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IntroductionLa pr�esence de nuages de poussi�eres interstellaires, sans être �a l'�epoque comprise,a �et�e observ�ee d�es la �n du XVIIIe si�ecle par William Herschel qui dresse un cata-logue de \n�ebuleuses" sombres, les nuages de poussi�ere, et brillantes, des galaxies. Aumilieu du XIXe si�ecle, Struve (1847) entreprend l'analyse de comptages d'�etoiles etobserve que la densit�e d'�etoiles diminue lorsqu'on s'�eloigne du Soleil. A�n d'expliquerce ph�enom�ene, il propose que la lumi�ere des �etoiles soit absorb�ee proportionnellement�a la distance parcourue. Il d�etermine une valeur de cette extinction en bon accordavec les estimations actuelles. Ce n'est qu'au d�ebut du XXe si�ecle que l'existence denuages de poussi�eres di�usant et absorbant la lumi�ere est r�eellement accept�ee et quel'extinction r�esultante est �etudi�ee. En 1930, Trumpler (1930a, b, c) apporte la preuvede l'existence de cette extinction en mesurant le diam�etre apparent d'amas d'�etoilesouverts. Il introduit un terme correctif, Av, dans la formule du calcul des distances quipermet de corriger leur surestimation induite par la pr�esence de poussi�eres. Stebbinset al. (1934, 1935) sont les premiers �a �etudier l'extinction �a des longueurs d'onde (�)autres que le visible. Ils montrent que celle-ci varie en ��1 dans les bandes U, B, V.Les premiers points de la courbe d'extinction telle que nous la connaissons actuelle-ment (Figure 1), et dont la gamme spectrale s'�etend de l'UV �a l'infrarouge lointain,sont trac�es.La nature de la poussi�ere responsable de l'extinction constitue, depuisl'�etablissement de la courbe d'extinction, un vaste champ de recherches tr�es actif. Lesmod�eles de poussi�eres doivent permettre d'expliquer la courbe d'extinction interstel-laire tout en respectant les contraintes li�ees aux abondances cosmiques des �el�ementset �a la densit�e de masse limite du milieu interstellaire, la limite de Oort (� � 3�10�24g cm�3). Les caract�eristiques spectrales de la courbe d'extinction constituent la prin-cipale information sur la nature de la poussi�ere. La loi en ��1 dans le visible impliqueque les grains ont une taille de l'ordre de la longueur d'onde (0.1 - 0.5 �m). La bosse(\bump") observ�ee en absorption �a 2200 �A et l'extinction dans l'UV sugg�erent lapr�esence d'une population de tr�es petits grains, nanom�etriques, de mati�ere carbon�ee(graphite, carbone amorphe, nanodiamants). Les bandes UIRs (Unidenti�ed Infrared17



18 IntroductionFig. 1: Courbe d'extinction(en magnitude) de la Galaxieen fonction de l'inverse de lalongueur d'onde (en �m�1).L'extinction est normalis�ee enmagnitude de telle sorte que�m = 1.8 �a ��1 = 1.8�m�1. D'apr�es Sapar & Ku-usik (1978).
Bands), observ�ees en �emission �a 3.3, 6.2, 7.7, 11.2 �m, s'expliquent par des mol�ecules,de taille mal contrainte, contenant des cycles aromatiques, les PAHs (Polycyclic Aro-matic Hydrocarbons). Environ 300 bandes spectrales, observ�ees en absorption dansle visible et le proche infrarouge, les DIBs (Di�use Interstellar Bands), restent �a cejour inexpliqu�ees malgr�e leur d�ecouverte il y a pr�es d'un si�ecle. Dans l'infrarouge,l'observation de bandes spectrales, en absorption ou en �emission, a montr�e que les\gros" grains responsables de l'extinction dans le visible (de taille submicronique),sont compos�es de mat�eriaux r�efractaires tels que les silicates ou les oxydes (de fer, demagn�esium, d'aluminium,...) �eventuellement recouverts d'un manteau de glace (H2O,CO, CO2...) �a leur surface.La poussi�ere est omnipr�esente dans tous les environnements interstellaires et est in-timement li�ee �a l'�evolution des objets astronomiques. Son �etude, d'abord motiv�ee parla correction de ses e�ets sur la photom�etrie, est importante pour la compr�ehension del'�evolution du milieu interstellaire, des �etoiles et des galaxies. Les grains de poussi�erese forment autour des �etoiles �evolu�ees et sont �eject�es dans le milieu interstellaire parles vents stellaires. Apr�es un long passage dans le milieu interstellaire, ils vont être enpartie d�etruits dans les chocs r�esultant de l'explosion de supernovae, ou vont être in-corpor�es dans les nuages mol�eculaires qui, en s'e�ondrant gravitationnellement, vontformer de nouvelles �etoiles et �eventuellement des syst�emes plan�etaires. La poussi�ereest �etroitement coupl�ee au gaz. Ainsi, la surface des grains peut jouer le rôle de cataly-seur pour certaines r�eactions chimiques peu e�caces dans la phase gazeuse (formationde H2, des glaces...). L'interaction des grains avec les mol�ecules gazeuses, les rayonscosmiques et les photons engendre �egalement une riche chimie �a l'�etat solide.



Introduction 19Le d�eveloppement des observations infrarouges au sol et embarqu�ees a permisl'�etude de la composition de la poussi�ere. Si le continuum de la courbe d'extinctionne fournit pas beaucoup d'informations ni de contraintes sur la composition chimiquede la poussi�ere, ce n'est pas le cas des bandes spectrales, en particulier dans l'in-frarouge. En e�et la spectroscopie infrarouge, par l'interm�ediaire de la vibration desliaisons mol�eculaires, donne acc�es �a la composition des groupements mol�eculaires con-stituant un solide. Les premi�eres observations du sol ont mis en �evidence la pr�esencede deux bandes en absorption �a � 9.7 et 18 �m dues, respectivement, �a l'�elongationet au pliage de la liaison O-Si-O. Ces bandes larges et sans structure sont dues �a dessilicates amorphes. Les r�esultats du satellite IRAS (InfraRed Astronomical Satelite,1983) ont permis de dresser un catalogue de sources ponctuelles et �etendues brillantesdans l'infrarouge, c'est-�a-dire riches en poussi�ere froide. Ils montrent que la poussi�erepeut obscurcir la lumi�ere au point de rendre invisibles les �etoiles autour desquelleselle se trouve. Le spectrom�etre grande longueur d'onde embarqu�e sur IRAS (LRS, 7- 23 �m) a observ�e les bandes �a � 9.7 et 18 �m dans un grand nombre de sourcestelles que les �etoiles, les n�ebuleuses plan�etaires, les galaxies, les nuages interstellaires.Ces catalogues de spectres ont permis de classer les objets en fonction de la nature deleur poussi�ere et d'�etudier l'�evolution des caract�eristiques spectrales de celle-ci dansdi��erents types d'environnement. Cependant, les deux bandes �a � 9.7 et 18 �m �etantlarges et sans structure, il est di�cile de contraindre la composition exacte des sili-cates.Le satellite ISO (Infrared Space Observatory), lanc�e en novembre 1995, a pris larel�eve d'IRAS. Sa meilleure sensibilit�e spectrale permet de sonder des milieux tr�esenfouis ou tr�es peu denses. Sa r�esolution spectrale est extrêmement bien adapt�ee �al'�etude des solides et sa gamme de longueur d'onde est exceptionnellement �etendue(2-200 �m). Les r�esultats d'ISO ont \r�evolutionn�e" la compr�ehension actuelle de lapoussi�ere. Ainsi, la d�ecouverte de silicates cristallins autour de certaines �etoiles je-unes ou en �n de vie, alors que l'on pensait qu'ils �etaient tous amorphes, a remis enquestion notre vision de la poussi�ere silicat�ee, tant au niveau de sa formation quede son �evolution. D'autre part, les spectres ISO apportent de nombreuses contraintespour la mod�elisation de la poussi�ere et permettent pour la premi�ere fois de faire des�etudes d�etaill�ees de la composition physico-chimique de la poussi�ere silicat�ee.Cette th�ese est consacr�ee �a l'�etude de la poussi�ere r�efractaire silicat�ee et de son�evolution. Elle est bas�ee conjointement sur l'analyse des donn�ees spectroscopiquesd'ISO et sur un travail exp�erimental dont le but est de comprendre et d'expliquerl'�evolution de la poussi�ere mise en �evidence dans les observations astronomiques par



20 Introductioncette analyse.Dans le premier chapitre, nous pr�esentons les silicates interstellaires et repla�consla \d�e�nition" des silicates selon les astrophysiciens, en termes de composition et destructure, dans un contexte min�eralogique \terrestre". La compr�ehension de la naturedes silicates tir�ee des observations spectroscopiques infrarouges, l'apport du satel-lite ISO ainsi que les principales interrogations qui d�ecoulent de ces r�esultats serontpr�esent�es. En�n, nous exposerons la compr�ehension actuelle du cycle d'�evolution dessilicates.Le deuxi�eme chapitre d�ecrit l'interaction d'un rayonnement �electromagn�etiqueavec une distribution de particules solides. Les di��erentes m�ethodes permettant demod�eliser cette interaction avec des grains de compositions, structures et formes plusou moins complexes sont pr�esent�ees. Nous �evaluerons l'importance relative des nom-breux param�etres intervenant dans la mod�elisation de l'extinction due �a une distri-bution de particules. En�n, nous pr�esenterons la technique classique de spectroscopieinfrarouge des solides et discuterons le choix de l'utilisation de spectres de grainsmod�elis�es, ou mesur�es en laboratoire.Dans le chapitre 3, nous exposons l'�etude de la composition et de la structure dessilicates nouvellement form�es autour des �etoiles �evolu�ees de type AGB ou OH/IR.Dans le chapitre 4, nous pr�esentons l'�etude des silicates observ�es autour des objetsprotostellaires, qui permet de caract�eriser les silicates au terme de leur �evolution. Cestravaux reposent sur la mod�elisation de la distribution spectrale d'�energie des objetsobserv�es. L'utilisation, pour e�ectuer cette mod�elisation, d'un mod�ele de transfertde rayonnement coupl�e �a la mod�elisation de la poussi�ere permet, non seulement d'i-denti�er qualitativement la composition des di��erentes composantes de la poussi�ere,mais aussi d'obtenir une information sur leurs abondances relatives. La mod�elisationde la composition et de la structure des grains (Chapitre 4) fait appel aux th�eoriesexpos�ees au Chapitre 2.La comparaison des r�esultats des Chapitres 3 et 4, e�ectu�ee au Chapitre 5, indiqueque la composition et la structure des silicates semblent changer au cours du cycled'�evolution de la poussi�ere. Parmi les processus physiques susceptibles de changer lanature physico-chimique de la poussi�ere, nous avons �etudi�e l'interaction des grainsavec le gaz ionis�e dans les chocs se propageant dans le milieu intertellaire di�us,suite �a l'explosion des supernovae. A�n de d�eterminer l'inuence de ce type d'interac-tion sur les propri�et�es physico-chimiques de la poussi�ere silicat�ee, nous avons �etudi�e



Introduction 21exp�erimentalement les e�ets de l'irradiation des silicates par des ions He+ de faibles�energies (4 et 10 keV). Nous exposons, dans le Chapitre 5, l'�evolution de la compo-sition physico-chimique de la poussi�ere dans le milieu interstellaire mise en �evidencedans les Chapitres 3 et 4, et pr�esentons les exp�eriences d'irradiation, leurs r�esultatset leurs implications astrophysiques.
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Chapitre 1Les silicates interstellaires

La poussi�ere silicat�ee interstellaire est observ�ee dans tous les types d'objets : �etoilesjeunes et �evolu�ees, proto�etoiles, n�ebuleuses plan�etaires, milieu interstellaire di�us etdense, galaxies. Sa composition est d�eduite de deux bandes infrarouges �a � 9.8 et18 �m, qui correspondent, respectivement, aux modes d'�elongation et de d�eformationdes liaisons O-Si-O des t�etra�edres SiO4�4 constitutifs de la mati�ere silicat�ee (Hu�-man, 1977, Kraetschmer & Hu�man, 1979). Les spectres ISO ont r�ecemment r�ev�el�ela pr�esence de nombreuses bandes aux longueurs d'onde sup�erieures �a 25 �m. Celles-ci, le plus souvent observ�ees en �emission, ont �et�e attribu�ees aux vibrations externesdu r�eseau de silicates cristallins. La d�ecouverte de cette composante cristalline de lapoussi�ere silicat�ee a remis en question notre compr�ehension du cycle des silicates.Dans ce chapitre, les principales carat�eristiques min�eralogiques des silicates, ob-jets de cette �etude, sont rappel�ees. La terminologie \min�eralogique" employ�ee parla communaut�e astrophysique est d�e�nie. La compr�ehension actuelle des di��erentes�etapes du cycle de la poussi�ere silicat�ee : formation, �evolution, destruction, est ex-pos�ee. Le satellite ISO (Infrared Space Observatory), sur les observations duquel estbas�e ce travail est pr�esent�e. Nous exposons �egalement les nombreux probl�emes relatifs�a toutes les �etapes du cycle de la poussi�ere, soulev�es par la d�ecouverte des silicates23



24 Les silicates interstellairescristallins dans les spectres de certaines �etoiles.1.1 El�ements de min�eralogieLe terme \silicate" est unanimement utilis�e pour d�esigner les grains de poussi�ereform�es dans les �etoiles riches en oxyg�ene par condensation du gaz proche de l'�etoile.Cependant, ce mot englobe une vaste classe de min�eraux de composition et de struc-ture tr�es diverses. Il est donc important de savoir quels min�eraux la communaut�eastrophysique d�esigne par le terme \silicate". D'autre part, la terminologie employ�eepar les astrophysiciens n'est pas aussi rigoureuse que celle employ�ee en min�eralogie.Elle sera donc pr�ecis�ee.1.1.1 Les classes et groupes de silicatesLes silicates sont des solides ionocovalents dont le r�eseau cristallin est constitu�ede t�etra�edres SiO4�4 , et de cations situ�es entre les t�etra�edres (Mg2+, Fe2+, Fe3+, Ca2+,Na+, Al3+) qui assurent l'�electroneutralit�e du r�eseau (Berry & Mason, 1959). Laclassi�cation des silicates cristallins en six groupes majeurs est bas�ee sur le nombred'atomes d'oxyg�ene partag�es par deux t�etra�edres cons�ecutifs, c'est-�a-dire le degr�e depolym�erisation de ces t�etra�edres (Figure 1.1).{ Lorsque tous les t�etra�edres sont isol�es et qu'ils ne partagent aucun atomed'oxyg�ene le rapport Si/O est �egal �a 1/4 : c'est la classe des n�esosilicates(groupes des grenats, olivines...).{ Dans la classe des inosilicates ou silicates �a châ�ne, les t�etra�edres partagentplusieurs atomes d'oxyg�ene et forment une structure plane plus ou moins com-plexe. Cette classe est compos�ee de plusieurs groupes. Le plus simple est legroupe des pyrox�enes dont les t�etra�edres forment une châ�ne simple et parta-gent tous deux atomes d'oxyg�ene. Le rapport Si/O est �egal �a 1/3. On distingue�egalement le groupe des amphiboles pour lesquels la châ�ne est double et lest�etra�edres partagent pour moiti�e deux ou trois atomes d'oxyg�ene. Le rapportSi/O est �egal �a 2/5.5.{ Dans la classe des cyclosilicates, les t�etra�edres forment des boucles ferm�ees.Chaque t�etra�edre partage deux oxyg�enes. Le rapport Si/O est �egal �a 1/3. Ontrouve dans cette classe des min�eraux tels que le b�eryl et la tourmaline.{ Dans la classe des sorosilicates, deux t�etra�edres partagent un oxyg�ene, le rapportSi/O est �egal �a 2/7. Cette classe contient par exemple le groupe des �epidotes.



1.1 El�ements de min�eralogie 25

Fig. 1.1: Structure des di��erentes classes de silicates. A gauche : structure de l'olivineMg2SiO4, les cercles pleins et vides repr�esentent respectivement les sites d'occupation descations M1 et M2. A droite : (a) inosilicates (pyrox�enes) (b) phyllosilicates (c) silicates �afeuillet.{ Dans la classe des phyllosilicates ou silicates �a feuillet, les t�etra�edres formentun plan in�ni et tous les t�etra�edres partagent trois atomes d'oxyg�ene (groupesdes micas, smectite...).{ Finalement, la classe des tektosilicates regroupe les min�eraux dont tous lest�etra�edres partagent quatre atomes d'oxyg�ene, le rapport Si/O �etant �egal �a1/2 (groupe des feldspaths, quartz, z�eolites).Cette classi�cation est �eventuellement modi��ee par le fait que l'ion Al3+ peut sesubstituer �a Si4+ au centre du t�etra�edre. Cette substitution est d'ailleurs obligatoiredans le groupe des feldspaths pour conserver l'�electroneutralit�e du min�eral. Il fautalors consid�erer le rapport (Al + Si)/O en plus du rapport Si/O.Dans le cas interstellaire, la composition des silicates est contrainte par les abon-dances cosmiques. La di��erence entre l'abondance de r�ef�erence choisie (le plus sou-



26 Les silicates interstellairesEl�ements Abondance (/106 H)Solaire1 �etoiles B 2 SW963C 355 224 214N 93 63 66O 741 499 457Mg 38 20.9 25Fe 32 32 26.9Al 2.9Si 36 15.8 18.6S 19 12.9 12.3Ca 2.3 - 1.58Ti 0.1 - 0.065Cr 0.5 - 0.32Mn 0.3 - -Ni 1.8 - 1.12

Tableau 1.1: Abondances des �el�ementsconstituant la phase solide pourdi��erentes abondances de r�ef�erence.1 Par rapport aux abondances solaires(Anders & Grevesse, 1989, Grevesse &Sauval, 1998). 2 Par rapport aux abon-dances des �etoiles de champ de type B,(Savage & Sembach, 1996). 3 Par rapport�a la moyenne des �etoiles de type spectralB, F et G du MIS (Snow & Witt, 1996).C, N et O sont les principaux constitu-ants des manteaux de glaces recouvrant lapoussi�ere silicat�ee, constitu�ee des �el�ementstels que Si, O, Mg, Fe, Al, Ca ...vent l'abondance solaire) avec la quantit�e de chaque �el�ement observ�ee dans la phasegazeuse du MIS donne la quantit�e de chaque �el�ement contenu dans la phase solide(Tableau 1.1). La majorit�e des silicates est donc form�ee de Si, Mg, Fe en quantit�es�equivalentes et de Al, Ca, Na en quantit�es plus faibles (quelques % par rapport ausilicium). Comme le montre l'�etude de la phase silicat�ee dans les m�et�eorites, �a petite�echelle, la composition des silicates peut être tr�es di��erente de cette st�chiom�etrieimpos�ee par les abondances cosmiques (Kl�ock et al., 1989). Cependant, dans le milieuinterstellaire, l'abondance des silicates riches en �el�ements tels que Al, Ca, Na, et/ouen �el�ements plus lourds, est limit�ee par la faible abondance cosmique de ces �el�ements.Les silicates les plus simples ob�eissant aux contraintes �x�ees par lesabondances cosmiques sont les olivines et les pyrox�enes, et ce sont eux queles astrophysiciens d�esignent le plus souvent par l'appellation \silicates".1.1.2 Les olivinesLe groupe de l'olivine, appartenant �a la classe des n�esosilicates (�a t�etra�edres isol�es),est constitu�e de min�eraux de formule XYSiO4 o�u X et Y sont les cations Mg2+, Fe2+ou Ca2+, X pouvant être le même cation que Y, except�e si X = Ca2+. La coh�esion dest�etra�edres est assur�ee par la pr�esence de ces cations �a deux sites di��erents M1 et M2(Figure 1.1, �a gauche). La plupart des olivines terrestres sont constitu�ees des cationsMg2+ et Fe2+. Les olivines ont donc une composition not�ee MgxFe2�xSiO4 comprise



1.1 El�ements de min�eralogie 27entre deux pôles : la forst�erite (Mg2SiO4) et la fayalite (Fe2SiO4) (Figure 1.2). Atemp�erature et pression ambiante, les cations Fe2+ et Mg2+ pouvant occuper quasi-indi��eremment les sites M1 et M2, l'olivine est consid�er�ee comme une solution solideid�eale Mg2SiO4-Fe2SiO4.Les olivines terrestres contenant du calcium sont moins courantes. Elle con-stituent une solution solide entre les deux pôles CaMgSiO4 (monticellite) et CaFeSiO4(kirschsteinite). Ca2+ occupe le site M2 et Fe2+ et Mg2+ les sites M1. Il n'existe pas, �atemp�erature ambiante, de solution solide stable entre les olivines contenant du calciumet celles contenant du fer et/ou du magn�esium. Cependant, �a plus haute temp�erature,la substitution Ca2+ $ (Fe2+,Mg2+) peut avoir lieu. Elle peut atteindre 5 % �a 1000�Cet 20 % �a 1450�C (Putnis, 1992). La pr�esence d'autres �el�ements chimiques est pos-sible, comme dans le cas d'olivines d'origine m�et�eoritique, dites \LIME" (Low-Iron,Manganese Enriched), qui peuvent contenir jusqu'�a 5 % de mangan�ese (Kl�ock et al.,1989).Fig. 1.2: Composition des olivinesnaturelles.Le min�eral olivine d�esigne les solu-tions solides de forst�erite (Mg2SiO4)et fayalite (Fe2SiO4). Moins com-mune, la monticellite (CaMgSiO4)admet, du fait de la substitutionMg2+ $ Fe2+, une solution solideavec la kirschsteinite (CaFeSiO4).
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1.1.3 Les pyrox�enesLes pyrox�enes sont des inosilicates dont les t�etra�edres forment une châ�ne sim-ple lin�eaire de p�eriodicit�e deux (Figure 1.1, partie droite (a)) et partagent tousdeux atomes d'oxyg�ene. Il existe des min�eraux constitu�es de châ�nes de p�eriodicit�esup�erieure �a deux appel�es pyrox�eno��des (comme la wollastonite CaSiO3 de p�eriodicit�etrois). Les châ�nes de t�etra�edres sont reli�ees entre elles par les cations. Ceux-ci oc-cuppent, suivant leur taille, les sites M1 ou M2. Les sites M1, petits, se situent entreles sommets des t�etra�edres de deux châ�nes et les sites M2, plus gros, se situent en-tre leurs bases. Si des petit cations sont pr�esents dans les sites M2, les châ�nes det�etra�edres vont se d�eformer pour r�eduire la taille des site M2. Contrairement auxolivines dont la structure est assez rigide, les châ�nes des pyrox�enes sont relativement



28 Les silicates interstellairesFig. 1.3: Composition des py-rox�enes les plus communs �a (a)haute et (b) basse temp�erature. Leszones gris�ees repr�esentent les so-lutions solides naturelles les pluscourantes ; �a haute temp�erature ilpeut y avoir une solution solide en-tre l'augite et la pigeonite.exibles ce qui autorise la pr�esence d'une large gamme de cations de tailles di��erentes.Cette exibilit�e assure d'autre part la stabilit�e des pyrox�enes sur une large gamme detemp�erature et de pression. Il en r�esulte que le terme pyrox�ene d�esigne un ensemblede min�eraux de compositions et de g�eom�etries di��erentes, plus vaste que l'olivine.L'agencement des châ�nes entre elles, en grande partie d�etermin�e par la taille descations, d�e�nit deux types de pyrox�enes de structures di��erentes : les clinopyrox�enes(monocliniques) et les orthopyrox�enes (orthorombiques). A haute temp�erature, lesorthopyrox�enes se transforment en clinopyrox�enes plus stables.La formule g�en�erale des pyrox�enes est XYSi2O6 o�u X d�esigne Ca2+, Mg2+, Fe2+ ouNa+ dans le site M2 et Y Mg2+, Fe2+, Fe3+ ou Al3+ dans le site M1. Les compositionspossibles des pyrox�enes les plus courants sont indiqu�es Figure 1.3. Les solutions solidesde diopside (CaMgSi2O6) et d'hedenbergite (CaFeSi2O6) sont des clinopyrox�enes tan-dis que les solutions solides d'enstatite (MgSiO3) et de ferrosilite (FeSiO3) sont desorthopyrox�enes. Comme pour les olivines des pyrox�enes LIME riches en mangan�eseexistent dans les m�et�eorites (Kl�ock et al., 1989).1.1.4 Silicates amorphes et cristallinsLa plupart des min�eraux terrestres sont cristallins, c'est-�a-dire que leur r�eseauatomique pr�esente un ordre translationnel �a grande �echelle. S'il n'y a pas d'or-dre �a grande �echelle, c'est-�a-dire si les t�etra�edres sont agenc�es de fa�con al�eatoiretant au niveau translationnel qu'orientationnel, le min�eral est dit amorphe. Il peut�eventuellement y avoir une microstructure, un ordre �a une �echelle atomique plus oumoins reproductible (Figure 1.4).La caract�erisation de la structure �a grande �echelle des solides se fait traditionnelle-ment par di�raction. Le faisceau incident (rayons X, �electrons) est en e�et di�ract�epar les plans cristallins. La �gure de di�raction r�esultante est repr�esentative des
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Fig. 1.4: Repr�esentation �a deux dimensions de l'agencement des atomes dans des verres desilicates. Suivant le nombre de cations, les t�etra�edres SiO4 partagent plus ou moins d'atomesd'oxyg�ene et forment des châ�nes plus ou moins longues. D'apr�es Tielens & Allamandola(1987).param�etres du r�eseau cristallin (groupe cristallographique, param�etre de maille). Si lesolide est amorphe le clich�e de di�raction est compos�e d'un halo di�us (Figure 1.5).Dans le cas d'un solide polycristallin, la �gure de di�raction est compos�ee d'anneauxconcentriques. Pour un monocristal en�n, la �gure de di�raction est constitu�ee d'unr�eseau de points.L'�etat structural des silicates est �egalement observable �a travers leur spectre in-frarouge (Figure 1.6). Un spectre de silicate cristallin pr�esente de nombreuses bandesde vibration �a des longeurs d'ondes sup�erieures �a 8 �m. Les deux bandes �a � 9.8 et 18�m, larges et structur�ees, sont dues, respectivement, aux mouvements d'�elongation etde d�eformation des liaisons O-Si-O dans les t�etra�edres SiO4. A plus grande longueurd'onde (� � 30 �m), la pr�esence de bandes li�ees aux vibrations des liaisons entreles atomes d'oxyg�ene des t�etra�edres et les cations atteste d'un ordre translationnel�a grande �echelle. Lorsque les silicates sont amorphes, il n'y a plus d'ordre �a grande�echelle : les bandes �a grande longueur d'onde disparaissent et la structure des ban-
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Fig. 1.5: Clich�e de di�raction �electronique d'une olivine amorphe (�a gauche) et cristalline(�a droite). L'olivine amorphe a �et�e obtenue par irradiation avec des ions He+ de 10 keV.Les clich�es ont �et�e obtenus avec un microscope �electronique �a transmission (MET PhilipsCM 30) au LSPES �a l'Universit�e des Sciences et Technologie de l'Universit�e de Villeneuve-d'Ascq.des �a � 9.8 et 18 �m s'e�ace. Les spectres infrarouges des silicates amorphesne sont donc caract�eris�es que par deux bandes larges et sans structure �a� 10 et 18 �m alors que les spectres des silicates cristallins pr�esentent,eux, de nombreuses bandes entre 8 et � 60 �m. Cet e�et sur les spectresinfrarouges des silicates constitue l'unique diagnostic de la structure dessilicates interstellaires accessible aux astrophysiciens.Fig. 1.6: Spectre de labo-ratoire obtenus �a l'IAS d'en-statite cristalline (trait pleins)et spectre d'enstatite amor-phe (verre) mod�elis�e pour unedistribution de particules el-lipso��dales de type CDE (Sec-tion 2.7)1. Le spectre dumin�eral cristallin est beau-coup plus riche que celui duverre.1Dans ce travail, toutes les mod�elisations de la poussi�ere amorphe ont �et�e e�ectu�ees �a l'aide des



1.2 Les silicates avant et apr�es ISO 31La communaut�e astrophysique emploie commun�ement des expressions telles que :\olivine ou pyrox�ene amorphe", \enstatite ou forst�erite amorphe" et \enstatite ouforst�erite cristalline", redondantes ou inexactes d'un point de vue min�eralogique. Lesdeux derni�eres expressions sont en e�et des pl�eonasmes puisque les termes \enstatite",\forst�erite", "olivine" et "pyrox�ene" d�esignent par d�e�nition des min�eraux cristallins.D'autre part, du fait de la perte de la structure, il est inexact de parler, pour des sili-cates amorphes, d'olivines ou de pyrox�enes. Dans le cas des solides amorphes ces appel-lations n'ont de sens qu'en terme de composition moyenne. L'information structuralede ces termes n'est plus valable et seuls les rapports moyens O/Si et/ou cations/Sipermettent de di��erencier globalement les di��erents silicates amorphes. Ainsi, une\olivine amorphe" est, pour la communaut�e astrophysique, un raccourcide langage pour d�esigner un silicate amorphe de composition moyenne detype olivine, c'est-�a-dire telle que O/Si = 4 et cations/Si = 2, et \un py-rox�ene amorphe" d�esigne un silicate amorphe de composition moyenne detype pyrox�ene pour lequel O/Si = 3 et cations/Si = 1. Bien que du pointde vue min�eralogique ces expressions soient inexactes, nous les utiliseronspar la suite dans un souci d'ad�equation avec les termes employ�es en as-tronomie.
1.2 Les silicates avant et apr�es ISO1.2.1 Les observations du sol et du satellite IRASDu sol, la vapeur d'eau, le dioxyde de carbone, et toutes les mol�ecules pr�esentesdans l'atmosph�ere absorbant e�cacement le rayonnement infrarouge, rendent impos-sible l'obtention de spectres infrarouges continus. Les observations des silicates s'ef-fectuent par les deux fenêtres atmosph�eriques �a 7.7 - 12.7 �m (bande N) et 17 - 25 �m(bande Q), mais l'�emission thermique de l'atmosph�ere terrestre limite la sensibilit�edes observations dans ces bandes (Figure 1.7). A�n de s'a�ranchir de ces contraintes,des exp�eriences d'observations en vol, par avion, dans les couches stratosph�eriquesde l'atmosph�ere, ont �et�e r�ealis�ees (Figure 1.8). Celles-ci restent toutefois limit�ees auxsources les plus brillantes et il faut attendre les premi�eres observations satellitairespour pouvoir �etendre signi�cativement la gamme des objets observables dans l'in-frarouge. Ces observations ont cependant permis de proposer la pr�esence de grains desilicates amorphes grâce �a la d�etection des bandes larges et sans structure �a 9.8 et 18constantes optiques disponibles sur le site : http ://www.astro.spbu.ru/JPDOC/ (Henning et al.,1999).



