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Abstract. As most stars are found in binary and multiple sys-
tems, the main product of star formation must be the formation
of binary and multiple stars. Binary and multiple star formation
can occur through a number of mechanisms, generally involving
a fragmentation even during the gravitational collapse process or
the fragmentation of a circumstellar disc. Such events, and the
subsequent accretion, can explain the majority of systems with
separations of >�1 AU to 104 AU as well as their mass ratios and
eccentricities. Forming close binary systems is intrinsically di�cult
due to the formation of an outer protostellar core when the gas in
the form of molecular hydrogen becomes optically thick. One pos-
sibility to explain their formation is subsequent evolution due to
the residual gas in the system or due to the presence of other stars.

1. Introduction

N'importe quelle th�eorie de la formation stellaire doit tenir compte
des produits �naux : les �etoiles binaires et multiples. Les observations
nous disent que la plupart des �etoiles de type solaire sont trouv�ees dans
ces syst�emes (Duquennoy & Mayor 1991). En outre, même les �etoiles
jeunes qui n'ont pas atteint la s�equence principale sont trouv�ees dans les
syst�emes binaires (Mathieu 1994). Ces syst�emes âg�es de 106 ans, sont
une contrainte tr�es importante qui nous donne non seulement le r�esultat
�nal mais aussi une �echelle de temps pour atteindre ce r�esultat (Fig. 1).

Les mod�eles de formation doivent être capables, non seulement de
reproduire le fait que les �etoiles sont dans des syst�emes binaires, mais
aussi de reproduire les propri�et�es de ces syst�emes. Les propri�et�es les plus
importantes sont les s�eparations, les rapports de masses et les excentri-
cit�es des orbites. La distribution des s�eparations peut aller de quelque
rayons solaires (p�eriodes de quelques jours) �a plusieurs milliers d'unit�es
astronomiques (UA). En outre, la distribution est presque plate en fonc-
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Figure 1.: La fr�equence des syst�emes binaires sur la s�equence principale
et pour les �etoiles jeunes (Ghez 1995)

tion du logarithme de la s�eparation. Les rapports de masses montrent que
la plupart des syst�emes ont une primaire plus massive que la secondaire.

Les �etoiles les plus massives (O et B) sont aussi pr�esentes dans
les syst�emes binaires (Mason et al. 1998) mais plus souvent avec des
s�eparations tr�es serr�ees et, semble-t-il, une tendance en faveur des masses
de valeurs �egales (même si la probabilit�e reste tr�es forte d'avoir un com-
pagnon de faible masse).

2. La formation stellaire

Avant de traiter de la formation des syst�emes binaires, il convient
de faire un rappel sur la formation stellaire en g�en�eral. La formation
stellaire se passe dans les nuages mol�eculaires denses et massifs. Ces
nuages ont beaucoup de structures et des vitesses turbulentes super-
soniques (Blitz 1991). Les c�urs des nuages ont des masses plus sem-
blables �a des masses stellaires et tendent �a avoir des vitesses seulement
l�eg�erement supersoniques ou même thermiques. Les structures des c�urs
sont souvent allong�ees (Myers et al. 1991).
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Pour qu'un nuage forme une ou plusieurs �etoiles, il faut qu'il entre
en e�ondrement gravitationnel. Pour cela, il faut que

jEgravj > Etherm+ Erot + Eturb+ Emag + : : : : (1)

Une fois que la gravit�e domine le nuage, il va s'e�ondrer jusqu'�a ce qu'il
forme une �etoile.

En consid�erant seulement le support thermique, il est utile de d�e�nir
la masse de Jeans, MJ et le rayon de Jeans, RJ . Ce sont la masse et le
rayon minimum, respectivement, pour que le nuage soit gravitationnel-
lement li�e. Pour un nuage de densit�e � et temp�erature T , ils sont d�e�nis
comme :
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o�u Rg est la constante de gaz, G est la constante de la gravit�e, et � est
le poids mol�eculaire moyen. Une �evaluation du temps d'e�ondrement est
donn�ee par le temps de chute libre,

tff =

 
3�

32G�

!1=2

; (4)

qui est le temps mis par un nuage pour s'e�ondrer en l'absence de pres-
sion.

