeXp[—% ‘W ] : (4.12)
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ouh(r)=1z4 (%) aveczy =rq/4. Le tableali 4l rassemble la valeur de chaque parametre

de la simulation reproduisant le mieux les observationsidNgilisons une distribution

Parametres Valeur

6. 3

cc 0.05
rcalUA) 10.0

a -1.1
rq(UA) 100

pa(gem3) | 2.8x10°18
Rmax(UA) 1300

Tableau 4.1 — Tableau représentant les valeurs des paestitmotre modéle de V376
Cas

MRN de grains de silicate astronomique possédant 15 rayatiaats distribués uni-
formément entr@min = 0.11 um etamax = 0.4 um et d’une densité moyenne de 3.6

gem 3,

4.3 Cartes de polarisation provenant de notre modéle

Les cartes de polarisation sont présentées aux figures ¥41P3e Nous avons tracé
les contours de flux polarisé sur la premiére figure et lesocwatd’intensité sur la
deuxieme. Chaque figure contient le résultat provenant deategles différents soit les
deux angles se rapprochant le plus a un systéme vu par lhé&#oosgi) = 0.1 et coéi)
= 0.2). Les cartes provenant du modele peuvent étre congpareefigures 418 ¢t 4.9

selon les contours tracés.
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Figure 4.12 — Cartes de polarisation modélisées de V376 Caaratebl pour deux

angles différents avec des contours de flux polarisé
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Figure 4.13 — Cartes de polarisation modélisées de V376 Caaratebl pour deux

angles différents avec des contours d’intensité
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4.3.1 Analyse des résultats

On remarque qu’au niveau des contours traceés, notre moetaleles bien reproduire
les observations. En effet, on retrouve la forme allongéecdatours d’intensité ainsi
gu’un étranglement au niveau des contours de flux polaris@lus, les contours de flux
polarisé forme des noeudsa500 UA de chaque coté du centre sur le plan équatorial
ce qui est aussi observé a la figlrel 4.9. Cependant, ces noesdsiblent pas avoir la
méme origine. Nous avons mentionné dans notre analysenfierihation disponible sur
V376 Cas que les noeuds sur les cartes observées provierngoinis nuls c’est-a-dire
d’un endroit ou la polarisation est nulle. Cette polarisatinlle est due a la transition
d’'une région opaque a une région transparente. Les vedieupslarisation, dans un
tel cas, passeront d'un patron de vecteurs alignés a umpadrarosymeétrique et cette
transition créée un point nul de polarisation. Or, nos eamte contiennent aucunement
cette transition puisque nous n’obtenons pas des vectkgngs au niveau du disque.
Donc ces noeuds sont causés par une baisse d’intensité panone polarisation nulle.
Une contrainte sur I'opacité du disque nous empéchait dddoner une densité assez
grande pour produire de multiples diffusions et ainsi obteées vecteurs alignés. Effec-
tivement, plus on augmente I'opacité du disque, plus letotma d’'intensité forment un
étranglement au niveau du disque et on n'observe pas ce ipleéeodans les observa-
tions. En plus, les contours de flux polarisé au centre s@stjoe circulaires malgré la
basse polarisation au niveau du disque ce qui indique quetisité doit étre tellement

grande que cette basse polarisation, apparaissant setilamaiveau du disque, soit
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négligeable et que le résultat net soit des contours ciresleOn peut maintenant se de-
mander quel phénoméne génére les vecteurs alignés surtles aiaservées (figures 4.8
et[4.9). Suite a nos simulations, on peut confirmer que cd pasdd a des diffusions
multiples au niveau du disque pour les raisons déja mergggymais aussi par le fait
que les vecteurs alignés ne sont pas colinéaires avec l&s pois. Une des hypothéses
les plus plausibles est la présence d’'un champ magnétiggueaat les grains au niveau
du disque. C’est en effet ce que Lucas etlal. (2004) ont ufikisé leur modéle de HL
Tau. Les observations de HL Tau montrent aussi des vectigmgspossédant un angle
par rapport au plan équatorial et ils ont reussi a modéls@atron par la présence d’'un

champ magnétique.