32 Les silicates interstellaires�m. Les premi�eres �etudes exp�erimentales de fabrication de silicates amorphes et demesure de leur spectre infrarouge ont con�rm�e ces identi�cations (Day, 1976, Day,1979).
Fig. 1.7: Observations 8-13 �m du LickObservatory des �etoiles brillantes VX Sgret o Ceti pr�esentant un exc�es d'�emission �a10 �m. La r�esolution est R = ��� � 200.Les spectres sont normalis�es �a leur maxi-mum. Une courbe de corps noir �a 500 K estmontr�ee pour comparaison. D'apr�es Gam-mon et al. (1972).Fig. 1.8: Observations prises �a partirde l'avion de la NASA KAO (KuiperAirborne Observatory) du Centre Galac-tique entre 16 et 30 �m. La r�esolutionest R = ��� � 50. Les spectres dessources Sgr A west, NE, et SW sont com-par�ees �a un mod�ele de nuage de poussi�erechaude obscurci par un nuage de poussi�erefroide. Les deux nuages sont optiquementminces et compos�es de silicates amorphes.D'apr�es McCarthy et al. (1980).Le spectrom�etre LRS (Low Resolution Spectrometer) �a bord du satellite IRAS(InfraRed Astronomical Satellite) , op�erationnel de janvier �a novembre 1983, a per-mis pour la premi�ere fois d'obtenir des spectres continus entre 7.5 et 23 �m, a�ran-chis des probl�emes li�es �a l'atmosph�ere, avec une faible r�esolution spectrale (�/��= 15-40). Les catalogues dress�es �a partir des observations LRS et des donn�ees pho-tom�etriques ont constitu�e une source d'information sans pr�ec�edent sur la poussi�ere.IRAS a observ�e une multitude de sources infrarouges optiquement invisibles, r�ev�elantainsi l'omnipr�esence de la poussi�ere silicat�ee par la pr�esence dans les spectres desbandes �a 9.8 et 18 �m, observ�ees en �emission ou en absorption selon la densit�e et latemp�erature de la poussi�ere dans les objets (Figure 1.9). Du fait du grand nombre dedonn�ees et grâce �a la couverture spectrale continue sur les deux bandes des silicates,



1.2 Les silicates avant et apr�es ISO 33
Fig. 1.9: Spectres IRAS-LRS d'�etoiles OH/IR. Selon ladensit�e de poussi�ere des en-veloppes entourant les objets,les bandes des silicates, �a �9.8 et 18 �m, sont observ�eesen �emission (faible densit�e) ouen absorption (forte densit�e).Chaque spectre correspond �aune classe du catalogue LRS.D'apr�es Volk & Kwok (1987).
des �etudes statistiques et syst�ematiques ont pu être entreprises a�n de caract�eriserla poussi�ere et de comprendre le lien existant entre sa nature et le stade d'�evolutionou le type des objets dans lesquels elle est observ�ee. Ainsi, �a partir de ce catalogue,les bandes des silicates ont �et�e class�ees suivant leurs principales caract�eristiques spec-trales : largeur, position, forme, contraste par rapport au continuum (Little-Marenin& Price, 1986, Volk & Cohen, 1989). La plupart des objets �etudi�es sont des �etoiles�evolu�ees et les di��erentes classes de silicates sont interpr�et�ees en termes de degr�esdi��erents d'avancement du processus de formation de la poussi�ere (Little-Marenin &Price, 1986, Stencel et al., 1990).Autour des �etoiles �evolu�ees, mais aussi dans le milieu interstellaire et autour desproto�etoiles et des �etoiles jeunes (Figure 1.10), les bandes observ�ees (en �emissionou en absorption) sont toujours larges et, dans la quasi-totalit�e des spectres, sansstructure. Ceci indique que la structure des silicates est amorphe, c'est-�a-dire que lesmat�eriaux composant les grains ne poss�edent pas de structure atomique ordonn�ee �agrande �echelle. Bien que l'absence de structure des bandes observ�ees rende
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(a) (b)

Fig. 1.10: Comparaison du spectre de grains de bronzite (pyrox�ene de composition moyenneMg0:9Fe0:1SiO3) amorphe de 0.1 �m (trait plein) avec les signatures des silicates autourd'�etoiles jeunes (a) et �evolu�ees (b). (a) : �emission infrarouge du Trap�eze d'Orion (tirets, For-rest et al. (1975)), \astronomical silicates" (pointill�es, Draine & Lee (1984)). (b) : extinctiondes silicates d�eriv�ee d'�etoiles g�eantes et super-g�eantes, tirets : Pegourie & Papoular (1985),pointill�es : Henning et al. (1983), cercles : Rowan-Robinson (1986). D'apr�es Dorschner et al.(1988). Les spectres de bronzite sont mod�elis�es �a partir des constantes optiques mesur�eesen laboratoire par l'auteur.di�cile les �etudes sur la composition des grains, il semble que celle-ci soitdi��erente autour des �etoiles �evolu�ees et des proto�etoiles. Les bandes dessilicates y di��erent notamment par la position du maximum d'absorp-tion (Figure 1.10). La comparaison des spectres astronomiques avec des spectresde laboratoire de silicates amorphes permet en e�et d'identi�er les silicates autourdes �etoiles �evolu�ees avec des olivines amorphes et ceux autour des �etoiles jeunes etdes proto�etoiles avec des pyrox�enes amorphes (Guertler & Henning, 1986, Dorschneret al., 1988).Toutefois, un examen attentif de la bande �a 9.8 �m montre qu'elle n'est pas tou-jours sans structure. En e�et, dans certains spectres o�u elle est observ�ee en absorption,un �epaulement est pr�esent dans l'aile rouge de la bande, �a � 11.2 �m (Figure 1.11). Lapoussi�ere des sources dans lesquelles l'�epaulement est pr�esent est le plus souvent froideet recouverte d'un manteau de glace d'eau. Sur la base de cette apparente corr�elation,



1.2 Les silicates avant et apr�es ISO 35cet �epaulement a �et�e identi��e avec le mode de libration de la glace d'eau (vers 11-13�m selon la structure de la glace) (Soifer et al., 1981, Roche & Aitken, 1984). Cettecorr�elation est cependant remise en cause par Smith & Herman (1990). En e�et, cesdeux auteurs notent que des spectres ayant une forte bande �a 3.09 �m (traduisant lapr�esence d'une forte quantit�e de glace d'eau) ne pr�esentent pas forc�ement d'absorptionsuppl�ementaire autour de 11 �m alors que certains spectres, comme celui de l'�etoileOH/IR OH138.0+7.3, montrent un �epaulement vers 11 �m mais pas d'absorption �a3.09 �m. Ils proposent alors d'attribuer le dit �epaulement �a des silicates partielle-ment chau��es, et donc en partie, ou totalement, cristallis�es. Cette hypoth�ese avaitd�ej�a �et�e formul�ee par Nuth & Donn (1982) pour expliquer, dans l'�etoile OH26.5+.06,non seulement l'�epaulement �a 11.2 �m mais aussi des bandes faibles �a 9.2, 18-19,20 et 22-23 �m d�etect�ees dans le spectre. En�n, Tielens (1990) propose que desolivines cristallines riches en magn�esium et/ou en calcium soient responsables dessous-structures �a 11.2 - 11.4 et 11.8 - 12 �m observ�ees en �emission dans les spectresde certaines �etoiles Mira. Ces suppositions sur la pr�esence potentielle de sili-cates cristallins autour de certaines sources restent cependant marginaleset avant les premiers r�esultats du satellite ISO il est commun�ement admisque les silicates circumstellaires et interstellaires sont amorphes.Fig. 1.11: Spectre KAO du mode d'�elongation des sil-icates dans l'�etoile OH/IR, OH 0739-14. Les donn�eessont compar�ees �a un mod�ele dans lequel l'�etoile cen-trale (corps noir) est observ�ee �a travers des grains desilicates froids (ligne tiret�ee) et avec un mod�ele danslequel l'absorption de la glace d'eau a �et�e rajout�ee(ligne continue). D'apr�es Soifer et al. (1981).1.2.2 Le satellite ISO et ses d�ecouvertesLe satellite ISO (Infrared Space Observatory) est une mission spatiale de l'AgenceSpatiale Europ�eenne (ESA). Lanc�e le 17 novembre 1995, il a �et�e en fonction jusqu'au 8avril 1998, date �a laquelle la r�eserve d'h�elium alimentant le syst�eme de refroidissementdu satellite a �et�e �epuis�ee. Il avait �a son bord quatre instruments : un photo-polarim�etreimageur (ISOPHOT), une cam�era CVF (Circular Variable Filter) (ISOCAM) et deuxspectrom�etres (ISO-SWS et ISO-LWS). ISO a permis d'observer, sur une gamme delongueur d'onde continue exceptionnelle, entre 2.3 et 196 �m, des milliers de sourcesinfrarouges de tous types (plan�etes, �etoiles, galaxies). En ce qui concerne l'�etude
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Fig. 1.12: Comparaison du spectre IRAS LRS (tirets), �=�� � 20 et des spectres ISOSWS et LWS (ligne continue) de l'�etoile OH/IR IRAS 17411-3154, �=��SWS � 400. Grâceaux spectres ISO SWS et LWS, de nouvelles bandes, dues �a des silicates cristallins, ont�et�e d�ecouvertes (elles sont observ�ees, dans IRAS 17411-3154, en �emission entre � 20 et50 �m). De plus la distribution spectrale d'�energie et la forme des bandes sont mieuxcaract�eris�ees dans les spectres ISO que IRAS.spectroscopique de la poussi�ere, ISO a ouvert de nouveaux horizons. En e�et, outrela r�esolution spectrale particuli�erement adapt�ee �a l'�etude des solides (R=200-2000pour ISO-SWS et ISO-LWS), les observations d'ISO donnent acc�es, pour la premi�erefois, �a la totalit�e du domaine spectral o�u apparaissent les principales vibrations deces solides et permettent donc de consid�erer les objets dans leur globalit�e en termede composantes de poussi�ere. Il est ainsi d�esormais possible d'�etudier la compositiondes glaces interstellaires en prenant en compte simultan�ement toutes les transitionsd'une même mol�ecule ainsi que les transitions provenant d'autres mol�ecules (Dartois,1998). Il en est de même pour les bandes des PAHs. Concernant la poussi�ere silicat�ee,la Figure 1.12 illustre �a quel point la distribution spectrale d'�energie, la forme desbandes et la d�etermination du continuum peuvent être mieux d�etermin�es �a l'aide desobservations ISO. Cette �gure met �egalement en �evidence l'apport de l'extension de lagamme spectrale qui r�ev�ele la pr�esence des bandes en �emission aux longueurs d'ondenon couvertes par IRAS (23 - 200 �m).Le spectrom�etre ISO-SWS est �equip�e de deux r�eseaux couvrant la gamme de
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Fig. 1.13: R�esolutionnominale des di��erentesbandes de la gammespectrale ISO-SWS, en-tre 2.3 et 45 �m, pourune source �etendue.Cette r�esolutionest deux fois meilleureentre 2 et 12 �m pourune source ponctuelle.La r�esolution \r�eelle"des spectres d�ependdu temps d'observation,c'est-�a-dire de la vitessede balayage des r�eseauxsur les d�etecteurs(Tableau 1.2).

longueur d'onde 2.38 - 45.2 �m et de deux �ltres interf�erom�etriques Fabry-P�erotcouvrant la gamme 11.4 - 35 �m. La strat�egie d'observation de l'instrument en moder�eseau est la suivante. Les 2 r�eseaux de dispersion, en rotation autour d'un axe, trans-mettent le signal sur chaque d�etecteur. La gamme spectrale SWS est divis�ee en 4 par-ties, les bandes (Figure 1.13), et le signal de chaque bande est re�cu par 12 d�etecteurs.Cette rotation permet de s�eparer temporellement la r�eception sur les d�etecteurs dusignal spectral �a une longueur d'onde donn�ee. Autrement dit, �a un instant donn�e,chaque d�etecteur re�coit de l'information spectrale �a des longueurs d'onde di��erentes.De plus, chaque bande spectrale est parcourue deux fois par les r�eseaux : dans lesens des longueurs d'onde croissantes et d�ecroissantes. On dispose donc pour chaquebande de 24 spectres. Cette redondance dans les observations permet d'e�ectuer uner�eduction des donn�ees performante. Le d�ecalage temporel de la r�eception du signal surles d�etecteurs permet ainsi de bien d�etecter et �eliminer les \glitchs" (sursauts du uxdus �a l'impact de particules �energ�etiques sur les d�etecteurs) et de ne pas les confondreavec des raies �nes et intenses du gaz. La double couverture spectrale pour chaque



38 Les silicates interstellairesTableau 1.2: Le mode d'observation SWS01. Ce tableau donne la r�esolution spectrale\r�eelle" en fonction de la vitesse de balayage des r�eseaux, c'est-�a-dire de la dur�ee des ob-servations (en secondes). R est la r�esolution nominale (Figure 1.13).vitesse 1 2 3 4r�esolution R/8 R/8 R/4 R/2dur�ee (s) 762 1530 3054 6114d�etecteur permet quant �a elle de s'a�ranchir, au moins partiellement, des e�ets dem�emoire dus �a la r�eponse non-instantan�ee de l'appareil �a des changements de uxforts et soudains.La r�esolution spectrale obtenue d�epend de la vitesse du r�eseau. La Figure 1.13indique la r�esolution nominale des quatres bandes de la gamme spectrale ISO-SWSen fonction de la longueur d'onde, pour une source �etendue (cette r�esolution est deuxfois meilleure pour une source ponctuelle entre 2 et 12 �m). Les spectres completsdes objets, entre 2 et 45 �m, sont obtenus, dans le mode d'observation SWS01, avecdes vitesses de balayage des r�eseaux sur les d�etecteurs telles que l'intervalle des po-sitions du r�eseau comprenne entre 8 et 16 �el�ements de r�esolution. La r�esolution estalors inf�erieure �a la r�esolution nominale (Tableau 1.2). Il faut noter que, parceque les bandes des solides r�efractaires, silicates et oxydes, sont larges, lesr�esolutions les plus basses (�=�� � 200), correspondant aux vitesses debalayage des r�eseaux les plus �elev�ees, sont su�santes et adapt�ees �a l'�etudedes solides.L'�etalonnage photom�etrique a �et�e r�ealis�e au sol et poursuivi en vol. Il garantitune pr�ecision sur le ux absolu d'environ 30 %. La r�eponse spectrale de certainesbandes pr�esente des franges d'interf�erence (bande 2c et bande 3) ou des artefactsspectraux qui peuvent se trouver aux même longueurs d'onde que les vibrations decertains solides (bandes 2b, 2c, 3d, 4). Il faut donc être prudent pour l'interpr�etationdes bandes faibles dans ces zones spectrales.La r�eduction des observations pr�esent�ees dans cette th�ese a �et�e r�ealis�ee �a l'aide desproc�edures regroup�ees dans le logiciel IA (Interactive Analysis) pour les donn�ees ISO-SWS et avec le logiciel ISAP (ISO Spectroscopic Analysis Package) pour les donn�eesISO-LWS.
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Fig. 1.14: Spectres ISO SWS de plusieurs�etoiles �evolu�ees riches en oxyg�ene. Dansle cadre en haut �a gauche la courbeen pointill�es est la r�eponse spectraledes d�etecteurs de la bande consid�er�ee.Les marques noires indiquent la positiondes bandes d'�emission dues aux silicatescristallins les plus fortes. D'apr�es Waterset al. (1996).

Fig. 1.15: Spectres ISO SWS de l'�etoilejeune HD 1000546 (en haut) et dela com�ete Hale-Bopp (en bas). D'apr�es(Waelkens et al., 1996). Le spectre deHale-Bopp est tir�e de Crovisier et al.(1997). Les bandes d'�emission sont, dansles deux spectres, attribu�ees �a de laforst�erite (Mg2SiO4).Les observations spectroscopiques ISO constituent une source d'information excep-tionnelle pour l'�etude des silicates. Le principal r�esultat d'ISO concernant les silicatesest la d�ecouverte de silicates cristallins autour de certaines �etoiles jeunes ou �evolu�ees,rendue possible par la pr�esence, dans les spectres de ces objets, de bandes en �emission�a grande longueur d'onde (Waters et al., 1996, Waelkens et al., 1996). La d�ecouvertede ces bandes a �et�e rendue possible grâce �a l'acc�es au domaine spectral des longueursd'onde sup�erieures �a 22 �m (observables avant ISO uniquement par les observationsen vol stratosph�erique �a basse r�esolution), ainsi qu'�a la bonne r�esolution des obser-vations. Les principales bandes observ�ees sont situ�ees �a � 23.6, 27.8, 30.5, 32.8, 33.6,40.4, 43.1 �m (Figures 1.14, 1.15). D'autres bandes plus faibles ont �et�e d�etect�ees en-
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Fig. 1.16: Spectres ISO-SWS06 de la proto�etoile RAFGL7009S (R� 500) et ISO-SWS01 duCentre Galactique SgrA/irs7. Les spectres montrent les bandes �a � 10 et 18 �m des silicatesamorphes. Les autres bandes d'absorption sont dues aux manteaux condens�es autour desgrains de silicates, manteaux de glaces (H2O, CO, CO2, CH4, CH3OH,...) pour RAGL7009S(Dartois et al., 1999) et manteaux de mati�ere carbon�ee et de glace d'eau pour SgrA/irs7(Lutz et al., 1996).tre 15 et 70 �m (Sylvester et al., 1999, Molster, 2000). Certaines de ces bandes ont�egalement �et�e d�etect�ees en absorption (Sylvester et al., 1999). La position des bandes,qui ne varie d'une source �a l'autre que de quelques dixi�emes de micron, indique que lacomposition de la composante cristalline de la poussi�ere est semblable dans toutes lessources. L'identi�cation de ces bandes aux modes de vibration du r�eseau de silicatescristallins riches en magn�esium (olivines et pyrox�enes) a profond�ement boulevers�e lacompr�ehension de la poussi�ere silicat�ee tant au niveau de sa formation que de son�evolution. En e�et, alors que l'on pensait que, dans tous les environnements o�u ils�etaient observ�es, les silicates �etaient amorphes et alors que l'on pensait avoir unecompr�ehension relativement globale de ce type de poussi�ere, ISO a r�ev�el�e la pr�esenced'une population de silicates circumstellaires compl�etement nouvelle dont l'existencen'avait �et�e propos�ee que de fa�con isol�ee par quelques auteurs (Nuth & Donn, 1982,Smith & Herman, 1990, Tielens, 1990).Les observations d'ISO montrent toutefois que les silicates cristallins ne sont



1.2 Les silicates avant et apr�es ISO 41pas observ�es dans toutes les sources. En e�et, tous les spectres des �etoiles �evolu�eesriches en oxyg�ene ou des �etoiles jeunes ne pr�esentent pas les bandes en �emissioncaract�eristiques des silicates cristallins. D'autre part, dans les spectres du milieu in-terstellaire ou des proto�etoiles, ces bandes ne sont jamais observ�ees et seules les deuxlarges bandes �a � 9.8 et 18 �m des silicates amorphes sont pr�esentes (Figure 1.16).Ces observations soul�event de nombreux probl�emes :{ Pourquoi les silicates cristallins ne sont-ils pas observ�es dans toutes les �etoiles�evolu�ees ? Les �etudes de Kemper et al. (2000) indiquent que cela pourrait êtredû �a un biais rendant les bandes des silicates cristallins ind�etectables dans lesspectres malgr�e leur pr�esence. Cami et al. (1998) sugg�erent que la pr�esencedes silicates cristallins d�epend des conditions physiques et cin�etiques r�egnantdans les enveloppes de poussi�eres, qui inueraient sur la structure des grainsnouvellement form�es (Sogawa & Kozasa, 1999).{ Pourquoi n'observe-t-on plus les bandes des silicates cristallins dans le milieuinterstellaire ? Cela pourrait être un e�et de la temp�erature des grains (si celle-ciest trop faible les bandes ne sont plus observ�ees en �emission) conjugu�e �a uneabondance marginale des silicates cristallins par rapport aux silicates amorphesdans le MIS qui rendrait les bandes des silicates cristallins trop faibles pourêtre d�etect�ees. Cela peut �egalement re�eter un r�eel changement de structuredes grains de l'�etat cristallin vers un �etat plus d�esordonn�e, amorphe.{ Comment se fait-il que les spectres des �etoiles jeunes contiennent des silicatescristallins alors que les proto�etoiles ne semblent pas en contenir ? Cela pourraitêtre dû �a la cristallisation des silicates amorphes des proto�etoiles. Mais il n'estpas certain que les temp�eratures atteintes par la poussi�ere soient su�santespour leur cristallisation, �etant donn�e les temps caract�eristiques d'�evolution desenveloppes de poussi�ere (Molster et al., 1999b, Malfait et al., 1999). Cela pour-rait aussi s'expliquer si les proto�etoiles contenaient une composante cristallineind�etectable.Des �el�ements de r�eponse ont �et�e propos�es pour la plupart de ces questions mais des�etudes plus d�etaill�ees et plus syst�ematiques sont n�ecessaires pour pouvoir distinguerlesquels sont les plus vraisemblables. D'autres questions se posent aussi, concernantpar exemple, la distribution spatiale et la distribution de temp�erature des composantescristallines et amorphes des silicates pour les di��erents types d'objets, ou la teneuren fer des silicates amorphes et cristallins (faible pour la composante cristalline etpr�esum�ee plus forte pour la composante amorphe). Si la d�ecouverte de ces bandes en�emission a soulev�e de nombreuses questions, celles-ci pourraient être utilis�ees pour dis-tinguer et classer les objets en terme de g�eom�etrie ou d'�evolution. Ainsi Molster (2000)



42 Les silicates interstellairespropose la composition des silicates cristallins (le rapport forst�erite/enstatite) et l'in-tensit�e des bandes cristallines par rapport au continuum comme moyen de d�eterminerla g�eom�etrie des sources. Bouwman et al. (2000) utilise le fait qu'ils observent lapr�esence de silicates cristallins dans le spectre ISOSWS de l'�etoile HD 163296 et nondans celui de Ab Aur, pour sugg�erer que HD 163296 est �a un stade plus �evolu�e queAb Aur.
1.3 Le cycle des silicates1.3.1 FormationLieux de formation de la poussi�ere silicat�ee :D�es 1935, Lindblad (1935), remarquant une corr�elation spatiale entre poussi�ere etgaz formule l'hypoth�ese que les grains r�esultent de la condensation du gaz interstel-laire. Hoyle & Wickramasinghe (1962) et Gilman (1969) sugg�erent que le processus decondensation a plutôt lieu dans les enveloppes des �etoiles froides. Cette hypoth�ese serapar la suite valid�ee par les mesures des rapports isotopiques r�ealis�ees sur des grainspr�esolaires extraits de chondrites (SiC, Si3N4, Al2O3, graphite, nanodiamants), quimontrent que les rapports isotopiques de certains �el�ements (par exemple 26Al27/Al,pour Al2O3) sont coh�erents avec des processus nucl�eosynth�etiques op�erant dans cer-taines �etoiles �evolu�ees (par exemple Anders & Zinner (1993)). Parmi les di��erentssites de formation de la poussi�ere, les silicates et les oxydes sont principalement pro-duits autour des �etoiles riches en oxyg�ene : �etoiles g�eantes de types M, �etoiles OH/IR,superg�eantes (Tableau 1.3). Les novae et supernovae participent �egalement �a la pro-duction de la poussi�ere silicat�ee mais les taux de production sont mal connus (Woodenet al., 1993).Autour des �etoiles riches en oxyg�ene, le gaz est compos�e de mol�ecules comme CO,N2, SiO et d'�el�ements tels que Mg, Fe, Al et les �el�ements plus r�efractaires sous formeatomique ou oxyd�ee (par exemple Gail & Sedlmayr (1986)). Toutes ces esp�eces nevont cependant pas contribuer �a la formation de la poussi�ere r�efractaire (par exem-ple Salpeter (1977)). CO est une mol�ecule thermodynamiquement et photochimique-ment tr�es stable car son �energie de liaison est tr�es �elev�ee et di�cile �a surmonter �ades temp�eratures inf�erieures �a 3000 K. Ainsi, si le carbone est moins abondant quel'oxyg�ene, comme c'est le cas dans ces �etoiles, il est presque enti�erement bloqu�e sousforme de CO et ne participe pas �a la formation de la poussi�ere r�efractaire. N2 a une



1.3 Le cycle des silicates 43Tableau 1.3: Sites de formation de la poussi�ereTypes de Types de poussi�ere form�es Contribution relativesources silicates SiC carbone PAHs (G�eantes M = 100)G�eantes M oui non non non 100�etoiles OH/IR oui non non non 100�etoiles C non oui oui oui 60superg�eantes oui non non non 10novae oui ? oui ? 0.1-10 ?PN non non oui oui 1�etoiles WC non non oui oui 1SN type II oui non oui non 5-500 ?SN type Ia oui non oui non 1-80 ?La production absolue des �etoiles de type spectral M est de l'ordre de 3 � 10�6 M� kpc�2yr�1. Les �etoiles C d�esignent les �etoiles riche en carbone, PN les n�ebuleuses plan�etaires,WC les �etoiles Wolf-Rayet carbon�ees, SN les supernovae. D'apr�es Jones (1997). Les pointsd'interrogation d�esignent des esp�eces non d�etect�ees ou des taux de production mal connus.forte �energie de liaison et est donc stable. C'est aussi une mol�ecule peu r�eactive carsa valence est compl�ete. En�n, N2 et CO ont une tension de vapeur �el�ev�ee. Ces deuxmol�ecules ne participent donc pas �a la formation de la poussi�ere. SiO ayant elle aussiune forte �energie de liaison, la plus grande partie du silicium, dans ces �etoiles, setrouve sous forme de SiO. De plus SiO est un radical r�eactif qui existe sous formesolide aux hautes temp�eratures auxquelles se forment les grains. Ainsi, c'est cettemol�ecule qui va participer activement �a la formation de la poussi�ere.Processus de formation des silicates :Selon la compr�ehension actuelle du processus de formation des grains, celui-ci s'-e�ectue en deux temps. La premi�ere �etape est la nucl�eation, processus par lequelles premiers noyaux (ou agr�egats) r�efractaires stables sont form�es �a partir de la con-densation de la phase gazeuse. La deuxi�eme �etape est la croissance des grainspar condensation de la phase gazeuse sur la surface de ces noyaux r�efractaires. Lesmod�eles de formation des grains suivent g�en�eralement ce d�ecoupage en deux �etapeset traitent souvent ces deux processus de fa�con distincte.La nucl�eation des premiers grains est le facteur d�eterminant de la formation de



44 Les silicates interstellairesla poussi�ere. Pour former des agr�egats stables, il faut surmonter une barri�ere de con-densation, c'est-�a-dire d�epasser une taille critique des agr�egats au del�a de laquelleceux-ci sont stables. Cette taille critique est dans les conditions astrophysiques assezpetite, de l'ordre d'une dizaine de mol�ecules. Les r�eactions mises en jeu lors de laformation de ces condensats ont une �echelle de temps tr�es inf�erieure �a celle des ob-jets et le probl�eme peut être consid�er�e comme stationnaire. Il existe plusieurs fa�consde mod�eliser le processus de nucl�eation (voir Tableau 1.4 pour les r�ef�erences). Lath�eorie de nucl�eation classique d�ecrit la formation d'agr�egats critiques �a partir d'unephase gazeuse supersatur�ee en utilisant les lois de la thermodynamique. L'agr�egatform�e est consid�er�e comme un solide et ses propri�et�es sont extrapol�ees de celles dessolides ou interpol�ees �a partir des propri�et�es des phases solides et gazeuses. Cetteth�eorie distingue plusieurs situations pour former des grains : la nucl�eation homog�enehomomol�eculaire qui d�ecrit la formation de grains homog�enes par condensation demol�ecules d'un même type, la nucl�eation homog�ene h�et�eromol�eculaire qui d�ecrit laformation de grains homog�enes par condensation de mol�ecules di��erentes, et en�n,la nucl�eation h�et�erog�ene qui d�ecrit la formation de grains par r�eactions chimiquesentre di��erentes mol�ecules. La nucl�eation peut aussi être d�ecrite par une approchemicroscopique et non plus macroscopique comme dans les th�eories de nucl�eation clas-siques. Il s'agit alors de construire une châ�ne de r�eactions chimiques transformantles mol�ecules du gaz en particules solides macroscopiques. Une telle approche de-vient rapidement tr�es complexe si le nombre de r�eactions mises en jeu augmente. Elles'applique �a des syst�emes relativement simples pour lesquels des exp�eriences de labo-ratoire existent : des compos�es volatils tels que la vapeur d'eau ou des hydrocarburessimples. Cette description chimique, largement utilis�ee pour mod�eliser la formationde la poussi�ere carbon�ee dans les �etoiles riches en carbone (Gail & Sedlmayr, 1987),est di�cilement applicable aux mat�eriaux r�efractaires car il existe peu de donn�eesexp�erimentales (Nuth et al., 2000).Une fois les premiers noyaux solides stables form�es, leur taille va augmenter parcondensation du gaz sur leur surface. C'est la croissance des grains. Elle peut êtred�ecrite d'un point de vue purement thermodynamique et l'on peut alors d�eduire,en supposant l'�equilibre thermodynamique et une composition initiale du gaz, unes�equence de condensation en fonction de la temp�erature et de la pression du gaz(Grossman & Larimer, 1974, Sedlmayr, 1989). N�eanmoins, les conditions physiquesr�egnant dans les enveloppes autour des g�eantes rouges peuvent être tr�es di��erentes del'�equilibre thermodynamique. Il est alors n�ecessaire de tenir compte de la dynamiquedes enveloppes dans lesquelles se forme la poussi�ere ainsi que de la cin�etique desprocessus physiques impliqu�es a�n de pr�edire la composition et la structure de celle-



1.3 Le cycle des silicates 45ci. En e�et, si l'�echelle de temps des processus r�egissant la composition chimique desgrains est sup�erieure �a l'�echelle de temps d'�evolution des enveloppes au sein desquellesceux-ci se forment, alors ces processus vont être inhib�es. De même, la structure desgrains form�es d�epend de leur temp�erature et donc de la dynamique des enveloppes.La mod�elisation de la structure des grains �etait peu �etudi�ee avant ISO puisque lessilicates observ�es semblaient tous amorphes. La d�ecouverte des silicates cristallinsautour de certaines �etoiles �evolu�ees, mais pas dans toutes, illustre la n�ecessit�e decoupler les processus dynamiques aux processus classiques de formation des grainsa�n de pouvoir expliquer les observations. De telles �etudes commencent �a apparâ�tre,comme par exemple celle de Sogawa & Kozasa (1999) qui montre que la productionde silicates cristallins d�epend du taux de perte de masse des �etoiles.La formation de la poussi�ere r�efractaire riche en oxyg�ene (silicates, oxydes) estdonc g�en�eralement d�ecrite par la th�eorie classique de la nucl�eation et de la croissancedes grains. Les silicates sont compos�es de \monom�eres" de type Mg2SiO4, MgSiO3qui n'existent pas �a l'�etat gazeux. La formation des grains ne peut donc s'e�ectuerpar condensation homomol�eculaire. Elle s'e�ectue par condensation h�et�erog�ene ouhomog�ene h�et�eromol�eculaires, ou bien par croissance des manteaux silicat�es sur desnoyaux. Ceux-ci peuvent être constitu�es d'oxydes tels que Al2O3 et TiO2 ou com-pos�es de mol�ecules telles que TiC, des noyaux de MgO, MgS, Fe ayant �egalement�et�e propos�es (voir Tableau 1.4 pour les r�ef�erences). Des grains pr�esolaires de carboneconstitu�es d'un coeur de TiC ont d'ailleurs �et�e observ�es (Zinner, communication per-sonnelle). Le Tableau 1.4 recense di��erents mod�eles de formation de la poussi�ere richeen oxyg�ene, mod�eles de nucl�eation ou de croissance des grains, incluant ou non la na-ture physique et cin�etique des objets. Cette liste n'est pas exhaustive. Elle donnen�eanmoins une id�ee du nombre d'�etudes existantes. Les donn�ees d'ISO, qui permet-tent de bien connâ�tre la composition et la structure de la poussi�ere en fonction desdi��erents types d'environnement, fournissent de nouvelles contraintes �a ces mod�eles.Les mod�eles d'�evolution de la poussi�ere montrent que la quantit�e de poussi�ered�etruite dans le MIS est dix fois sup�erieure �a la quantit�e de silicates form�es dansles enveloppes des �etoiles �evolu�ees, et inject�es dans le MIS (par exemple Jones et al.(1994)). Bien que de nombreux param�etres puissent entrâ�ner une surestimation dece facteur (Paragraphe 1.3.3), un tel r�esultat implique qu'une partie de la poussi�erese forme directement dans le MIS. Or, les conditions physiques r�egnant dans le MIS(temp�erature et pression) ne sont pas favorables �a la formation de la poussi�ere. Celle-cipourrait tout de même avoir lieu dans les r�egions du MIS perturb�ees par les explosionsde supernovae. Cependant, les taux de formation de la poussi�ere dans ces environ-



46 Les silicates interstellairesTableau 1.4: Th�eories de formation des grains.type Th�eorie de phase Composition R�ef�erencesd'objet condensation gazeuse grains form�es�etoiles M nucl�eationhomog�ene homo-mol�eculaire SiO, MgS,Fe (SiO)N ,(MgS)N , (Fe)N Gail & Sedlmayr(1986)MgO (MgO)N Koehler et al. (1997)nucl�eationhomog�eneh�et�eromol�eculaire SiO, TiO,Al,Ca, Mg,Fe (Al2O3)�N(CaTiO3)�N(MgSiO3)�N(Fe)N Kozasa & Hasegawa(1987)Draine (1979)SiO, Mg,H2O (Mg2SiO4)�N(MgSiO3)�N Fadeyev (1988)Al2O3, Fe, (Al2O3)N ,(Fe)N Kozasa et al. (1984)MgSiO�3 (MgSiO3)�Nnucl�eationcondensation eth�et�erog�ene (Al2O3)N(MgFeSiO3)�NnoyauAl2O3 - manteauMgFeSiO3
Kozasa & So-gawa (1998) Sogawa &Kozasa (1999) Gail &Sedlmayr (1999)Fe, SiO,Mg, H�2O h�et�erog�enes,noyau-manteau Dominik et al. (1993)�ejecta denovae condensationh�et�erog�ene hors�equilibre Patzer et al. (1998)�ejecta desupernovae nucl�eationhomog�ene etcroissance Kozasa et al. (1991),Kozasa et al. (1989)�mol�ecules initiales n'existant pas dans la phase gazeuse.

nements sont tr�es mal connus (Tableau 1.3) (voir Dwek (1998) et les r�ef�erences cit�ees).



1.3 Le cycle des silicates 471.3.2 Evolution des grains dans le milieu interstellaireLa poussi�ere nouvellement form�ee autour des �etoiles en �n de vie est inject�ee dansle milieu interstellaire par les vents stellaires. Tout au long de son �evolution dansle MIS et selon le type d'environnement astrophysique dans lequel elle se trouve, lapoussi�ere est soumise �a divers processus physiques qui vont d�etruire et/ou fragmenterles grains, ou qui vont, au contraire, augmenter leur taille et/ou modi�er leur compo-sition. Ces processus sont nombreux : collisions grain-grain et gaz-grain, irradiationphotonique ou particulaire (rayons cosmiques), etc.. Les mod�eles indiquent que les col-lisions grain-grain entrâ�nent leur fragmentation si leur vitesse relative est � 1 km/s(Jones et al., 1996). Si ces mêmes collisions s'e�ectuent �a des vitesses plus faibles, lesgrains vont coaguler et leur taille moyenne va augmenter. Si la vitesse est de l'ordrede quelques dizaines de km/s les collisions grain-grain peuvent aussi entrâ�ner leurvaporisation. Les collisions gaz-grain, quant �a elles, �ejectent des atomes de la surfacedes grains (pulv�erisation) pour des vitesses relatives gaz-grain de quelques dizainesde km/s (Jones et al., 1996).Il est int�eressant d'�evaluer l'e�cacit�e de ces processus dans les enveloppes cir-cumstellaires lors de l'�ejection des grains vers le MIS. Les silicates form�es autour des�etoiles �evolu�ees sont inject�es dans le MIS par les vents stellaires, par la pression durayonnement de l'�etoile centrale. Dans ces vents, les collisions gaz-grain induisent uncouplage entre les grains et le gaz qui est responsable de la perte de masse des �etoiles.La vitesse de d�erive des grains par rapport au gaz s'�ecrit (Jones et al., 1997) :vd � (QprL�v_Mc )1=2 (1.1)o�u Qpr est l'e�cacit�e de la pression de radiation, L� la luminosit�e de l'�etoile, v lavitesse terminale du gaz, _M le taux de perte de masse de l'�etoile et c la vitesse dela lumi�ere. Qpr d�epend de l'e�cacit�e d'absorption et de di�usion des grains et d'unefonction de phase repr�esentative de la distribution de l'�energie lumineuse di�us�ee.Sa valeur d�epend des caract�eristiques physiques des grains (g�eom�etrie, composition,etc.). Ainsi, les grains de graphite sont plus sensibles �a la pression de radiation que lesgrains silicat�es et leur vitesse d'�ejection vd est sup�erieure. On �ecrit g�en�eralement pourles silicates l'e�cacit�e de la pression de radiation sous la forme : Qpr ' 0:02a=500�A o�ua est la taille des grains. Dans les �etoiles ayant une perte de masse sup�erieure �a 10�5M�/an, qui contribuent le plus �a l'injection de la poussi�ere dans le MIS, la vitessed'�echappement de grains de silicates de, par exemple, 0.005 �m est de l'ordre de 1km/s. Les grains sont donc pr�eserv�es de la destruction mais peuvent �eventuellementêtre fragment�es si cette vitesse augmente. Le transfert des grains des enveloppes cir-



48 Les silicates interstellairescumstellaires vers le MIS s'e�ectue sur une �echelle de temps tr�es courte (104 - 105ans) par rapport au temps de vie des grains dans le MIS (� 4 � 108 ans) (Jones et al.,1996). L'alt�eration �eventuelle des grains lors de leur injection dans le milieu interstel-laire ne sera donc importante que si les processus mis en jeu sont tr�es e�caces.C'est donc dans le MIS, o�u les grains r�esident en moyenne � 4 � 108 ans avantd'être d�etruits, que la poussi�ere silicat�ee va �evoluer. Le MIS est un environnementstructur�e constitu�e de plusieurs phases (Whittet, 1992, Jones et al., 1997) :{ les nuages mol�eculaires denses et froids dans lesquels la densit�e est � 103 H/cm3et la temp�erature cin�etique du gaz T est � 15 K. L'hydrog�ene y est pr�esent sousforme mol�eculaire H2 et des mol�ecules complexes existent. Cette phase occupe� 1 % du volume du MIS.{ les nuages atomiques froids, dans lesquels n � 40 H/cm3 et T � 80 K. Ilsoccupent de l'ordre de 2 - 4 % du MIS. L'hydrog�ene y est pr�esent sous formeatomique.{ le milieu di�us chaud qui a une temp�erature cin�etique de l'ordre de 104 K etune densit�e n � 0.25 H/cm3, il occupe � 20 - 40 % du MIS.{ le milieu internuage, tr�es chaud et tr�es peu dense : n � 0.003 H/cm3 et T �5 � 105 K. L'hydrog�ene y est ionis�e. Il occupe entre 60 et 80 % du volume duMIS.On remarque que la quasi-totalit�e du volume du MIS est occup�ee par le gaz chaud,ionis�e et peu dense et que l'essentiel de sa masse r�eside dans les nuages mol�eculaireset atomiques et occupe un volume tr�es faible. Sous l'action photodissociative et pho-toionisante du rayonnement des �etoiles massives les nuages mol�eculaires et atomiquesfroids se dissipent dans le milieu di�us chaud sur une �echelle de temps de l'ordre de� 3 � 107 ans (McKee, 1989). Le milieu chaud est lui aussi transform�e en nuagesfroids par recombinaison dans des r�egions prot�eg�ees et par compression lors de lapropagation des chocs sur des �echelles de temps de l'ordre de � 3 � 106 ans (Joneset al., 1997).Au cours de son �evolution, la poussi�ere va transiter �a travers les di��erentes phasesdu MIS. Dans les phases denses du MIS, elle est soumise �a des processus non destruc-tifs tels que la coagulation des grains ou l'accr�etion du gaz �a la surface des grains.Ce n'est pas le cas dans les phases chaudes de plus faible densit�e, dans lesquelles lesondes de choc des supernovae peuvent se propager et qui, via les collisions gaz-grainet grain-grain, vont d�etruire ou fragmenter les grains. De plus les collisions gaz-grainsainsi que l'irradiation des grains, par des photons ou des rayons cosmiques, vont par-