Quand il y a e�ondrement, le nuage traverse quatre phases princi-
pales. La �gure 2 montre la temp�erature en fonction de la densit�e pour
un e�ondrement protostellaire (adapt�e de Tohline 1982). L'e�ondrement
est param�etris�e par l'�equation d'�etat d'un polytrope o�u

P = K�
 (5)

et donc la temp�erature est donn�ee par

T / �
�1 (6)

o�u 
 d�epend de la phase d'e�ondrement. Dans la premi�ere phase, l'ef-
fondrement est isotherme (
 = 1) jusqu'�a ce que des densit�es de l'ordre

de 10�14 �a 10�13 g cm�3 soient atteintes. �A ce moment, le gaz n'est plus
optiquement mince, et la temp�erature augmente (phase 2 ; 
 = 7=5). Ceci
forme un premier c�ur protostellaire qui se contracte quasi-statiquement
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Figure 2.: La temp�erature (ligne solide), la masse de Jeans (pointill�e) et
le rayon de Jeans (tirets) sont trac�es en fonction de la densit�e du gaz au
cours de l'e�ondrement (Tohline 1982).

avec l'augmentation de la masse. Une fois que la temp�erature atteint
2000� K, l'hydrog�ene mol�eculaire commence �a se dissocier, absorbant
une partie de l'�energie thermique et for�cant une deuxi�eme �etape d'e�on-
drement (phase 3 ; 
 � 1; 1). En�n, une fois que tout le gaz est sous
forme atomique, il forme un deuxi�eme c�ur protostellaire qui continue �a
se contracter quasi-statiquement pendant qu'il crô�t en masse (phase 4 ;

 = 5=3).

3. Th�eories de la formation de syst�emes binaires { I : Fission
et Capture

Il y a plusieurs th�eories sur la formation des binaires, dont certaines
datent de plus d'une centaine d'ann�ees. Les deux plus anciennes sont la
`capture' et la `�ssion'.

L'id�ee de base de la �ssion est que la conservation du moment
cin�etique impose qu'une �etoile jeune tourne de plus en plus vite en des-
cendant le trac�e �evolutif de Hayashi. Quand elle atteint une vitesse de ro-
tation telle que l'�energie rotationnelle soit �a peu pr�es un quart de l'�energie
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Figure 3.: Une simulation SPH qui d�emontre le d�eveloppement de la barre
dû �a l'instabilit�e rotationnelle. La barre forme deux bras spiraux qui trans-
portent du moment angulaire vers l'ext�erieur et empêchent la barre de se
s�eparer en deux morceaux (Bonnell 1994).

gravitionnelle,

� =
Erot

jEgravj
� 0:27; (7)

l'�etoile va se d�eformer en formant une barre. �A partir de l�a, la conjecture
�etait que la barre se s�epare en deux et forme une syst�eme binaire. Mais les
simulations num�eriques de cette instabilit�e ont d�emontr�e que, au lieu de
se s�eparer en deux, la barre forme des bras spiraux qui, grâce aux couples
gravitationnels, transportent le moment cin�etique vers l'ext�erieur, ce qui
laisse l'objet central avec une vitesse rotationnelle plus faible (Durisen et
al. 1986, Bonnell 1994). Avec ceci, l'�energie rotationnelle diminue jusqu'�a
� < 0:27 et l'objet central est stable. La �gure 3 montre l'�evolution de
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l'instabilit�e et les e�ets des couples gravitationnels pour r�eduire l'�energie
rotationnelle de l'objet central.

La capture se produit quand deux �etoiles passent assez pr�es l'une
de l'autre et qu'il y a un processus qui enl�eve de l'�energie cin�etique et
qui laisse les deux �etoiles li�ees gravitationnellement. Ce processus pour-
rait être une troisi�eme �etoile, les e�ets de mar�ees, ou bien un disque
circumstellaire. La probabilit�e d'avoir trois �etoiles dans une r�egion de
quelques rayons stellaires est tr�es faible, et on peut donc l'oublier comme
m�ecanisme de formation de la plupart des binaires. La capture due aux
e�ets de mar�ees est beaucoup plus fr�equente mais n�ecessite une r�egion
assez dense. Donc, la capture par mar�ees ne devrait pas être une cause
importante pour former un grand nombre de binaires. Il pourrait y avoir
une exception si les �etoiles massives se forment par collisions dans les
c�urs des amas jeunes et denses (Bonnell, Bate & Zinnecker 1998). Dans
ce cas, la probabilit�e de capture serait au moins de la même grandeur
que les collisions et certains des syst�emes massifs dans les binaires serr�ees
sont donc sans doute le r�esultat de captures par e�ets de mar�ees.

Une autre m�ethode de capture, due �a la pr�esence de disques circum-
stellaires autour des �etoiles jeunes, est beaucoup plus probable comme
m�ethode de formation de binaires. Dans ce cas (Fig. 4), quand l'�etoile
p�en�etre dans le disque, la mati�ere �a l'ext�erieur du p�eriastre est enlev�ee
du syst�eme et l'�energie gravitationnelle associ�ee �a cette mati�ere corres-
pond �a l'�energie cin�etique qui est enlev�ee des orbites stellaires (Clarke &
Pringle 1991 ; Hall, Clarke & Pringle 1995).