4.3.2 Conclusion

Notre modeéle de V376 Cas réussit a reproduire certainestéastifjues des cartes
observées telles que les contours d’intensité et de fluxipélanais échoue a reproduire
le patron de vecteurs. Les vecteurs alignés n'ont pas purébreduits puisque cela
nécessiterait un disque trop opaque. De plus, la diffusiaftiphe ne peut pas étre la
source des vecteurs alignés puisque ceux-cCi ne sont pagainés aux points nuls. Une
des hypothése est I'alignement des grains par torque ifagiimprésence d’'un champ
magneétique (Cho et Lazarlan, 2005). Avec des grains aligihésst pas nécessaire que
le disque posséde une grande opacité pour avoir des veet@nmés ce qui concorde

bien avec la conclusion que nous avons tirée des cartesvélesate V376 Cas. En plus,
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il est possible de changer I'orientation du champ magnétajin que les vecteurs soient
inclinés par rapport au plan équatorial. A un certain rayerghamp magnétique va
cesser d’'affecter les grains ce qui entrainera une pertaldgement de ces grains et
une création de points nuls de polarisation. Malheureusgmetre code sous sa forme
actuelle, ne permet pas d’inclure un champ magnétique domus est impossible de

refaire nos calculs avec la présence d’'un champ.
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L'article qui suit est le fruit de mes recherches sur I'é&d¥ Mon. L'article a d’abord
été écrit par moi-méme pour étre ensuite lu, modifié et conkénpar Pierre Bastien
(coauteur). D’autres modifications ont été apportées pamaiola suite. Les résultats
présentés, permettant I'écriture de l'article, proviannge mes recherches et ils ont
été obtenus a l'aide du programme Monte Carlo provenant deétnees de maitrise.

Les résultats observationnels en bahidde R Mon proviennent de I'effort collectif des

coauteurs.



CHAPITRE 5

ETUDE DE LETOILE R MON

En voie de comprendre I'environnement de R Monocerotis par desbservations
polarimétrique de haute résolution dans le proche infrarowge

Article scientifique préparé pour fin de publication
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Toward Understanding the Environment of R Monocerotis from High-Resolution

Near-Infrared Polarimetric Observations

M.-A. Jolin, P. Bastien, F. Denni, D. Lafreniére, R. Doyon, &&oyer
Département de Physique and Centre de recherche en astrophysiddedthec, Université de

Montréal, B.P. 6128, Succ. Centre-ville, Montréal, Québec, H3C 3dinaga

ABSTRACT

High-resolutionH-band imaging polarimetry of R Mon obtained at the Canada-
France-Hawaii telescope (CFHT) are presented. These data atcentrosymmetric
pattern with elongated intensity contours mostly due topifesence of the companion
R Mon B. We also consider publishédband data which show an extended right-angle
conical reflection nebula with an offset in the optical peale study the circumstellar
environment of R Mon with a radiative transfer Monte Carloe&othe best-fitting mo-
del obtained succeeds in reproducing the characterig@sia the data in the two bands
simultaneously. The model indicates the presence of velgtsmall astronomical sili-
cate grains ranging from 0.04m to 0.15um distributed into three structures : a small
disk, an inner and an outer envelope. The cavity is modeledddpnical structure with a

constant low density and we include a “throat" to producedtifeet of the optical peak.