1.3 Le cycle des silicates 49ticiper �a leur �evolution physico-chimique. Ainsi, la pr�esence de bandes d'absorption �a3.1, 4.27, 4.62, 6.8, 7.7, 15.2 �m dans les spectres des nuages mol�eculaires montre quedes mol�ecules simples se sont condens�ees �a la surface des grains et ont �evolu�e chim-iquement grâce �a l'�energie d�epos�ee par les photons et les rayons cosmiques, formantun manteau glac�e compos�e de mol�ecules telles que H2O, CO, CO2, CH4, CH3OH(d'Hendecourt et al., 1996, Whittet et al., 1996, Moore, 1999, Dartois, 1998). En di-rection du Centre Galactique, les observations montrent des bandes �a 3.4 �m et 6.2�m caract�eristiques des groupements aliphatiques dans la mati�ere carbon�ee et quipourraient r�esulter de la photolyse des manteaux de glaces par des photons UV et/oudes rayons cosmiques (Tielens et al., 1996, Schutte et al., 1998).Il est cependant plus di�cile d'�evaluer les e�ets de ces di��erents processus sur lesgrains d'oxydes et de silicates car, du fait du caract�ere r�efractaire de ces esp�eces, les�energies et doses requises pour les alt�erer sont di��erentes de celles des volatiles. Lesr�ecents r�esultats d'ISO semblent pourtant indiquer que la structure des silicates pour-rait être alt�er�ee au sein du MIS puisque l'on n'y observe pas les bandes des silicatescristallins (Paragraphe 1.2.2). De plus, la composition des grains de silicates sembleelle-aussi �evoluer d'une composition de type olivine dans le MIS et autour des �etoiles�evolu�ees vers une composition de type pyrox�ene dans les proto�etoiles (par exempleDorschner et al. (1988)).L'�equilibre entre les processus de formation et de destruction des grains r�egit ladistribution de taille des grains interstellaires. Mathis et al. (1977) ont d�etermin�e,�a partir de l'extinction observ�ee entre 0.11 et 1 �m, une distribution de taille de lapoussi�ere fr�equemment utilis�ee (distribution MRN, Figure 1.17). Ils reproduisent l'ex-tinction observ�ee avec une population de grains d'olivine et d'enstatite amorphes, deSiC, de magn�etite et de graphite dont la distribution de taille suit une loi de puissancede forme : n(a) / a�� avec � compris entre 3.3 et 3.6 et des grains de rayon a comprisentre 0.005 et 1 �m pour les grains de graphite, et entre 0.025 et 0.25 �m pour lesautres esp�eces. Si la taille des grains change, l'extinction observ�ee va être modi��ee.L'observation et la mod�elisation de l'extinction montrent ainsi qu'il y a plus de grosgrains dans les milieux denses et plus de petits grains dans le milieu di�us (Cardelliet al., 1989, Kim et al., 1994). Les mod�eles r�ealis�es par Jones et al. (1996) montrenten e�et que, dans le milieu di�us, les grains de taille sup�erieure �a 0.1 �m sont e�-cacement convertis en petits grains par les collisions grain-grain. Plusieurs �etudes dela distribution de taille, �a la lumi�ere de nouvelles observations et/ou en prenant encompte les di��erents processus susceptibles de la modi�er, ont �et�e entreprises. A par-tir d'observations entre 0.1 et 5 �m du milieu interstellaire di�us et dense, Kim et al.
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Fig. 1.17: Distribution de taille de la poussi�ere dans le milieu di�us (�a gauche) et dansle milieu dense (�a droite). Les histogrammes repr�esentent les distributions de taille pourdes grains de silicate (en haut) et de graphite (en bas, d�ecal�es d'un facteur 10 par soucide clart�e). Ces distributions sont calcul�ees d'apr�es les observations de l'extinction avec lam�ethode du maximum d'entropie. Les lignes tiret�ees repr�esentent le meilleur ajustementdes observations pour des distributions de taille exprim�ees sous la forme : a�nexp(�a=ab).Les lignes continues �a gauche repr�esentent les distributions de taille MRN correspondantes.On observe que le milieu di�us contient moins de gros grains que le milieu dense. D'apr�esKim et al. (1994).(1994) d�eterminent une distribution de taille pour chacune des phases. La di��erenceentre ces deux distributions est que celle du milieu dense contient moins de petitsgrains et plus de gros grains que celle du milieu di�us (Figure 1.17). Ces distributionssont aussi plus complexes que la distribution MRN, en particulier, la coupure abrupteet non physique de cette derni�ere y est remplac�ee par une d�ecroissance exponentiellede la taille des grains �a partir de � 0.2 �m. D'autres mod�eles, prenant en comptela compacit�e des grains, ont �et�e r�ealis�es par O'Donnell & Mathis (1997). Toutes ces�etudes ont a�n�e la distribution MRN d�etermin�ee il y a 25 ans.1.3.3 Destruction de la poussi�ereLes observations, dans la phase gazeuse des di��erentes phases du MIS, de l'abon-dance des �el�ements constitutifs de la poussi�ere r�efractaire, tels que Si, Mg, Fe, mon-trent que ceux-ci sont plus abondants dans le milieu di�us que dans les nuages denseset froids (Cowie, 1978, Sembach & Savage, 1996, Jones, 2000). Ceci re�ete la de-struction totale ou partielle des grains dans le milieu di�us. Cette destruction estdue �a la vaporisation, �a l'�erosion et/ou �a l'explosion des grains dans les ondes de



1.3 Le cycle des silicates 51choc de grandes vitesses se propageant dans le milieu di�us, qui lib�erent dans le gazles �el�ements de la phase solide (Draine & Salpeter, 1979, McKee, 1989, Jones et al.,1994).La comparaison entre le temps de vie des grains, � 4 � 108 ans, et le tempsn�ecessaire pour r�ealimenter le MIS en poussi�ere nouvellement form�ee, � 3 � 109 ans(Jones et al., 1994), montre que les mod�eles actuels sont confront�es �a un importantprobl�eme puisqu'ils pr�edisent que la poussi�ere est d�etruite dix fois plus vite qu'ellen'est produite. Toutefois, la d�etermination de la dur�ee de vie des grains dans le MISn�ecessite de faire intervenir de nombreux param�etres et processus physiques, qui, pourcertains d'entre eux, sont tr�es mals contraints. Ainsi, il se peut que la fr�equence dessupernovae d�etruisant r�eellement des grains soit surestim�ee, et donc la dur�ee de viedes grains sous-estim�ee. Ce peut être le cas si les supernovae se situent dans des amascar elles peuvent alors exploser dans des zones vid�ees de leur mati�ere par l'explosiond'une pr�ecedente supernova : les chemin�ees galactiques (Normandeau et al., 1996).Une mauvaise estimation des �echelles de temps du cycle de la mati�ere �a travers lesdi��erentes phases du MIS peut �egalement modi�er la d�etermination de la dur�ee devie des grains. En�n la structure des grains doit être prise en compte dans les calculsde l'e�cacit�e des m�ecanismes de destruction. En e�et, des mod�eles montrent que lesgrains poreux sont moins facilement d�etruits par vaporisation car pr�ef�erentiellementfragment�es en plus petits grains (Dominik et al., 1995, O'Donnell & Mathis, 1997).Or la mod�elisation de la poussi�ere silicat�ee montre que les bandes �a 9.7 et 18 �mobserv�ees dans le MIS sont reproduites par des grains contenant plus de 25 % devide plutôt que par des grains compacts (Mathis, 1998). D'autre part, l'analyse desobservations X de la di�usion des grains dans des novae et dans des �etoiles binaires�eclips�ees semble �egalement indiquer que les grains, silicat�es ou carbon�es, sont poreux(Clark et al., 1994, Mathis et al., 1995). Il faut cependant noter que la m�ethode demod�elisation de la poussi�ere utilis�ee dans ces �etudes est contest�ee par Smith & Dwek(1998, 2000). Une mod�elisation plus rigoureuse devrait permettre de con�rmer, ounon, les r�esultats de Clark et al. (1994) et Mathis et al. (1995).
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Chapitre 2Interaction de particules solidesavec un rayonnement�electromagn�etique

Une distribution de particules solides plac�ees dans un champ de rayonnement in-teragit avec celui-ci en absorbant une partie de ce rayonnement et en en di�usantune autre partie. La somme de ces deux e�ets constitue l'extinction subie par lerayonnement. Cette extinction d�epend de nombreux param�etres : composition, struc-ture, distribution de taille et de forme des particules, longueur d'onde et polarisationdu rayonnement incident, etc.. Di��erentes th�eories permettent de prendre en compteces di��erents param�etres a�n de mod�eliser l'extinction. Mais l'�etude de la poussi�ereinterstellaire pose le probl�eme inverse puisqu'il s'agit de caract�eriser les particulesresponsables de l'extinction observ�ee. Or, en raison du nombre de param�etres libresdont d�epend l'extinction, ceci s'av�ere di�cile �a r�ealiser si l'on ne connâ�t que celle-ci.Il est donc particuli�erement important de connâ�tre et de comprendre le rôle de cha-cun de ces param�etres sur l'extinction a�n de pouvoir restreindre leur nombre lorsdes mod�elisations. 53



54 Interaction de particules solides avec la lumi�ereLes constantes optiques utilis�ees pour mod�eliser l'extinction sont calcul�ees �a par-tir de mesures spectroscopiques en transmittance ou en r�eectance d'�echantillons dediverses g�eom�etries (lames minces, �echantillons massifs, etc.). Il est aussi possible,plutôt que de d�eterminer les constantes optiques des solides pour ensuite mod�eliserl'extinction des grains, de mesurer exp�erimentalement cette extinction. Il s'agit alors,pour interpr�eter les spectres, de d�etenir des �echantillons repr�esentatifs des grains in-terstellaires. La question du choix de ces �echantillons est �evoqu�e dans ce chapitre.Nous y d�ecrivons �egalement la technique exp�erimentale employ�ee pour obtenir desspectres infrarouges d'analogues de la poussi�ere silicat�ee interstellaire. En�n, la com-paraison de cette technique avec celle de la mod�elisation des spectres est pr�esent�ee.2.1 Propri�et�es optiques des solides massifs.Du point de vue physique, l'absorption est la conversion, par la particule, del'�energie �electromagn�etique de la lumi�ere incidente en �energie interne (vibrationnelle,�electronique, rotationnelle). La lumi�ere di�us�ee est la lumi�ere r�e�emise dans toutes lesdirections par les constituants du solide (atomes, mol�ecules, ions, etc.) qui se compor-tent comme des dipôles oscillants coupl�es au champ �electromagn�etique. Elle est li�ee�a l'h�et�erog�en�eit�e, au niveau mol�eculaire ou due �a l'agr�egation de plusieurs mol�ecules,du milieu di�usant.Les propri�et�es optiques des solides massifs sont g�en�eralement d�ecrites par desmod�eles utilisant l'approximation harmonique et qui tiennent compte des car-act�eristiques physico-chimiques de ces solides. Ils font appel �a des d�eveloppementscomplexes de m�ecanique quantique (par exemple Poulet & Mathieu (1970)). Toute-fois, la physique de base peut être approch�ee �a partir d'un mod�ele classique tr�essimple : le mod�ele de Lorentz, dans lequel les �electrons et les ions de la mati�ere sontconsid�er�es comme des oscillateurs harmoniques soumis �a un champ �electromagn�etiqueharmonique externe. L'�equation de mouvement de ces oscillateurs est :m�x+ b _x + kx = eE (2.1)o�u E est le champ externe (on suppose que le champ local \vu" par un oscillateurest �egal au champ externe E), m la masse de l'oscillateur, e sa charge, k la constantede raideur du ressort, x le d�eplacement de l'oscillateur par rapport �a sa positiond'�equilibre et b _x la force de frottement visqueux associ�ee au mouvement de l'oscilla-teur. Si le champ E est harmonique avec une fr�equence temporelle !, la solution del'�equation (2.1) s'�ecrit :



2.1 Propri�et�es optiques des solides massifs. 55x = (e=m)E!20 � !2 � i! (2.2)o�u !20 = k=m et  = b=m. Le d�eplacement x peut �egalement s'exprimer sous laforme Aei�(eE=m) o�u l'amplitude A et la phase � ont pour expression :A = 1[(!20 � !2)2 + 2!2]1=2 (2.3)� = tan�1 !!20 � !2 (2.4)Le champ E induit donc un moment dipolaire p = ex pour chaque oscillateur. Lemoment dipolaire total est la somme des moments dipolaires de tous les oscillateurs :P = !2p!20 � !2 � i!"0E (2.5)Par d�e�nition P = "0�E, o�u "0 est la permittivit�e du milieu ambient et � la sus-ceptibilit�e �electrique du solide. La fonction di�electrique de l'ensemble des oscillateursharmoniques est : � = �0 + i�00 = 1 + � = 1 + !2p!20 � !2 � i! (2.6)avec : �0 = 1 + !2p(!20 � !2)(!20 � !2)2 + 2!2 (2.7)�00 = !2p!2(!20 � !2)2 + 2!2 (2.8)
Il existe d'autres approches pour d�ecrire les constantes optiques des solides. Lemod�ele de Lorentz pr�esent�e ci-dessus repr�esente les solides comme une châ�ne uni-dimensionnelle d'oscillateurs identiques (même masse, même constante de raideur).Di��erents mod�eles simples peuvent am�eliorer cette description, tel que le mod�elemulti-oscillateurs qui consid�ere plusieurs oscillateurs de masse et constante de raideurdi��erentes et de fait plusieurs fr�equences de r�esonance, c'est-�a-dire plusieurs zonesd'absorption. Le mod�ele d'oscillateur anisotropique prend en compte l'anisotropie dessolides en mod�elisant chaque direction du solide par un oscillateur particulier. Celarevient �a exprimer la fonction di�electrique �, scalaire dans les mod�eles de Lorentz etmulti-oscillateurs, par un tenseur de dimension 3�3. Lorsque le milieu est isotrope



56 Interaction de particules solides avec la lumi�ereFig. 2.1: Carat�eristiques du com-portement en fr�equence de la fonc-tion di�electrique d'un mat�eriaudi�electrique id�eal. D'apr�es Bohren &Hu�man (1983). Les trois domainesspectraux o�u les solides vont ab-sorber la lumi�ere sont l'infrarougelointain, moyen et l'UV.
comme c'est le cas des solides amorphes, liquides, et cristaux cubiques, la fonctiondi�electrique est la même dans les trois directions. Les cristaux uniaxiaux (t�etragonaux,hexagonaux, trigonaux) ont deux direction �equivalentes et �1 6= �2 = �3 alors que lescristaux biaxiaux (orthorombique, triclinique,monoclinique) n'ont aucune direction�equivalente et �1 6= �2 6= �3 (cas de l'olivine et de l'enstatite). On peut citer �egalementle mod�ele de Drude qui est une adaptation du mod�ele de Lorentz aux mat�eriaux con-ducteurs.Le comportement de la fonction di�electrique d'un mat�eriau di�electrique id�ealen fonction de la fr�equence est illustr�e �a la Figure 2.1. Quand ! = 0 la fonctiondi�electrique est �egale �a la somme des contributions des dipôles permanents. ! aug-mentant, la contribution des dipôles permanents diminue, � atteint une valeur con-stante �0� puis oscille aux fr�equences carat�eristiques des absorptions du solide. Pourun solide on s'attend �a ce qu'il y ait, sch�ematiquement, trois zones defr�equences pour lesquelles celui-ci n'est pas transparent et absorbe lalumi�ere : le domaine millim�etrique et l'infrarouge lointain qui correspon-dent aux vibrations externes du r�eseau, l'infrarouge moyen qui correspondaux vibrations internes des mol�ecules du solide et l'ultraviolet qui corre-spond aux transitions �electroniques dans les atomes/mol�ecules du solide.Les propri�et�es optiques des solides sont �egalement d�ecrites par l'indice de r�efractioncomplexe m = n+ ik, qui est une grandeur d�eriv�ee de la fonction di�electrique :�0 = n2 � k2 �00 = 2nk (2.9)



2.2 Propagation de la lumi�ere �a travers un milieu particulaire. 57n = sp�02 + �002 + �02 k = sp�02 + �002 � �02 (2.10)2.2 Propagation de la lumi�ere �a travers un milieuparticulaire.Lors du passage d'un faisceau lumineux �a travers un nuage de particules dans unmilieu non �emissif, son intensit�e est att�enu�ee selon la loi de Beer-Lambert. L'intensit�e,It, du faisceau d'un rayon lumineux ayant parcouru une distance h �a travers ce milieuest alors : ItIi = e��exth (2.11)o�u Ii est l'intensit�e initiale du faisceau. �ext, le coe�cient d'att�enuation, d�ependde l'absorption et de la di�usion de la lumi�ere par le milieu :�ext = �(Cabs + Cdif) (2.12)avec � le nombre de particules par unit�e de volume et Cabs et Cdif les sectionse�caces d'absorption et de di�usion. L'extinction est aussi souvent exprim�ee parl'e�cacit�e d'extinction Qext (= Qabs+Qdif) qui est �egale �a Cext (= Cabs+Cdif) divis�epar la section e�cace g�eom�etrique :Qext = Cext=A (A = �a2 pour une sph�ere, de rayona). L'�equation (2.11) peut se r�e�ecrire avec des termes plus courants en astrophysique :ItIi = e�� (2.13)o�u � , la profondeur optique du milieu travers�e par la lumi�ere, s'exprime en fonctiondes sections e�caces d'absorption et de di�usion et de la densit�e de colonne N dumilieu (nombre de particules absorbantes dans une colonne de mati�ere de 1 cm2 dediam�etre) : � = �ext � h = NCext = N(Cabs + Cdif) (2.14)Si la source du rayonnement est d�ecoupl�ee du milieu absorbant, on peutdonc directement comparer les observations, exprim�ees en profondeur op-tique, �a la section e�cace d'extinction Cext.11Si la source du rayonnement est coupl�ee au milieu absorbant, la comparaison n'est plus directeet il faut tenir compte du transfert de rayonnement.



58 Interaction de particules solides avec la lumi�ereLa d�etermination des coe�cients d'absorption et de di�usion Cabs et Cdif r�esultantde l'absorption et de la di�usion de la lumi�ere par des particules est un probl�eme�electromagn�etique. Il s'agit de r�esoudre les �equations de Maxwell dans le milieu am-biant et dans la particule, en tenant compte des conditions aux limites �a la surfacede la particule. En 1908, Mie (1908) donne une solution exacte du probl�eme de lapropagation d'une onde plane �electromagn�etique se propageant dans un milieu nonabsorbant contenant une sph�ere de rayon a et d'indice de r�efraction complexe m.Il formalise la r�esolution approch�ee du probl�eme pour des particules de forme quel-conque. La th�eorie de Mie permet donc de calculer les e�cacit�es d'absorption et dedi�usion en fonction du param�etre de taille x = 2�a=� et de l'indice de r�efractioncomplexe de la (ou des) particule(s) m = n+ ik. Elle repose sur plusieurs hypoth�eses :{ ne sont consid�er�ees que les interactions entre la lumi�ere et une seule particule.{ les propri�et�es optiques de la particule sont compl�etement d�ecrites par les con-stantes optiques n et k (ou la fonction di�electrique �) du mat�eriau la constituant.(Ceci peut ne pas être le cas pour des particules tr�es petites pour lesquelles lesmodes de surface ou les modes propres peuvent devenir dominants).{ les particules sont isol�ees : chaque particule est soumise au champ externe inci-dent initial seul et non au champ di�us�e par les autres particules.{ pour une distribution de particules s�epar�ees les unes des autres de fa�conal�eatoire, la di�usion est incoh�erente, c'est �a dire que le rayonnement di�us�epar l'ensemble des particules est �egal �a la somme des rayonnements di�us�es parchacune des particules.{ le milieu dans lequel baignent les particules est isotrope, homog�ene, lin�eaire etnon absorbant.2.3 Particule de forme quelconqueSi on consid�ere une particule arbitraire illumin�ee par une onde plane harmoniquese propageant dans la direction z (Figure 2.2), en appliquant les conditions aux limitesappropri�ees et en consid�erant que loin de la particule (kr � 1) le champ di�us�e estpresque transverse (Es:er � 0) on trouve que le champ di�us�e Es par la particule estreli�e au champ incident Ei par la forme asymptotique :0@ EksE?s 1A = eik(r�z)�ikr 0@ S2 S3S4 S1 1A0@ EkiE?i 1A (2.15)o�u Sj (j=1,2,3,4) constituent la matrice d'amplitude de di�usion et d�ependent del'angle de di�usion � et de l'angle azimuthal �.



2.3 Particule de forme quelconque 59
Fig. 2.2: G�eom�etrie du probl�eme del'interaction d'une particule avec unrayonnement �electromagn�etique. D'apr�esBohren & Hu�man (1983).

Si on construit une sph�ere imaginaire autour de la particule, l'�energie�electromagn�etique traverse la sph�ere avec un taux �egal �a l'int�egrale sur la surfacede la sph�ere du vecteur de Poynting (lui même �egal �a la partie r�eelle du produit vec-toriel des champs �electrique et magn�etique). Ce tauxWabs peut se d�ecomposer en deuxtermes : Wabs = Wext�Wdif . Le taux d'absorption de l'�energie par la sph�ere, c'est-�a-dire par la particule puisque le milieu est non-absorbant, est �egal au taux d'extinctionmoins le taux de di�usion. Ces taux de transfert de l'�energie sont directement propor-tionnels aux sections e�caces Cabs, Cext et Cdif . Connaissant Ei (2.15), les �equationsde Maxwell nous donnent le champ magn�etiqueHi et doncWabs etWsca et �nalementCabs, Cext et Cdif : Cext = 4�k2Ref(X:e)�=0g (2.16)Cdif = Z4� jXj2k2 d
 (2.17)o�u X est le vecteur d'amplitude de la di�usion exprim�e dans la base (eks, e?s) :X = (S2cos�+S3sin�)eks+(S4cos�+S1sin�)e?s. Calculer l'e�cacit�e d'extinctiond'une particule revient donc �a calculer les �el�ements de la matrice de di�usion.



60 Interaction de particules solides avec la lumi�ere2.4 Particule sph�eriqueLe raisonnement est le même dans le cas d'une particule sph�erique mais leprobl�eme peut alors se r�esoudre de mani�ere exacte. Il n'est en e�et pas n�ecessaire defaire l'hypoth�ese que le champ di�us�e est tranverse loin de la particule car l'expres-sion exacte de Es existe. La sph�ere imaginaire plac�ee autour de la particule de formequelconque est maintenant r�eelle et c'est la particule elle-même. Es est d�etermin�e enexprimant le champ en harmoniques sph�eriques et en r�esolvant l'�equation de la prop-agation d'une onde plane en coordonn�ees polaires sph�eriques avec les conditions auxlimites appropri�ees �a la surface de la sph�ere. La r�esolution du probl�eme est d�etaill�eedans Bohren & Hu�man (1983). On trouve �nalement pour les sections e�caces d'ex-tinction et de di�usion : Cext = 2�k2 1Xn=1(2n+ 1)Re(an + bn) (2.18)Cdif = 2�k2 1Xn=1(2n+ 1)(janj2 + jbnj2) (2.19)o�u an et bn sont les coe�cients de di�usion. Ils s'expriment �a l'aide des fonctionsde Bessel de premier et second type Jn+1=2 et Yn+1=2 . Ils d�ependent de l'indice der�efraction relatif m = n+ ik et du param�etre de taille x = 2�na� :an = m n(mx) 0n(x)�  n(x) 0n(mx)m n(mx)�0n(x)� �n(x) 0n(mx) (2.20)bn =  n(mx) 0n(x)�m n(x) 0n(mx) n(mx)�0n(x)�m�n(x) 0n(mx) (2.21)avec :  n(�) = q��2 Jn+1=2(�) et �n(�) = q��2 Jn+1=2(�) + iq �2� Yn+1=2(�), o�u � estune variable quelconque.Pour obtenir l'extinction il faut calculer num�eriquement les coe�cients de di�u-sion an et bn et leur somme. Des programmes calculant les e�cacit�es d'extinctionet la distribution angulaire de la di�usion existent et sont librement disponibles surl'internet2. J'ai utilis�e pour mes travaux le programme \bhmie"3.2Voir par exemple le site : http ://atol.ucsd.edu/%7Epatau/scatlib/3disponible sur le site mentionn�e ci-dessus



2.5 E�ets de la taille des grains 612.5 E�ets de la taille des grainsQuand la taille des grains (sph�eriques) est petite par rapport �a la longueur d'onde,il est possible d'obtenir des expressions approch�ees des e�cacit�es d'absorption et dedi�usion calcul�ees par la th�eorie de Mie. Ces mêmes expressions peuvent �egalementse d�eduire si l'on consid�ere la particule comme un dipôle id�eal. A partir de cette hy-poth�ese physique, on peut d�eterminer les expressions des e�cacit�es d'absorption et dedi�usion pour des particules de forme quelconque, petites devant la longueur d'onde.Du point de vue math�ematique, on peut obtenir des expressions simpli��ees descoe�cients de di�usion an et bn (2.20, 2.21), calcul�ees par la Th�eorie de Mie, end�eveloppant les diverses fonctions les constituant en s�eries de puissance. En supposantque x = 2�a=� << 1 et jmjx = jmj2�a=� << 1 (ces deux conditions d�e�nissent ceque l'on appelle la limite de Rayleigh), les e�cacit�es d'absorption et de di�usions'expriment de la mani�ere suivante :Qabs = 4xIm(m2 � 1m2 + 2) = 4xIm(�� 1�+ 2) (2.22)Qdif = 83x4jm2 � 1m2 + 2 j2 = 83x4j�� 1�+ 2 j2 (2.23)Si, en plus des deux hypoth�eses pr�ec�edentes, j ��1�+2 j d�epend peu de la longueurd'onde, Qabs et Qdif ont un comportement tr�es simple en fonction de la longueurd'onde : Qabs / 1� Qdif / 1�4La di�usion est dans ce cas appel�ee di�usion de Rayleigh. Il est important denoter que la limite de Rayleigh n'implique donc pas forc�ement que la di�usion ait uncomportement en 1=�4 puisque cela n�ecessite, en plus de deux conditions de la limitede Rayleigh, que j ��1�+2 j varie peu avec la longueur d'onde. Ceci n'est par exemple pastoujours le cas pour les particules m�etalliques. La limite de Rayleigh est d�e�niepar les deux conditions : x << 1 et jmjx << 1. Cette derni�ere hypoth�ese, sou-vent omise, signi�e que lorsque le module de l'indice m augmente, dans les bandesd'absorption par exemple, l'approximation portera sur des plus petits grains que dansle continuum. Elle pose donc une contrainte plus s�ev�ere sur la taille des particules quela premi�ere hypoth�ese seule. Pour des mat�eriaux di�electriques tels que les silicates, lesdeux conditions sont remplies pour des tailles de grains similaires car les constantesoptiques augmentent peu dans les bandes d'absorption. Ce n'est pas toujours le cas



62 Interaction de particules solides avec la lumi�erepour des mat�eriaux conducteurs tels que les m�etaux, dont l'indice m varie tr�es forte-ment.Il est possible, pour des particules sph�eriques, d'�etudier le domaine de validit�ede l'approximation de Rayleigh. Somsikov & Voshchinnikov (1999) ont d�etermin�e lestailles maximales de grains de silicate entour�es d'un manteau de glace d'eau, pourlesquelles l'approximation de Rayleigh reste valide. Ils trouvent que les calculs del'extinction dans l'approximation de Rayleigh ont une pr�ecision d'au moins 10% parrapport aux calculs exacts pour des grains de tailles inf�erieures �a 1.15 �m, 0.85 �m et0.25 �m dans les bandes �a 18, 10 et 3 �m respectivement. La majorit�e des grainsde silicate interstellaires ont une taille inf�erieure �a 0.2 �m et l'�etude deleur composition s'e�ectue dans l'infrarouge moyen et lointain (� � 8 �m).On est donc dans la limite de Rayleigh et on peut calculer l'extinction �al'aide des �equations (2.22) et (2.23). De plus j ��1�+2j varie peu et la di�usionest en ��4, n�egligeable devant l'absorption.D'un point de vue physique on retrouve les mêmes expressions des e�cacit�esd'absorption et de di�usion que (2.22) et (2.23) si on consid�ere que la sph�ere est�equivalente �a un dipôle id�eal oscillant dans un champ �electromagn�etique. On peut ene�et montrer qu'une sph�ere homog�ene et isotrope de permittivit�e "1, plong�ee dans unmilieu homog�ene de permittivit�e "m o�u r�egne un champ �electrostatique E = E0ez,se comporte comme un dipôle id�eal plac�e dans le même champ. Le moment dipolaired'un tel dipôle est p = �"mEo, o�u � est la polarisabilit�e de la sph�ere qui re�etel'amplitude du d�eplacement des barycentres des charges positives et n�egatives :� = 4�a3 "1 � "m"1 + 2"m (2.24)
Si on consid�ere toujours que la sph�ere est un dipôle id�eal mais plac�ee dans unchamp �electromagn�etique non �electrostatique, E = E0ei(kz�!t)ex, le dipôle associ�e �ala sph�ere s'�ecrit : p = "m�E0e�i!tex. Ce dipôle oscille dans le champ et rayonne. Lechamp di�us�e s'�ecrit alors :Es = eik(r�z)�ikr XE avec E = E0eikz et X = ik34� �er ^ (er ^ ex) (2.25)Les valeurs des e�cacit�es d'absorption et de di�usion se d�eduisent des �equations(2.16) et (2.17) et avec les valeurs de X et � (2.24, 2.25) ci-dessus on trouve :



2.5 E�ets de la taille des grains 63

Fig. 2.3: E�cacit�e d'extinction (enhaut �a gauche), d'absorption (en haut �adroite) et de di�usion (ci-contre) pourdes grains de bronzite (Mg0:9Fe0:1SiO3)de di��erentes tailles. Les e�cacit�espr�esent�ees ont �et�e normalis�ees par lataille des grains. Pour Qabs et Qext, dehaut en bas : 0.1 �m, 2 �m et 5 �m.Pour Qsca de bas en haut : 0.1 �m,2 �m et 5 �m. Les spectres ont �et�ed�ecal�es par souci de clart�e.Cabs = kIm(�) = �a24xIm( "1 � "m"1 + 2"m ) (2.26)Cdif = k46� j�j2 = �a2 83x4j "1 � "m"1 + 2"m j2 (2.27)Les �equations (2.22) et (2.23) constituent un cas particulier des �equations (2.26) et(2.27) avec "m = 1 et "0 = 1 (� = ""0 ), c'est-�a-dire un milieu ambiant non absorbant.Les Figures 2.3 et 2.4 montrent l'inuence de la taille des grains sur les e�cacit�esd'absorption et de di�usion et sur l'extinction r�esultante pour des grains de silicatesamorphes et cristallins. Pour les grains de 0.1 �m, dans la limite de Rayleigh, Qabset Qdif ont �et�e calcul�es avec les formules approch�ees (2.26, 2.27) alors que pour lesgrains plus gros elles ont �et�e calcul�ees par un programme de di�usion de Mie. Onvoit que dans la limite de Rayleigh, l'extinction est largement domin�ee par l'ab-sorption, l'e�cacit�e de di�usion �etant de quatre ordres de grandeur plus faible quel'e�cacit�e d'absorption. Quand la taille du grain augmente, l'e�cacit�e de di�usion
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Fig. 2.4: E�cacit�e d'extinction (enhaut �a gauche), d'absorption (en haut �adroite) et de di�usion (ci-contre) pourdes grains de silicate amorphes de com-position de type pyrox�ene de di��erentestailles : 0.1 �m (trait plein), 2 �m(tirets), 5 �m (tirets-pointill�es). Les ef-�cacit�es pr�esent�ees ont �et�e normalis�eespar la taille des grains.
augmente jusqu'�a devenir comparable �a celle de l'absorption et les bandes d'absorp-tion disparaissent. Les bandes �a courte longueur d'onde sont les premi�eres a�ect�ees.Pour des grains de 5 �m, les bandes d'absorption ont presque enti�erement disparu etl'extinction n'a plus de signature spectrale caract�eristique. D'autre part, l'e�cacit�ed'extinction des gros grains est inf�erieure �a celle des grains les plus petits (Figures2.3 et 2.4). Ce sont donc les petits grains qui participent le plus �a l'extinction totale.Les grains interstellaires plus gros que quelques microns (� 5�m) sontdonc di�cilement identi�ables car ils ne participent �a l'extinction globaleque par une composante faible sans bande spectrale. Il existe donc un biaisobservationnel : lorsqu'on �etudie les bandes spectrales dans l'infrarouge onanalyse uniquement les petits grains. La largeur et la forme des bandespeuvent n�eanmoins être utilis�ees pour contraindre la taille maximale desgrains si celle-ci est de l'ordre du micron.



2.6 E�ets de forme des grains 652.6 E�ets de forme des grainsDe la même mani�ere que pour une sph�ere, on peut utiliser l'approximation�electrostatique pour calculer les e�cacit�es d'absorption et de di�usion d'une par-ticule de forme quelconque. Une particule ellipso��dale caract�eris�ee par trois demi-axestels que a > b > c, plong�ee dans un champ �electrostatique peut être assimil�ee �a undipôle. Si le champ est parall�ele au demi-axe i, la polarisabilit�e de la particule selonce demi-axe est alors : �i = 4�abc "1 � "m3"m + Li("1 � "m) (2.28)o�u Li = abc2 Z 10 dq(j2 + q)q(a2 + q)(b2 + q)(c2 + q) (2.29)avec j = a; b; c pour i = 1; 2; 3 respectivement et L1 + L2 + L3 = 1. Pour le casparticulier de la sph�ere, a = b = c et donc L1 = L2 = L3 = 1=3 et la moyennede la polarisabilit�e selon les axes a, b et c est bien �egale �a l'�equation (2.24). Con-naissant la polarisabilit�e on peut donc d�eterminer Qdif et Qabs �a l'aide des relations(2.26) et (2.27). Il est important de noter que, parce que la d�etermination de la po-larisabilit�e � et des e�cacit�es d'extinction et de di�usion repose sur l'approximation�electrostatique, on ne peut calculer l'extinction d'une particule de forme quelconqueque dans l'approximation de Rayleigh.Dans le cas de particules sph�ero��dales pour lesquelles deux des demi-axes sont�egaux, les facteurs g�eom�etriques Li peuvent être calcul�es analytiquement. Pour uneparticule allong�ee (\prolate" en anglais) : a > b = c, les deux demi-axes �egaux sontles plus petits, la particule a une forme de cigare et on a :L1 = 1�e2e2 (�1 + 12e ln(1+e1�e)) avec e2 = 1� b2a2 et L1 = L2, L3 = 1� 2L1Pour une particule aplatie (\oblate" en anglais), les deux demi-axes �egaux sontles plus grands, a < b = c, la particule a une forme de crêpe et on a :L1 = 1+ff (1� arctan(f)) avec f = b2a2 � 1 et L2 = 1�L12 , L2 = L3Les Figures 2.5 et 2.6 montrent comment l'extinction est modi��ee par les variationsde la forme de grains de silicates amorphes et cristallins. La d�eviation de la sph�ericit�ed�eforme les bandes spectrales car la sym�etrie du probl�eme est bris�ee et les conditions
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Fig. 2.5: Inuence de la formedes grains sur le spectre depyrox�ene \cosmique" amorphe.Grains sph�eriques (trait plein) ;grains ellispo��daux (a 6= b =c) grains aplatis : a/b = 1/5(tirets long), a/b = 1/2 (tiretscourts) ; grains allong�es : a/b= 5/1 (pointill�es), a/b = 2/1(pointill�es-tirets).