Pour que la capture avec les disques circumstellaires forme des bi-
naires avec une fr�equence assez grande, il faut que les deux �etoiles aient
a) une probabilit�e assez grande de se recontrer dans un rayon du disque,
et b) que les vitesses relatives ne soient pas tr�es grandes. Pour ces deux
conditions, il faut que les �etoiles se trouvent dans de petits groupes de 3
�a 10 �etoiles (McDonald & Clarke 1995). Pour cel�a, il faut un processus
pour former cet amas.

4. Th�eories de la formation de syst�emes binaires { II : Frag-
mentation

La fragmentation est probablemement le m�ecanisme qui forme la
plupart des syst�emes binaires et multiples. Même quand la capture fonc-
tionne, il faut un groupe d'�etoiles li�ees et donc une fragmentation pr�ec�e-
dant la capture. La fragmentation survient quand un objet, qui n'est pas
maintenu en �equilibre par la pression se s�epare en plusieurs morceaux.
Puisqu'il n'y a pas d'�equilibre, l'objet �evolue dynamiquement durant le
processus. Habituellement cela veut dire que l'objet est en e�ondrement
gravitationnel.
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Figure 4.: L'interaction des deux �etoiles enl�eve la mati�ere circumstellaire
�a l'ext�erieur du p�eriastre. L'�energie enlev�ee avec la mati�ere peut laisser
les deux �etoiles li�ees (Hall, Clarke & Pringle 1995).

Pour que la fragmentation puisse se produire, la masse disponible
doit êtreMtot

>�2MJ . Sinon, les deux objets ne peuvent pas être gravita-
tionnellement stables individuellement. Ceci se produit le plus facilement
quand la masse de Jeans diminue �a mesure que la densit�e augmente pen-
dant l'e�ondrement. La �gure 2 montre l'�evolution de la Masse de Jeans
pendant les quatre phases de l'e�ondrement. Elle diminue tout au long
de la phase isotherme (
 = 1), augmente quand le premier c�ur protos-
tellaire est form�e (
 = 7=5), diminue de nouveau pendant la deuxi�eme
phase d'e�ondrement (
 � 1:1), et augmente une fois de plus quand
tout l'hydrog�ene a �et�e dissoci�e (
 = 5=3). Donc, la fragmentation est
plus probable pendant ou l�eg�erement apr�es les deux phases d'e�ondre-
ment. L'�echelle �a laquelle la fragmentation est susceptible de se produire
peut être comprise en terme du rayon de Jeans, le rayon minimum pour
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qu'un objet soit li�e, et son �evolution durant l'e�ondrement (Fig. 2). Le
rayon de Jeans donne une indication de la s�eparation initiale minimale
car des objets avec de plus petites s�eparations ne pourraient pas se for-
mer s�epar�ement. Donc, pour que la fragmentation forme des binaires avec
des s�eparations inf�erieures �a 1 UA, des densit�es plus grandes que 10�10 g
cm�3 sont requises. Ceci implique que les masses de ces fragments (�MJ )
sont de l'ordre de Mfrag<� 0:01M�. Donc, les binaires serr�ees form�ees par
la fragmentation devront accr�eter la majorit�e de leur masse �nale.

Une limitation sur la fragmentation thermique est que l'e�ondre-
ment proc�ede d'une fa�con non-homologue, limitant la masse disponible
pour la fragmentation. Depuis une densit�e uniforme en condition initiale,
les gradients de pression se d�eveloppent pr�es du bord externe du nuage et
se propagent vers l'int�erieur �a la vitesse du son. Ces gradients de pression
tendent �a ralentir l'e�ondrement, permettant aux r�egions int�erieures de
tomber plus vite que les parties externes du nuage. La r�egion centrale du
nuage s'e�ondre avec une densit�e presque uniforme, tandis que la par-
tie externe du nuage a un fort gradient de densit�e (e.g. Larson 1969).
C'est seulement dans les r�egions centrales, o�u le temps de chute libre,
tff , est presque constant, que la fragmentation peut se produire. Dans
les r�egions externes, le temps dynamique augmente avec le rayon, de
sorte que la mati�ere �a un rayon donn�e ne puisse jamais rattraper celle
�a l'int�erieur, et ne peut jamais être rattrap�ee par la mati�ere ext�erieure.
Donc, �a cause des e�ets de mar�ees, la fragmentation ne peut jamais se
produire dans une r�egion d'un nuage avec un fort gradient de densit�e.
Dans un e�ondrement isotherme, par exemple, le pro�l de densit�e ap-
proche � / R�2 (Larson 1969), de sorte que la masse centrale diminue
commeMcent / ��1=2, exactement de même forme que la masse de Jeans.
Cette limitation est plus grande si le nuage est domin�e, d�es le d�ebut, par
un pro�l de densit�e raide. La fragmentation, avec de telles conditions
initiales, ne peut pas se produire au cours de l'e�ondrement.