Subject heading :polarization - circumstellar matter - stars : pre-main sequence -

stars : individual : R Mon
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5.1 Introduction

Our understanding of planet formation has been progresgimggood pace in the
last few years. Simulations, under certain conditionsystiat dust particles can grow
to enormous km-size boulders (Brauer, Henning, & Dullem@008). A key element of
this progress is tied to the best comprehension of thelisttie of the system. Therefore,
the dust distribution around young stellar objects (YS@sa vital component in our
understanding of planet formation. Radiative transferudatoons used in Monte Carlo
simulations provide an effective mean to study the YSOsanstellar environment by
reproducing observed intensity and polarization mapsbé&ly, the simulations allow
the characterization of the density distribution around@g8vhich can be used to outline
its evolution during the aging of stars. They can also be tsédd out what is particular
to a given star. Indeed, by this method it was possible tosiflagiH 30 as a class I
star (no envelope) with two jets (Wood et al., 1998) and toastimat the presence of
a magnetic field is necessary to explain the polarizationshedgHL Tau (Lucas et al.,
2004).

R Mon is a well-studied variable Herbig Ae/Be star (Herhig6Q}p i.e., it is an
intermediate-mass pre-main sequence star. R Mon is loeatedlistance of 800 pc
(Jones & Herbig, 1982) and illuminates the fan-shaped refleaebula NGC 2261 ; to-
gether they form the famous Hubble’s variable nebula. R Mesdn inferred luminosity
of about 1400 L, (Cohen et all, 1984). The nebula displays variability on soades of

months|(Lightfoot, 1989).
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Herbig (1968) noticed for the first time that R Mon was not apseource. He conclu-
ded that the visible light did not come directly from the dvat from a small nebula
which continues into the much larger NGC 2261 nebula. Thoggested that R Mon was
surrounded by a thick circumstellar disk or a torus in whicoaical cavity was carved
out by outflowing particles. Later on, observations at radiwelengths revealed a bipo-
lar CO outflow (Canto et al., 1981) with a dominant blue-shiftedthern part inclined
towards the line of sight, thereby strengthening the YSQ@neadf R Mon.

Close et al.|(1997) presented high-resolution (FWHM'2)@IHK’ adaptative optics
intensity images anB-band HST images. TheR-band HST camera image (see Figure
5.4, top panel) revealed R Mon as an extended right-angleaaeflection nebula with
acompanion R Mon B at d'866 separation. The image also shows an offset between the
IR and visible peaks and the intersection of the conicalsmalth the IR peak position
which suggests the presence of a “throat" where the lighesaape.

Keplerian rotation was detected by high resolution imageké'2CO emission line
(Fuente et all, 2006) consistent with the existence of a. dibke characteristics of the
disk of R Mon are similar to those of the more evolved T Tausrstwhich suggest a
shorter timescale for the evolution of disks surroundingemoassive stars. Furthermore,
their results indicated the presence of large grains of tderahe millimeter inside a
radius of 150 AU. Although those large grains are also exgeefibm the observations
of Murakawa et al.|(2008) in th&@HK- band, their best model of R Mon used a typical

intersellar grains size with a power-law grain size distiin n(a) 0 a—3°.
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In this paper, we present new high resolutidtband observations of R Mon. These
results, together with published data at other wavelength®sy us to elaborate a tho-
rough model of R Mon by constraining some parameters sudhessize of dust grains
and the density distribution of all the surrounding stroesu The observations are pre-

sented in the next section, then follow our modelling andsausion of our results.

5.2 Observations

We obtainedH-band polarimetric images using the near-infrared (NIRhhigso-
lution camera Trident 1l with the adaptive optics system U&n the 3.6 m Canada-
France-Hawaii telescope (CFHT). These observations weredaut during the period
2003 November 1 — 6. The Trident Il pixel scale on the CFHT wa$ 2ias. With the
good seeing available at the CFHT, we could see easily theAlmgtring when taking
images of isolated stars for measuring the PSF, reachirgg ¢to the resolution limit
of the telescope in thel-band,~ 0.11”. Two mutually perpendicular polarized images
were recorded with a Wollaston prism, and the components s&ected by placing an
achromatic half-wave plate (HWP) in front. The HWP was posgidat every 225 from
0° to 360, thus yielding 32 images. Each one of the 32 images corresporn specific
position angle of the polarization. The field of view of a d&ngnage was approxima-
tely 5.8’ x 22’. Small dithering on 5 different sky positions was made, pedicular
to the direction of separation of the polarized images. FMdR, two sequences of 16