Fig. 2.6: Inuence dela forme des grains surle spectre de la bronzitecristalline(Mg0:9Fe0:1SiO3).Courbe du bas : par-ticule sph�erique ; au mi-lieu : tirets : grainsallong�es (a/b = 1/2)et trait plein : grainsaplatis (a/b = 2/1) ; enhaut : tirets : grainsallong�es (a/b = 1/5)et trait plein : grainsaplatis (a/b = 5/1).aux limites \vues" par les di��erentes parties de la particule ne sont plus les mêmes.Pour des grains de silicates amorphes, l'augmentation de l'excentricit�e (e=0 pour unesph�ere, 1 pour une aiguille ou un disque dans le cas de grains allong�es et aplatisrespectivement) augmente la largeur des bandes, d�ecale le maximum des bandes versles grandes longueurs d'onde, et augmente l'intensit�e de la bande �a 18 �m par rapport�a la bande �a 10 �m (Figure 2.5). Pour des grains de silicates cristallins, certains picsdes massifs �a 10 et 18 �m sont d�eplac�es (Figure 2.6) et l'intensit�e des pics diminue.



2.7 Distribution de particules 672.7 Distribution de particulesLorsque la lumi�ere traverse un nuage de poussi�eres, interstellaires ou circumstel-laires par exemple, il faut prendre en compte la distribution de taille et de forme desparticules, ainsi que leur orientation dans le champ de rayonnement si elles ne sontpas sph�eriques. Si on suppose que les particules sont isol�ees, alors l'extinction totalede la lumi�ere est la somme des extinctions de chaque particule.Les di��erentes distributions de taille pour les grains de silicates interstellairesconsid�erent que les plus gros grains ont une taille maximale de l'ordre 0.25 �m. Or,quelle que soit leur forme, on est, pour des grains de cette taille, dans la limite deRayleigh pour des longueurs d'onde � 3 �m, c'est-�a-dire que la d�etermination dese�cacit�es d'absorption et de di�usion est ind�ependante de la taille des grains. Pourl'�etude des silicates interstellaires dans l'infrarouge, �a des longueurs d'on-des sup�erieures �a � 8 �m, il n'est donc pas n�ecessaire de tenir compte dela distribution de taille des grains si ceux-ci ont une taille maximale de �0.8 �m.On a vu que la forme des bandes des silicates d�epend de la formedes particules, même si celles-ci sont petites devant la longueur d'onde.Il faut donc tenir compte de la forme de chaque particule pour mod�eliserl'extinction d'une distribution de particules submicroniques. On d�e�nit pourcela une fonction de probabilit�e de forme P(L1; L2) qui donne la probabilit�e d'avoir ungrain ellipso��dal de facteurs g�eom�etriques (L1,L2). L'e�cacit�e d'absorption moyennede la distribution de particules est alors :<< Cabs >>= Z Z� < Cabs > P(L1; L2)dL1dL2 (2.30)o�u � repr�esente le domaine de valeurs possibles pour les facteurs g�eom�etriquesL1 et L2 et < Cabs > est l'e�cacit�e d'absorption d'un grain ellipso��dal d'orientationquelconque, calcul�ee �a l'aide des �equations (2.26) et (2.28) et moyenn�ee sur les troisdirections principales de la particule.La distribution de forme la plus simple consid�ere que toutes les formes(entre la sph�ere, l'aiguille et le disque) sont �equiprobables et orient�ees defa�con al�eatoire : c'est la distribution continue d'ellipso��des (CDE). Dans cecas P(L1; L2) = 2 et :
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Fig. 2.7: Comparaison del'extinction due �a des partic-ules sph�eriques (trait plein)et �a une distribution continued'ellipso��des (tirets) pour desgrains d'enstatite cristalline(Mg0:9Fe0:1SiO3, en haut) etde pyrox�ene amorphe (enbas). Pour les grains d'en-statite, le spectre pr�esent�e estla moyenne des spectres cal-cul�es pour les trois axes ducristal.

<< Cabs >>= k�Im� 2��� 1Log(�)� (2.31)o�u Log(z) = Log(r) + i� si z = rei�.La Figure 2.7 montre qu'adopter une distribution de particules de formes el-lipso��dales �elargit les bandes, les d�ecale vers les grandes longueurs d'onde et modi�eleurs rapports d'intensit�e. Cet e�et est plus important pour les grains compos�es demat�eriaux cristallins que pour ceux compos�es de mat�eriaux amorphes, car les ban-des d'absorption des min�eraux cristallins sont plus �nes. La distribution CDE estimportante car elle constitue le meilleur et le plus simple outil pour simuler une dis-tribution de particules de forme r�eguli�ere quelconque. En e�et, la comparaison entredes spectres de laboratoire de min�eraux cristallins, qui ont une distribution de formequelconque, et des spectres d'une distribution de grains CDE, calcul�es �a partir desconstantes optiques des min�eraux, montre un bon accord (Paragraphe 2.9.2). D'autrepart, il n'y a a priori aucune raison pour que les grains interstellaires soient sph�eriques.La comparaison de spectres de laboratoire de silicates cristallins avec des spectres in-



2.8 Grains composites et h�et�erog�enes 69terstellaires pr�esentant les bandes des silicates cristallins montre d'ailleurs qu'il y aun bon accord entre les deux. Pour les grains amorphes, il est plus di�cile de faire ladistinction entre des grains sph�eriques ou ellipso��daux. En e�et, la d�eformation desbandes est le plus souvent cach�ee par la pr�esence de transitions vibrationnelles demol�ecules de glaces (sous forme de manteau) telles que H2O et/ou par des variationsd'intensit�e des bandes dues aux e�ets de transfert de rayonnement.
2.8 Grains composites et h�et�erog�enesLes grains interstellaires peuvent contenir des inclusions de divers mat�eriaux, enparticuliers des oxydes (FeO, Fe2O3, Fe3O4, Al2O3, MgAl2O4...). Cette id�ee de grainscompos�es de plusieurs types de solides provient d'une part des mod�eles de formationdes grains et d'autre part de l'impossibilit�e de reproduire l'opacit�e observ�ee dansle visible et le proche infrarouge avec des grains de silicates purs (Ossenkopf et al.(1992) et les r�ef�erences cit�ees). D'autre part, dans les milieux froids et denses, lesgrains sont recouverts d'un manteau de glace, de la glace d'eau par exemple pourles grains autour des �etoiles OH/IR (Soifer et al., 1981, Smith et al., 1988, Omontet al., 1990) ou des glaces plus complexes (H2O, CO, CO2, CH4, CH3OH...) pourles grains des r�egions protostellaires (d'Hendecourt et al., 1996, Whittet et al., 1996,Dartois, 1998). De même, dans le milieu interstellaire, les grains sont recouverts d'unmanteau de mati�ere carbon�ee r�efractaire, probablement issu d'une forte irradiation desmanteaux de glaces (Tielens et al., 1996, Schutte et al., 1998). Il est donc importantde pouvoir calculer l'extinction caus�ee par des grains contenant des inclusions d'unautre mat�eriau ou entour�e d'un mat�eriau de composition di��erente.2.8.1 Extinction d'un grain recouvert d'un manteau.Si l'on se place toujours dans l'approximation �electrostatique, on peut trouverl'expression de la polarisabilit�e, et donc de l'extinction, d'une particule ellipso��daleentour�ee d'un manteau de composition di��erente de celle du noyau et d'�epaisseurconstante. Le raisonnement est identique �a celui utilis�e pour une particule nue : ilfaut trouver l'expression des potentiels dans le noyau du grain, dans son manteauet dans le milieu ext�erieur, qui respectent les conditions de continuit�e aux interfacesnoyau-manteau et manteau-milieu ext�erieur.Pour une particule ellipso��dale plong�ee dans un champ �electromagn�etique parall�ele�a l'axe z, dont le noyau et le manteau sont des ellipso��des concentriques de permittivit�e



70 Interaction de particules solides avec la lumi�ere"1 et "2 et de demi-axes a1, b1, c1 et a2, b2, c2, respectivement, la polarisabilit�e est :�3 = �(("2 � "m)["2 + ("1 � "2)(L3(1) � fL3(2))] + f"2("1 � "2))(["2 + ("1 � "2)(L3(1) � fL3(2))]["m + ("2 � "m)L3(2)] + fL3(2)"2("1 � "2))(2.32)o�u � = 4�a2b2c2=3 est le volume de la particule, f = a1b1c1=a2b2c2 est la fractiondu volume totale de l'ellipso��de occup�ee par le noyau et L3(1) et L3(2) les facteursg�eom�etriques du noyau et du manteau (2.29).La sph�ere est un cas particulier pour lequel Lj(1) = Lj(2) = 13 et donc �1 = �2 =�3 = � : � = 4�a32 ("2 � "m)("1 + 2"2) + f("1 � "2)("m + 2"2)("2 + 2"m)("1 + 2"2) + 2f("2 � "m)("1 � "2) (2.33)Connaissant la polarisabilit�e � il est alors facile de calculer l'extinction �a partirde l'�equation (2.26).2.8.2 Extinction d'un grain contenant des inclusions.Pour calculer l'extinction due �a des grains de composition h�et�erog�ene il fautd�eterminer leur fonction di�electrique moyenne �a partir des fonctions di�electriquesdes di��erents mat�eriaux les constituant. Une fois celle-ci d�etermin�ee, il est possible decalculer l'extinction pour des grains sph�eriques ou ellipso��daux �a l'aide des th�eoriesexpos�ees pr�ec�edemment.On peut mod�eliser un grain de composition h�et�erog�ene par un grain constitu�ed'une matrice de composition homog�ene et de fonction dielectrique �m contenantdes inclusions de forme et de taille quelconque et de fonction dielectrique �i. Si onsuppose qu'il n'y a aucune corr�elation entre la taille des inclusions et leur orientationou leur forme, et que toutes les orientations sont �equiprobables, la fonction di�electriquemoyenne du grain s'�ecrit : �av = (1� f)�m +P fi�i�i1� f +P fi�i (2.34)o�u �i d�epend de la fonction de probabilit�e de forme des inclusions, Pi(L1; L2) etfi est la fraction de volume occup�ee par l'inclusion i et f = P fi le volume occup�epar toutes les inclusions.



2.8 Grains composites et h�et�erog�enes 71Fig. 2.8: Inuence de l'incorporationde FeO dans un grain de pyrox�ene cos-mique sur la section e�cace d'extinc-tion Cext. Trait plein : grain de py-rox�ene ; tirets : addition des Cext degrains de pyrox�ene purs et de grains deFeO purs ; pointill�es : manteau de FeO ;pointill�es-tirets : inclusion de FeO. Levolume d'oxyde repr�esente 10% du vol-ume total soit 11% du volume des sili-cates et 20% de la masse des silicates.Si les inclusions sont sph�eriques, � = 3�m=(� + 2�m) et la fonction di�electriquemoyenne est alors : �av = (1� f)�m + 3�mP fi�i�i+2�m1� f + 3�mP fi�i+2�m (2.35)On peut utiliser cette �equation pour d�eterminer la fonction di�electrique moyenned'un grain poreux si on consid�ere que les inclusions sont des inclusions de vide, doncde fonction di�electrique �egale �a 1. Cette m�ethode est correcte pour des porosit�esn'exc�edant pas 20 �a 30 % du volume du grain. Pour des grains de plus grande porosit�e,comme par exemple des grains coagul�es, il existe d'autres m�ethodes de calcul plusadapt�ees (par exemple Stognienko et al. (1995)).2.8.3 E�ets de l'h�et�erog�en�eit�e des grains sur l'extinctionLes mat�eriaux r�efractaires autres que les silicates (les oxydes et m�etaux princi-palement), peuvent se trouver dans la poussi�ere sous di��erentes formes : sous formede grains purs, sous forme d'inclusions dans un grain de silicate ou encore sous formede manteau. La pr�esence de cette composante dans la poussi�ere a une signature in-frarouge. En e�et, soit le mat�eriau a des bandes d'absorption qui apparaissent quandil est pr�esent dans la poussi�ere (c'est le cas des oxydes mais non des m�etaux), soit ilmodi�e l'opacit�e de la poussi�ere (c'est le cas des m�etaux et aussi des oxydes). La formesous laquelle se trouvent ces mat�eriaux r�efractaires inue sur l'e�cacit�e d'extinctionQext de la poussi�ere. Il est donc int�eressant de comparer les spectres de poussi�erescomprenant des oxydes ou des m�etaux sous di��erentes formes.Les Figures 2.8, 2.9 et 2.10 illustrent l'e�et induit par l'ajout des oxydes, FeO et



72 Interaction de particules solides avec la lumi�ereFig. 2.9: Inuence de l'incorporationde Al2O3 dans un grain de pyrox�enecosmique sur la section e�cace d'ex-tinction Cext. Trait plein : grains de py-rox�ene seul ; tirets : addition des Cextde grains de pyrox�ene et de grains deAl2O3 ; pointill�es : manteau de Al2O3 ;pointill�es-tirets : inclusion de Al2O3. Levolume d'oxyde repr�esente 10% du vol-ume total soit 11% de celui des silicateset 15% de la masse des silicates.

Fig. 2.10: Inuence de l'incorporation de Fe dans un grain d'olivine amorphe MgFeSiO4sur la section e�cace d'extinction Cext. Trait plein : olivine seule ; tirets : addition des Cextde grains d'olivine et de grains de fer ; pointill�es-tirets : inclusions de Fe ; pointill�es : manteaude fer. Le volume de fer repr�esente 10% du volume total soit 11% de celui des silicates etplus de 20% de la masse des silicates.Al2O3, et du fer m�etallique �a de la poussi�ere compos�ee de pyrox�ene ou d'olivine amor-phe. Le volume \d'impuret�e" consid�er�e repr�esente 11% du volume des silicates. Enpourcentage par rapport �a la masse des silicates, cela �equivaut �a 20% pour FeO, 15%pour Al2O3 et plus de 20% pour le fer. D'apr�es ces �gures on constate qu'il devraitêtre possible de d�eterminer, pour FeO et pour le fer m�etallique, sous quelle forme ces



2.8 Grains composites et h�et�erog�enes 73mat�eriaux sont pr�esents dans les grains (inclusions, manteau ou population de grainss�epar�es). Dans le cas du FeO qui a une bande forte et �etroite �a � 20 �m , on voitque cela est possible car le spectre du rayonnement �eteint est perturb�e di��eremmentsuivant la fa�con dont on incorpore le FeO. Lorsque le FeO est sous forme de grains,la bande �a � 20 �m est plus prononc�ee que si l'oxyde est incorpor�e dans le grainde silicate. De plus, la modi�cation de l'extinction n'est pas la même si le FeO estsous la forme d'un manteau autour du grain ou bien incorpor�e au grain sous la formed'inclusions. Ceci est probablement dû au fort indice de r�efraction de l'oxyde de fer et�a sa forte variation dans la bande d'absorption (n passe de 0.5 �a 6 entre 20 et 30 �m)par rapport �a celui des silicates qui est quasiment constant dans cette r�egion (n �2) : le rayonnement incident n'est pas perturb�e de la même mani�ere s'il rencontred'abord l'oxyde ou le silicate. Par contre la distinction est tr�es faible pour l'oxyded'aluminium dont l'indice de r�efraction, et sa variation entre 10 et 15 �m (bande deAl2O3) est comparable �a celui des silicates : la pertubation du rayonnement incidentest comparable, que ce rayonnement \voit" d'abord le silicate ou l'oxyde.La situation est toute autre pour le fer. Sous forme m�etallique, le fer n'a pas detransition vibrationnelle active dans l'infrarouge car l'absorption est due essentielle-ment aux �electrons libres du m�etal. La pertubation de l'e�cacit�e d'absorption estdonc di��erente du cas des oxydes pour lesquels elle s'e�ectue principalement dansleurs bandes de vibration. Dans le cas du fer, c'est l'opacit�e aux courtes longueursd'onde (� < 5 �m) qui est modi��ee, mais aucune signature spectroscopique identi-�able (raie, �epaulement) ne vient s'ajouter au spectre du rayonnement �eteint. Il estdonc di�cile, voir impossible, au dela de � 5 - 6 �m de distinguer si le fer est sousla forme d'une population de grains de fer s�epar�ee ou sous forme d'inclusions dansles grains de silicate. Par contre si le fer est sous forme de manteau le changementde l'e�cacit�e d'absorption est �enorme puisque la signature spectrale des silicates estcompl�etement e�ac�ee (l'extinction du fer est sup�erieure �a celle du noyau de silicateet le manteau cache le noyau silicat�e).Dans les nuages mol�eculaires et dans les couches externes des enveloppes circum-stellaires des proto�etoiles ou des �etoiles OH/IR, les grains sont froids et recouvertsd'un manteau de mol�ecules volatiles gel�ees �a leur surface. Il est possible de calculerl'extinction caus�ee par de tels grains composites en utilisant les relations (2.32) et(2.33). Si le manteau de glaces contient plusieurs types de mol�ecules on peut cal-culer sa fonction di�electrique moyenne �a l'aide de l'�equation (2.35). Cependant, lesconstantes optiques des glaces ne sont pas toujours connues, notamment pour lesm�elanges de glaces complexes simul�es en laboratoire. Souvent, l'absorption de grains
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Fig. 2.11: Mod�elisation de la sec-tion e�cace d'extinction d'un grainsph�erique entour�e d'un manteau deglace de composition H2O amor-phe :CO2 :CH3OH=5 :1 :1. Enhaut : grains de pyrox�ene amor-phe ; en bas : grains d'enstatitecristalline. Trait plein : extinctiond'un grain de silicate (rsil = 0.7�m) entour�e d'un manteau de glaced'�epaisseur 0.3 �m; tirets : sommedes sections e�caces d'extinctiond'un grain sph�erique de pyrox�eneamorphe (rsil = 0.7 �m) et d'ungrain sph�erique de glace de vol-ume �equivalent �a celui du manteau ;pointill�es-tirets : extinction du grainde silicate nu.

entour�es de manteaux est donc simplement calcul�ee en additionnant l'extinction dessilicates et des glaces (calcul�ees s�epar�ement ou mesur�ees en laboratoire). D'apr�es laFigure 2.11 on peut constater que les deux m�ethodes de calcul donnent des r�esultatsl�eg�erement di��erents, l'addition des sections e�caces sous-estimant l�eg�erement l'aug-mentation de l'opacit�e dans les bandes des glaces. Ceci est surtout vrai pour le modede libration de la glace d'eau (rotation bloqu�ee, vers 13 �m) qui est tr�es large.
2.9 L'approche exp�erimentale2.9.1 Les �echantillonsA�n d'�etudier la composition et la structure de la poussi�ere dans divers environ-nements astrophysiques, il est n�ecessaire de disposer d'un �eventail aussi large quepossible de min�eraux dont les caract�eristiques physico-chimiques et les propri�et�es



2.9 L'approche exp�erimentale 75spectrales sont connues.Faute d'�echantillon d'origine interstellaire, il n'est pas possible de comparer di-rectement les spectres astronomiques avec des spectres mesur�es en laboratoire degrains de silicates interstellaires. En e�et, parmi les grains pr�esolaires (identi��escomme tels par l'�etude des rapports isotopiques) issus de chondrites primitives, �g-urent des mat�eriaux tels que SiC, Al2O3, Si3N4, des nanodiamants, du graphite (Zin-ner, 1997). Mais, �a ce jour, aucune inclusion silicat�ee interstellaire n'a �et�e identi��eeparmi plus de 50000 �echantillons analys�es (Nitler, 1996). Toutefois, dans les IDPs (In-terplanetary Dust Particles, poussi�ere d'origine ast�ero��dale ou com�etaire) des phasessilicat�ees nomm�ees GEMs (Glass with Embedded Metal and Sul�des) ont �et�e ob-serv�ees. Or ces GEMS pr�esentent des analogies avec les silicates interstellaires, avecnotamment un bon accord spectral des bandes �a � 9.8 et 18 �m (Bradley, 1994,Bradley et al., 1999). Toutefois, aucune anomalie isotopique du silicium et de l'oxyg�enen'a �et�e observ�ee dans ces GEMS et leur identi�cation �a des silicates interstellaires resteincertaine (Rietmeijer, 1998).Les �echantillons utilis�es pour l'�etude de la poussi�ere interstellaire sont donc des�echantillons terrestres naturels ou synth�etiques. Les min�eraux terrestres naturels sontdans leur grande majorit�e cristallins et constituent de ce point de vue de bons ana-logues �a la poussi�ere cristalline silicat�ee r�ecemment mise en �evidence par les obser-vations ISO. Il est cependant possible que certains silicates interstellaires puissentavoir des compositions qui n'ont aucun �equivalent terrestre. Dans ce cas, les silicates\anormaux" identi��es dans les m�et�eorites (par exemples les silicates LIME, Kl�ocket al. (1989)) pourraient servir d'analogues �a la poussi�ere. Toutefois, la quantit�e deces silicates pouvant pr�esenter des anomalies de composition est faible car elle estlimit�ee par les abondances cosmiques de chacun des �el�ements les constituant.Il est par contre n�ecessaire de synth�etiser les silicates amorphes. Il existe pourcela plusieurs techniques, les plus utilis�ees �etant la trempe ultra-rapide du min�eralliquide (par exemple J�ager et al. (1994)), l'ablation laser (par exemple Brucato et al.(1999)) et l'�evaporation (par exemple Hallenbeck et al. (1998)). Chacune de ces tech-niques produit des amorphes de microstructure di��erente. Ainsi la trempe fabriquedes \verres", c'est-�a-dire des amorphes compacts pouvant avoir un ordre �a l'�echelle mi-croscopique, alors que l'�evaporation produit des amorphes tr�es d�esordonn�es et poreux.Lorsque l'on compare les spectres observ�es de silicates amorphes aux spec-tres de laboratoire, on fait donc une hypoth�ese sur la composition maisaussi sur la microstructure du grain.



76 Interaction de particules solides avec la lumi�ereDans ce travail, des min�eraux cristallins naturels et synth�etiques ont �et�e utilis�espour les exp�eriences (spectroscopie infrarouge et irradiation). Pour l'�etude des sili-cates amorphes, les constantes optiques disponibles dans la litt�erature ont �et�e utilis�ees(Henning et al., 1999)4. Il s'agit de verres de silicates fabriqu�es par la technique detrempe (J�ager et al., 1994).2.9.2 La spectroscopie infrarougeL'essentiel de l'information sur la poussi�ere interstellaire provient des spectres in-frarouges des r�egions �eteintes. Ceux-ci pr�esentent de nombreuses bandes en �emissionou en absorption dues �a la vibration des liaisons mol�eculaires constituant les grainsde poussi�ere. La spectroscopie infrarouge donne donc acc�es �a la composition et, pourcertains types de poussi�ere comme les silicates, �a la structure de la poussi�ere.Pour pouvoir comparer les spectres infrarouges avec les donn�ees observationnelles,il est n�ecessaire que les �echantillons �etudi�es aient une g�eom�etrie la plus semblable pos-sible au cas interstellaire (distribution de particules en suspension dans le vide). Latechnique des pastilles, dans laquelle l'�echantillon �a analyser est sous forme de pe-tites particules en suspension dans un milieu transparent �a l'infrarouge, est un bonmoyen d'approcher une telle con�guration. Il s'agit de m�elanger �a une poudre d'unmat�eriau transparent dans l'infrarouge une petite quantit�e de poudre du min�eral�etudi�e. Le m�elange est ensuite press�e a�n d'obtenir un disque compact : la pastille.Les mat�eriaux constituant la matrice des pastilles sont g�en�eralement du bromure depotassium (KBr), de l'iodure de c�esium (CsI) et du poly�ethyl�ene (PE) qui sont trans-parents respectivement sur la gamme de longueur d'onde 0.23 - 25 �m, 0.24 - 70 �met 16 - 1000 �m. L'utilisation de l'un ou l'autre de ces mat�eriaux introduit un l�egerd�ecalage spectral des bandes. Ainsi on observe que �CsIpic � �KBrpic , �videpic � �KBrpic etque �PEpic � �CsIpic . Colangeli et al. (1995) ont montr�e que le d�ecalage des bandes, enmicron, entre le vide et le KBr n'exc�ede pas quelques pourcents. Pour la fabricationdes pastilles de 13 mm de diam�etre utilis�ees dans l'infrarouge proche et moyen, env-iron 300 mg de CsI ou KBr et quelques dixi�emes de milligramme d'�echantillon sontn�ecessaires. Pour l'infrarouge lointain, environ 120 mg de PE et 1 mg d'�echantillonsont utilis�es.Les spectres en transmission ont �et�e mesur�es �a l'IAS avec un spectrom�etre �a4voir le site http ://www.astro.spbu.ru/JPDOC/



2.9 L'approche exp�erimentale 77Transform�ee de Fourier (Brucker IFS66V) couvrant une gamme de longueur d'ondes'�etendant de l'UV au domaine millim�etrique avec une r�esolution spectrale allantjusqu'�a �� = 0.12 cm�1. La source utilis�ee dans l'infrarouge moyen et lointain estconstitu�ee d'un barreau de carbure de silicium (SiC) chau��e �a 1200 K �emettant commeun corps noir (Glow Bar). Il est possible d'obtenir des spectres continus sur toute lagamme du spectrom�etre SWS d'ISO, entre 2 et 45 �m, �a l'aide d'une s�eparatrice enCsI et d'un d�etecteur DTGS (Deuterated Triglycine Sulfate) recouvert d'une fenêtreen CsI (transmission entre 2 et 45 �m). Au del�a de 45 �m un jeu de s�eparatrice enMylar permet de couvrir la gamme de longueur d'onde LWS, entre 45 et 200 �m,un bolom�etre refroidi �a l'h�elium permet d'obtenir des spectres aux longueurs d'ondesup�erieures �a 50 �m.Les spectres en transmission sont obtenus en divisant le spectre de la pastille avec�echantillon avec le spectre de r�ef�erence d'une pastille sans �echantillon. Ces mesuresen transmission sont directement comparables aux bandes en absorptiondes spectres astronomiques. Elles sont en e�et proportionnelles �a l'e�cacit�e d'ex-tinction par unit�e de taille (a) :Qext=a = �4��r23m ln(T ) (2.36)o�u � est la densit�e du min�eral �etudi�e, m la masse du min�eral contenue dans lapastille, r le rayon de la patille et T la transmittance mesur�ee.La technique des pastilles utilise des �echantillons sous forme de poudre, c'est-�a-dire que le spectre r�esultant est celui d'une population de grains de granulom�etrieet de distribution de forme quelconques. Les min�eraux solides sont au pr�ealable �ne-ment broy�es dans des mortiers en agate. Les tailles ainsi atteintes sont de l'ordredu micron et submicroniques. Il est possible de s�electionner les grains en dessousd'une certaine taille par s�edimentation. Les bandes des silicates se situant �a deslongueurs d'onde sup�erieures �a 8 �m, on peut n�egliger, pour des grainssubmicroniques, les e�ets de la di�usion. De plus, la forme des bandesn'est pas alt�er�ee par la distribution de taille des grains (Paragraphe 2.5).Les e�ets de forme des grains ne sont, eux, pas n�egligeables puisqu'ils ne d�ependentpas de la taille des grains (Paragraphe 2.6). La Figure 2.12 montre en e�et que lesspectres de laboratoire sont semblables aux spectres mod�elis�es avec une distributionCDE (distribution continue d'ellipso��des) alors qu'ils sont tr�es di��erents des spectresmod�elis�es pour des particules sph�eriques. Les di��erences observ�ees entre le spectre delaboratoire et le spectre CDE peuvent avoir plusieurs origines : un d�ecalage spectraldû �a la matrice de CsI des pastilles par rapport au vide pour les spectres mod�elis�es, des



78 Interaction de particules solides avec la lumi�ere
Fig. 2.12: Comparai-son des spectres de lab-oratoire de pastilles d'o-livine (en haut) et d'en-statite cristallines (enbas) avec des spectresmod�elis�es. Trait pleins :spectres de laboratoire ;pointill�es-tirets : spec-tres calcul�es pour unedistribution continued'ellipso��des(CDE) ; tirets : spectrescalcul�es pour des par-ticules sph�eriques. VoirParagraphes 2.4 et 2.7pour les m�ethodes decalcul.

d�eviations de la distribution r�eelle de forme des grains par rapport �a la distributionCDE, une d�eformation des bandes suite �a l'agglom�eration des grains dans la pastille,le transfert de rayonnement dans la pastille. Lorsque l'on compare les spectresinterstellaires aux spectres de laboratoire on suppose donc implicitementque les grains ne sont pas sph�eriques mais ont une distribution de formequelconque pouvant être mod�elis�ee par une distribution CDE.Les di��erences entre les spectres mod�elis�es avec une distribution de forme CDE etles spectres de laboratoire de particules de distribution de forme quelconque, quoiquefaibles sont cependant signi�catives. En e�et, elles montrent qu'il n'est pas possible de
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Fig. 2.13: Spectres infrarouges en transmission d'olivines et de pyrox�enes de diverses com-positions. Les spectres ont �et�e mesur�es �a l'IAS �a partir de poudres d'�echantillons �nementbroy�es incorpor�ees dans des pastilles de CsI.d�eterminer rigoureusement des constantes optiques de solides �a partir d'�echantillonssous forme de poudres. Ceci s'applique bien entendu aux �etudes exp�erimentales, maisaussi aux techniques d'inversion des codes de transfert radiatif, qui consistent �ad�eduire des observations astronomiques les constantes optiques de la poussi�ere in-terstellaire.
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ortho clino diopside heden-enstatite enstatite bergite43.5741.4836.26 40.09 40.72 40.0734.00 34.19 34.40 37.7629.47 32.61 32.61 35.1928.25 29.86 29.80 31.3026.86 28.0824.51 25.23 25.21 25.2923.68 24.34 24.38 21.5522.94 19.7422.0221.6520.65 20.96 20.9619.6018.51 19.40 19.8917.6315.45 15.73 15.77 16.0014.69 14.82 14.84 14.9514.4213.7913.4111.65 12.8311.12 11.48 11.51 11.6010.67 10.93 10.89 10.9710.39 10.36 10.34 10.439.86 10.229.33 9.32 9.32 9.41

Tableau 2.1: Position des bandesspectrales (en �m) d'olivines et py-rox�enes d'interêt astrophysique. Or-thopyrox�enes : orthoenstatite (MgSiO3),clinopyrox�enes : clinoenstatite (MgSiO3),diopside (CaMgSi2O6) ethedenbergite (CaFeSi2O6). Cinq solutionssolides de forst�erite (Mg2SiO4) et de fay-alite (Fe2SiO4) sont pr�esent�ees. La com-position est indiqu�ee par le pourcentagede forst�erite contenue dans l'olivine : Fo80repr�esente un min�eral contenant 80% deforst�erite et 20 % de fayalite et donc deformule Mg2�:8Fe2�2�:8SiO4.Fo100 Fo80 Fo60 Fo40 Fo0036.3933.89 34.00 34.6031.4227.51 27.80 28.30 29.30 31.9026.1224.8123.78 24.17 25.23 25.93 26.8721.1319.71 19.82 20.29 20.65 20.9018.44 19.11 19.35 19.47 19.7016.38 16.59 16.94 17.34 17.7511.91 11.95 11.98 11.99 12.0711.28 11.29 11.35 11.38 11.4510.9010.42 10.55 10.40 10.79 10.8810.13 10.20 10.30 10.42 10.56La Figure 2.13 montre les spectres mesur�es en laboratoire entre 8 et 45 �m d'o-livines et de pyrox�enes d'int�erêt astrophysique. La position des bandes est indiqu�eedans le Tableau 2.1. Les olivines5 �etudi�ees ont une composition interm�ediaire entre5Les �echantillons (synth�etiques) ont �et�e gracieusement fournis par le Dr. C. Koike du Kyoto



2.10 Conclusion 81celle de la forst�erite (Mg2SiO4) et celle de la fayalite (Fe2SiO4). On constate que lalongueur d'onde des pics augmente quand la teneur en fer des olivines augmente elle-aussi. L'intensit�e relative des bandes est semblable quelle que soit la composition, �al'exception de l'�epaulement �a 19.71 �m de la forst�erite qui devient plus intense et dela bande �a 33.89 �m qui disparâ�t lorsque la teneur en fer augmente. Les �epaulementspr�esents dans le spectre de la forst�erite (�a 10.90, 24.81, 26.12, 31.42 et 36.39 �m)disparaissent si un peu de fer est pr�esent dans l'olivine. Les d�ecalages des positionsdes bandes avec les mesures de Koike et al. (1993) sur les mêmes �echantillons sontinf�erieurs �a 0.1 �m pour � � 25 �m et peuvent atteindre 0.3 �m pour les bandes �aplus grandes longueurs d'onde. Ces d�ecalages sont dus �a la di��erence de compositiondes matrices utilis�ees pour fabriquer les pastilles : du CsI pour les spectres pr�esent�esici et du KBr pour � � 25 �m et du PE au-del�a dans le travail de Koike et al. (1993).Entre le CsI et le KBr on constate donc que le d�ecalage des bandes est faible alorsqu'il est plus important entre le PE et le CsI. Les d�ecalages observ�es entre les pastillesde CsI et de KBr sont semblables �a ceux mesur�es par Colangeli et al. (1995) pour desolivines cristallines.Le jeu de pyrox�enes pr�esent�e ici n'est pas aussi complet que celui des olivines.Les spectres d'un ortho- et clinopyrox�ene magn�esien (moins de 10 % de fer) sontpr�esent�es pour comparaison de l'e�et de la structure sur le spectre infrarouge ainsique les spectres de clinopyrox�enes de di��erentes compositions (diopside : CaMgSi2O6et h�edenbergite : CaFeSi2O6). Parce que la structure du min�eral d�etermine la posi-tion des bandes, les spectres des ortho- et clinopyrox�enes de même composition sonttr�es di��erents (structure monoclinique par rapport �a orthorombique). Par contre, lesspectres des clinopyrox�enes sont similaires mais les bandes sont d�ecal�ees du fait desvariations de la composition.
2.10 ConclusionLes principaux param�etres libres pour mod�eliser l'extinction de la poussi�ere sontles distributions de forme et de taille des grains. Une fois ces param�etres choisis, onpeut mod�eliser la composition des grains : grains recouverts d'un manteau, contenantdes inclusions, poreux ou compacts etc..Dans certains cas on peut diminuer le nombre de param�etres libres. Par exemple,Pharmaceutical University au Japon.



82 Interaction de particules solides avec la lumi�ereon peut n�egliger la distribution de taille des grains si l'on est, �a toutesles longueurs d'onde �etudi�ees, dans la limite de Rayleigh, c'est-�a-dire si2�a/�� 1 et jmj2�a/�� 1 (ce qui est toujours le cas pour les silicates dansl'infrarouge). On est dans la limite de Rayleigh, par exemple, dans ces di��erentscas de �gures : a � 0.25 �m pour � � 3 �m, a � 0.85 �m pour � � 10 �m, a �1.15 �m pour � � 18 �m. Si on consid�ere que la taille maximale des grains est de �0.25 �m, on est donc dans la limite de Rayleigh si l'on n'�etudie que les bandes dessilicates �a 10 et 20 �m mais on n'y est plus si on �etudie les spectres aux longueursd'onde inf�erieures �a 3 �m.La forme des grains modi�e les bandes spectrales quelle que soit leurtaille, il faut donc toujours en tenir compte. La fa�con dont la composition desgrains est mod�elis�ee (inclusion, addition de l'extinction des di��erentes composantes,manteaux) alt�ere plus ou moins le spectre suivant les caract�eristiques spectrales, etdonc la composition, des di��erentes composantes. Il est donc n�ecessaire d'�evaluer leserreurs induites par l'utilisation de ces di��erentes m�ethodes. Cependant l'accord en-tre les observations et les mod�eles rend le plus souvent ces erreurs n�egligeables et nepermet pas toujours de bien contraindre la distribution de forme des grains.L'extinction des grains, plutôt que d'être mod�elis�ee, peut être mesur�ee en labora-toire. Les spectres infrarouges d'�echantillons broy�es, sous forme de pastilles, donnentainsi acc�es �a l'extinction d'une distribution de particules de formes et d'orientationsquelconques et de tailles inf�erieures �a une limite que peut choisir l'exp�erimentateur.Le bon accord entre les spectres exp�erimentaux et les spectres mod�elis�esjusti�e l'utilisation des uns et des autres pour l'�etude des spectres as-tronomiques.