La fragmentation d'un nuage sph�erique est encore plus di�cile si il
y a sym�etrie. S'il n'existe pas de perturbations assez grandes, le fait que
tff est uniforme signi�e que tout le nuage va tomber vers son centre en
même temps. Les petites perturbations n'auront pas le temps de s'e�on-
drer sur elles-mêmes avant de rentrer en collision avec le reste du nuage.
Heureusement, les conditions dans les nuages mol�eculaires ne sont jamais
parfaitement sph�eriques. Ces nuages, �etant allong�es ou oblats (Myers et
al. 1991), sont plus susceptibles de se fragmenter, de par leur con�gura-
tion. La fragmentation se produit car des sous-r�egions du nuage peuvent
s'e�ondrer sur elles-mêmes avant de fusionner avec le reste du nuage.
Ceci peut être vu en consid�erant la valeur de tff pour ces r�egions et pour
le nuage en g�en�eral (Fig. 5). Une sous-r�egion dans le nuage allong�e a une
densit�e plus haute que la densit�e moyenne �a l'int�erieur de cette r�egion
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ρ   < ρmedint

     

tff int(ρ   ) > tff med(ρ    )  

ρmed

Figure 5.: Une nuage aplati a une densit�e locale beaucoup plus grande que
la densit�e moyenne �a l'interieur et donc le temps de chute libre localement
est plus petit que le temps de chute libre du nuage total.

(une partie de la r�egion int�erieure �etant vide). Donc, tff est plus petit
dans la sous-r�egion que pour le nuage en total et ces r�egions peuvent
s'e�ondrer sur elles-mêmes, si elles atteignent une masse de Jeans, avant
d'entrer en collision au centre. Ceci ampli�e l'asph�ericit�e du nuage (e.g.
Lin, Mestel et Shu 1965), le rendant bien plus susceptible de se fragmen-
ter. La fragmentation est ainsi beaucoup plus facile au sein de nuages qui
ont une g�eometrie non-sph�erique signi�cative, peu importe qu'elle soit al-
long�ee ou aplatie, ou qu'elle soit elle-même le produit d'un e�ondrement
ou d'une rotation.

4.1 Fragmentation durant l'e�ondrement

Les premi�eres simulations tridimensionnelles de l'e�ondrement gra-
vitationnel incluant la fragmentation �etaient des nuages sph�eriques qui
contenaient plusieurs masses de Jeans et avaient une �energie rotationnelle
signi�cative (e.g. Boss & Bodenheimer 1979 ; Bodenheimer et al 1980 ;
Miyama et al. 1984 ; Monaghan & Lattanzio 1986 ; Boss 1986). Dans
ces simulations, la fragmentation �etait due aux grandes perturbations
non-axisym�etriques initiales qui se sont accrues pendant l'e�ondrement
(e.g. Boss & Bodenheimer 1979), ou �a la rotation initiale signi�cative qui
arrêtait l'e�ondrement, en permettant �a de plus petites perturbations de
se d�evelopper (e.g. Miyama et al. 1984).

Depuis que les observations ont d�emontr�e que les nuages mol�eculaires
sont rarement sph�eriques, et qu'ils sont souvent allong�es, avec une g�eom�e-
trie prolate ou oblate (Myers et al. 1991), les �etudes se sont concentr�ees
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Figure 6.: La fragmentation d'un nuage allong�e et la formation d'un
syst�eme binaire durant l'e�ondrement gravitationnel. Les deux côt�es du
nuage forment chacun une �etoile. Les deux �etoiles �evitent d'entrer en
collision �a cause de la rotation du nuage initial.

sur la fragmentation des nuages allong�es. En outre, ces nuages ont ha-
bituellement peu d'�energie rotationnelle (Goodman et al. 1993), im-
pliquant que la rotation n'est g�en�eralement pas un facteur important
pour la fragmentation sur les �echelles sup�erieures �a 200 unit�es astrono-
miques. La fragmentation des nuages allong�es a �et�e �etudi�ee par Bon-
nell et al. (1991, 1992) et les nuages ellipso��daux par Nelson & Papaloi-
zou (1993), Boss (1993), Monaghan (1994) ; Nelson (1998). La �gure 6
montre l'e�ondrement et la fragmentation d'un nuage cylindrique allong�e
o�u la rotation n'est initialement pas tr�es grande. Le nuage contient plus
que deux masses de Jeans et donc chaque côt�e du nuage peut s'e�ondrer
sur lui-même plus vite que la chute vers le centre (Bonnell et al. 1991).
Le r�esultat est un syst�eme binaire de s�eparation � 1000 UA et d'une ex-
centricit�e e � 0:8. En g�en�eral, les syst�emes form�es de cette mani�ere sont
de s�eparation >�10 UA et ont une excentricit�e assez grande (e>� 0:3). En
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Figure 7.: La fragmentation d'un disque protostellaire due �a une instabi-
lit�e rotationnelle (Bonnell 1994 ; Bonnell & Bate 1994a).