positions of the HWP were obtained with integration times.6fénd 45 s, the first one
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yielding non-saturated images and the second one alloveihg@o deeper and to see the
fainter structures. Standard polarized (HD 283855, HD 3983 g OB2-11, Cyg OB2-
22, and also Cyg OB2-21) and unpolarized (HD 331891, HD 2128D#28 4211, HD
14069) stars were observed for polarization calibratioe. A0 observed the T Tauri
star HL Tau and compared our polarization and intensity memimaps with the high
resolution map in théd-band obtained by Lucas et al. (2004) at UKIRT and with the
integrated polarization in an aperture df40diameter, and found very good agreement
to within the errors.

The data were reduced in two separate steps. The first stepanéed out with IDL
routines written specifically for this project. First, a ftame was subtracted from each
object frame. Flat fielding was done with dome flats obtaing&h lights on and off, and
bad pixels were interpolated. The dithered images were tsettain a background
sky frame which was subtracted from the data. All images ah ehthered position
were aligned with a flux centroid algorithm and added togeffieally, the images with
corresponding position angles of the HWP were added tog&hgeld four intensity
images with four polarization position anglég, |z, gy, @andl; 5.

The second step of the data reduction was carried out withstaudard Fortran
program Polarfits, used on many occasions before (Assedih, 4996, Bastien et al.,
2003). It consists in producing the usugQU Stokes parameters from the 4 images
mentioned above and makes the desired contour and vectist floe non-polarized

standards allowed us to compute an instrumental polavizati Qj,st = 0.324+ 0.06%
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andUjnst = 0.224 0.06%, which was subtracted from the program observations. Th
degree of the linear polarizatidd and its position angle measured eastward from the
north direction and the polarized fllxx | were calculated from thEQU values with

the standard formulas

Pl =/Q2+U2, (5.1)
6 = (1/2)arctarfU /Q) — 6, (5.2)

where 6y is an instrumental offset parameter determined from tharpmd standard
stars.

Images of the intensity (see Figuré 511), degree of polarizatierfsee Figuré 512),
polarized fluxP x |, polarization position anglé (see Figuré 513) as well as their er-
ror images were produced. In all figures of R Mon (except Fdud, top panel), the
orientation on the sky is shown by arrows.

The absolute error on the linear polarization is dominatethb instrumental polari-
zation and was found to be smaller thaB%. This value was determined from compa-
rison of our observed values with published values for thadard polarized stars. The
photon-noise errors are usually much smaller th&94) except in areas with very low
flux. Therefore, we believe that our polarization valuesvabtmfew % are quite reliable
whereas those below 1% could be affected somewhat by our approximate instrumen-

tal polarization correction. In all of our maps, the celalstiorth is offset by 275 + 1°5
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Figure 5.1 -H-band high-resolution data of R Mon. Top partétband intensity image
of R Mon on a logarithmic scale. The apparent circular shdpkeointensity in theH-
band sets some constraints on the disk density. The asygaiglre elongated shape at
the center is due to the presence of R Mon/B®to the right of R Mon. Bottom panel,
H-band polarized map of R Mon with intensity contour levelbeTintensity contours
are spaced by a factor of 0.6 mag.
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with respect to the detector, due to the orientation of tisériment with respect to the
telescope. This angle was determined from a comparisonedbitrary components of
HK Tau with the position angle observed by Duchéne et al. 0071°1 4+ 1°1. One
can verify that this angle gives the expected position af@id&R Mon B (Close et all.,
1997). This angle is also consistent with the correctiorpfmsition angles@p, derived
from the polarized standard stars (see €gn. 5.2 above).

The maximum linear polarization detected in éisband polarization map is 55.8%
and the integrated linear polarization, over a circulaaafel’5 from the central region,

of 3.4 % atf = 33°9.