Chapitre 3Composition et structure dessilicates jeunes

Les enveloppes des �etoiles �evolu�ees riches en oxyg�ene constituent les principauxsites de formation de la poussi�ere r�efractaire riche en oxyg�ene, c'est-�a-dire des silicateset des oxydes interstellaires. On verra dans ce chapitre qu'une mod�elisation simple desspectres permet d'identi�er rapidement les silicates cristallins, mais qu'il est n�ecessairede tenir compte du transfert radiatif et de la distribution de temp�erature des grainspour e�ectuer une analyse quantitative plus compl�ete. L'�etude de la poussi�ere dansce type d'environnement donne acc�es �a sa composition physico-chimique peu apr�es,voire pendant sa formation, avant que les grains n'aient �evolu�e suite �a leur s�ejour dansle MIS. On peut esp�erer �egalement, �a l'aide de ces �etudes, v�eri�er et/ou contraindreles mod�eles de nucl�eation et de croissance des grains.3.1 Les �etoiles �evolu�eesLe terme \�etoiles �evolu�ees" d�esigne les �etoiles de type spectral M. Elles ont, dans larepr�esentation de Hertzsprung-Russel, quitt�e la s�equence principale. Tout l'hydrog�ene83



84 Composition et structure des silicates jeunesdu noyau a �et�e consomm�e et les r�eactions nucl�eaires s'e�ectuent �a partir des �el�ementsplus lourds tels que He ou C, N et O, selon le stade d'�evolution apr�es la s�equenceprincipale. L'�evolution des �etoiles d�epend de leur masse dans la s�equence principale(MSP ). Les �etoiles de masse MSP inf�erieure �a 5 M�, c'est-�a-dire 95 �a 98 % des �etoiles,passent par la phase AGB puis deviennent des n�ebuleuses plan�etaires tandis que les�etoiles plus massives �evoluent tr�es rapidement et explosent en supernova (par exempleHabing (1996)).Les �etoiles AGB sont caract�eris�ees par leur perte de masse. Des mouvements deconvection am�enent �a la surface de l'�etoile les �el�ements synth�etis�es en leur c�ur. Ces�el�ements vont participer �a la formation de la poussi�ere qui est ensuite �eject�ee dans leMIS par les vents stellaires. Le taux de perte de masse, qui varie entre 10�7 et 10�3M�/an, re�ete le stade d'�evolution de l'�etoile ainsi que sa masse dans la s�equenceprincipale : une forte perte de masse indique un stade d'�evolution avanc�e de l'�etoileet/ou une masse �elev�ee.Les �etoiles OH/IR sont des �etoiles AGB caract�eris�ees par un fort taux de perte demasse (jusqu'�a 10�4 M�/an), une �epaisse enveloppe de poussi�ere riche en oxyg�ene etune �emission maser OH �a 1612, 1665, 1667 MHz. Ce sont des objets tr�es �eteints et lemode d'�elongation des silicates �a 9.8 �m est observ�e en absorption dans leurs spectres(voir Habing (1996) et r�ef�erences cit�ees). On pense que les �etoiles Mira, �etoiles AGBde faible perte de masse ( _M � 10�7 M�/an ), sont les pr�ecurseurs des �etoiles OH/IR(van der Veen & Habing, 1988).3.2 Etoiles �evolu�ees : �etude qualitativeNous illustrons dans ce paragraphe comment, par l'utilisation de spectres de lab-oratoire de min�eraux terrestres cristallins, coupl�ee �a une mod�elisation sommaire desobjets, il est possible d'obtenir rapidement l'identi�cation des principales bandescristallines.Nous pr�esentons les r�esultats pour les trois �etoiles CPD-56 8032 (n�ebuleuseplan�etaire), IRAS 09425-4060 (�etoile AGB riche en carbone) et IRAS 18184-1302(MWC 922) (nomm�ees par la suite CPD56, IRAS 09425 et IRAS 18184). Il faut noterque le stade d'�evolution de cette derni�ere �etoile est assez incertain et il est possiblequ'il s'agisse d'une �etoile jeune et non d'une �etoile post-s�equence principale (Barlow,1998). Nous l'avons tout de même incluse dans cette �etude car la m�ethode d'analysereste la même. Cependant, la poussi�ere de cette source ne peut être consid�er�ee avec



3.2 Etoiles �evolu�ees : �etude qualitative 85

Fig. 3.1: Ajustement qualitatif des spectres des trois �etoiles IRAS 18184-1302, CPD-568032 et IRAS 09425-6040. Les spectres \bruit�es" sont les observations ISO-SWS. Les traitspleins en gras repr�esentent le meilleur ajustement pour chacune des sources. Les autrescourbes repr�esentent les di��erentes composantes de la poussi�ere utilis�ees pour chaqueajustement. Les temp�eratures des corps noirs utilis�es pour mod�eliser le continuum sont250 et 600 K pour IRAS18184, 153 et 470 K pour CPD 56 et 1300 K pour IRAS 09425.



86 Composition et structure des silicates jeunescertitude comme �etant repr�esentative de la poussi�ere nouvellement form�ee des �etoiles�evolu�ees.Les spectres SWS de ces trois �etoiles sont constitu�es de l'�emission de la poussi�erechaude qui forme le continuum auquel s'ajoutent de nombreuses bandes en �emissiondues �a la poussi�ere plus froide (Figure 3.1). Aux longueurs d'onde inf�erieures �a 15 �m,les bandes observ�ees dans les spectres de IRAS 18184 et CPD56 sont dues �a l'�emissionde mol�ecules de type PAHs (voir Cohen et al. (1999) pour CPD56). Dans IRAS 09425on observe SiC en �emission �a � 11 �m ainsi que les absorptions des mol�ecules gazeusesC2H2, HCN, CO et C3 (Molster, 2000). La r�egion �a grande longueur d'onde des spec-tres est domin�ee dans les trois sources par les bandes en �emission dues aux vibrationsdu r�eseau cristallin des silicates. La coexistence de poussi�eres riches en oxyg�ene et encarbone s'explique par le changement de composition de l'atmosph�ere de ces �etoiles.Apr�es avoir �et�e domin�ee par l'oxyg�ene, phase pendant laquelle l'atmosph�ere des �etoilesa �et�e le site de formation de la poussi�ere riche en oxyg�ene, l'atmosph�ere devient richeen carbone et de la poussi�ere carbon�ee a �et�e, ou est, produite.On peut reproduire les spectres de tels objets en mod�elisant l'�emission de lapoussi�ere chaude qui contribue au continuum par un ou plusieurs corps noirs, et enajoutant �a ce corps noir l'�emissivit�e des silicates et oxydes �a di��erentes temp�eratures.Ces �emissivit�es sont calcul�ees en multipliant des spectres de laboratoire d'absorptionde min�eraux et/ou des spectres calcul�es �a partir des constantes optiques par l'�emissiond'un corps noir �a une temp�erature donn�ee. Une telle d�emarche est justi��ee par la loide Kirchho� selon laquelle l'�emissivit�e est �egale �a l'absorptivit�e du mat�eriau.Les di��erentes composantes de la poussi�ere et leur temp�erature sont indiqu�ees �ala Figure 3.1. La comparaison des observations et des mod�eles permet d'identi�er lesbandes d'�emission pr�esentes dans ces sources �a des silicates cristallins magn�esiens :forst�erite (Mg2SiO4), enstatite (MgSiO3) et diopside (CaMgSi2O6). FeO, Al2O3 etMg0:5Fe0:5S1 pourraient �egalement être pr�esents dans ces sources mais ces esp�ecessont plus di�ciles �a identi�er car leur bandes de vibrations sont larges. De plus FeOet Mg0:5Fe0:5S n'ont qu'une seule transition dans l'infrarouge moyen. Ces r�esultatssont en accord avec d'autres �etudes men�ees sur ces mêmes sources (Cohen et al.(1999) pour CPD-56 et Molster (2000) pour IRAS 09425). Des esp�eces non pr�esentesdans la mod�elisation, et qu'il reste �a identi�er, devraient permettre d'expliquer les1Des solutions solides de MgS et FeS ont �et�e identi��ees dans les m�et�eorites. Les constantes optiquesutilis�ees ont �et�e obtenues �a partir d'�echantillons synth�etis�es en laboratoire (Begemann et al., 1994).Sa formation dans les environnements circumstellaires est discut�ee par Begemann et al. (1994).



3.2 Etoiles �evolu�ees : �etude qualitative 87bandes non reproduites des spectres observ�es.On constate que les bandes des spectres de laboratoire des silicates sont pluslarges que les bandes observ�ees et que les longueurs d'onde des bandes observ�ees sontinf�erieures �a celles des spectres de laboratoire. Ceci peut s'expliquer par des e�etsexp�erimentaux de temp�erature et de matrice. En e�et, les spectres de laboratoireont �et�e mesur�es �a 300 K et �a l'aide de pastilles de CsI alors que les observationsrepr�esentent des spectres de particules plus froides en suspension dans le vide. Orles exp�eriences de Mennella et al. (1998) montrent que les bandes de la forst�erite etde la fayalite cristallines s'a�nent et sont d�ecal�ees vers les courtes longueurs d'ondequand la temp�erature diminue de 297 K �a 24 K. Bowey et al. (2000) observent lemême comportement pour la forst�erite cristalline entre 295 K et 1.5 K. Les silicatescristallins des mod�eles ont une temp�erature plus �elev�ee mais il est possible que lese�ets observ�ees �a 24K le soient encore �a 40 - 80 K. La loi de Kirchho� n'�etant stricte-ment valide que si l'on consid�ere l'�emissivit�e et l'absortivit�e �a la même temp�erature,il faudrait donc, en toute rigueur, utiliser pour la mod�elisation les spectres en absorp-tion mesur�es �a di��erentes temp�eratures. A cela s'ajoute le fait que la matrice de CsIutilis�ee pour mesurer les spectres en laboratoire introduit un l�eger d�ecalage spectraldes bandes par rapport au vide (Paragraphe 2.9.2).La composition des silicates amorphes est di�cile �a �evaluer car leurs larges ban-des sont d�eform�ees par la forte mont�ee du continuum �a partir de 8 �m et/ou parla pr�esence des bandes d'�emission des PAHs ou du SiC. Nous avons utilis�e dansles mod�eles de l'olivine amorphe (MgFeSiO4). Il faut noter que, pour CPD-56, nousn'avons pas utilis�e de silicates amorphes. N�eanmoins cela n'exclut pas leur pr�esenceet une mod�elisation plus rigoureuse devrait permettre de quanti�er cette composante.On constate que les silicates amorphes utilis�es pour mod�eliser les spectres de IRAS18184 et IRAS 09425 sont plus chauds que les silicates cristallins. La mod�elisationutilis�ee ici ne prend pas en compte la distribution de temp�erature des grains mais cer�esultat est con�rm�e par Molster (2000) qui arrive �a la même conclusion en mod�elisantle transfert radiatif dans IRAS 09425. Il trouve que les silicates amorphes ont unetemp�erature comprise entre 223 et 20 K et les silicates cristallins entre 148 et 27 K.Cette di��erence de temp�erature semble indiquer que les grains amorphes et cristallinsconstituent deux populations di��erentes. Elle pourrait être due �a une distributionspatiale di��erente des deux composantes et/ou �a une variation de la teneur en ferdes silicates, les grains contenant du fer, qui absorbe fortement dans le proche in-frarouge, �etant port�es �a une temp�erature plus �elev�ee que les grains n'en contenantpas (Molster et al., 1999a). Les temp�eratures similaires des olivines amorphes, du



88 Composition et structure des silicates jeunesFeO et du Mg0:5Fe0:5S semblent d'ailleurs indiquer que le fer pourrait être contenupr�ef�erentiellement dans les grains de silicates amorphes. Cependant, il faudrait pren-dre en compte la distribution de temp�erature des grains, a�n de con�rmer ce r�esultat.D'autre part on ne peut exclure que ces esp�eces (olivine, FeO et Mg0:5Fe0:5S) con-stituent des populations de grains distinctes.
3.3 Les �etoiles OH/IR : �etude quantitativeDans ce paragraphe est pr�esent�ee l'�etude de la composition et de la structurede la poussi�ere observ�ee autour des deux �etoiles OH/IR IRAS 17411-3154 (OH357)et IRAS 17004-4119 (OH344.93). La poussi�ere silicat�ee pr�esente autour de ces deuxobjets est observ�ee en �emission et en absorption. La m�ethode d'analyse utilis�ee dans leparagraphe pr�ec�edent est alors trop simple pour permettre de reproduire les spectres.La mod�elisation plus rigoureuse du transfert de rayonnement dans l'enveloppe depoussi�ere est n�ecessaire pour reproduire les bandes observ�ees et d�eduire la compositiondes di��erentes composantes de la poussi�ere ainsi que leurs abondances relatives.3.3.1 Spectres ISO-SWS de IRAS 17411-3154 et IRAS17004-4119Les spectres infrarouges des deux �etoiles OH/IR IRAS 17411-3154 et IRAS 17004-4119 (nomm�ees par la suite IRAS 17411 et IRAS 17004) sont constitu�es du continuumd'�emission des grains de l'enveloppe de poussi�ere chaude sur lequel viennent s'ajouterles bandes d'absorption des silicates �a � 9.8 et 18 �m et des bandes d'�emission auxplus grandes longueurs d'onde �a 33.6, 40.5 et 43 �m. Ces derni�eres sont dues auxvibrations du r�eseau des silicates cristallins pr�esents dans l'enveloppe. L'absence destructure des bandes d'absorption indique que la majorit�e des silicates sont amorphes.On remarque cependant la pr�esence d'un �epaulement autour de 11.2 �m dans le moded'�elongation des silicates. Cet �epaulement, observ�e de longue date, est g�en�eralementattribu�e au mode de libration de la glace d'eau (Soifer et al., 1981, Roche & Aitken,1984), mais Smith & Herman (1990) contestent cette hypoth�ese et l'attribuent �a del'olivine cristalline.Ces deux sources �etant chacune entour�ees d'une enveloppe de poussi�ere tr�es denseet optiquement �epaisse, nous avons n�eglig�e les e�ets de l'extinction interstellaire. Onpeut se convaincre que celle-ci ne modi�e pas de mani�ere signi�cative les spectres, enestimant l'extinction r�esultant de lignes de vis�ee plus ou moins denses et en divisant
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Fig. 3.2: Spectres ISO-SWS (et ISO-LWS pour IRAS 17004) des deux �etoiles OH/IRIRAS 17411 (en bas) et IRAS 17004 (en haut) non corrig�es de l'extinction interstellaire(traits pleins), corrig�es de l'extinction induite par des densit�es de colonne de 1021 (tirets-pointill�es) et 1022 H/cm�2 (tirets). Les spectres bruts et corrig�es d'une extinction de 1021H/cm�2 sont indiscernables. Les �etoiles repr�esentent les ux IRAS.
les spectres observ�es par cette extinction (puisque le spectre observ�e est le spectreintrins�eque de l'objet multipli�e par l'extinction interstellaire). Si la densit�e de colonnedu MIS travers�e atteint des valeurs de l'ordre de 1022 H/cm�2, n�egliger l'extinctionne modi�e pas la forme des bandes mais peut entrâ�ner une surestimation de la quan-tit�e de silicates amorphes et donc une sous-estimation de la quantit�e des silicatescristallins, pr�esents uniquement autour de l'�etoile (Figure 3.2). Pour des densit�es decolonne plus faibles, le spectre est inchang�e. La distance des sources �etudi�es est del'ordre de 3 - 5 kpc (Fix & Mutel, 1984). Si on consid�ere que la densit�e du MIS est, enmoyenne, de 1 atome/cm3 (Whittet, 1992), la densit�e de colonne de MIS travers�e estde l'ordre de 9 - 15 1021 H/cm�2. Il est donc possible que, parce que nous ne tenonspas compte de l'extinction interstellaire dans les sources, nos r�esultats surestiment laquantit�e de silicates amorphes pr�esents autour des deux �etoiles.



90 Composition et structure des silicates jeunes3.3.2 Le mod�ele de transfert radiatifNous avons mod�elis�e la distribution spectrale d'�energie (SED) des deux sources�a l'aide du mod�ele de transfert de rayonnement de Dartois (1998). Ce mod�ele, �asym�etrie sph�erique, �etudie la propagation du rayonnement �emis par une �etoile cen-trale �a travers une coquille de poussi�ere centr�ee sur l'�etoile. Les param�etres d'entr�eesont la loi de d�ecroissance de la densit�e, la temp�erature e�ective de l'�etoile centrale,la temp�erature de condensation de la poussi�ere, la masse de l'enveloppe et les sectionse�caces d'extinction par unit�e de masse des di��erentes composantes de la poussi�ere(�, en cm2/g). Le rayon interne de la cavit�e est d�e�ni comme le rayon auquel latemp�erature est �egale �a la temp�erature de condensation des grains. Le rayon externeest calcul�e �a partir de la masse de l'enveloppe et de la loi de densit�e.Nous avons �x�e la temp�erature e�ective de l'�etoile �a 1800 K, temp�erature typiquede ces objets (Lorenz-Martins & de Araujo, 1997). Nous avons adopt�e une loi dedensit�e en n(r) / r�� avec � = 2, ce qui correspond �a un taux de perte de masseconstant. Lorenz-Martins & de Araujo (1997) ont d�etermin�e pour les deux objets�etudi�es ici, et plus g�en�eralement pour les �etoiles entour�ees d'enveloppes optiquement�epaisses, une loi de densit�e avec � = 2.5. Une telle valeur correspond �a une perte demasse augmentant dans le temps et/ou �a une augmentation de la vitesse d'�ejectiondes grains. Augmenter la valeur de � dans le mod�ele change tr�es peu la forme globaledu spectre. La valeur de ce param�etre est donc di�cile �a contraindre avec le mod�ele.D'autre part cela ne modi�e pas la composition des silicates amorphes d�eduite dumod�ele et entrâ�ne seulement une l�eg�ere sous-estimation des abondances des silicatescristallins. La temp�erature de condensation des grains a �et�e �x�ee �a 900 K. Cette valeurest de l'ordre de la temp�erature de condensation des silicates (par exemple Tielens(1990)). Cependant, un changement de cette temp�erature de � 200 K modi�e peules spectres calcul�es et le mod�ele ne peut donc pas être utilis�e pour la d�eterminer. Lavaleur choisie, de 900 K, ne peut donc pas être utilis�ee pour pr�edire la structure dela poussi�ere nouvellement form�ee. Le mod�ele tient compte du fait que de l'eau peutse condenser �a la surface des grains si leur temp�erature est su�samment basse : de laglace d'eau cristalline est incorpor�ee �a la poussi�ere quand la temp�erature des couchesexternes de l'enveloppe descend au-dessous de 110 K.Les di��erentes composantes de la poussi�ere incorpor�ees dans le mod�ele sont del'olivine amorphe (MgFeSiO4), des pyrox�enes \cosmiques" (Si 51.3%, Mg 28.1%, Fe17.3%, Al 1.1%, Ca 2.2%), de l'oxyde de fer (FeO) (les constantes optiques utilis�ees
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Fig. 3.3: Section e�cace d'extinction parunit�e de masse des composantes de lapoussi�ere utilis�ees pour la mod�elisationdes �etoiles OH/IR. En haut : olivineamorphe (trait plein), pyrox�ene cosmiqueamorphe (tirets), FeO (pointill�es) et glaced'eau cristalline (tirets-pointill�es), sur lagamme de longueur d'onde compl�eteutilis�ee dans le mod�ele. En bas : sili-cates cristallins entre 7 et 70 �m, l�a o�uapparaissent les bandes de vibration :forst�erite (trait pleins), enstatite (tirets),diopside (tirets-pointill�es). Voir texte pourles r�ef�erences.

sont tir�ees de la base de donn�ee du groupe de Jena2), de l'eau cristalline �a 60 K(Schmitt et al., 1998) et des spectres de laboratoire de silicates cristallins : forst�erite(Mg2SiO4), enstatite (MgSiO3) et diopside (CaMgSi2O6) (Figure 3.3). Les �echantillonsde forst�erite et d'enstatite ont �et�e fournis par le Dr. Koike. Voir le Paragraphe 2.9.2pour les d�etails sur l'obtention des spectres exp�erimentaux.3.3.3 La mod�elisation des grainsNous avons mod�elis�e l'extinction de l'oxyde de fer en utilisant une distributioncontinue d'ellipsoides (CDE, Paragraphe 2.7). Les spectres de la forst�erite, de l'en-statite et du diopside sont des spectres de laboratoire. Du fait de la distribution detaille et de forme naturelle de la poudre utilis�ee pour obtenir les spectres, ceux-ciressemblent aux spectres calcul�es �a l'aide des indices optiques pour une distributionCDE (Paragraphe 2.9.2). Nous avons incorpor�e la glace d'eau sous la forme de grainssph�eriques et non sous la forme de manteau entourant les grains de silicates. Ceci apour e�et de sous-estimer l�eg�erement l'absorption de la glace (Paragraphe 2.8.3) mais2http ://www.astro.uni-jena.de/Group/Subgroups/Labor/Labor/odata.html



92 Composition et structure des silicates jeunesFig. 3.4: Comparaison de la section e�-cace d'extinction par unit�e de masse d'unedistribution de grains d'olivine amorphe(MgFeSiO4) CDE et MRN. Pour la distri-bution MRN la taille des grains est com-prise entre 0.005 et 0.5 �m. Dans le casde la distribution CDE, les bandes sontd�ecal�ees vers les grandes longueurs d'ondeet �elargies.la faible quantit�e d'eau pr�esente dans les deux sources rend cet e�et n�egligeable.L'absorption des silicates amorphes a �et�e mod�elis�ee avec des grains sph�eriquessuivant une distribution de taille MRN avec des rayons compris entre amin= 0.005�m et amax= 0.5 �m (Mathis et al., 1977) et des grains suivant une distribution deforme CDE (et donc, par d�e�nition de la distribution CDE, de taille dans la limitede Rayleigh). L'utilisation de l'une ou l'autre de ces distributions de grains modi�e laforme des bandes ainsi que les rapports bande/continuum (Figure 3.4). Dans le casde la distribution d'ellipso��des, la bande �a 9.8 �m est �elargie et d�ecal�ee �a 10.1 �m.La bande �a 17.5 �m est plus prononc�ee et d�ecal�ee �a 18 �m. A plus grandes longueursd'onde (� � 20 �m) la distribution d'ellipso��des absorbe plus que les sph�eres. Lesr�esultats du mod�ele montrent que l'utilisation d'une distribution de grains CDE per-met d'obtenir un meilleur ajustement des deux spectres dans l'infrarouge lointain(Figure 3.5). La bande �a 9.8 �m de IRAS 17004 est aussi mieux reproduite avec unedistribution d'ellipso��des, le spectre mod�elis�e et les observations sont indiscernables,alors que cette même bande dans IRAS 17411 est mieux reproduite par des sph�eres(la bande dans le cas d'une distribution CDE est trop large). La comparaison de labande �a 9.8 �m dans les deux sources montre en e�et que la bande est plus large dansIRAS 17004. Il est peu probable que dans une source les grains soient sph�eriqueset dans la seconde ellipso��daux. La distribution de forme des grains doit plutôt êtreune distribution d'ellipso��des di��erente de la distribution CDE, par exemple une dis-tribution dans laquelle la forme la plus probable est la sph�ere (Ossenkopf et al.,1992). Cette di��erence de largeur pourrait donc en r�ealit�e traduire une variation dela composition des silicates dans les deux sources. Utiliser des grains sph�eriques ouellipso��daux ne modi�e pas les r�esultats du mod�ele en terme d'abondances relatives(des silicates cristallins en fonction des silicates amorphes et des olivines par rapportaux pyrox�enes). Nous avons donc choisi d'utiliser des grains sph�eriques suivant une
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Fig. 3.5: Meilleur ajustement des spectres des deux �etoiles OH/IR pour une distribution degrains MRN avec amin = 0.005 �m et amax = 0.5 �m (tirets-pointill�es) et pour une popula-tion de grains ellipso��daux (distribution CDE) (tirets). Pour IRAS 17004 : olivine amorphe(MgFeSiO4), 20 % de FeO, forst�erite cristalline (15 %), enstatite et diopside cristallins (10% chaque) et glace d'eau cristalline. Pour IRAS 17411 :olivine amorphe (MgFeSiO4), 20 %de FeO, forst�erite cristalline (5 %), enstatite et diopside cristallins (10 % chaque) et glaced'eau cristalline.distribution de taille MRN avec amin= 0.005 �m et amax= 0.5 �m.3.3.4 Spectre global et opacit�e NIRLes spectres mod�elis�es et les observations sont compar�es �a la Figure 3.5. Lesdi��erentes composantes de la poussi�ere identi��ees dans les sources et leurs abon-dances relatives sont indiqu�ees au Tableau 3.1. Les pourcentages utilis�es par la suitesont toujours relatifs �a la masse totale des silicates amorphes, et non �a la masse to-tale des silicates (amorphes + cristallins). Les abondances relatives �a la masse totalede silicates (amorphes + cristallins) sont indiqu�ees Tableau 3.1. La forme globale dela distribution spectrale d'�energie, les bandes d'�emission �a grandes longueurs d'onde
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Tableau 3.1: Abondance rel-ative des di��erentes esp�eces depoussi�ere pr�esentes dans lesenveloppes autour de IRAS17004 et IRAS 17411, iden-ti��ees dans leurs spectres,par rapport �a la masse dessilicates amorphes (am) etpar rapport �a la masse to-tale des silicates, amorphes etcristallins, (am + cris).

IRAS 17004 IRAS 17411am am + cris am am + crisolivine amorphe 100 74 100 80(MgFeSiO4)forst�erite cristalline 15 11 5 4(Mg2SiO4)enstatite cristalline 10 7.4 10 8(MgSiO3)diopside cristallin 10 7.4 10 8(CaMgSi2O6)oxyde de fer (FeO) 20 15 20 16glace d'H2O 50 37 20 16cristalline 60 Ket la forme de la bande �a 9.8 �m sont assez bien reproduites par le mod�ele. Il y an�eanmoins plusieurs di��erences entre les spectres mod�elis�es et observ�es : l'opacit�eaux courtes longueurs d'onde (� � 7 �m) n'est pas reproduite correctement, le uxmod�elis�e est trop faible dans l'infrarouge lointain et le mod�ele surestime l'�emissiondans la r�egion entre 15 et 30 �m.Il peut y avoir plusieurs raisons �a la mauvaise reproduction de l'opacit�e entre 2 et 7�m : la di�usion des grains qui n'est pas prise en compte dans le mod�ele, la pr�esencede composantes de poussi�ere non consid�er�ees et qui absorberaient �a ces longueursd'onde ou des e�ets de g�eom�etrie. Selon Bedijn (1987), pour des grains de 0.1 �m, ladi�usion ne modi�e pas la forme du spectre aux longueurs d'onde sup�erieures �a 2 et2.8 �m, pour des profondeurs optiques �a 9.8 �m de 4 et 30 respectivement (�9:8�m estde l'ordre 10 pour les deux sources). Pour des grains plus gros, les longueurs d'ondeau-del�a desquelles la di�usion n'a plus d'e�et vont être plus �elev�ees. Lorenz-Martins& de Araujo (1997) ont mod�elis�e les deux sources �etudi�ees ici et r�eussissent �a re-produire l'opacit�e dans l'infrarouge proche avec des grains de 0.7 et 0.85 �m pourrespectivement IRAS 17004 et IRAS 17411. Les meilleurs ajustements des observa-tions que nous avons obtenu correspondent �a une distribution de taille MRN compriseentre 0.005 et 0.5 �m (Figure 3.5). Augmenter la taille des grains permet en e�et demieux reproduire l'opacit�e dans cette r�egion mais cela ne permet pas de la reproduiretotalement. Le probl�eme vient peut-être du fait que la di�usion multiple n'est pasprise en compte dans le mod�ele de fa�con explicite : seule la di�usion de chaque grain



3.3 Les �etoiles OH/IR : �etude quantitative 95isol�e est incorpor�ee dans le mod�ele via l'e�cacit�e d'extinction.Une autre possibilit�e pour expliquer la forte opacit�e observ�ee pourrait être lapr�esence de composantes de la poussi�ere absorbant �a ces longueurs d'onde. Les oxy-des de fer ou le fer m�etallique absorbent fortement dans l'infrarouge proche (� � 2�m). De ce fait, incorporer une fraction de fer ou de FeO �a la poussi�ere augmentel'opacit�e aux courtes longueurs d'onde, am�eliorant ainsi la reproduction des obser-vations. La quantit�e maximale de fer contenue dans la poussi�ere est contrainte parles abondances cosmiques. Suivant les abondances de r�ef�erence adopt�ees, la quantit�ede fer (en pourcentage atomique) dans les grains est comprise entre 100 et 150 %de celle du silicium (Snow & Witt, 1996, Sembach & Savage, 1996). Si on supposeque la totalit�e du silicium de la phase solide est pr�esent sous forme de silicates, onpeut alors ajouter jusqu'�a 50 % de fer �a l'olivine amorphe MgFeSiO4. Ceci ne permetcependant pas de reproduire l'opacit�e observ�ee car le fer absorbe �a des longueursd'onde inf�erieures �a 2 �m et ne peut donc reproduire compl�etement l'opacit�e auxplus grandes longueurs d'onde. La glace d'eau ne peut reproduire les observationscar son opacit�e est tr�es faible entre ses bandes d'absorption. De plus sa section e�-cace d'absorption chute de plusieurs ordres de grandeur entre 3 et 1 �m. Ajouter dugraphite (� 20 % par rapport �a la masse des silicates amorphes) permet de reproduirel'opacit�e observ�ee (Demyk et al., 2000). Cependant le graphite n'est pas suppos�e seformer dans les �etoiles riches en oxyg�ene et il est alors di�cile de justi�er la pr�esenced'une quantit�e si importante de poussi�ere carbon�ee autour d'�etoiles OH/IR. Si ces�etoiles sont �a la �n de leur phase oxyg�en�ee et en train de se transformer en �etoilesriches en carbone, de la poussi�ere carbon�ee pourrait être pr�esente. Duari et al. (1999)pr�edisent d'ailleurs que des mol�ecules carbon�ees peuvent être produites autour des�etoiles Mira variables. Certaines de ces mol�ecules ont �et�e observ�ees en radio (HCN,CS) et dans l'infrarouge avec ISO (CO2) (Duari et al., 1999). Malgr�e tout, le graphiteest le dernier produit form�e autour des �etoiles riches en carbone et il est peu probableque 20 �a 30 % de graphite (par rapport �a la masse des silicates amorphes) ait pu êtreproduit même si les objets �etudi�es �etaient en transit entre la phase riche en oxyg�eneet riche en carbone.
3.3.5 La glace d'eauDans les environnements riches en oxyg�ene et optiquement �epais que constituentles enveloppes des �etoiles OH/IR les plus �eteintes, on s'attend �a ce que les mol�eculesd'eau de la phase gazeuse se condensent �a la surface des grains dans les couches



96 Composition et structure des silicates jeunesFig. 3.6: Bandes de l'eau �a3.09 et 6 �m dans IRAS 17411et IRAS 17004. Le continuumestim�e a �et�e soustrait pourchaque source. Les observa-tions sont compar�ees �a l'ab-sorption caus�ee par des grainssph�eriques de glace d'eauamorphe (pointill�es-tirets) etcristalline (tirets). Dans lesdeux sources, la bande �a 3.09�m est bien reproduite avecde la glace d'eau cristalline.externes de l'enveloppe (par exemple Sylvester et al. (1999)). La bande en �emission�a 43 �m, observ�ee dans les spectres des deux sources, est attribu�ee �a l'�emission degrains de pyrox�enes cristallins �a laquelle s'ajoute l'�emission de la glace d'eau cristalline(Figure 3.9). Dans les mod�eles, l'intensit�e de cette bande est tr�es sensible �a la quantit�ede glace d'eau consid�er�ee et elle constitue de ce point de vue une contrainte plus fortesur la quantit�e d'eau pr�esente dans les sources que les autres bandes vibrationnellesde la glace (qui ne sont observ�ees qu'en absorption). Bien que pour � � 3 �m lesspectres soient tr�es bruit�es, les deux sources pr�esentent une nette absorption �a 3.09�m, due au manteau de glace d'eau. A 6 �m, les spectres sont l�eg�erement in�echismais il est di�cile d'identi�er cette bande �a de la glace d'eau car elle pourrait êtredue �a l'absorption de l'eau en phase gazeuse. Les bandes �a 3.09 et 6 �m peuventêtre reproduites par de l'eau cristalline plutôt qu'amorphe (Figure 3.6), ce qui esten accord avec ce que l'on peut d�eduire de la bande �a 43 �m. A partir de la bandesatur�ee �a 3.09 �m et de la bande �a 6 �m, on peut d�eduire, respectivement, une limiteinf�erieure et sup�erieure de la quantit�e de glace pr�esente dans les deux sources. Enutilisant les sections e�caces de la glace d'eau pure mesur�ees par Gerakines et al.(1995), on trouve une densit�e de colonne comprise entre 9 - 35 � 1017 cm�2 et 7 - 33� 1017 cm�2 pour IRAS 17004 et IRAS 17411, respectivement. La grande incertitudesur ces valeurs s'explique par le bruit dans la bande �a 3.09 �m et par le fait quela limite sup�erieure peut être surestim�ee �a cause d'une possible absorption de l'eaugazeuse vers 6 �m. L'estimation pour IRAS 17411 est cependant en accord avec ladensit�e de colonne de 1.12 � 1018 cm�2 calcul�ee par Sylvester et al. (1999).