outre, avec des densit�es initiales non uniformes, un l�eger gradient de den-
sit�e est su�sant pour produire des syst�emes avec des rapports de masses
de 0:1 <� q <� 1:0 (Bonnell & Bastien 1992).

Les environnements des nuages peuvent aussi être un facteur impor-
tant dans l'e�ondrement et la fragmentation. R�ecemment, Horton, Bate
& Bonnell (2000) ont d�emontr�e que, si le nuage qui s'e�ondre est dans un
amas stellaire, même s'il se fragmente pour former un syst�eme binaire,
les e�ets de mar�ees dûs aux autres �etoiles peuvent rompre le syst�eme. Le
r�esultat �nal est deux �etoiles qui ne sont pas li�ees mais sont toutes deux
membres de l'amas.

4.2 Fragmentation des disques circumstellaires

Une alternative �a la fragmentation durant l'e�ondrement est la frag-
mentation d'un disque qui se forme �a la �n de l'e�ondrement, par l'e�et
de la rotation (Bonnell 1994). S'il n'y a pas de fragmentation avant que
la rotation n'arrête l'e�ondrement, la mati�ere va former un disque main-
tenu par la rotation et au centre un c�ur protostellaire maintenu par la
pression. Si l'�energie rotationnelle de cette mati�ere est plus grande que

� =
Erot

jEgravj
>� 0:27; (8)
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elle va être instable aux perturbations non-axisym�etriques. Cette instabi-
lit�e est exactement la même que dans le processus de �ssion. La di��erence
importante entre les deux est la pr�esence du disque circumstellaire. En
outre, pendant que ce processus se produit, �a la �n de la phase d'ef-
fondrement, de la mat�erie est continuellement ajout�ee au disque sur une
�echelle de temps dynamique (Bonnell 1994).

L'instabilit�e engendre une structure de barre dans l'objet (mode
m = 2). Cette d�eformation en forme de barre implique que les couples
gravitationnels soient pr�esents et qu'ils transportent du moment cin�etique
de l'objet central vers l'ext�erieur. Le transport de moment cin�etique est
accompagn�e par le d�eveloppement des bras spiraux. Le transport de mo-
ment cin�etique force l'objet central �a se d�eplacer du centre du syst�eme
et donc engendre un mode m = 1 dans le syst�eme. La combinaison des
deux modes permet aux bras spiraux de recueillir la mati�ere ensemble,
et même d'interagir l'un avec l'autre. Cet interaction forme une pertur-
bation dans le disque qui peut avoir une masse de Jeans. Dans ce cas,
la perturbation va crô�tre et s'e�ondrer sur elle-même et �nalement for-
mer un autre fragment, le secondaire (Fig. 7). Le transport du moment
cin�etique par la barre et les bras spiraux enl�eve le support rotationnel du
disque et donc permet la fragmentation.

Les syst�emes form�es par cette forme de fragmentation ont d'habi-
tude des s�eparations allant de quelques �a quelques centaines d'unit�es
astronomiques, et des rapports de masses de 0:3 <� q <� 1.

4.3 Fragmentation et formation des syst�emes multiples

Il y a plusieurs m�ethodes pour former les syst�emes multiples par frag-
mentation. Premi�erement, la fragmentation pendant l'e�ondrement peut
engendrer plusieurs fragments (Bonnell et al. 1991 ; Monaghan 1994).
Dans ces cas, les fragments ne sont pas hi�erarchiques. Ils ont des s�epara-
tions plus ou moins similaires. Ces syst�emes ne seront pas stables mais
devront �evoluer sous l'e�et des interactions gravitationnelles (Sterzik &
Durisen 1998) ou par accr�etion (Smith, Bonnell & Bate 1997).

Une autre m�ethode pour former les syst�emes multiples par frag-
mentation est la fragmentation d'un disque circumbinaire, de la même
mani�ere que la fragmentation des disques protostellaires discut�ee plus
haut, mais avec la binaire qui prend la place de la barre et qui transporte
le moment cin�etique dans le disque. La binaire (mode m = 2) engendre
le mode m = 1 dans le syst�eme et se d�eplace du centre de masse. Les
bras spiraux dûs aux couples gravitationnels accumulent la mati�ere et
interagissent ensemble en formant d'autres fragments dans le syst�eme
(Bonnell & Bate 1994b ; Burkert & Bodenheimer 1996).