05

045

04

0.35

Offset (arcsec)

Figure 5.2 -H-band polarization degree image of R Mon overlaid with thiappation
vector lines. The dark band which shows the area with lowrpa#on is explained by
the presence of a disk.
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Figure 5.3 -H-band high-resolution data of R Mon. Top panel, the positéingle image
shows the two null points around which all position angles resent. The polarized
flux is shown in the bottom panel.
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Figure 5.4 — Top paneR-band HST camera image of R Mon taken from Close et al.
(1997). It appears as a right-angle conical reflection reebithe cross represents the IR
peak ¢'06 south of the optical peak which is evidence that the oltigiat escapes from

a “throat". Bottom panelH-band CFHT image of R Mon. Both images show contour
levelsat 1, 2, 4, 4.5, 7, 10, 20, 30, 40, 50, 60, 70, 80, 90 19698 percent of R Mon’s

peak flux.
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5.3 Modelling

The Monte Carlo code used for our calculations is an updatesioreof the code
written originally by Ménard|(1989), following the identfition of multiple scattering
as responsible for explaining observed polarization mapsS®s (Bastien & Ménard,
1988). The code computes multiple scattering by spheri@ahg following Mie scatte-
ring theory. A standard power-law MRN (Mathis, Rumpl et Noedi, 1977) grain size
distribution is used, specified by minimum and maximum radi the slope. An axisy-
metric geometry with cells defined on a spherical polar giith & density which can be
specified for each cell if desired serves for the calculatidnon polarized point source
emits photons which propagate a distance determined byaduagd the optical depth
through the material. After this trajectory, the photons saatter towards a new direc-
tion, determined according to the phase function of thengfdhen the photons come
out of the computing grid, they are accumulated in pixelsiffeent maps according to
their direction with respect to the polar axis. More detaiis given in_Jolin (2009).

We decided to concentrate our efforts on trying to reprodheeintensity and po-
larization maps of Close etlal. (1997) in tReband and our own in theél-band. The
observations made by Close et al. (1997) led them to produag@on model of R Mon
without being able to test it with simulations. However,cgrtheir model seems com-
patible with ourH-band observations, we took their model structure (Closé,e1307,
see their fig.15) as a starting point for our analysis.

The main objective is to be able to reproduce Figure 5.4 wsthiain characteristics.
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The model should be able to reproduce the offset betweerRtlaad optical peaks and
the right-angle conical shape in tReband. The density must then be ajusted in order to
recreate the contour level pattern of tHeband image which starts elliptical. The data
from two wavelengths will help constrain the density of eatriicture and the radius of
the dusty disk. The density must be sufficiently high so adackolight coming from
the southern part in thB-band but sufficiently low so as to not produce a dark lane in
theH-band.

The model consists of three structures : a small disk, witicalty thick inner and
optically thin outer envelopes. Using azimuthal symmeting density, in cylindrical

coordinates, is given by

Prot = Pdisk(T, 2) f1(r) 4 Peny (1, 2) f2(r) + Penv (5.3)

wherepqt is the total densitypgisk, Peny, aNdpeny, are the disk, inner and outer envelopes
densities respectively. Thig(r) and f2(r) functions are Fermi-type filters which help to

produce smoother density transitions between the threetgtes and are given by :

fo(r) = [1+exp(rd._r>}_l. (5.4)



118

The flared disk in hydrostatic equilibrium is described by

_ 1| z
Pdisqud,2) = pa(r /ra) ¥/ %exp [_5 ‘W

2
] , (5.5)

whereh(r) = z4 (%) andzy = rq/4. The maximal disk radiugy is 100 AU. The inner
ellipsoidal envelope has major and minor axes of 450 AU andU5Sespectively. Its
density is given by :

Peny (,2) = pe(R/rq)?, (5.6)

whereR = vr2+Z2 and thea exponent represents the radial dependance. We create a
“throat” by lowering the density of a conical structure aesithe inner envelope which
opens a path of “least resistence" for the photons due tovitsrlopacity. And finally we
set a constant density for the outer envelope. The cavibgymed by the outflow dyna-
mics, is modeled by a constant low density inside an opemgdeaof 6.4, = 60°. The
values of the parameters for the best model are given in Tabl&@he best model was
determined from visual comparison of the observations Wighnumerous simulations.
The best model used the MRN distribution for spherical astnonal silicates with 15
discrete dust radii equally distributed from 0.0 to 0.15um and a dust grain density
of 3.6 g cn1 3.