3.3 Les �etoiles OH/IR : �etude quantitative 973.3.6 Les silicates amorphesLa largeur et l'absence de structure des bandes des silicates amorphes apportentpeu de contrainte sur leur composition. Cela rend leur �etude d�elicate car bien sou-vent plusieurs min�eraux de compositions di��erentes peuvent reproduire les bandesobserv�ees. Ceci a conduit de nombreux auteurs �a extraire les constantes optiques dela poussi�ere des spectres observ�es d'objets sp�eci�ques, pour ensuite les utiliser pourcomparer les bandes des silicates dans di��erents objets (Draine & Lee, 1984, Os-senkopf et al., 1992, David & Pegourie, 1995). Cette d�emarche permet de classer lesobjets en fonction de la ressemblance des caract�eristiques spectrales de leur poussi�ere.Cependant, ces constantes optiques ne sont pas interpr�et�ees en terme de compositionchimique. A�n d'essayer de d�eterminer et de contraindre la composition des silicatesamorphes nous avons, dans ce travail, utilis�e des constantes optiques d'analogues ter-restres de la poussi�ere de composition et structure connues.C'est la bande �a 9.8 �m qui permet de d�eterminer le plus pr�ecis�ement la com-position des silicates amorphes. Elle est en e�et plus forte que la bande �a 18 �met a moins de risque d'être contamin�ee par la pr�esence de poussi�eres �emettant �a ceslongueurs d'onde. Dans les deux sources, la bande �a 9.8 �m est bien reproduite parde l'olivine amorphe. C'est aussi plus g�en�eralement le cas des �etoiles �evolu�ees (�etoilesOH/IR, Miras, etc.) et du milieu interstellaire (Dorschner et al., 1988). Autour desproto�etoiles, la position du mode d'�elongation des silicates est d�ecal�ee vers les courteslongueurs d'onde (9.6 �m) et les silicates amorphes y sont identif�es �a des pyrox�enes(J�ager et al., 1994, Dorschner et al., 1995, Demyk et al., 1999) ou �a un m�elange d'o-livines et de pyrox�enes (Malfait et al., 1999). Nous avons donc cherch�e �a contraindre laquantit�e de pyrox�enes amorphes (pyrox�enes \cosmiques") pouvant être pr�esents dansles deux sources. La Figure 3.7 montre la bande �a 9.8 �m de chacune des sources,mod�elis�ee avec di��erentes quantit�es de pyrox�ene amorphe en plus de l'olivine amor-phe. Le mode d'�elongation des pyrox�enes, dont la position du maximum se situe �aplus courte longueur d'onde que celui de l'olivine, ne permet pas de reproduire lesobservations. Ces r�esultats montrent que la quantit�e maximale de pyrox�enesamorphes pouvant être pr�esents dans la poussi�ere autour de ces deux ob-jets repr�esente environ 10 % de la masse des silicates amorphes.3.3.7 L'�epaulement �a 11.2 �mOn observe dans la bande �a 9.8 �m des deux sources, un �epaulement �a � 11.2 �m.Cet �epaulement est bien r�eel car il est pr�esent dans les balayages en longueurs d'onde
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Fig. 3.7: Quantit�e de pyrox�enes amorphes pr�esents dans la poussi�ere autour de IRAS17411 et IRAS 17004. Quantit�e de pyrox�ene et d'olivine amorphes : 1 :0 (pointill�es), 0.2 :0.8(tirets), 0.1 :0.9 (pointill�es-tirets), 0 :1 (trait plein). L'accord entre les observations et lesmod�eles montre que moins d'environ 10 % de pyrox�enes amorphes, par rapport �a la massedes silicates amorphes, pourraient être pr�esents dans les deux sources.croissantes et d�ecroissantes (scans up et down) des spectres ISO. Il est �egalementobserv�e dans plusieurs autres �etoiles OH/IR (Soifer et al., 1981, Roche & Aitken,1984). La pr�esence de la bande �a 3.09 �m, indiquant la pr�esence de la glace d'eaudans ces sources, a entrâ�n�e l'identi�cation de cette absorption suppl�ementaire aumode de libration de la glace d'eau (mode de rotation bloqu�ee situ�e entre 11 et 13�m selon la structure de la glace). Cependant, l'observation de l'�etoile OH138.0+7.3,dans laquelle l'�epaulement est pr�esent mais qui ne pr�esente aucune absorption �a 3.09�m, et le fait que certaines sources ont une tr�es forte bande �a 3.09 �m mais pas demode de libration de la glace d'eau d�etectable, ont entrâ�n�e Smith & Herman (1990)�a remettre en cause cette identi�cation. Ils proposent que l'�epaulement soit dû �a dessilicates recuits, partiellement ou compl�etement cristallis�es. D'autre part, Sylvesteret al. (1999) observent l'�epaulement dans les spectres ISO-SWS de plusieurs �etoilesOH/IR, dont IRAS 17411 (AFGL5379), et montrent que sa pr�esence ne semble pasêtre corr�el�ee avec celle de la glace d'eau.La bande �a 9.8 �m des silicates dans IRAS 17004, ainsi que le spectre global de lasource, sont reproduits par une population de grains d'olivine amorphe et de min�erauxcristallins :� 10 % d'enstatite,� 10 % de diopside et� 15 % de forst�erite (Figure 3.8).Pour IRAS 17411, la bande, et le spectre global, sont reproduits par des grains d'o-
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Fig. 3.8: Reproduction de la bande �a 9.8 �m et de l'�epaulement �a 11.2 �m dans IRAS17411 (�a gauche) et IRAS 17004 (�a droite). Olivine amorphe, forst�erite (15% pour IRAS17004, 5 % pour IRAS 17411), enstatite et diopside cristallins (10 % chaque pour les deuxsources) et glace d'eau cristalline (trait plein) ; olivine amorphe et forst�erite cristalline(15% pour IRAS 17004, 5 % pour IRAS 17411) (tirets) ; olivine amorphe et glace d'eaucristalline (tirets-pointill�es). La forst�erite cristalline permet de reproduire l'�epaulementtandis que la glace d'eau n'est pas pr�esente dans les sources en quantit�e su�sante pour lepermettre.livine amorphe et des silicates cristallins : � 10 % d'enstatite, � 10 % de diopsideet � 5 % de forst�erite (Figure 3.8). La bande de la glace d'eau �a 43 �m est observ�eeen �emission dans les deux sources. Elle est particuli�erement sensible �a la quantit�e deglace pr�esente dans les sources et constitue la principale contrainte sur son abondance.Dans les deux sources, ajouter de la glace d'eau de fa�con �a reproduire la bande �a 43�m ne permet pas d'expliquer l'�epaulement de la bande �a 9.8 �m car la quantit�e deglace utilis�ee n'est pas su�sante pour que son mode de libration soit d�etectable. Lesmod�eles contenant de l'olivine amorphe et de la forst�erite cristalline permettent dereproduire l'�epaulement observ�e mais la bande mod�elis�ee est trop �etroite par rapportaux observations. Il est n�ecessaire d'ajouter des pyrox�enes cristallins (enstatite etdiopside) pour reproduire la largeur de la bande. L'�epaulement observ�e dans lesdeux sources est donc dû �a l'absorption de la forst�erite cristalline, observ�ee�a plus grandes longueurs d'onde en �emission. La composante cristallinedes silicates dans les deux sources permet de reproduire simultan�ement labande �a 9.8 �m et l'�epaulement �a 11.2 �m ainsi que les bandes en �emissionobserv�ees �a plus grandes longueurs d'onde (Figure 3.9).



100 Composition et structure des silicates jeunes3.3.8 Les silicates cristallinsLa composition des silicates cristallins est contrainte par les bandes en �emissionobserv�ees �a grandes longueurs d'onde (33.6, 40.5 et 43 �m). La position des bandesdes olivines cristallines est sensible �a leur teneur en fer (Koike et al., 1993) et cetted�ependance permet de d�eterminer leur composition (rapport Mg/Fe). Ainsi, dans lesdeux sources, la bande �a 33.6 �m est due �a de l'olivine riche en magn�esium telle quela forst�erite (Mg2SiO4) (Figure 3.9). Les bandes �a 40.5 et 43 �m sont dues �a despyrox�enes cristallins. L'enstatite (MgSiO3) participe �a la bande �a 43 �m avec la glaced'eau cristalline, et le diopside (CaMgSi2O6) explique la bande �a 40.5 �m (Figure 3.9).Le meilleur ajustement des bandes d'�emission est obtenu avec � 15 % de forst�erite,� 10 % d'enstatite et � 10 % de diopside pour IRAS 17004 et � 5 % de forst�erite,� 10 % d'enstatite et � 10 % de diopside pour IRAS 17411. La quantit�e de diopsidedes meilleurs ajustements aux observations, 10 % par rapport �a la masse des silicatescristallins, correspond �a un pourcentage atomique de calcium relatif au silicium de �8 %, en accord avec les contraintes li�ees aux abondances cosmiques (Tableau 1.1). Ilest important de rappeler qu'avec ces quantit�es de silicates cristallins, les bandes en�emission mais aussi la bande �a 9.8 �m sont bien reproduites.La teneur en fer de l'olivine cristalline dans les deux �etoiles OH/IR, dans CPD-56et dans IRAS 09425 n'exc�edent pas 10 % de celle du magn�esium. Les pyrox�enes re-sponsables des bandes �a 40.5 et 43 �m sont identi��es �a des pyrox�enes magn�esiens. Lafaible teneur en fer des silicates cristallins autour de ces sources est un r�esultat g�en�eralqui se retrouve dans toutes les �etudes sur la composition des silicates cristallins, quece soit autour des �etoiles jeunes ou �evolu�ees (par exemple Molster et al. (1999b)).Plusieurs explications ont �et�e propos�ees et sont discut�ees par Tielens et al. (1998) etNuth et al. (2000).Si, pour les trois bandes �a 33.6, 40.5 et 43 �m, leur forme et le rapportbande/continuum sont bien reproduits par le mod�ele, ce n'est pas le cas du con-tinuum aux longueurs d'onde sup�erieures �a 20 �m. Dans les spectres mod�elis�es, leux est trop �elev�e entre 20 et 30 �m et trop faible �a plus grande longueur d'onde.Il semble donc que le mod�ele surestime la temp�erature r�eelle des grains. Ceci peutêtre dû �a des e�ets de distribution spatiale de la poussi�ere. Une partie de la poussi�erepourrait être plus froide si l'enveloppe s'av�ere être plus complexe que ce qui est con-sid�er�e dans le mod�ele : par exemple si elle est compos�ee de coquilles ou de morceauxd'enveloppe d�etach�es de l'�etoile. De telles structures ont �et�e r�ecemment observ�eesdans l'enveloppe carbon�ee autour de l'�etoile IRC+10216 (Mauron & Huggins, 1999).



3.3 Les �etoiles OH/IR : �etude quantitative 101Fig. 3.9: Identi�ca-tion des silicates cristallins au-tour des deux �etoiles OH/IR.Le mod�ele (tirets) contient del'olivine amorphe, de l'oxydede fer, de la glace d'eaucristalline et des sil-icates cristallins : forst�erite,enstatite et diospide, 15, 10et 10 % respectivement pourIRAS 17004 et 5, 10 et 10 %pour IRAS 17411. La formedes bandes et les rapportsbande/continuum sont bienreproduits. Voir le texte pourla reproduction du contin-uum.3.3.9 Recherche d'autres min�erauxNous avons cherch�e dans les spectres des deux �etoiles la pr�esence de silicates etd'oxydes, tels que le spinelle (MgAl2O4) et la m�elilite (Ca2Al2SiO7), dont la forma-tion est pr�edite par les mod�eles de condensation de la poussi�ere (Tielens, 1990). Lam�elilite poss�ede trois fortes bandes de vibration �a � 10, 23.9 et 36.2 �m. Aucune deces bandes n'est observ�ee dans les spectres. La quantit�e maximale de m�elilite pr�esentedans les deux sources est contrainte par la faible abondance du calcium par rapportau silicium (� 6 - 8 %) ainsi que par l'absence des bandes dans les spectres. Les ban-des de la m�elilite ne sont pas d�etectables dans les spectres si la quantit�e de m�eliliteest inf�erieure �a 1 ou 2 % de la masse des silicates amorphes. De plus, le diopsideidenti��e dans les sources rend la d�etection d'autres type de silicates riches en cal-cium peu probable car il contient tout le calcium disponible pour la phase solide.La m�elilite amorphe, et plus g�en�eralement les aluminosilicates amorphes, ne peuventêtre pr�esents autour de ces �etoiles pour les mêmes raisons que les pyrox�enes amorphes(le mode d'�elongation est situ�e �a trop courte longueur d'onde et ne peut reproduirela bande �a 9.8 �m). Les contraintes li�ees aux abondances cosmiques du calcium etde l'aluminium limitent �egalement les quantit�es maximales de tels min�eraux au seinde la poussi�ere. Le spinelle a �et�e propos�e pour expliquer simultan�ement, la bandeen �emission �a 13 �m observ�ee dans les spectres de certaines �etoiles AGB riches en



102 Composition et structure des silicates jeunesoxyg�ene, et une bande �a 16.4 �m, peut-être corr�el�ee �a celle �a 13 �m (Posch et al.,1999). Le spectre de grains sph�eriques de spinelle pr�esente deux fortes bandes de vi-bration �a 12.95 et 16.8 �m. Ces bandes sont absentes des spectres et les r�esultats dumod�ele montrent que pas plus de 1 �a 2 % de grains de spinelle sph�eriques seraientpr�esents dans la poussi�ere sans que les bandes n'apparaissent dans les spectres. Sion adopte une distribution CDE, les deux bandes s'�elargissent et 5 �a 7 % de spinellepourraient être \cach�es" dans les deux spectres. Cependant, selon Posch et al. (1999),une distribution de grains CDE ne permet pas de reproduire les bandes �a 13 et 16.4�m.
3.4 Contraintes sur les mod�eles de formation desgrains3.4.1 Comparaison avec les s�equences de condensation �al'ETLUne bonne connaissance de la composition et de la structure de la poussi�ere au-tour des �etoiles �evolu�ees doit permettre de contraindre les conditions physiques desenvironnements circumstellaires et, de fait, les processus �a l'origine de la formation decette poussi�ere. Selon les s�equences de condensation �a l'�equilibre thermodynamique,deux principales voies de formation de la poussi�ere existent (Tableau 3.2, Tielens et al.(1998)). Les tout premiers composants les plus r�efractaires, les oxydes d'aluminium(Al2O3) ou de titane (TiO2) par exemple, sont condens�es directemenent �a partir de laphase gazeuse et vont par la suite servir de sites de nucl�eation pour la condensationdu gaz �a plus basse temp�erature. La premi�ere voie de condensation d�ecrit la pro-duction de forst�erite (Mg2SiO4) par r�eactions gaz-solide, probablement sur les grainsde Al2O3 ou de TiO2, suivie de la formation d'enstatite (MgSiO3) puis de fayalite(Fe2SiO4), �egalement par r�eactions gaz-solide. La seconde voie d�ecrit la transforma-tion, par r�eactions gaz-solide, des grains d'Al2O3 en m�elilite (Ca2Al2SiO7) puis endiopside (CaMgSi2O6) et en spinelle (MgAl2O4). Ensuite de l'anorthite (CaAl2Si2O6)peut être produite par r�eactions solide-solide �a partir du diopside ou du spinelle. Cesc�enario est bas�e sur les propri�et�es thermodynamiques des min�eraux terrestres. Parcequ'il se place �a l'ETL, il suppose donc obligatoirement que les solides form�es sontcristallins. Cependant, cette s�equence de condensation peut être \gel�ee" si les condi-tions r�egnant dans les zones de condensation s'�ecartent de l'ETL (notamment pourdes raisons de cin�etique). Dans ce cas, cette s�equence n'est plus valide et la structure



3.4 Contraintes sur les mod�eles de formation des grains 103Tableau 3.2: S�equence de condensation thermodynamique d'un gaz de compositionsolaire. D'apr�es Tielens et al. (1998). Les temp�eratures indiquent la premi�ere apparitiondes esp�eces pour des pressions de 10�3 (�a gauche ) et 10�10 atm (�a droite). Les esp�eces engras sont d�etect�ees dans les spectres. + 1760-1300 KCorundumAl2O3# 1625-1400 KM�eliliteCa2Al2SiO7# 1440-1050 K # 1450-1100 KForsterite DiopsideMg2SiO4 CaMgSi2O6SpinelleMgAl2O4# 1350-1040 K # # 1360-1000 KEnstatite AnorthiteMgSiO3 CaAl2Si2O6# 1100-950 KFayaliteFe2SiO4+ Condensation directe de la phase gazeuse# R�eaction gaz-solide# # R�eaction solide-solidedes solides form�es ne peut être pr�edite que si l'on prend en compte la cin�etique desenveloppes et l'�evolution temporelle de la temp�erature des grains.Les esp�eces cristallines identi��ees dans les deux �etoiles OH/IR ne sont pas encontradiction avec ce sc�enario. Pour ce qui concerne les esp�eces contenant de l'alu-minium, on constate que les spectres n'indiquent pas la pr�esence de grains d'Al2O3purs. Par contre, la bande �a 40.5 �m est identi��ee �a du diopside. Ainsi, une partiede l'oxyde d'aluminium pourrait avoir servi de site de nucl�eation pour les grains desilicate de type olivines et pyrox�enes (premi�ere voie) tandis que le reste de cet oxydeaurait suivi la deuxi�eme voie de la s�equence de condensation pour former du diopside.



104 Composition et structure des silicates jeunesNous n'avons pas d�etect�e dans les spectres la pr�esence de spinelle, de m�elilite oud'anorthite. Si le sc�enario propos�e est juste, il faut alors que, dans un intervalle detemps d�e�ni par l'�echelle de temps d'�evolution des enveloppes, les r�eactions aboutis-sant �a la formation du diopside aient e�cacement converti la m�elilite en diopside,mais pas en spinelle. Parall�element, il faut que, durant ce même intervalle de temps,les r�eactions solide-solide transformant le diopside en anorthite n'aient pas �et�e possi-bles ou qu'elles aient �et�e peu e�caces. Dans les deux �etoiles OH/IR, la s�equence decondensation serait donc plus avanc�ee que pour des �etoiles telles que RCen, dont lesspectres indiquent la pr�esence d'Al2O3 (Tielens et al., 1998). Il est plus di�cile dediscuter le cas des trois �etoiles IRAS 09245, CPD-56 et IRAS 18184 pour lesquellesseule une �etude qualitative a �et�e e�ectu�ee. Al2O3 n'est pas n�ecessaire pour reproduirele spectre de CPD56 ; pour IRAS 09425, une faible quantit�e d'Al2O3 pourrait êtrepr�esente. Par contre, du diopside est pr�esent dans ces deux sources et explique labande �a 40.5 �m observ�ee dans les spectres. IRAS 18184 contient de l'oxyde d'alu-minium mais le stade d'�evolution de cette source �etant incertain, il est pr�ef�erable del'exclure de la discussion. Une �etude quantitative semblable �a celle r�ealis�ee sur les�etoiles OH/IR permettrait de con�rmer ces r�esultats et pourrait permettre de com-parer l'avancement de la s�equence de condensation dans ces di��erents objets (grâce�a la pr�esence de diopside et/ou d'Al2O3 dans la poussi�ere), et de les relier aux condi-tions cin�etiques des enveloppes.
La d�etection d'enstatite �a partir de la bande �a 43 �m dans les deux �etoiles OH/IR,ainsi que dans CPD-56 et dans IRAS 09425, sugg�ere que la premi�ere voie de conden-sation, la plus importante en terme d'abondances, se serait d�eroul�ee au moins jusqu'�ala formation d'enstatite. Les silicates cristallins dans ces sources sont magn�esiens etla pr�esence de la fayalite cristalline n'est d�etect�ee dans aucune des sources. Ceci indi-querait que la premi�ere voie de condensation se serait arrêt�ee apr�es la formation del'enstatite. Les mod�eles de condensation pr�edisent que le rapport enstatite/forst�eriteest � 4, pour un gaz de composition solaire. Dans les deux �etoiles OH/IR, ce rapportest � 0.1, tr�es nettement inf�erieur. Cette di��erence peut s'expliquer si le gaz dans lazone de condensation des grains n'a pas une composition solaire et aussi plus prob-ablement par le fait que la s�equence de condensation �a l'ETL se serait arrêt�ee avantla formation de la fayalite.



3.4 Contraintes sur les mod�eles de formation des grains 1053.4.2 Structure de la poussi�ere nouvellement form�eeLa majeure partie des silicates observ�es dans ces objets est amorphe. Ceci peutimpliquer que, si l'on reste dans le cadre de la s�equence de condensation �a l'ETL, lessilicates cristallins sont e�cacement amorphis�es dans l'enveloppe par un processusqui reste �a d�e�nir. Ceci peut �egalement signi�er que les conditions de l'ETL ne sontpas valides dans ces enveloppes circumstellaires et que les silicates se forment �a l'�etatamorphe et sont en partie cristallis�es dans celle-ci. Il n'est dans ce cas plus possiblede comparer la poussi�ere form�ee avec la s�equence de condensation �a l'ETL.Les r�esultats du satellite ISO ont r�ev�el�e la pr�esence de silicates cristallins autourde certaines �etoiles �evolu�ees. Cami et al. (1998) et Sylvester et al. (1999) notent quela composante cristalline des silicates est observ�ee dans les �etoiles de forte perte demasse alors que les spectres des �etoiles �a faible perte de masse ne pr�esentent pas lesbandes en �emission �a grandes longueurs d'onde caract�eristiques des silicates cristallins.Si les silicates sont form�es, hors ETL, �a l'�etat amorphe, une partie d'entre eux estcristallis�ee dans les enveloppes. Sogawa & Kozasa (1999) ont mod�elis�e la formationdes grains en tenant compte de la cin�etique des �etoiles et en particulier de leur tauxde perte de masse. Ils montrent que les silicates condens�es autour de grains d'Al2O3sont enti�erement cristallis�es dans les �etoiles de perte de masse � 3 � 10�5 M�/an, cequi repr�esente un premier pas pour expliquer les observations. N�eanmoins, l'absencedes bandes d'�emission dans les spectres des �etoiles de faible perte de masse ne signi�epas forc�ement qu'il n'y a pas de silicates cristallins dans la poussi�ere autour de cesobjets. Cette absence pourrait être un e�et du transfert de rayonnement. Kemperet al. (2000) montrent ainsi qu'un degr�e de cristallinit�e de la poussi�ere (d�e�ni commele rapport de la masse des silicates cristallins sur la masse totale des silicates) de 10et 20 % serait ind�etectable dans les spectres ISO d'�etoiles de taux de perte de massede, respectivement, 6 � 10�7 et 2 � 10�7 M�/an. Si ce biais s'av�ere r�eel et que les�etoiles de faibles pertes de masse peuvent aussi produire de la poussi�ere cristalline,d'autres sc�enarios de formation des silicates cristallins que celui de Sogawa & Kozasa(1999) doivent être trouv�es.La cristallisation des silicates amorphes dans les enveloppes circumstellairesd�epend de la temp�erature �a laquelle ces silicates sont form�es et du temps pendantlequel ils s�ejournent �a une temp�erature donn�ee. Or ces deux param�etres d�ependent demani�ere critique des conditions physiques et cin�etiques de la zone de condensation,elles-mêmes �etant en partie d�etermin�ees par les caract�eristiques de l'�etoile centrale(pulsations,...). Tielens (1990) propose que les silicates magn�esiens se forment �a l'�etatcristallin s'il sont form�es �a des temp�eratures sup�erieures �a 1050 K (temp�erature de



106 Composition et structure des silicates jeunesverre) et �a l'�etat amorphe pour des temp�eratures inf�erieures. Cette temp�erature deverre correspond �a la cristallisation quasi-instantan�ee du min�eral. On peut d�e�nirle temps n�ecessaire aux atomes pour di�user et se r�earranger au sein du solide defa�con �a minimiser leur �energie interne, c'est-�a-dire le temps pour former une struc-ture cristalline, comme (Lenzuni et al., 1995) :tcris = ��1eEa=T (3.1)o�u ��1 est la fr�equence de vibration caract�eristique du min�eral, T la temp�eratureet Ea l'�energie d'activation de la transition amorphe-cristallin, exprim�ee en Kelvins.Lenzuni et al. (1995) ont d�eduit l'�energie d'activation de cristallisation de fum�ees Mg-SiO-H2O (d'apr�es les donn�ees exp�erimentales de Nuth & Donn (1982)) : Ea = 41000K. Le recuit de ces fum�ees aboutit �a la synth�ese de forst�erite et de p�ericlase (MgO)(Nuth & Donn, 1982), et nous pouvons donc consid�erer que cette �energie d'activationest caract�eristique de l'olivine. En adoptant cette valeur et en prenant ��1 = 2.5 �1013 s, on trouve que 1050 K correspond �a un temps de cristallisation de � 1 heurealors qu'�a 900K il est de 676 jours et de 1.44 � 106 ans �a 700K. Il est donc cru-cial, pour d�eterminer la structure de la poussi�ere nouvellement form�ee, de coupler lamod�elisation de la cin�etique des objets aux mod�eles actuels de formation des grains.3.4.3 Degr�e de cristallinit�e des olivines et pyrox�enesDans les deux sources, le rapport des composantes amorphe et cristalline estdi��erent pour les olivines et pour les pyrox�enes. Dans IRAS 17411 et IRAS 17004,respectivement, environ 5 et 14 % de la masse totale des olivines est cristalline, sousforme de forst�erite. Pour les pyrox�enes, si on suppose qu'il y a dans les deux sourcesau plus 10 % de pyrox�enes amorphes, alors presque tous les pyrox�enes observ�es (� 70- 100 % de la masse totale des pyrox�enes) sont cristallins sous forme de diopside etd'enstatite. On peut essayer de comprendre les implications de ce r�esultat en prenantcomme hypoth�ese de d�epart que les silicates sont, soit form�es amorphes, soit form�es�a l'�etat cristallin.Consid�erons tout d'abord que les conditions dans la zone de condensation sonttelles que les silicates sont form�es �a l'�etat amorphe. Partant de cette hypoth�ese,les rapports amorphes/cristallins sugg�erent que les pyrox�enes ont �et�e cristallis�es demani�ere plus e�cace que les olivines. Brucato et al. (1999) ont montr�e que les spectresde pyrox�enes amorphes chau��es sont similaires au spectre de l'enstatite cristalline etils mesurent une �energie d'activation de la transition amorphe-cristallin Ea = 47500



3.4 Contraintes sur les mod�eles de formation des grains 107K. Comparant cette valeur �a celle de l'olivine, Ea = 41000 K (Lenzuni et al. (1995))on observe qu'�a temp�erature �egale, il est plus facile de cristalliser l'olivine que lespyrox�enes. Les rapports amorphe/cristallin d�eduits de notre �etude peuvent s'expli-quer si les grains d'enstatite ont r�esid�e �a haute temp�erature plus longtemps que lesgrains d'olivine, ce qui implique donc qu'olivine et pyrox�ene n'ont pas eu la même\histoire thermique" dans l'enveloppe. Le d�esaccord entre nos r�esultats et les con-clusions d�eduites des �energies d'activation pourrait �egalement provenir des r�esultatsexp�erimentaux. Il n'est en e�et peut-être pas appropri�e de comparer ces deux valeurscar les mat�eriaux amorphes utilis�es dans les deux exp�eriences ne sont pas produitsavec la même technique. Leurs structures peuvent donc être di��erentes et cela pourraitchanger le temps n�ecessaire pour atteindre la cristallisation. Il serait donc int�eressantde mesurer l'�energie d'activation de cristallisation d'olivine produite dans les mêmesconditions que les pyrox�enes amorphes dans Brucato et al. (1999).
Partons maintenant de l'hypoth�ese que les grains se forment �a l'�etat cristallin.On peut alors suivre le sc�enario propos�e par Tielens et al. (1998) qui explique simul-tan�ement la pr�esence de silicates cristallins et le faible rapport Fe/Mg de ces silicates.Selon lui, la forst�erite et l'enstatite se forment �a des temp�eratures sup�erieures �a leurtemp�erature de verre (1050 K pour la forst�erite) et sont donc cristallines. Ensuite l'en-statite r�eagit avec le fer gazeux et forme de la fayalite et de la forst�erite (ou une olivine(Mg,Fe)SiO4) �a l'�etat amorphe. Dans ce mod�ele, la forst�erite et l'enstatite cristallinesobserv�ees sont celles qui, respectivement, n'ont pas �et�e transform�ees en enstatite etn'ont pas r�eagi avec le fer. Il permet donc d'expliquer que tous les pyrox�enes sontcristallins alors que la majorit�e des olivines sont amorphes. Ce mod�ele repose sur lefait que l'interaction de l'enstatite cristalline et du fer gazeux produisent des olivinesamorphes car la r�eaction a lieu �a plus basse temp�erature que la temp�erature de verrede l'enstatite ce qui rend impossible le r�earrangement des t�etra�edres d�eplac�es par ladi�usion du fer dans le r�eseau cristallin (Tielens, 1990). Il serait int�eressant d'�etudieren laboratoire cette r�eaction a�n de d�eterminer son e�cacit�e et le degr�e de d�esordreinduit dans le r�eseau cristallin. En e�et, dans les sources de faible perte de masse danslesquelles les bandes des silicates cristallins ne sont pas observ�ees, la r�eaction fer -enstatite cristalline doit alors être extrêmement e�cace pour expliquer la disparitionquasi-totale des silicates cristallins.



108 Composition et structure des silicates jeunes3.5 ConclusionAlors que la comparaison des observations avec des spectres de laboratoire demin�eraux donne facilement acc�es �a la composition de la composante cristalline desspectres, la mod�elisation du transfert radiatif des objets est n�ecessaire pour d�eterminerquantitativement la composition et la structure de la poussi�ere.La poussi�ere autour des deux �etoiles OH/IR IRAS 17411-3154 etIRAS 17004-4119 est principalement compos�ee de silicates amorphes etcristallins. Les silicates amorphes sont majoritairement compos�es d'o-livines riches en fer, mais � 10 % de pyrox�enes amorphes pourraient êtrepr�esents dans les deux sources. Les silicates cristallins, identi��es par leurbande de vibration de r�eseau et observ�es en �emission, sont compos�es deforst�erite (bande �a 33.6 �m), d'enstatite (bande �a 43 �m) et de diopside(bande �a 40.5 �m). Ils repr�esentent � 35 et � 25 % de la masse des sili-cates amorphes, soit � 25 et � 20 % de la masse totale des silicates pour,respectivement, IRAS 17004-4119 et IRAS 17411-3154. La pr�esence d'oxydede fer, FeO, dans la poussi�ere (� 20 % par rapport �a la masse des silicates amorphes)permet d'am�eliorer la reproduction de l'opacit�e aux courtes longueurs d'onde.La distribution de temp�erature des grains autour de ces deux sources esttelle que plusieurs composantes de la poussi�ere sont observ�ees en absorp-tion �a courtes longueurs d'onde et en �emission �a plus grandes longueursd'onde. Ainsi le mode d'�elongation des silicates �a 9.8 �m pr�esente un�epaulement �a 11.2 �m dû �a l'absorption de la forst�erite cristalline ob-serv�ee en �emission �a 33.6 �m. L'eau cristalline gel�ee �a la surface des grains estobserv�ee en absorption �a 3.09 �m et en �emission �a 43 �m. Elle n'est pas su�sammentabondante pour expliquer l'�epaulement �a 11.2 �m.L'analyse de la structure de la poussi�ere montre que seule une petite partie desolivines sont cristallines (� 5 - 14 %) alors que la majorit�e des pyrox�enes le sont(� 50 - 100 %). La structure de la poussi�ere re�ete la dynamique des enveloppescircumstellaires depuis la nucl�eation des grains jusqu'�a leur �ejection hors de la zonede condensation. Les r�esultats obtenus pourraient donc permettre de contraindre lesmod�eles cin�etiques de condensation de la poussi�ere autour de ces �etoiles.Les param�etres cl�es pour d�eterminer la structure de la poussi�ere dans les en-veloppes sont la temp�erature �a laquelle se forme les grains et la cin�etique de la zone



3.5 Conclusion 109de condensation. Ainsi, une bonne connaissance des �energies de transition amorphe-cristallin des min�eraux se formant autour de ces �etoiles, d�etermin�ees de fa�con ho-mog�ene, et des �etudes exp�erimentales sur les r�eactions gaz-solides seraient tr�es utileset permettraient de mieux appr�ehender la physico-chimie de ces enveloppes.
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Chapitre 4Composition et structure dessilicates âg�es

Les objets protostellaires sont constitu�es d'une �etoile tr�es jeune venant juste decommencer �a �emettre un rayonnement, enfouie dans un cocon de poussi�ere issu d'unnuage mol�eculaire en cours d'e�ondrement gravitationnel. La poussi�ere sond�ee dansce type d'objets a s�ejourn�e plusieurs centaines de millions d'ann�ees dans le milieuinterstellaire o�u elle a �et�e soumise �a divers m�ecanismes d'�evolution physico-chimique(interaction avec les photons et les rayons cosmiques, collisions gaz-grain, grain-grain,etc.). Elle n'a par contre pas subi les processus violents op�erant dans les disques(proto) plan�etaires. La poussi�ere de ces objets repr�esente donc une classe de poussi�ereinterstellaire \âg�ee", particuli�erement pr�ecieuse pour apporter des contraintes sur lecycle de la poussi�ere dans la galaxie. Ce chapitre pr�esente l'�etude de trois objets pro-tostellaires : RAFGL7009S, IRAS 19110+1045 et IRAS 23151+5912. La compositionde la poussi�ere silicat�ee de ces objets est d'abord mod�elis�ee en utilisant les th�eoriesexpos�ees au Chapitre 2. Ces r�esultats sont ensuite utilis�es pour mod�eliser le transfertde rayonnement dans ces objets et contraindre l'abondance de la composante d'olivineamorphe et de silicates cristallins pr�esents dans cette poussi�ere.111



112 Composition et structure des silicates âg�es4.1 Les proto�etoiles massivesLes trois objets �etudi�es, RAFGL7009S, IRAS 19110+1045 et IRAS 23151+5912(nomm�ees IRAS 19110 et IRAS 23151 par la suite) sont des proto�etoiles massives.Ces �etoiles �emettent un puissant rayonnement dans l'UV (T� � 30 000 - 40 000 K)qui chau�e la poussi�ere proche de l'�etoile. Celle-ci r�e�emet le rayonnement de l'�etoiledans l'infrarouge et illumine la poussi�ere froide situ�ee dans les zones externes du co-con entourant l'�etoile. La Figure 4.1 pr�esente les spectres ISO combin�es SWS et LWSpour RAFGL7009S et IRAS 19110 et le spectre SWS pour IRAS 23151. Ces troisobjets sont profond�ement enfouis dans un nuage de poussi�eres comme le montrent lesspectres domin�es par les fortes bandes des silicates en absorption �a � 9.6 et 18 �m,dues, respectivement, au mode d'�elongation et de d�eformation de la liaison O-Si-Odans des silicates amorphes.De nombreuses bandes d'absorption sont aussi pr�esentes dans les spectres entre3 et 16 �m. Ces bandes sont dues aux vibrations des mol�ecules volatiles condens�ees�a la surface des grains et constituant un manteau de glaces. La composition de cesmanteaux varie d'une source �a l'autre, essentiellement en raison de la temp�eraturedes grains et de la chimie qui a lieu dans les manteaux. Dans RAFGL7009S, H2O(3.1, 6.02, 13.5, 44 �m), CO (4.67 �m), CO2 (4.27, 15.2 �m), CH3OH (3.54, 3.84,3.94, 6.84 �m) et CH4 (7.7 �m) ont �et�e d�etect�es (d'Hendecourt et al., 1996, Dartoiset al., 1999). La poussi�ere autour de IRAS 19110 et IRAS 23151 est l�eg�erement pluschaude que celle de RAFGL7009S et les glaces ne contiennent pas de CO et de CH4 ;CH3OH est �egalement absent (Dartois et al., 1998). On remarque que les vibrationsdes mol�ecules de CO2 et H2O �a 15.2 et � 13 �m respectivement, pr�esentes dans lestrois sources, ainsi que de CH3OH �a 8.85, 9.74 et 14.4 �m dans RAFGL7009S, sesuperposent �a l'absorption des silicates et il est n�ecessaire d'en tenir compte lors del'analyse des bandes dues aux silicates.4.2 M�ethode d'analyse adopt�eeLes proto�etoiles sont des objets dont la poussi�ere, sond�ee en absorption, est tr�esfroide. La pr�esence de mol�ecules volatiles condens�ees �a leur surface indique que laplupart des grains ont une temp�erature inf�erieure ou de l'ordre de 30 ou 40 K. Ceciest con�rm�e par des calculs de la distribution de masse en fonction de la temp�erature(Dartois, 1998). A ces temp�eratures, les grains silicat�es �emettent principalement vers70-100 �m. On peut ainsi supposer qu'entre 10 et 30 �m l'�emission de la poussi�ereest n�egligeable, ce qui revient �a n�egliger les e�ets du transfert de rayonnement. On



4.2 M�ethode d'analyse adopt�ee 113

Fig. 4.1: Spectres combin�es ISO-SWS et ISO-LWS de RAFGL7009S (en haut) et IRAS19110+1045 (au milieu) et ISO-SWS de IRAS 23151+5912 (en bas). Les courbes en tiretsrepr�esentent le continuum adopt�e pour chaque source. Pour IRAS 23151+5912, les �etoilesrepr�esentent les ux IRAS. Voir le texte pour l'identi�cation des di��erentes bandes spectraleset la d�etermination du continuum.