Une troisi�eme possibilit�e est que les deux modes de fragmentation
se succ�edent dans la même �evolution. Un syst�eme �a grande s�eparation



La formation des syst�emes doubles et multiples 319

Figure 8.: La fragmentation due �a l'interaction du syst�eme binaire et du
disque massif (Bonnell & Bate 1994b).

pourrait être form�e par la fragmentation durant l'e�ondrement et un (ou
plusieurs) syst�emes plus raproch�es pourraient être form�es par la fragmen-
tation des disques circumstellaires qui se forment autour des fragments de
la premi�ere g�en�eration (Bonnell et al. 1992 ; Bate, Bonnell & Price 1995).
Un exemple de cette possibilit�e est pr�esent�e dans la �gure 9.

4.4 Binaires serr�ees

La formation de binaires �a courtes s�eparations est tr�es di�cile. La
raison en est la suivante : l'e�ondrement forme un premier c�ur protostel-
laire d�es que le nuage est optiquement �epais au rayonnement infrarouge.
Ce c�ur se forme avec un rayon de � 1 UA et e�ace toutes les perturba-
tions qui �etaient pr�esentes dans les conditions initiales. Donc, quand la
deuxi�eme �etape d'e�ondrement se produit, sous l'e�et de la dissociation
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Figure 9.: La formation d'un syst�eme multiple due �a la combinaison de
deux modes de fragmentations (Bate, Bonnell & Price 1995).

d'hydrog�ene mol�eculaire, il n'y a pas de perturbations qui puissent causer
la fragmentation (Boss 1989).

Une autre possibilit�e serait la fragmentation du disque circumstel-
laire qui se forme autour du deuxi�eme c�ur protostellaire. Bonnell &
Bate (1994a) ont �etudi�e cette possibilit�e en commen�cant par le premier
c�ur protostellaire et en suivant le deuxi�eme e�ondrement dû �a la dis-
sociation d'hydrog�ene mol�eculaire. Ils ont trouv�e que le même processus
qui cause la fragmentation des disques �a la �n du premier e�ondrement
peut fragmenter le disque au cours du deuxi�eme e�ondrement. Les deux
fragments ont alors des s�eparations allant de seulement quelques rayons
solaires �a 0.1 UA. La grande di��erence entre les deux cas est que, faute
de masse su�sante dans le deuxi�eme e�ondrement, les deux fragments
de binaires proches ont des masses de m � 0:005M�.

La petite masse de la binaire implique qu'elle devra accr�eter la plus
grande part (99 %) de sa masse �nale pour atteindre une masse stellaire
typique. Avant de discuter l'accr�etion et ses e�ets sur les propri�et�es des
binaires, il faut traiter de l'e�et des instabilit�es qui pourront avoir lieu
dans le premier c�ur protostellaire.
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Figure 10.: Le dernier stade d'un e�ondrement, des densit�es interstel-
laires �a stellaires. Les �gures montrent les contours de densit�e dans le
plan perpendiculaire (�a gauche) et le plan parall�ele (�a droite) �a l'axe de
rotation (Bate 1998).

4.5 Di�cult�es de formation des binaire serr�ees

Une di�cult�e potentielle avec le m�ecanisme de formation des bi-
naires par fragmentation du disque autour du deuxi�eme c�ur protostel-
laire est que les conditions initiales ont �et�e choisies en quelque sorte ar-
bitrairement pour repr�esenter le premier c�ur protostellaire. Une �etude
r�ecente a suivi l'e�ondrement d'un nuage de gaz �a partir des densit�es
mol�eculaires de nuage, en passant par chacune des quatre phases du pro-
cessus d'e�ondrement, jusqu'�a la formation d'un c�ur protostellaire de
densit�e stellaire (Bate 1998). Cette simulation a montr�e que, pour une
valeur initiale relativement petite de l'�energie de rotation, � = 0:005,
le premier c�ur protostellaire devient instable aux perturbations non-
axisym�etriques. Cette instabilit�e, qui se d�eveloppe quand � >� 0:27 dans
le c�ur protostellaire, est celle qui est attendue comme cause de la frag-
mentation �eventuelle. Mais, du fait que cette instabilit�e se d�eveloppe plus
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Figure 11.: Accr�etion et formation de disques circumstellaires dans un
syst�eme binaire avec un rapport de masses de m2=m1 = 0:5. Chaque pan-
neau montre l'e�et de l'accr�etion pour une valeur di��erente du moment
cin�etique sp�eci�que j (Bate & Bonnell 1997).
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tôt, elle cause le transport de moment cin�etique des r�egions centrales vers
l'ext�erieur. Ainsi, ce transport de moment cin�etique a pour resultat que le
deuxi�eme c�ur protostellaire ne contient pas assez de moment cin�etique
pour d�evelopper l'instabilit�e rotationnelle. A cause de cela, il n'y a pas de
fragmentation pour former le syst�eme binaire serr�e (voir la �gure 10). En
d'autres termes, le transport de moment angulaire assure que � < 0; 27
dans les r�egions centrales et aucun syst�eme binaire serr�e n'est form�e. Ceci
implique que pour que le deuxi�eme c�ur subisse une instabilit�e rotation-
nelle, il faut que le premier c�ur reste stable durant l'�evolution. A�n que
cela se produise, les conditions initiales de l'e�ondrement doivent avoir
une �energie de rotation tr�es petite, �<�10