Results of the model are shown in Figlrel 5.5 which can be ceedpaith the obser-
vations shown in Figurie 5.4. The simulation in tRéand was launched with 2 billion

photons whereas thé-band used only 400 million photons. Thieband did not need
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Parameters Value
ecav 60°
Peafgem3) | 10.0x 10719
a -1.1

rq(AU) 100

pg(gem™®) | 7.0x 10718

pe(gem3) | 35x 1016
Peny(gcm3) | 4.0x 10718

Rnax(AU) 1400

Tableau 5.1 — Parameters describing the best-fit model.

as many photons due to significantly less scattering in thigength.

5.4 Discussion

5.4.1 Comparison with Observed Data

The simulations can reproduce satisfactorily many obseolaracteristics of R
Mon. For theR-band, the presence of the “throat" produced the desirexkiolf the
photocenter with respect to the stellar position. Moreptrex opacity is large enough
that we only see a conical reflection nebula. The openingeanigthe conical structure
decreases with the inclination of the system. The large rurobscatterings~£ 16 per
photon) inside the disk and inner envelope produces aligaetbrs near the star.

The H-band computed maps show elliptical intensity contours tiea center and
little bumps in those contours, due to the “throat”, on themand south sides which
is also seen in theél-band data on Figufe 5.4. The observational data of R Mon show
no dark lane in théd-band (see Figurds 5.1 ahd15.4) which favors a lower inétinat

of the system where this dark lane, present at high incbnafiop-left map of Figure
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Figure 5.5 — Results of the best-fit model for R Mon. A zoom walus order to obtain

approximately the same scale than for the observationsrshowigure[5.4. The left

(right) panels show the maps computed for hdvand R-band) overlaid with intensity

contours. The intensity contours are the same as descmbEijure[5.4. From top to

bottom the inclination of the system changes. Heand R- models are smoothed to
match the resolution of the data.
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£.5), vanishes. The presence of R Mon B West of of R Mon A isassible for the
deformation of the outer intensity contours (see Figuredsitom panel) which cannot
be reproduced by our model which assumed azimuthal symniéteyefore, we should
make a reflection of the left side of the observational dath wespect to the rotating
axis in order to compare them with our computéeband map. As for the polarization
vectors, both maps display a centrosymmetric pattern.

Densities of all the structures were chosen carefully ireotd reproduce, with as
much accuracy as possible, observational data in the twdsb&or example, a higher
density in the outer envelope reduces the effect of stratigul in theH-band but pro-
duces a wider conical structure in tReband. A higher density in the cavity gives maps
that better fit the observations in theband but produces rounded contours in e
band computed maps where the cavity is. Rikand data of Figure 5.4 clearly show
that outer contour levels are straight and not rounded wihereavity is located, which
means that we had to make a compromise.

We recall from section 5.2 the observed maximum polaripadicc5.8% and the inte-
grated polarization of 3.4% withinb of the photocenter. Results of the maximal linear
and integrated polarization of the computed maps are shovahle 5.1l. Although the
maximal polarization for all inclinations is somewhat lavtlean the observed value, the
observed integrated polarization falls within the rangé¢hef model calculations. From
the computed maps of Figure 5.5 and the polarization detiredyest fit would be with

an inclination close to cog€0.3, or~ 72.5.
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Inclination | Pmax | Pint
c0s{)=0.2 | 53.7% | 4.2%
cos{)=0.3 | 52.0% | 3.2%
cos{)=0.4 | 44.9% | 2.2%

Tableau 5.11 — Maximal and integrated linear polarizatidrihe computed maps in the
H-band. Both measurements for the three inclinations wesntakm our zoomed maps
which have a dimension af 088 x 0/'88. Polarization measurements were taken from
the smoothed maps.