114 Composition et structure des silicates âg�esse retrouve alors dans la con�guration simple, semblable �a celle du laboratoire, o�u lapoussi�ere froide, illumin�ee par une source infrarouge (la poussi�ere chaude proche del'�etoile), absorbe le rayonnement incident. Cette hypoth�ese �etant pos�ee, il su�t demod�eliser le continuum de la source, c'est-�a-dire l'�emission de la poussi�ere chaude,et de diviser le spectre observ�e par celui-ci pour obtenir l'e�cacit�e d'extinction desgrains silicat�es recouverts de leur manteau de glace. Cette e�cacit�e d'extinction estalors directement comparable aux spectres de laboratoire ou aux spectres mod�elis�es�a partir des constantes optiques (Paragraphe 2.2).La Figure 4.1 repr�esente les continuums adopt�es pour chacune des trois sources.Ils ont �et�e d�etermin�es �a l'aide de fonctions splines cubiques en supposant que leszones spectrales 4 - 5 �m et 50 - 200 �m (40 -45 �m pour IRAS 23151) repr�esententle continuum seul. Ces continuums correspondent �a l'�emission de la poussi�ere chaudeproche de l'�etoile. Ils auraient pu être estim�es �a l'aide d'un ou plusieurs corps noirs �ala temp�erature de la poussi�ere. La division des spectres par un continumm d�etermin�e�a l'aide de splines ou de corps noirs n'introduit que des variations de l'e�cacit�e d'ex-tinction inf�erieures �a 10 %, aux longueurs d'ondes inf�erieures �a 8 �m et sup�erieures�a 25 �m. Pour notre �etude de la poussi�ere silicat�ee, e�ectu�ee sur la gamme spectralecomprise entre � 9 et 30 �m, le choix de la m�ethode utilis�ee pour d�eterminer le con-tinuum est donc indi��erent.Apr�es avoir soustrait le continuum, il est n�ecessaire de tenir compte de l'absorptiondes glaces qui se superpose �a celle des silicates. Pour cela nous avons choisi d'addition-ner aux spectres des silicates mod�elis�es, l'absorption d'un m�elange de glaces mesur�eeen laboratoire. On a vu au Paragraphe 2.8.1 que cette proc�edure introduit des erreurspar rapport au calcul exact consid�erant l'extinction de grains de silicates recouvertsd'un manteau de glace. Cependant nous montrerons par la suite que ces erreurs sontn�egligeables et que l'utilisation de l'une ou l'autre m�ethode ne change pas les conclu-sions de cette �etude (Paragraphe 4.6.1).
4.3 Mod�elisation de l'extinction de la poussi�ereA�n de mod�eliser et de reproduire l'extinction de la poussi�ere pr�esente autourdes trois proto�etoiles, nous pouvons agir sur les param�etres libres suivants, qui car-act�erisent cette poussi�ere (Chapitre 2) : taille, forme et composition des grains. Nousavons consid�er�e des grains de composition h�et�erog�ene, constitu�es d'une matrice sili-cat�ee contenant des inclusions et pouvant être poreux. Le choix de la taille et de la



4.3 Mod�elisation de l'extinction de la poussi�ere 115forme des grains, de la composition de la matrice et des inclusions ainsi que le degr�ede porosit�e des grains sont discut�es ci-apr�es. Les e�ets sur l'extinction de la porosit�eet de la pr�esence d'inclusions sont rappel�es.L'extinction a �et�e calcul�ee en utilisant les diverses th�eories expos�ees au Chapitre2. Les constantes optiques de silicates amorphes et d'oxydes intervenant dans cette�etude sont disponibles sur la base de donn�ees du groupe de Jena1.Taille des grainsNous avons utilis�e pour la mod�elisation des bandes des silicates, des grains de 0.1�m de rayon. On a vu au Chapitre 2 que lorsque la gamme spectrale �etudi�ee est telleque � � 8 �m, les conditions d�e�nissant la limite de Rayleigh sont remplies pourdes grains de taille inf�erieure �a � 0.85 �m (Somsikov & Voshchinnikov, 1999). Or,la mod�elisation de la bande de la glace d'eau, observ�ee dans le spectre ISO-SWS deRAFGL7009S �a 3.1 �m montre que la taille maximale des grains dans cet objet estde l'ordre de 0.5 �m (Dartois & d'Hendecourt, 2000). Partant de l'hypoth�ese que lataille maximale des grains est similaire dans IRAS 23151 et IRAS 19110, on peutdonc consid�erer que notre �etude s'e�ectue dans la limite de Rayleigh. Comme on l'avu aux Paragraphes 2.5 et 2.7, dans la limite de Rayleigh, la forme des bandes ned�epend pas de la taille des grains et il n'est pas n�ecessaire de prendre en compte unedistribution de taille. Il est donc justi��e, pour �etudier la poussi�ere silicat�ee dans cestrois proto�etoiles, de choisir une taille de grain unique, inf�erieure �a 0.85 �m, commepar exemple 0.1 �m.Composition des grains silicat�esLa composition globale des silicates interstellaires est contrainte par les observa-tions du d�e�cit des �el�ements dans la phase gazeuse par rapport aux abondances der�ef�erence. Les silicates sont donc compos�es, outre le fer, le magn�esium et le silicium,d'�el�ements comme l'aluminium et le calcium. Ces di��erents �el�ements peuvent êtrepr�esents dans les grains, dans la structure même du min�eral et/ou sous forme d'in-clusions d'oxydes. La pr�esence d'inclusions d'oxydes d'aluminium dans les grains estpr�edite par les th�eories de nucl�eation des grains (Sedlmayr, 1989, Kozasa & Hasegawa,1987). L'oxyde d'aluminium a �egalement �et�e propos�e pour expliquer la bande �a 13�m observ�ee dans les spectres d'�etoiles riches en oxyg�ene (Stencel et al., 1990, Bege-mann et al., 1997). Cette identi�cation est remise en cause par Posch et al. (1999)mais ces derniers proposent que la bande soit toujours due �a un oxyde d'aluminium,le spinelle, MgAl2O4. Les oxydes de fer tels que l'h�ematite (Fe2O3) ou la magn�etite1http ://www.astro.uni-jena.de/Group/Subgroups/Labor/Labor/odata.html



116 Composition et structure des silicates âg�esFig. 4.2: Comparaison des bandes des sil-icates dans RAFGL7009S (en bas), IRAS19110 (au milieu) et IRAS 23151 (en haut)avec des mod�eles de grains sph�eriques d'o-livine (MgFeSiO4, tirets) et d'enstatite(MgSiO3, pointill�e-tirets) amorphe. Lecontinuum et l'absorption des glaces ont�et�e soustraits. Le fort bruit �a � 9 �mdans RAFGL7009S est dû �a la saturationde la bande d'�elongation des silicates, la\bande" �a 650 cm�1 est due �a un l�egerd�ecalage entre le spectre de laboratoire deCO2 et les observations. Les spectres ont�et�e d�ecal�es par souci de clart�e.
(Fe3O4), form�es autour des �etoiles �evolu�ees riches en oxyg�ene, pourraient être incor-por�es dans les grains de silicate (Savage & Sembach, 1996). Nous avons utilis�e, pourla mod�elisation des grains, l'oxyde de fer le plus simple, FeO, et l'oxyde d'aluminiumAl2O3.La comparaison de l'extinction des grains silicat�es protostellaires, l'absorption desglaces �etant soustraite, avec l'extinction calcul�ee de grains sph�eriques, compacts ethomog�enes d'olivine et de pyrox�ene amorphes montre qu'il est impossible de repro-duire les bandes observ�ees (Figure 4.2). Si l'on consid�ere des grains d'olivines, onconstate que le mode d'�elongation, �a 9.8 �m, est d�ecal�e de 0.2 �m par rapport auxobservations (9.6 �m). De plus, l'aile rouge du mode de d�eformation �a 18 �m est malreproduite et le rapport des deux bandes est trop faible (�9:6/�18 � 1.6, �a comparer�a plus de 2.1 pour les observations). Concernant les grains de pyrox�enes, il est possi-ble de reproduire correctement l'aile bleue de la bande protostellaire �a 9.6 �m et deplus, le rapport des bandes du spectre simul�e est semblable �a celui des observations.La largeur des bandes n'est cependant pas correctement reproduite. Un m�elange degrains d'olivine et de pyrox�ene amorphe permet de reproduire la bande �a 9.6 �m,mais pas celle �a 18 �m (le pic de la bande est �a trop courte longueur d'onde, son aile�a grande longueur d'onde n'est pas reproduite et le rapport �9:6/�18 � est trop faible).



4.3 Mod�elisation de l'extinction de la poussi�ere 117La comparaison des spectres observ�es avec les spectres de grains d'olivine (mêmesi ceux-ci sont poreux et contiennent des inclusions), montre que l'olivine est unecomposante mineure de la poussi�ere car aucun accord spectral satisfaisant ne peutêtre obtenu. Ceci est d'ailleurs en accord avec les �etudes de J�ager et al. (1994) etDorschner et al. (1995) qui montrent que la position et la forme des bandes des sili-cates autour des objets protostellaires sont compatibles avec des pyrox�enes amorphescontenant du fer et des traces de calcium. Un autre type de verre de silicate contenantde l'aluminium en plus du fer et du magn�esium, les aluminosilicates, a r�ecemment �et�epropos�e par Mutschke et al. (1998) pour reproduire les spectres des deux �etoiles MiraIK Tauri et EP Aquarii. La position des bandes de ces aluminosilicates est semblable�a celle des observations. Nous avons donc par la suite utilis�e des pyrox�enes et des alu-minosilicates amorphes. La quantit�e d'olivine maximale pouvant être pr�esente dans lapoussi�ere autour des ces trois objets sera d�etermin�ee par la suite (Paragraphe 4.6.3).Les �ecarts entre les spectres mod�elis�es de grains compacts de composition ho-mog�ene et les spectres observ�es, dus principalement au probl�eme de largeur des ban-des (Figure 4.2), peuvent être li�es �a plusieurs facteurs : la forme des particules, laporosit�e et la pr�esence d'inclusions. Nous rappelons ci-dessous les e�ets sur l'extinc-tion de chacun de ces param�etres.Forme des grainsNous avons utilis�e dans cette �etude des grains sph�eriques. Cependant, les grains in-terstellaires ne sont sûrement pas strictement sph�eriques mais ont plus probablementune distribution de formes quelconque. Or, nous avons vu au Paragraphe 2.6 que laforme des grains modi�e leur extinction (forme des bandes) et cela, ind�ependammentde leur taille. Toutefois, les modi�cations des bandes induites si l'on utilise non plusdes grains sph�eriques mais une distribution d'ellipso��des de type CDE, ne sont passu�santes pour changer les r�esultats de nos mod�elisations.E�et de la porosit�eDans les nuages denses, similaires �a ceux qui vont s'e�ondrer pour former de nou-velles �etoiles, on s'attend �a ce que les petits grains coagulent et forment des grainsplus gros pr�esentant une structure poreuse, voire fractale (Dominik & Tielens, 1997).Nous avons donc cherch�e �a �evaluer le rôle de la porosit�e en mod�elisant l'extinctionde grains de porosit�e variable. Il existe plusieurs fa�cons de calculer l'extinction d'ungrain contenant une certaine fraction volumique de vide (par exemple Stognienkoet al. (1995)). Ces m�ethodes peuvent conduire �a des r�esultats di��erents, mais unique-ment lorsque la fraction volumique de vide, fvide, exc�ede environ 50 % du volume
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Fig. 4.3: Inuence de la porosit�esur l'extinction d'un grain d'en-statite (MgSiO3) amorphe. Lesspectres ont �et�e normalis�es �a 1pour la comparaison. La porosit�ed�ecale la position des modesd'�elongation et de d�eformationvers les grandes longueurs d'ondeet �elargit les bandes.

du grain (Ossenkopf, 1991). Dans cette �etude, nous avons consid�er�e des grains nonfractals et relativement peu poreux (fvide � 25 %) dont l'extinction a �et�e mod�elis�ee�a l'aide du formalisme de Maxwell-Garnet (Paragraphe 2.8.2). Les r�esultats des cal-culs montrent que la porosit�e a les e�ets recherch�es sur l'extinction : elle �elargit lesbandes, les d�ecale vers les grandes longueurs d'onde et augmente le rapport �9:6/�18(Figure 4.3).E�ets des inclusionsL'extinction d'un grain peut �egalement être modi��ee si celui-ci contient des inclu-sions de divers mat�eriaux (Paragraphe 2.8.2). En particulier, la pr�esence d'inclusionsde FeO ou de Al2O3 dans un grain de silicate amorphe �elargit les bandes et modi�ele rapport �9:6/�18. Les oxydes de fer d�ecalent les bandes vers les courtes longueursd'onde, alors que l'oxyde d'aluminium les d�ecale vers les grandes longueurs d'onde(Figure 4.4). D'autre part, l'oxyde de fer �elargit la bande �a 18 �m.On peut noter qu'il est possible, dans le cas du fer, de distinguer s'il est pr�esentdans le grain dans la structure du silicate ou sous forme d'inclusions de FeO. En e�et,l'extinction r�esultante n'est pas la même dans les deux cas. Pour le fer on constate quela bande due �a la vibration de la liaison Fe-O dans les silicates est beaucoup moinsprononc�ee que dans le cas d'inclusion de FeO dans le grain de silicate (voir Figure 4.4,en haut). De plus, la position du mode d'�elongation des pyrox�enes est d�ecal�ee vers lescourtes longueurs d'onde quand la teneur en fer augmente.
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Fig. 4.4: Inuence de la pr�esence de fer dansla structure de pyrox�enes amorphes (en haut�a gauche), de la pr�esence d'inclusion de FeO(en haut �a droite) et de Al2O3 (ci-contre) surl'extinction d'un grain d'enstatite (MgSiO3)amorphe. Les spectres ont �et�e normalis�es �a 1pour la comparaison.
4.4 R�esultatsLa reproduction des bandes de vibration des min�eraux amorphes, larges et sansstructure, n'est en g�en�eral pas univoque. Nous avons donc trouv�e, pour chaqueproto�etoile �etudi�ee, plusieurs ajustements possibles aux spectres. Il n'est possible dediscriminer parmi les di��erentes populations de grains dont l'extinction permet dereproduire correctement les spectres, que si celles-ci ne satisfont pas les contraintesd'abondances cosmiques. Nous pr�esentons dans ce paragraphe, pour chacun des ob-jets, deux des meilleurs ajustements calcul�es, qui remplissent ces contraintes et quirepr�esentent donc aussi bien l'un que l'autre la poussi�ere silicat�ee de ceux-ci. La com-position de la poussi�ere de chacun de ces ajustement est pr�esent�ee au Tableau 4.1.



120 Composition et structure des silicates âg�esTableau 4.1: Composition de la poussi�ere silicat�ee autour des trois proto�etoilesRAFGL7009S, IRAS 19110+1045 et IRAS 23151+5912.composition des silicates FeO (%) porosit�e (%)a pyrox�ene cosmique 10 15RAFGL7009S Mg4Fe4Al2Si8O27 5 -b pyrox�ene cosmique 5 15c pyrox�ene cosmique 3 15IRAS 19110 Mg2Fe2Al2Si4O15 - -d pyrox�ene cosmique 3 15Mg4Fe4Al2Si8O27 - 15e pyrox�ene cosmique 5 25IRAS 23151 Mg9Fe9Al2Si18O57 5 10f idem (d)Les mod�eles a, c, d, e et f sont constitu�es de deux populations de grains. Tous les mod�elesdonnent le meilleur ajustement des spectres tout en satisfaisant aux contraintes sur lesabondances cosmiques. Les pyrox�enes \cosmiques" ont pour composition :Mg 28.1%, Fe17.3%, Al 1.1%, Ca 2.2% et Si 51.3% . La quantit�e de FeO et la porosit�e sont exprim�es en% du volume des grains.4.4.1 RAFGL7009SDans le spectre de RAFGL7009S , le mode d'�elongation des silicates, �a 9.6 �m,est tr�es large : la largeur �a mi-hauteur, FWHM (Full Width at Half Maximum) est de� 2.35 �m, apr�es soustraction de l'absorption des glaces. Cette bande �etant satur�ee,on ne peut donner qu'une limite inf�erieure au rapport des deux bandes : �9:6/�18 �2.15.Les bandes des silicates dans RAFGL7009S sont bien reproduites par des grainsde pyrox�enes riches en fer et en magnesium, avec un rapport Fe/Mg compris entre0.4 et 0.65 et contenant � 5 % (% volumique) de FeO et � 15 % de vide (Figure 4.5).Les pyrox�enes \cosmiques" (quali��es de cosmiques car leur composition est prochedes abondances �el�ementaires cosmiques : Mg 28.1%, Fe 17.3%, Al 1.1%, Ca 2.2% etSi 51.3%) permettent de tr�es bien reproduire l'aile �a courte longueur d'onde du moded'�elongation des silicates, mieux que des pyrox�enes de type MgxFe1�xSiO3 dont labande est l�eg�erement d�ecal�ee vers les courtes longueurs d'onde. De plus la bande �a
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Fig. 4.5: Comparaison du spectre ISO-SWS de RAFGL7009S (le continuum a �et�e sous-trait) avec des mod�eles de grains de silicates sph�eriques et poreux contenant des oxydes.Pointill�es-tirets : (mod�ele a) m�elange de deux populations de grains, une de grains depyrox�ene cosmique contenant 15 % de vide et 10 % de FeO et la seconde de grains d'alu-minosilicate (Mg4Fe4Al2Si8O27) contenant 5 % de FeO. Tirets longs : (mod�ele b) grainsde pyrox�ene cosmique contenant 15 % de vide et 5 % de FeO. Les lignes �nes repr�esententles mod�eles des silicates et les lignes en gras ces mêmes mod�eles auxquels on a ajout�el'absorption des glaces. Pointill�es : le spectre de glaces ajout�e aux mod�eles des silicates.9.6 �m des pyrox�enes cosmiques est plus large et permet donc de mieux reproduireles observations.Un m�elange de deux populations de grains poreux d'aluminosilicate et de py-rox�ene cosmique, contenant des inclusions d'oxyde de fer, constitue �egalement un bonajustement des observations. En e�et, la pr�esence d'aluminium dans les grains donnelieu �a une absorption �a � 14 �m (� 700 cm�1) qui permet de reproduire la r�egionentre les deux bandes (Figure 4.5). De meilleurs ajustements sont observ�es lorsquel'aluminium est incorpor�e dans la structure des silicates plutôt que sous la formed'inclusions d'oxyde dans les grains de pyrox�enes.On remarque que la zone spectrale aux alentours de 16 �m (� 600 cm�1) est mal



122 Composition et structure des silicates âg�esreproduite par les mod�eles. C'est �egalement le cas pour IRAS 19110 et IRAS 23151(Figures 4.6 et 4.7). Cette zone correspond, dans les spectres ISO, �a un changementde \bande", c'est-�a-dire de d�etecteurs (Paragraphe 1.2.2). Or, il peut y avoir, d'unebande �a l'autre, des variations de ux et il est alors d�elicat, lors de la r�eduction desdonn�ees, de raccorder les bandes entre elles. Le d�esaccord entre les observations et lesmod�eles observ�e �a � 16 �m dans les trois sources, est dû �a un probl�eme de raccorde-ment des bandes ISO-SWS.
4.4.2 IRAS 19110+1045Le mode d'�elongation de la liaison Si-O des silicates dans IRAS 19110 est tr�essemblable �a celui de RAFGL7009S (même position et FWHM, une fois l'absorptiondes glaces soustraite). En revanche, le plateau entre les deux bandes �a 9.6 et 18 �mainsi que le mode de d�eformation �a 18 �m sont di��erents dans les deux sources. Leplateau entre 12 et 16 �m est plus prononc�e, et la bande �a 18 �m est moins largedans IRAS 19110. Le rapport des bandes est �9:6/�18 � 2.2, semblable �a celui deRAFGL7009S.Il est possible de trouver plusieurs ajustements au spectre de IRAS 19110 mais, a�nde reproduire le plateau entre les deux bandes des silicates, la plupart contiennent tropd'aluminium par rapport aux abondances cosmiques. Le spectre est bien reproduitpar deux mod�eles constitu�es chacun de deux populations de grains : la premi�erecomprenant, pour les deux mod�eles, des grains de \pyrox�ene cosmique" contenant15 % de vide et � 3 % de FeO, et la seconde constitu�ee de grains d'aluminosilicateMg2Fe2Al2Si4O15 pour le premier mod�ele et de Mg4Fe4Al2Si8O27 contenant � 15 %de vide pour le second (Figure 4.6).On remarque dans la Figure 4.6, en plus de la r�egion �a � 16 �m discut�ee auparagraphe pr�ec�edent, deux zones, aux longueurs d'onde inf�erieures �a � 8 �m etsup�erieures �a � 20 �m, pour lesquelles l'accord entre les observations et les mod�elesn'est pas satisfaisant. Ceci est vraisemblablement dû �a la d�etermination du contin-uum qui, comme on l'a vu au Paragraphe 4.2 induit une incertitude d'environ 10% sur le ux �a ces longueurs d'onde. Il se pourrait �egalement que, pour les courteslongueurs d'onde, le d�esaccord puisse s'expliquer par la pr�esence dans la poussi�ered'une esp�ece non consid�er�ee dans les mod�eles. SiO2 pourrait être candidat, mais sonspectre pr�esente, en plus d'une bande �a � 9.3 �m, une bande �a � 22 �m (Moriokaet al., 1998) et une mod�elisation d�etaill�ee est n�ecessaire a�n de d�eterminer si cette
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Fig. 4.6: Comparaison du spectre ISO-SWS de IRAS 19110+1045 (le continuum a �et�esoustrait) avec des mod�eles de grains de silicates sph�eriques et poreux contenant des oxy-des. Tirets longs : (mod�ele c) m�elange de deux populations de grains, une de grains depyrox�ene cosmique contenant 15 % de vide et 3 % de FeO et la seconde de grains d'alumi-nosilicate (Mg2Fe2Al2Si4O15). Pointill�es-tirets : (mod�ele d) m�elange de deux populationsde grains, une de grains de pyrox�ene cosmique contenant 15 % de vide et 3 % de FeOet la seconde de grains d'aluminosilicate (Mg4Fe4Al2Si8O27) contenant 15 % de vide. Leslignes �nes repr�esentent les mod�eles des silicates et les lignes en gras ces mêmes mod�elesauxquels on a ajout�e l'absorption des glaces. Pointill�es : le spectre de glaces ajout�e auxmod�eles des silicates.esp�ece pourrait être pr�esente dans la poussi�ere.4.4.3 IRAS 23151+5912Dans IRAS 23151, le rapport des bandes des silicates est �9:6/�18 � 2.2, identique�a celui de RAFGL7009S et IRAS 19110. La bande �a 9.6 �m est �a la même positionque dans les deux autres sources mais elle est plus large : sa FWHM est de 2.65�m, une fois l'absorption des glaces soustraite, �a comparer �a 2.35 �m pour les deuxautres sources. D'autre part, le plateau �a 12 - 16 �m, entre les deux bandes, est moins
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Fig. 4.7: Comparaison du spectre ISO-SWS de IRAS 23151+5912 (le continuum a �et�esoustrait) avec des mod�eles de grains de silicates sph�eriques et poreux contenant desoxydes. Tirets longs : (mod�ele e) m�elange de deux populations de grains, une de grainsde pyrox�ene cosmique contenant 25 % de vide et 5 % de FeO et la seconde de grainsd'aluminosilicate (Mg9Fe9Al2Si18O57) contenant 10 % de vide et 5 % de FeO. Pointill�es-tirets : (mod�ele f, idem mod�ele (d)) m�elange de deux populations de grains, une de grainsde pyrox�ene cosmique contenant 15 % de vide et 3 % de FeO et la seconde de grainsd'aluminosilicate (Mg4Fe4Al2Si8O27) contenant 15 % de vide. Les lignes �nes repr�esententles mod�eles des silicates et les lignes en gras ces mêmes mod�eles auxquels on a ajout�el'absorption des glaces. Pointill�es : le spectre de glaces ajout�e aux mod�eles des silicates.prononc�e que dans les deux autres spectres et la largeur de la bande �a 18 �m estcomprise entre celle de RAFGL7009S et de IRAS 19110. Il faut toutefois noter quel'absence de spectre LWS introduit une incertitude plus grande sur la d�eterminationdu continuum que pour IRAS 19110 et RAFGL7009S. Or, ceci pourrait entrâ�ner unesous-estimation de l'importance du plateau entre les deux bandes, ainsi que de lalargeur de la bande �a 18 �m. La bande �a 9.6 �m doit cependant moins sou�rir decette incertitude sur le continuum.Du fait de la forte largeur de la bande �a 9.6 �m dans IRAS 23151, il est di�cilede trouver un bon ajustement �a cette source. La largeur de la bande est augment�ee



4.5 Abondances �el�ementaires de la phase solide r�efractaire 125par l'adjonction d'inclusions d'oxydes et par l'augmentation de la porosit�e mais si-multan�ement le rapport �9:6/�18 est r�eduit. Toutefois, si l'on consid�ere que ce dernierest sous-estim�e en raison des incertitudes sur le continuum, la contrainte est relâch�ee,et il est alors plus facile de reproduire le spectre.Deux exemples d'ajustement sont montr�es �a la Figure 4.7. Il s'agit d'un m�elange degrains de pyrox�ene cosmique contenant 25 % de vide et 5 % de FeO et de grains d'alu-minosilicate (Mg9Fe9Al2Si18O57) contenant 10 % de vide et 5 % de FeO. Le deuxi�ememod�ele est le même que celui employ�e pour l'un des deux ajustements de IRAS 19110(voir Tableau 4.1). On observe qu'�a courte longueur d'onde, l'aile de la bande �a 9.6�m est mal reproduite par les deux ajustements. Ce d�esaccord pourrait être dû �al'absorption d'une esp�ece non prise en compte dans le mod�ele, comme par exempleSiO2. Cependant, comme pour le cas de IRAS 19110, seule une mod�elisation d�etaill�eepourrait permettre de conclure sur la pr�esence de cette esp�ece dans la poussi�ere au-tour de cette proto�etoile.
4.5 Abondances �el�ementaires de la phase solider�efractaireA�n de v�eri�er la validit�e des ajustements par rapport aux contraintes impos�eespar le respect des abondances cosmiques, on peut calculer l'abondance du silicium etdes autres �el�ements contenus dans chaque mod�ele reproduisant les observations. Ladensit�e de colonne d'une esp�ece i est donn�ee par :Ni = R �1�2 ��d�Ai (4.1)o�u R �1�2 ��d� est l'int�egrale de la profondeur optique d'une bande d'absorption del'esp�ece i (� est le nombre d'onde en cm�1) et Ax (cm�1) est sa section e�cace d'ab-sorption int�egr�ee. Cette derni�ere peut être calcul�ee �a partir des constantes optiquesde l'esp�ece en question. Pour la bande �a 9.6 �m des silicates on a par exemple :Ai = Z9:6�m MN �d� = Z9:6�m 3Qabs4a� MN d� (4.2)o�u N est le nombre d'Avogadro, M la masse molaire de l'esp�ece i, � sa massevolumique, � = 3Qabs4a� le coe�cient d'absorption de masse (en g/cm2) et Qabs est l'e�-cacit�e d'absorption calcul�ee �a partir des indices optiques. Dans notre cas o�u les grainssont h�et�erog�enes (contenant des inclusions et de la porosit�e), on d�e�nit les propri�et�es



126 Composition et structure des silicates âg�esTableau 4.2: Abondance des �el�ements de la poussi�ere r�efractaire dans RAFGL7009S,IRAS 19110+1045 et IRAS 23151+5912.Composition de la poussi�ere R�esultats des mod�elesd�eduite des observations RAFGL IRAS IRASde la phase gazeuse 7009S 19110 23151(1a) (1b) (2) a b c d e fSi/ 106H 36 23 18.6 3-16 5-32 4 3.5Si 100 100 100 100 100 100 100 100 100Fe 94 86 158 68 51 56 51 51 51Mg 108 104 111 52 55 60 53 53 53Al �10(3) �10(3) �10(3) 13 0 17 10 8 10O 1323 809 741 346 317 367 311 322 311Ca - - - 2 4 3 2 2 2(1) : Savage & Sembach (1996) a : par rapport aux abondances solaires, b : par rapport auxabondances des �etoiles B. (2) : Snow & Witt (1996). (3) : Mutschke et al. (1998). Voir leTableau 4.1 pour la composition de la poussi�ere des mod�eles (a) �a (f).moyennes d'un mat�eriau �ctif de densit�e �mol = �silfsil + �oxydesfoxydes et de massemolaireM = (1� fvide� foxydes)Msil + foxydesMoxydes, o�u fi est la fraction volumiqueoccup�ee par le vide ou les oxydes et �i et Mi sont respectivement la densit�e et lamasse molaire des silicates et des oxydes composant le grain.La densit�e de colonne du silicium des mod�eles reproduisant les observations,calcul�ee �a l'aide de la m�ethode d�ecrite ci-dessus, est 5.7-11.2�1018 cm�2 pourRAFGL7009S, 5.1-5.6�1018 cm�2 pour IRAS 19110 et 5.1-9.2�1018 cm�2 pour IRAS23151. L'incertitude �elev�ee pour RAFGL7009S est due �a la saturation de la bande �a9.6 �m.Connaissant la densit�e de colonne de l'hydrog�ene mol�eculaire dans RAFGL7009Set IRAS 19110, il est possible, pour ces deux sources de calculer le rapport Si/H a�nd'�evaluer si la quantit�e de silicium des mod�eles reproduisant les bandes des silicates esten accord avec les mod�eles d'abondance de la phase solide. La densit�e de colonne de H2dans IRAS 19110, d�eduite par la mod�elisation de sa distribution spectrale d'�energie,est NH2 � 7.0 � 1023 cm�2 (Hunter, 1997, Hunter et al., 1997). Le rapport atomiqueSi/H des meilleurs ajustements est donc de l'ordre de 4 � 10�6, bien inf�erieur auxvaleurs pr�edites quelles que soient les abondances de r�ef�erence adopt�ees (Tableau 4.2).



4.6 Contraintes sur les abondances des silicates 127La situation est plus confuse pour RAFGL7009S car la densit�e de H2 est d�etermin�eeavec une plus grande incertitude : NH2 � 1.7 - 9.8 � 1023 cm�2 (McCutcheon et al.,1995). Le rapport Si/H est donc compris entre 3 et 32 � 10�6. La limite sup�erieureest en accord avec les abondances cosmiques si l'on choisit pour r�ef�erence les abon-dances solaires mais elle est trop �elev�ee si on prend comme r�ef�erence les abondancesdes �etoiles B ou celles de Snow & Witt (1996). Cependant ce d�esaccord disparâ�t sil'on prend la moyenne des densit�es de H2 donn�ees. Les mod�eles contiennent donc unequantit�e de silicium en accord avec les abondances de la phase solide pr�esent�ees auTableau 4.2.Si on suppose que tout le silicium de la phase solide est sous forme de silicates, onpeut comparer les abondances des autres �el�ements de la phase solide r�efractaire �a celledu silicium. On constate que, ind�ependamment des abondances de r�ef�erence choisies,ces �el�ements (Mg, Fe, O, Al, Ca) respectent �egalement les abondances cosmiques(Tableau 4.2). Le mod�ele (c) contient l�eg�erement trop d'aluminium par rapport auxabondances de la phase solide et est, de ce point de vue moins satisfaisant que lesautres. On note aussi que la poussi�ere dans les mod�eles contient des quantit�es de feret de magn�esium plus faibles que ce qui est attendu pour la phase solide. Ceci sugg�ereque ces �el�ements pourraient être pr�esents sous une autre forme solide, sans transitionobservable dans l'infrarouge, comme par exemple des inclusions de fer m�etallique dansles grains.
4.6 Contraintes sur les abondances des silicatesNous avons e�ectu�e, dans les trois proto�etoiles, une �etude d�etaill�ee de la com-position des grains de silicates amorphes. Ceux-ci sont principalement constitu�es depyrox�enes et �eventuellement d'aluminosilicates. Or les r�esultats du chapitre pr�ec�edentmontrent qu'�a leur formation, les silicates sont essentiellement compos�es d'olivine etqu'une fraction de ces silicates est cristalline. Il est donc int�eressant de d�eterminerla quantit�e de silicates cristallins et d'olivine amorphe qui pourraient être pr�esents,autour des trois proto�etoiles �etudi�ees, tout en restant ind�etectables dans le spectre.L'�etude de la composition de la poussi�ere silicat�ee des objets protostellaires,r�ealis�ee pr�ec�edemment repose sur l'hypoth�ese que les grains dans ces objets sontsu�samment froids pour que l'on puisse n�egliger le transfert de rayonnement. Pourobtenir une information quantitative �able, il est cependant pr�ef�erable de tenir comptede la distribution de temp�erature des grains et donc de prendre en compte les e�ets



128 Composition et structure des silicates âg�esTableau 4.3: Param�etres de la mod�elisation du transfert radiatif des trois proto�etoilesRAFGL7009S, IRAS 19110+1045 et IRAS23151+5912.T� (K) Tcav (K) �RAFGL7009S 40000 600 1.4IRAS 19110+1045 43000 600 0IRAS23151+5912 43000 700 1.4T� est la temp�erature de l'�etoile centrale, Tcav, la temp�erature de la cavit�e interne et �d�etermine la loi de densit�e de l'enveloppe de poussi�ere (/ r�� ). Pour RAFGL7009S, T�et � sont en accord avec Dartois et al. (1998), pour IRAS 19110, T� et � sont en accordavec Faison et al. (1998). Les valeurs de Tcav ont �et�e d�etermin�ees de fa�con �a ce que le uxobserv�e aux courtes longueurs d'onde soit reproduit par les mod�eles.du transfert de rayonnement. L'utilisation d'un programme de transfert radiatif pourmod�eliser les trois proto�etoiles, qui nous permet de d�eterminer l'abondance relativedes di��erentes composantes de la poussi�ere, permet en outre de con�rmer que l'ap-proche utilis�ee au paragraphe pr�ec�edent pour �etudier la composition de la poussi�ereest valide puisque les mod�eles de poussi�ere d�etermin�es permettent de reproduire cor-rectement les spectres.4.6.1 Mod�elisation du transfert radiatifLe mod�ele utilis�e pour l'�etude des trois proto�etoiles est le même que celui utilis�epour l'�etude des �etoiles OH/IR, voir le Paragraphe 3.3.2 pour la description de celui-ci. Dans ce paragraphe, nous pr�esentons la mod�elisation des spectres r�ealis�ee en util-isant un des jeux de constantes optiques d�etermin�ees pr�ec�edemment pour chacune desproto�etoiles. Cette d�emarche nous permet de v�eri�er que ces constantes optiques, quiont �et�e d�etermin�ees en n�egligeant le transfert de rayonnement, permettent n�eanmoinsde reproduire correctement les bandes des silicates des trois objets. Les param�etres dumod�ele sont la temp�erature de l'�etoile centrale, T�, la temp�erature de la cavit�e internede l'enveloppe de poussi�ere, Tcav, et la loi de densit�e de l'enveloppe de poussi�ere (/r��) (Tableau 4.3).La Figure 4.8 pr�esente les r�esultats de la mod�elisation avec les param�etres indiqu�esau Tableau 4.3 pour chacune des sources, et les constantes optiques des mod�elesde silicates calcul�es pr�ec�edemment (mod�eles (b), (c) et (f) pour, respectivement,
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Fig. 4.8: Mod�elisation de la distribution spectrale d'�energie de RAFGL7009S, IRAS19110+1045 et IRAS 23151+5912. Les constantes optiques utilis�ees pour la mod�elisationcorrespondent aux mod�eles du tableau 4.2 : (b) pour RAFGL7009S, (c) pour IRAS 19110et (f) pour IRAS 23151. Tirets : r�esultats de la mod�elisation ; traits pleins : observationsISO, voir texte pour la comparaison des deux.