�4. Ceci pose une di�cult�e signi-
�cative du processus : il faut avoir su�samment de nuages mol�eculaires
ayant de telles conditions initiales pour expliquer la fr�equence observ�ee
des �etoiles binaires serr�ees.

5. Accr�etion dans les syst�emes binaires

Une fois qu'un syst�eme binaire jeune est form�e par un des processus
ci-dessus, il peut encore compter subir une �evolution signi�cative avant
que l'une ou l'autre composante atteigne la s�equence principale. La rai-
son en est qu'il y a presque certainement de la mati�ere r�esiduelle dans
le syst�eme, qui sera accr�et�ee par l'une ou l'autre �etoile du syst�eme. Le
processus de fragmentation est essentiellement ine�cace et la majorit�e de
la masse reste donc �a accr�eter. Cette mati�ere pourrait être accr�et�ee par
l'une ou l'autre �etoile ou pourrait former un disque circumstellaire au-
tour de chaque composante ou même un disque circumbinaire autour du
syst�eme. Les e�ets de l'accr�etion sont encore plus forts pour les syst�emes
rapproch�es car ceux-ci sont form�es avec des masses moyennes plus petites
�a cause de la d�ecroissance de la masse de Jeans durant l'e�ondrement.

Les e�ets de l'accr�etion sur un syst�eme binaire ont �et�e �etudi�es par
Bate (1997), Bate & Bonnell (1997) et Bate (2000). Ils ont d�emontr�e que
l'accr�etion d�epend crucialement du moment cin�etique sp�eci�que, j, de
l'accr�etion (voir �gure 11). Si j de l'accr�etion est plus petit que le j du
primaire, l'accr�etion va surtout sur la primaire ou son disque circumstel-
laire. Si j est plus grand, comparable au j de la secondaire, l'accr�etion
est plutôt sur la secondaire que sur la primaire. En�n si j est encore plus
grand, l'accr�etion forme un disque circumbinaire autour du syst�eme.

Si le syst�eme binaire accr�ete beaucoup de mati�ere relativement �a sa
masse initiale, l'accr�etion peut changer les propri�et�es du syst�eme. Si la
secondaire accr�ete plus que la primaire, le rapport de masses va diminuer
et le syst�eme �nirait par avoir un rapport de masses de q = 1. Dans
le même sens, si la primaire accr�ete plus que la secondaire, le rapport
de masses va diminuer du fait de l'e�ondrement. La �gure 12 montre
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Figure 12.: Les e�ets de l'accr�etion sur les binaires en fonction de la
masse accr�et�ee. Chaque ligne indique une valeur di��erente du rapport de
masses initial (Bate 2000).
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Figure 13.: La distribution des s�eparations de binaires qui sont dues �a la
d�esagr�egation des syst�emes non hi�erarchiques (Sterzik & Durisen 1999).

l'�evolution des propri�et�es des syst�emes binaires en fonction du rapport de
masses initial et du montant de mati�ere accr�et�ee. L'�evolution est calcul�ee
sous l'hypoth�ese que le moment cin�etique augmente avec le rayon dans
le nuage initial. Les parties externes du nuage, qui arrivent plus tard sur
la binaire, ont un moment cin�etique de plus en plus grand et l'e�et de
l'accr�etion est donc d'�egaliser les masses.

6. Evolution

D�es qu'un syst�eme binaire est form�e, il peut encore changer de pro-
pri�et�es au cours de son �evolution vers la s�equence principale. Trois pos-
sibilit�es de l'�evolution de la s�eparation du syst�eme sont discut�ees ici.