5.4.2 Comparison with Other Results

Murakawa et al!(2008) observed R Mon with the VLT and SubatbheJH K-bands.
Their high angular resolution NACO observations show thesgmee of an arc-shaped
feature extending from the central star towards the nogktwSince the polarization
vectors show a pattern due to single scattering at thisitmtahey suggest that the arc
feature is the western wall of an outflow or a disk surfacesTi$iin agreement with
the R-band intensity map of Close et al. (1997) (see Figuré 5.4ptoel), where the
presence of the walls can be clearly seen.

Our observations in thel- band, similar to the Murakawa et al. (2008) CIAD
band images, do not exhibit strong evidence of such a fe@aseFiguré 511). However,
our zoomedH- band observation map at the bottom panel of Figure 5.4 shovedon-
gation in the inner intensity contours towards R Mon B. Thiswaplained by the inner
ellipsoidal envelope.

The|Murakawa et al. (2008) results do not show obvious atigrextors along the
polarization disk in thedHK- bands although our model predicts aligned vectors in the

R- band. They also investigated the wavelength dependertbe pblarization. Towards
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the central star, the polarization decreases with inangasiavelength. The polariza-
tion in theJ- band P; = 7%) becomes higher than in tle band B4 = 1.5%). This
trend is seen in our model. We calculated the mean polavizati our zoomed maps
(=~ 700x 700 AU which is~ 0788 x 0”88) for theR andH- bands simulation and we
obtained, for an inclination of ca3€0.3,Pr = 7.2% andRy = 3.20%. The trend holds
true for all inclinations.

The circumstellar environment of R Mon is suspected to hamerahomogenous
grain size distribution. Fuente et al. (2006) presentetl hégolution images of R Mon
which suggest large grains close to the star. The Murakawk 2008) observations
are also in favor of large grains close to the star due toewand polarization which
is likely to be produced by light scattered by large graias>(A). Our Monte Carlo
code does not permit us to change the dust size distributiozeich structure. We had to
compromise and find the best fit possible for all structurél wme size distribution. The
analysis of Murakawa et al. (2008) was conducted with a sisghattering polarization
program with a one-dimensional spherical dust shell modiiguone size distribution.
Their best model used grains ranging in size from 0.065to 0.23um with the same
slope than the power-law we used. Our best model uses simitémum and maximum

grains sizes as well.
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5.5 Conclusion

High-resolution imaging polarimetry of R Mon in thé-band taken at the CFHT
were presented. A Monte Carlo modelling of both thEsband andr-band data helped
us better determine the R Mon circumstellar environmentpgposed by Close et al.
(1997), the best-fitting model has 3 structures, namely dl stis&, and inner and outer
envelopes. Moreover, they mentioned the need for a tunridir@at”, of lower density
inside the inner envelope to produce the offset of the plesttas with respect to the
position of the star and we confirm this with our best model.

The small disk has a radial density profilé] r —3/2 and a maximal disk radius of 100
AU. The inner envelope has an ellipsoidal shape with a mine af 75 AU, a major
axis, on the disk’s plane, of 450 AU and a radial density pegdild r—11. The outer
envelope was modeled with a constant density. Finally, ipelér cavities were created
by lowering the density inside an opening angle of &und the polar directions.

The best-fitting model used the MRN distribution of spherasttonomical silicate
grains from 0.04um to 0.15um. Study of the linear polarization degree confirmed the
validity of the model.