Premi�erement, la pr�esence d'un disque circumbinaire peut forcer la
s�eparation �a diminuer �a cause des couples gravitationnels de la binaire
sur le disque. Quelques �etudes sur les e�ets des disques circumbinaires
ont d�emontr�e que la s�eparation diminue en même temps que l'excentri-
cit�e augmente (Pringle 1991 ; Artymowicz et al. 1991 ; Artymowicz & Lu-
bow 1994). Ce processus fonctionne sur une �echelle de temps visqueux du
disque et peut, en principe, enlever tout le moment cin�etique du syst�eme.

Une deuxi�eme possibilit�e est que le syst�eme soit membre d'un
syst�eme multiple non-hi�erarchique. Ces syst�emes sont instables et doivent
se d�esint�egrer sur une �echelle de temps dynamique. Le produit �nal de la
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Figure 14.: La r�eduction de la fr�equence de binaires en fonction du temps
dues aux interactions dans un amas stellaire. Chaque courbe correspond
�a une densit�e di��erente, la plus grande densit�e donnant la plus petite
fr�equence de binaires (Kroupa 1995). Chaque amas contient 200 binaires
au d�ebut. Le rayon de l'amas est donn�e pour chaque courbe.

d�esint�egration est un syst�eme binaire qui contient habituellement les deux
�etoiles les plus massives (McDonald & Clarke 1993, 1995). Les s�eparations
des binaires r�esultantes sont de l'ordre d'un dixi�eme de la s�eparation ini-
tiale (voir Fig.13 ; Sterzik & Durisen 1999). Ces deux processus peuvent
former des binaires serr�ees, �a partir des s�eparations plus grandes, mais,
jusqu'�a maintenant, il n'est pas clair qu'ils puissent expliquer le nombre
de binaires serr�ees observ�ees.

Le troisi�eme exemple d'�evolution est l'interaction de binaires dans
un amas stellaire. Comme la plupart des �etoiles se forment dans les amas
stellaires, les binaires peuvent interagir aussitôt qu'elles sont form�ees.
Ces interactions ont tendance �a ioniser les syst�emes et donc �a r�eduire
la fr�equence de binaires. Kroupa (1995) a d�emontr�e que, même si on
commen�cait avec 100 % de binaires, les interactions peuvent diminuer
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cette fr�equence jusqu'�a celle qui est observ�ee (voir Fig. 14). Les inter-
actions n'enl�event que les syst�emes avec des s�eparations plus grandes
qu'une s�eparation critique, donc ils ne peuvent pas a�ecter le nombre de
binaires serr�ees.

7. Conclusions

La formation de syst�emes binaires et multiples est probablement due
�a la fragmentation des nuages mol�eculaires pendant ou juste apr�es l'ef-
fondrement. La fragmentation durant l'e�ondrement forme les syst�emes
avec des s�eparations allant de quelques �a quelques milliers d'unit�es as-
tronomiques. Ils sont en g�en�eral tr�es excentriques et peuvent avoir des
rapports de masses de 0:1<� q <� 1:0.

La fragmentation des disques circumstellaires est caus�ee par les in-
stabilit�es rotationnelles et les couples gravitationnels qui transportent
le moment cin�etique vers l'ext�erieur du syst�eme. Les binaires qui sont
form�ees par ces instabilit�es ont des s�eparations de l'ordre du rayon du
disque quand le disque se fragmente. Cela veut dire des s�eparations plus
petites que quelques centaines d'unit�es astronomiques.

La formation de binaires avec des s�eparations de moins d'une unit�e
astronomique est actuellement di�cile �a expliquer. Il est possible que la
fragmentation des disques �a la �n du deuxi�eme e�ondrement puisse for-
mer des syst�emes aussi serr�es mais il serait n�ecessaire d'avoir des condi-
tions initiales tr�es pr�ecises pour �eviter que le premier c�ur protostellaire
reste stable aux instabilit�es rotationnelles.

L'accr�etion du restant du nuage peut changer les propri�et�es des bi-
naires. Si le syst�eme accr�ete la plus grande part de sa masse, le fait que
le moment cin�etique augmente avec le rayon du nuage initial implique
que les masses devront avoir tendance �a être �egales.

Finalement, les interactions stellaires et avec les disques circumbi-
naires peuvent a�ecter les s�eparations et même la fr�equence des binaires.
Les disques circumbinaires enl�event le moment cin�etique du syst�eme et
diminuent la s�eparation. La d�esint�egration des syst�emes multiples non-
hi�erachiques pourrait aussi peupler les binaires serr�ees. Pour les syst�emes
form�es dans les amas stellaires, les interactions avec d'autres �etoiles
peuvent ioniser les syt�emes et donc diminuer la fr�equence des binaires
observ�ees.
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