Observational data available at two wavelengths helpedirstcaining the para-
meters to produce a better model of R Mon which can reprodus®y/roharacteristics
seen at both wavelengths. A high resolution polarizatiop maheR-band would help
confirm the model. Also, model simulations with a grain sisgribution which can vary

with location in the computational grid would be beneficial.
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CHAPITRE 6

CONCLUSION

Notre étude polarimétrigue des étoiles jeunes a été pesgiite au code Monte Carlo
construit par Ménard (1939). La version du programme quereoaté offerte a di étre
corrigée et améliorée afin d’inclure les dernieres avandaas le domaine tel le calcul
de la diffusion pour une distribution en taille de grainséjdue selon la théorie de Mie.
Suite aux tests que nous lui avons imposés pour nous asswendbon fonctionnement,
nous l'avons utilisé pour approfondir nos connaissancekestétoiles jeunes.

Notre étude a commencé par la comparaison de deux modelesyde doit le disque
évase et un disque contenant un bord interne gonflé suiveg@artie ombragée. Ce der-
nier modele a été proposé pour expliquer la distributiomel'gie spectrale des étoiles
Herbig Ae. Les disques évasés étant largement acceptésanons observe les cartes de
polarisation provenant du deuxieme modele pour s’assuwretles soient compatibles
avec les cartes des disques évasés. Nous avons remarquéé@esaks au niveau du
degré de polarisation ainsi que de l'intensité prés deil&t@es disparités sont causées
par le bord interne gonflé ainsi que la partie ombragée. Roomodele étudié, ces par-
ties se situaient en deca de 16 UA et nous avons observé dié@éedde entre les deux
modéles seulement lorsque nous avons produit un agrantsseui sondait la partie
centrale du systeme (5% 5 UA). Grace a nos simulations, nous savons quel type de

carte de polarisation produit ce nouveau modele et il sesaiple prochainement d’ob-
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tenir des cartes observées possédant la résolution ngegssar différencier les deux
modéles.

Nous avons ensuite tenté de reproduire des cartes de ptilami€t d’intensité ob-
servées de R Mon et V376 Cas.
V376 Cas

Nous avions seulement a notre disposition des observaiobandéH. Cependant,
nous avons pu contraindre certains paramétres a l'aide algswrs d’intensité et de
flux polarisé affichés sur la carte de polarisation. Notre @@dchoue a bien reproduire
toutes les caractéristiques des observations, mais ilanpasmis de mieux identifier les
phénomenes présents autour de I'étoile. En effet, les wectdignés peuvent provenir
de diffusions multiples, mais nous avons remarqué que taitilé cas seulement si on
atteignait un minimum de 10 diffusions par photon au niveauwigque. En ce qui a
trait a V376 Cas, la forme des contours d’'intensité ne perragtym si grand nombre
de diffusions par photon. En plus, la non-colinéarité dedetgs paralléles avec les
points nuls réfute I'hypothése que ces vecteurs provigniediffusions multiples par
des grains sphériques. La forme des contours d’intensijgésa la présence de grains
alignés par un torque radiatif en présence d’un champ miagreéte qui causerait les
vecteurs alignés observés.
R Mon

Nous avions a notre disposition une carte en b&pevenant de Close etlal. (1997)

ainsi que des observations en baiktiprovenant du TCFH analysées par Fabien Denni
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en 2008-2009 ce qui nous a permis de mieux contraindre psnpairametres tels que la
densité de matiére autour de I'étoile et le rayon des gralogs avons utilisé des grains
de silicate astronomique de rayon variant entre @udvet 0.15um répartis en structures
telles que mentionnées dans Close et al. (1997). De plus,nuausssommes inspirés de
I'article de Fischer et al. (1996) pour inclure des filtresaueau de la densité pour qu'il

y ait continuité entre chaque structure. Notre modele feyaaduit bien les observations

dans les deux bandes et nous a permis d’écrire un article.

Notre étude nous a permis d’approfondir les connaissangesnqus avions des
étoiles jeunes en nous montrant aussi les limites de nabgrgamme. Le code pourrait
étre modifié davantage afin d’inclure la possibilité de tileeraavec des grains non sphé-
riques en présence d’'un champ magnétique. Ceci permettraedsx modéliser V376

Cas en plus d’augmenter les possibilités offertes par le eadgenéral.
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