130 Composition et structure des silicates âg�esRAFGL7009S, IRAS 19110 et IRAS23151). Pour tenir compte de la composante demati�ere carbon�ee de la poussi�ere interstellaire, environ 40 % de graphite (par rapport�a la masse des silicates amorphes) ont �et�e ajout�es aux silicates (les constantes optiquessont tir�ees de Draine & Lee (1984)). La comparaison des observations et des spec-tres mod�elis�es montre que la forme des bandes des silicates est bien reproduite parle mod�ele. Il y a toutefois plusieurs zones de d�esaccords, notamment aux longueursd'onde inf�erieures �a 8 �m et sup�erieures 20 �m.Tout d'abord on constate que le probl�eme du ux entre 3 et 8 �m rencontr�e pourles �etoiles OH/IR se pose �egalement pour les proto�etoiles. Comme pr�ec�edemment, ceprobl�eme pourrait être dû �a la di�usion qui n'est pas prise en compte dans le calculde transfert (Paragraphe 3.3.4). La di�usion est �egalement en partie �a l'origine de lamauvaise reproduction de l'aile rouge de la bande de la glace d'eau �a � 3 �m. Laforme de celle-ci est en e�et due �a la di�usion de la lumi�ere par des grains de taillede l'ordre de 0.5 �m ainsi qu'�a la possible pr�esence d'autres mol�ecules absorbantesdans les manteaux (Dartois & d'Hendecourt, 2000). Or, dans les mod�eles, les grainsont une taille unique de 0.1 �m.Ce probl�eme de l'opacit�e entre 3 et 8 �m pourrait en partie expliquer la mauvaisereproduction de l'aile courte longueur d'onde du mode d'�elongation des silicates dansIRAS 23151 et IRAS 19110. En e�et pour RAFGL7009S il n'y a pas de probl�emeentre 3 et 8 �m et l'aile bleue de la bande des silicates est bien reproduite. Cepen-dant, la comparaison des bandes dans les trois sources montre que la forme de l'ailebleue du mode d'�elongation est di��erente dans RAFGL7009S et dans les deux autressources. Ceci a d�ej�a �et�e remarqu�e lors de l'�etude qualitative (Paragraphe 4.4) et ilest donc �egalement possible que la mauvaise reproduction de la bande soit due �a unecomposante de la poussi�ere non prise en compte dans la mod�elisation.La reproduction des spectres aux longueurs d'onde sup�erieures �a � 15 �m n'estpas satisfaisante : la forme des spectres est bien reproduite mais le ux des mod�eles esttrop �elev�e. Il peut y avoir �a cela plusieurs raisons. (i) : il est possible qu'un a�nementdes param�etres du mod�ele permette d'am�eliorer l'ajustement entre les spectres. (ii) : leprobl�eme pourrait aussi venir des constantes optiques d�etermin�ees au Paragraphe 4.4.En e�et, dans la m�ethode d�ecrite �a ce paragraphe, une mauvaise d�etermination ducontinuum peut induire une sous-estimation de la profondeur de la bande �a 18 �m etdonc une d�etermination fauss�ee de la composition de la poussi�ere, c'est-�a-dire de sesconstantes optiques. Cette explication semble d'autant plus valable pour IRAS 23151car l'incertitude sur la d�etermination du continuum est plus importante que pour



4.6 Contraintes sur les abondances des silicates 131les deux autres sources. (iii) : ce probl�eme pourrait �egalement provenir de la fa�condont sont mod�elis�es les manteaux de glaces. En e�et, dans le mod�ele, les e�cacit�esd'extinction sont simplement additionn�ees. Or, on a vu que cette m�ethode entrâ�naitune sous-estimation du ux dans l'aile grande longueur d'onde de la bande �a 18 �m(Paragraphe 2.8.3, Figure 2.11). Il est donc possible que la mod�elisation des man-teaux de glace avec des grains entour�es d'un manteau permette de reproduire pluscorrectement les observations. (iv) : �nalement, la forme des grains pourrait �egalementexpliquer le d�esaccord observ�e. En e�et, adopter une distribution de formes de typeCDE et non plus des grains sph�eriques aura pour e�et d'�elargir les deux bandes dessilicates (Paragraphe 2.7) et pourrait donc am�eliorer la reproduction des bandes etde la r�egion aux longueurs d'onde sup�erieures �a � 15 �m.La prise en compte du transfert de rayonnement, qui n�ecessite l'utilisation d'unmod�ele, d�epend d'un certain nombre de param�etres intervenant dans la mod�elisation(temp�erature de l'�etoile, de la cavit�e interne de la coquille de poussi�ere, distributionde densit�e de la poussi�ere, g�eom�etrie de la source). Ces param�etres s'ajoutent �a ceuxde l'�etude de la composition de la poussi�ere (taille, forme, h�et�erog�en�eit�e, porosit�edes grains). Du fait de l'augmentation du nombre de param�etres, la reproductiondes spectres, obtenus en mod�elisant le transfert de rayonnement, parait moins sat-isfaisante que lorsque l'on n�egligeait le transfert de rayonnement (Figures 4.8, 4.5,4.6 et 4.7). D'autre part, l'augmentation du nombre de param�etres a aussi pour e�etde relâcher les contraintes sur le choix de la forme des grains et des m�ethodes demod�elisation des grains eux-mêmes (porosit�e, manteaux). En e�et, on constate queles modi�cations introduites par chacun de ces param�etres restent compatibles avec,et pourraient même am�eliorer, l'accord entre les spectres mod�elis�es en prenant encompte le transfert de rayonnement et les spectres observ�es. Or, ces modi�cationsne semblent pas compatibles au vu de l'accord entre les observations et les spectresmod�elis�es en n�egligeant le transfert de rayonnement. Finalement, l'accord raisonnableentre les mod�eles et les observations con�rme qu'il �etait bien justi��e de n�egliger letransfert de rayonnement, et donc de r�eduire le nombre de param�etres libres, pour�etudier la composition de la poussi�ere.
4.6.2 Composante cristalline de la poussi�ereAucune bande caract�eristique des silicates cristallins n'est d�etect�ee dans les spec-tres des trois proto�etoiles, que ce soit en �emission ou en absorption. A�n d'�etablir unelimite sup�erieure de la quantit�e de silicates cristallins pr�esents dans la poussi�ere au-
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Fig. 4.9: E�et de lacristallinit�e de la poussi�ere surun spectre caract�eristique desproto�etoiles. Les param�etresdu mod�eles sont ceux de IRAS19110+1045. Pour le diop-side et l'enstatite, les spec-tres ont �et�e d�ecal�es par soucide clart�e. La poussi�ere au-tour des proto�etoiles �etanttr�es froide, les bandes desesp�eces cristallines apparais-sent dans les spectres en ab-sorption entre 8 et 50 �m.

tour de ces trois objets, les esp�eces cristallines identi��ees autour des �etoiles �evolu�ees(forst�erite, enstatite et diopside) ont �et�e ajout�ees �a la poussi�ere dans les mod�elespr�esent�es �a la Figure 4.8.La Figure 4.9 montre de quelle mani�ere les bandes des silicates cristallins apparais-sent dans les spectres mod�elis�es de proto�etoiles massives (les param�etres du mod�elesont ceux de IRAS 19110). On remarque que dans ce type d'environnement toutes lesbandes des silicates apparaissent dans les spectres en absorption, et non en �emissioncomme c'est le cas dans les spectres des �etoiles OH/IR, traduisant ainsi le fait que lapoussi�ere silicat�ee est plus froide autour des proto�etoiles qu'autour des �etoiles OH/IR.Les bandes de la forst�erite sont plus contrast�ees que celle des pyrox�enes (diopside et



4.6 Contraintes sur les abondances des silicates 133enstatite), ce qui permet de la d�etecter dans les spectres pour des abondances plusfaibles que pour les pyrox�enes. La quantit�e de forst�erite est contrainte par l'apparitiondes bandes �a � 10.0 et 23.8 �m. La quantit�e de pyrox�enes (enstatite et diopside) estquant �a elle contrainte par l'apparition de la bande �a � 9.3 - 9.6 �m, pr�esente dansles spectres des deux min�eraux, et par le d�ecalage du mode de d�eformation vers lesgrandes longueurs d'onde.La comparaison des simulations avec les observations montre que la quantit�e max-imale de silicates cristallins qui pourraient être pr�esents dans les trois sources est de �7 % de la masse totale des silicates pour IRAS 19110 et de � 13 % pour RAFGL7009Set IRAS 23151. Une quantit�e non n�egligeable de silicates cristallins pourrait donc êtrepr�esente dans la poussi�ere tout en restant ind�etectable. Ces quantit�es sont sensible-ment sup�erieures aux estimations de � 1 - 2 % r�ealis�ees sans prendre en compte letransfert de rayonnement (Demyk et al., 1999). Ceci souligne donc la n�ecessit�e demod�eliser le transfert de rayonnement pour d�eterminer les abondances relatives desdi��erentes composantes de la poussi�ere.
4.6.3 Composante d'olivine amorpheL'�etude des silicates men�ee pour les �etoiles OH/IR nous a permis de montrer queles silicates amorphes y sont majoritairement compos�es d'olivine (�a plus de 90 %).Les r�esultats de la mod�elisation des grains pour les trois proto�etoiles montrent queles pyrox�enes et les aluminosilicates donnent un meilleur ajustement des bandes dessilicates amorphes. Nous avons donc entrepris de quanti�er la proportion d'olivineamorphe de la poussi�ere autour des trois proto�etoiles. Pour ce faire, de l'olivine amor-phe (MgFeSiO4) a �et�e ajout�ee �a la poussi�ere dans le mod�ele.La Figure 4.10 montre les r�esultats des mod�eles avec di��erentes quantit�es d'olivineamorphe. La pr�esence de l'olivine se traduit par le d�ecalage du mode d'�elongation dessilicates vers les grandes longueurs d'onde et la diminution du rapport �9:6=�18. Si lateneur en olivine est trop forte, le d�ecalage de la bande �a 9.6 �m est tel qu'il ne permetplus de reproduire les observations. On peut ainsi estimer que la quantit�e d'olivinepr�esente dans la poussi�ere autour des trois proto�etoiles n'exc�ede pas � 20 % de lamasse des silicates amorphes.
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Fig. 4.10: D�etermination de la quantit�e d'olivine amorphe pr�esente dans la poussi�ereautour des trois proto�etoiles RAFGL7009S, IRAS 19110 et IRAS 23151. Les mod�elescontiennent di��erentes quantit�es d'olivine. Trait plein : meilleur ajustement pour chaquesource (voir l�egende Figure 4.8). Quantit�es respectives d'olivine et de pyrox�ene amorphe :1 - 0 (pointill�es), 0.5 - 0.5 (tirets), 0.2 - 0.8 (tirets- triple pointill�es), 0.1 - 0.9 (pointill�es-tirets).4.7 ConclusionDans un premier temps nous avons d�etermin�e la composition de la poussi�ere au-tour des trois proto�etoiles RAFG7009S, IRAS 19110+1045 et IRAS 23151+5912 en



4.7 Conclusion 135mod�elisant les bandes des silicates �a 9.6 et 18 �m et en faisant l'hypoth�ese quele transfert de rayonnement peut être n�eglig�e car les grains sont froids. Dans undeuxi�eme temps, la distribution de temp�erature des grains a �et�e prise en compte a�nde d�eterminer quantitativement la proportion relative de di��erentes composantes dessilicates (silicates cristallins, olivine amorphe) pr�esents dans les sources.La prise en compte du transfert de rayonnement montre que l'hypoth�ese, selonlaquelle le transfert peut être n�eglig�e dans ces sources car les grains sont froids, estpertinente puisque les compositions qualitatives propos�ees pour chacune des sourcesne sont pas remises en cause. D'autre part, l'utilisation du mod�ele de transfert, enaugmentant le nombre de param�etres libres de la mod�elisation, relaxe les contraintessur un certain nombre de param�etres de la mod�elisation de la poussi�ere (forme desgrains et m�ethode de mod�elisation des manteaux).L'�etude de la composition de la poussi�ere montre que les bandes ob-serv�ees sont, dans les trois sources, le mieux reproduites par des grainsde pyrox�enes et d'aluminosilicates amorphes plutôt que par des grainsd'olivine amorphe. La quantit�e d'olivine amorphe maximale pouvant êtrepr�esente dans la poussi�ere, estim�ee �a l'aide du mod�ele de transfert, est de �20 % pour les trois proto�etoiles. D'autre part, la grande largeur des bandesobserv�ee ne peut être reproduite qu'avec des grains poreux contenant desinclusions d'oxydes de fer (FeO). En particulier, la porosit�e des grains permetde reproduire la largeur du mode d'�elongation �a 9.6 �m et l'oxyde de fer, FeO, l'aile�a grande longueur d'onde du mode de d�eformation �a � 18 �m. L'aluminium pr�esentdans les aluminosilicates permet de reproduire le plateau entre ces deux bandes.Dans ces trois sources protostellaires, les bandes des silicates sont parfaitementlisses et sans structure. D'autre part, les bandes �a grandes longueurs d'onde car-act�eristiques des silicates cristallins ne sont pas d�etect�ees dans leurs spectres. Lessilicates dans ces trois sources sont donc principalement amorphes. Laquantit�e maximale de silicates cristallins qui pourraient être pr�esents dansles sources sans être d�etectables s'�el�event �a � 7 %, par rapport �a la massetotale des silicates, pour IRAS 19110 et � 13 % pour IRAS 23151 etRAFGL7009S. Ces r�esultats indiquent que la composition chimique et la structuredes grains silicat�es sont di��erentes dans les objets protostellaires et dans les �etoiles�evolu�ees, o�u ils sont form�es (Chapitre 3).
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Chapitre 5L'�evolution des silicates dans leMIS

Nous avons, aux Chapitres 3 et 4, e�ectu�e une �etude d�etaill�ee de la compositionet de la structure de la poussi�ere silicat�ee �a sa formation, autour des �etoiles �evolu�eeset au terme de son s�ejour dans le MIS, dans les objets protostellaires. La compara-ison des r�esultats de ces deux chapitres montre qu'il existe des di��erences sensiblesde composition et de structure entre la poussi�ere silicat�ee observ�ee dans ces deuxtypes d'environnements. Ces di��erences re�etent le vieillissement des grains dans leMIS, c'est-�a-dire leur �evolution physico-chimique r�esultant de di��erents m�ecanismesphysiques : collisions gaz-grain et grain-grain, irradiation photonique, irradiation parles rayons cosmiques, des ions...Dans ce chapitre, la composition et la structure des grains silicat�es autourdes �etoiles �evolu�ees et des proto�etoiles sont compar�ees a�n de mettre en �evidencel'�evolution physico-chimique de ceux-ci. Parmi les processus physiques susceptiblesde modi�er la nature des grains de poussi�ere dans le MIS, nous consid�erons les e�etsde l'irradiation des grains silicat�es par des ions �energ�etiques produits par la prop-agation des ondes de choc r�esultant de l'explosion des supernovae. Les r�esultats de137



138 L'�evolution des silicates dans le MISsimulations exp�erimentales d'irradiation d'olivine cristalline par des ions He+ de 4 et10 keV sont expos�es. Ils montrent que les modi�cations physico-chimiques de l'olivineirradi�ee sont compatibles avec celles observ�ees pour les grains silicat�es interstellaires.Les implications astrophysiques sont ensuite discut�ees.5.1 Les silicates, de leur formation �a leur destruc-tionLes r�esultats des �etudes sur la composition et la structure de la poussi�ere silicat�eemen�ees aux Chapitres 3 et 4 sur les �etoiles �evolu�ees et sur les proto�etoiles sont rappel�esau Tableau 5.1. La comparaison de ces r�esultats met en �evidence un changement dansla composition physico-chimique des silicates �a leur formation (autour des �etoiles en�n de vie) et �a la �n de leur �evolution (autour des proto�etoiles). En ce qui concerneleur composition, on constate que les silicates sont, �a leur formation, majoritairementcompos�es d'olivines amorphes alors qu'au terme de leur �evolution, ils sont principale-ment compos�es de pyrox�enes, et �eventuellement d'aluminosilicates, amorphes avec desinclusions d'oxyde. D'autre part, environ 25 �a 35 % des silicates nouvellement form�essont cristallins, alors que dans les proto�etoiles aucun silicate cristallin n'a �et�e d�etect�e.En�n, les grains autour des proto�etoiles sont poreux alors qu'ils sont compacts �a leurformation. Notons toutefois que cette comparaison et le constat d'�evolution qui peuten d�ecouler ne reposent que sur quelques sources, 2 �etoiles OH/IR et 3 proto�etoiles.Il est donc important de prendre en compte les r�esultats d'autres �etudes similairesr�ealis�ees sur d'autres objets.
5.1.1 Evolution de la composition chimiqueL'appr�eciation de la di��erence de composition entre les silicates observ�es autourdes �etoiles �evolu�ees, dans le MIS et autour des objets protostellaires repose sur lacomparaison de leurs caract�eristiques spectrales dans ces di��erents environnements.On constate en e�et que, de mani�ere g�en�erale, le mode d'�elongation des silicates amor-phes, dont la position du maximum se situe �a� 9.8 �m autour des �etoiles AGB et dansle MIS, est observ�e �a � 9.6 �m autour des proto�etoiles (par exemple Dorschner et al.(1988)). Un tel d�ecalage spectral, constat�e aussi bien dans des sources en �emissionqu'en absorption ne peut être dû �a des e�ets de transfert de rayonnement et s'expliquenaturellement par un changement de composition des silicates.



5.1 Les silicates, de leur formation �a leur destruction 139A partir de constantes optiques de divers silicates amorphes, Dorschner et al.(1988, 1995) identi�ent les silicates des �etoiles en �n de vie �a de l'olivine amorphe,et ceux des proto�etoiles �a des pyrox�enes amorphes. Notre �etude, qui porte sur dessources di��erentes, aboutit �a la même conclusion. D'autre part, Bowey et al. (1998)observent que le mode d'�elongation des silicates du milieu interstellaire di�us est bienreproduit avec de l'olivine amorphe alors que dans les objets protostellaires il l'estavec de l'enstatite amorphe. De plus, ces auteurs se basent sur des comparaisons desobservations avec des spectres de laboratoire de silicates amorphes di��erents de ceuxutilis�es dans notre �etude et celle de Dorschner et al. (1988). L'identi�cation des sil-icates, avec de l'olivine amorphe dans le MIS et autour des �etoiles �evolu�ees, et avecdes pyrox�enes amorphes dans les proto�etoiles, �a laquelle aboutissent plusieurs �etudesind�ependantes semble donc être un r�esultat g�en�eral.Outre la di��erence de composition globale entre les silicates autour des �etoiles�evolu�ees et des proto�etoiles, notre �etude montre que les grains silicat�es autour desobjets protostellaires ont une composition h�et�erog�ene. Ils sont en e�et compos�es depyrox�enes mais aussi d'un autre type de silicates, les aluminosilicates, et contien-nent des inclusions d'oxydes. En revanche, �a leur formation, les grains silicat�es ontune composition homog�ene, principalement d'olivine amorphe. L'h�et�erog�en�eit�e de lacomposition des silicates pr�esents dans le milieu interstellaire a �egalement �et�e pro-pos�ee par divers auteurs a�n de reproduire l'opacit�e observ�ee dans l'infrarouge proche(Ossenkopf et al. (1992) et r�ef�erences cit�ees) ou bien pour expliquer les di��erencesd'abondance de la phase gazeuse en �el�ements r�efractaires (Mg, Fe, Si...) observ�eesentre les phases denses et di�uses du MIS (Savage & Sembach, 1996).
5.1.2 Evolution de la structureComme pour la composition, l'�etude de l'�evolution de la structure de la poussi�ereest bas�ee sur les caract�eristiques spectrales des silicates cristallins entre 10 et 50 �m.Les spectres ISO ont r�ev�el�e la pr�esence, autour des �etoiles �evolu�ees, d'une composantecristalline de la poussi�ere. Plusieurs �etudes quantitatives r�ealis�ees sur di��erents objetsmontrent que la proportion de silicates cristallins d�etect�es varie entre 7 et 75 % de lamasse totale des silicates (Waters et al., 1998, Molster et al., 1999a, Molster et al.,1999b). Les r�esultats de notre �etude sur les deux �etoiles OH/IR IRAS 17411-3154et IRAS 17004-4119 indiquent la pr�esence de 20 �a 25 % de silicates cristallins (parrapport �a la masse totale des silicates) autour de ces deux objets. Cependant, il estimportant de noter que les silicates cristallins ne sont pas observ�es dans les spectres



140 L'�evolution des silicates dans le MISTableau 5.1: Structure et composition des silicates �a di��erents stades de leur �evolution.Olivine Pyrox�eneamorphe cristalline amorphe cristallineEtoiles �evolu�ees � 90 % � 5 - 15 % � 10 % � 20 %MIS oui non ? non ? non ?Proto�etoiles � 20 % � 5 % � 90 % � 10 %Les valeurs sont celles d�etermin�ees pour les �etoiles �evolu�ees OH/IR IRAS 17004-4119 etIRAS 17411-3154 et pour les trois proto�etoiles RAFGL7009S, IRAS 19110+1045 et IRAS23151+5912. Les pourcentages sont relatifs �a la masse des silicates amorphes. Les pointsd'interrogation indiquent que ces composantes de la poussi�ere n'ont, �a ce jour, pas �et�ed�etect�ees ou identi��ees dans le MIS.de toutes les �etoiles �evolu�ees (par exemple Sylvester et al. (1999)). D'autre part, ISOa mis en �evidence la pr�esence d'une composante cristalline de poussi�ere autour des�etoiles jeunes de type Herbig Ae, T Tauri (ces �etoiles sont plus �evolu�ees que les objetsprotostellaires et peuvent être entour�ees d'un disque), pouvant repr�esenter jusqu'�a �10 % de la masse des silicates (Malfait et al., 1998, Bouwman et al., 2000).Dans le MIS et dans les sources protostellaires, les bandes des silicates cristallinssont absentes. Bowey et al. (1998) ont r�ealis�e une �etude des silicates dans le milieu in-terstellaire di�us et dense, bas�ee sur des observations au sol du mode d'�elongation dessilicates. Ils ne trouvent dans les spectres aucune indication d'une possible pr�esencede silicates cristallins. A partir d'une possible bande �a 10.4 �m, ils concluent cepen-dant que de la serpentine cristalline pourrait être le seul silicate cristallin pr�esentdans les spectres. Cette identi�cation est pourtant peu probable, car la serpentine estun silicate hydrat�e pr�esentant des bandes de vibration vers 3 �m qui n'ont jamais�et�e d�etect�ees dans le MIS. Cesarsky et al. (2000) sugg�erent la pr�esence de silicatescristallins d'origine interstellaire dans le spectre ISOCAM-CVF de �2 Ori A. Cepen-dant, les spectres CVF ont une r�esolution spectrale faible et l'�etude du spectre ISO-SWS et la mod�elisation de la bande sont n�ecessaires pour con�rmer ce r�esultat et leconsid�erer comme une d�etection. Une �etude en cours placerait une limite sup�erieurede 1 % �a la quantit�e de silicates cristallins pr�esents vers le Centre Galactique (Vriendet al., en pr�eparation, Molster (2000)). Autour des trois proto�etoiles RAFGL7009S,IRAS 19110+1045 et IRAS 23151+5912, nous n'avons pas d�etect�e les bandes spec-trales caract�eristiques des silicates cristallins. La limite sup�erieure d�etermin�ee pources objets est assez �elev�ee (7 �a 13 % de la masse totale des silicates). Toutefois, si la



5.1 Les silicates, de leur formation �a leur destruction 141limite de 1 % propos�ee pour le Centre Galactique (et donc repr�esentative des nuagesmol�eculaires au sein desquels naissent les �etoiles), se con�rme, alors la limite autourdes proto�etoiles, dans lesquelles on observe le nuage mol�eculaire en train de s'e�on-drer, pourrait être la même.Plusieurs interrogations d�ecoulent de l'observation des silicates cristallins (Para-graphe 1.2.2). Parmi celles-ci, nous nous sommes attach�es �a comprendre les di��erencesde structure et de composition des silicates observ�es autour des �etoiles �evolu�ees etdes proto�etoiles, et en particulier �a comprendre pourquoi les signatures des silicatescristallins sont absentes des spectres du MIS et des proto�etoiles.Il peut y avoir �a cela deux raisons simples : la structure cristalline des silicatespeut être d�etruite dans le MIS ou bien les bandes spectrales des silicates cristallins de-viennent invisibles dans les spectres. Si on observait les bandes des silicates cristallinsdans le spectre de toutes les �etoiles �evolu�ees formant des silicates, la seule explicationpour expliquer l'absence de ces bandes dans le MIS ou dans les proto�etoiles seraitla destruction, c'est-�a-dire l'amorphisation, de la composante cristalline. Cependant,les spectres des �etoiles �evolu�ees de faible perte de masse ne pr�esentent pas les bandesdes silicates cristallins (Cami et al., 1998, Sylvester et al., 1999). Cette absence estmal comprise. Elle pourrait s'expliquer, soit si ces �etoiles ne forment pas de silicatescristallins (Sogawa & Kozasa, 1999), soit si ceux-ci ne sont pas d�etectables en raisondu transfert de rayonnement (Kemper et al., 2000) (Paragraphe 3.4.2). Il est doncpossible que la composante cristalline des silicates nouvellement form�es soit \dilu�ee"dans le MIS avec les silicates amorphes form�es autour des �etoiles de faible et forteperte de masse. Si cette dilution est su�samment forte, les silicates cristallins pour-raient ne pas être assez abondants pour que leurs bandes soient d�etectables dans lesspectres du MIS. Si, par contre, les �etoiles de faible perte de masse synth�etisent toutde même des silicates cristallins, ind�etectables, alors il devient �a nouveau n�ecessairede faire appel �a la destruction (amorphisation) des silicates cristallins dans le MIS.D'autre part, si la limite sup�erieure sur la quantit�e de silicates cristallins dans leMIS de 1 % est con�rm�ee (Vriend et al., en pr�eparation, Molster (2000)), il est alors�egalement n�ecessaire d'amorphiser les silicates cristallins pour expliquer les observa-tions.



142 L'�evolution des silicates dans le MIS5.2 L'irradiation de la poussi�ere silicat�ee5.2.1 Pourquoi l'irradiation ?Tout au long de son �evolution, la poussi�ere est constamment soumise �a l'irradiationdes photons, des rayons cosmiques ou des atomes ionis�es et acc�el�er�es dans les chocs sepropageant dans le MIS. De nombreux travaux exp�erimentaux ont montr�e que cetteirradiation, qu'elle soit photonique ou ionique, joue un rôle important dans l'�evolutiondes manteaux de glaces recouvrant les grains et dans celle de la mati�ere carbon�ee.Elle induit en e�et une riche chimie qui permet la fabrication de diverses mol�eculesdont la formation dans la phase gazeuse est tr�es peu e�cace (Moore (1999), Schutte(1999), Dartois (1998) et r�ef�erences cit�ees). D'autre part, l'irradiation des glaces estaussi importante pour expliquer la pr�esence de certains compos�es dans les com�etes etles surfaces plan�etaires (Strazzulla (1998) et r�ef�erences cit�ees).Les e�ets de l'irradiation ionique sur les silicates ont surtout �et�e �etudi�es enplan�etologie pour l'�etude du r�egolite lunaire et du vent solaire (Borg, 1982, Borget al., 1982), et plus r�ecemment pour l'�etude des grains interplan�etaires (Bradley,1994, Dukes et al., 1999). Les seules �etudes existantes appliqu�ees aux grains interstel-laires sont celles de Day (1977) et Kraetschmer & Hu�man (1979). Si Day (1977) neparvient pas �a modi�er la structure cristalline des grains lors d'exp�eriences d'irradi-ation (avec des ions H+ de 1.5 MeV), les autres �etudes montrent qu'il est possible dela d�etruire et de l'amorphiser �a l'aide d'ions, d'�energie et de dose tr�es vari�ees (ionsH+, He+, Ne+ d'�energies allant du keV au MeV). D'autre part, les exp�eriences deBradley (1994) et Dukes et al. (1999) montrent que l'irradiation (par des ions H+ etHe+ de 20 et 4 keV, respectivement) peut induire des modi�cations de la compositionde divers mat�eriaux silicat�es (olivines, pyrox�enes).Ce sont ces r�esultats, et l'importance des ph�enom�enes d'irradiation mise en�evidence par les exp�eriences sur les glaces interstellaires, qui nous ont amen�e �a �etudierles modi�cations structurales, mais aussi chimiques, induites par l'irradiation ionique,ceci a�n de d�eterminer si un tel processus pourrait expliquer l'�evolution observ�ee dessilicates dans le MIS.5.2.2 Principes de l'irradiation ionique d'un solideLors de l'irradiation d'un solide, l'ion incident interagit avec la cible et est ralenti.Si celle-ci est su�samment �epaisse l'ion peut y rester implant�e, sinon, il en ressort



5.2 L'irradiation de la poussi�ere silicat�ee 143avec une �energie cin�etique plus faible. Ce ralentissement est dû �a l'interaction del'ion avec la cible par collision : par collisions nucl�eaires �elastiques avec les atomesde la cible ou par collisions �electroniques in�elastiques avec le cort�ege �electronique desatomes de la cible (Johnson, 1990). Les collisions nucl�eaires provoquent des cascadesde collisions qui vont endommager l'arrangement cristallin de la cible, conduisantainsi �a une amorphisation progressive du mat�eriau. Les atomes de la cible impliqu�esdans les cascades de collisions sont d�eplac�es. Si leur �energie est su�sante, qu'ils sontproches de la surface et que leur recul est dirig�e vers l'arri�ere, ils vont être �eject�esde la cible, c'est la pulv�erisation. D'autre part, les atomes de la cible peuvent êtreionis�es par collisions �electroniques avec les ions incidents, et �eject�es de leur positionpar r�epulsion �electrostatique. La pulv�erisation, l'implantation des ions et les collisions�electroniques peuvent �egalement entrâ�ner des changements de st�chiom�etrie de lacible.Le ux d'ions n�ecessaire pour amorphiser un solide, Fam, (en ions/cm2) est pro-portionnel �a : Fam / DPAamDPAion (5.1)o�u DPAam (en atomes/cm2/�A) est le nombre d'atomes par unit�e de volume qu'ilfaut d�eplacer pour amorphiser un min�eral donn�e et DPAion (en atomes/ions/�A) est lenombre d'atomes d�eplac�es par un ion incident sur une profondeur de 1 �A. DPAam estintrins�eque au min�eral et est donc constant. Par contre, DPAion d�epend de la naturede l'ion, de son �energie ainsi que de la composition de la cible.Il est possible de mod�eliser ce DPAion en utilisant des codes simulant les cascadesde collisions et donc de comparer les ux d'amorphisation en fonction du type d'ionet de son �energie (le DPAam �etant constant, il n'est pas n�ecessaire de le connâ�trepour e�ectuer la comparaison). Nous avons dans cette �etude utilis�e le programmeTRIM (TRansport of Ions in Matter, Ziegler et al. (1996)). Ce programme utiliseun algorithme de Monte Carlo pour simuler la trajectoire d'un ion dans une cible demati�ere et la cascade de collisions provoqu�ee par cet ion. Il g�en�ere 4 nombres al�eatoiresd�eterminant, pour chaque ion incident, le param�etre d'impact, la nature de l'atomede la cible avec lequel la collision va avoir lieu, le libre parcours moyen de l'ion dansla cible et l'angle entre le plan de la trajectoire de l'ion et le plan d�e�ni par l'ionet l'atome apr�es la collision. L'utilisateur choisit la nature de l'ion incident et son�energie ainsi que la composition et la densit�e de la cible. La principale limitation deTRIM vient du fait que les calculs ne tiennent pas compte de l'abrasion de la cible,qui a lieu pour les ux �elev�es (� 10 17 ions/cm2) et les basses �energies (� 100 keV),



144 L'�evolution des silicates dans le MIS
Fig. 5.1: Nombred'atomes d�eplac�espar ion/�A pourplusieurs types d'ionsincidents (H+, He+et Fe+) et plusieurs�energies (10 keV et1.5 MeV).

et qui entrâ�ne un changement de st�chiom�etrie et de densit�e de la cible.Des simulations r�ealis�ees avec des ions H+, He+ et Fe+ d'�energie de 10 keV et 1.5MeV, incidents sur une cible d'olivine de composition Mg1:8Fe0:2SiO4, permettent decomparer les profondeurs d'implantation et la densit�e de d�egâts induite en fonctionde la nature et de l'�energie des ions (Figure 5.1). On remarque tout d'abord que lemaximum de d�egâts caus�es dans la cible, c'est-�a-dire le maximum d'atomes d�eplac�espar ion et par �A, n'est pas constant le long de la trajectoire de p�en�etration de l'ionmais est maximum �a la profondeur o�u l'ion est stopp�e. Cet e�et est moins marqu�epour les �energies les plus faibles car l'implantation des ions dans la cible a alorslieu pr�es de la surface. On note �egalement que, lorsque l'�energie des ions augmente,leur profondeur de p�en�etration augmente, mais la densit�e de d�egâts par ion et par�A (DPAion) diminue. En�n, �a une �energie donn�ee, la profondeur d'implantation desions est d'autant plus faible, et la densit�e de d�egâts d'autant plus �el�ev�ee, que les ionssont lourds.



5.2 L'irradiation de la poussi�ere silicat�ee 145On peut appliquer ces remarques au probl�eme de l'irradiation des grains inter-stellaires a�n de d�eterminer les combinaisons (ion, �energie) les plus favorables pouralt�erer les grains. Les ions les plus e�caces pour amorphiser les grains interstellaires,sont ceux qui induisent le plus de d�egâts par ion incident, �a l'int�erieur de ceux-ci,c'est-�a-dire pour des profondeurs de p�en�etration inf�erieures �a � 0.2 �m. Ainsi, lesions l�egers de haute �energie (tel que les H+ de plus de 1 MeV), qui vonttraverser les grains en n'induisant qu'une faible densit�e de d�egâts, ou lesions lourds de faible �energie (tel que Fe+ �a 10 keV), qui ne vont endom-mager qu'une couche super�cielle de faible �epaisseur (10 nm), ne sont pasfavorables �a l'alt�eration des grains silicat�es interstellaires. En revanche lesions lourds de haute �energie (comme par exemple Fe+ �a 1.5 MeV) ou lesions l�egers de faible �energie (comme par exemple H+ ou He+ �a 10 keV)constituent de bons candidats. Ceci est d'ailleurs illustr�e par les exp�eriences deDay (1977) qui ne parvient pas �a amorphiser de l'olivine avec des protons de 1.5 MeValors que Kraetschmer & Hu�man (1979) y parviennent avec des ions de n�eon demême �energie et un ux d'ions plus faible et que Borg (1982), Borg et al. (1982) etBradley (1994) parviennent �a amorphiser divers silicates avec des ions l�egers (protonset He+) d'�energies de l'ordre de la dizaine de keV avec des ux comparables �a ceux deDay (1977). Bien entendu, dans le cas astrophysique, l'e�cacit�e des ions �a amorphiserles grains, d�epend, en plus de cette e�cacit�e \intrins�eque", de l'abondance cosmiquede chaque �el�ement.
5.2.3 Les chocs interstellaires : choix de l'ion et de l'�energieLe milieu interstellaire est parcouru par des ions de toute nature et de toute�energie. Les ions les plus �energ�etiques (E � 1MeV), les rayons cosmiques, sont pro-duits lors de l'explosion des supernovae par acc�el�eration du gaz ou des grains �a desvitesses relativistes (Meyer et al. (1997), Ellison et al. (1997) et les r�ef�erences cit�ees).D'un autre côt�e, dans les chocs qui se propagent dans le MIS suite �a l'explosiondes supernovae, les vitesses relatives des grains par rapport au gaz ionis�e et atom-ique entrâ�nent des collisions gaz-grains �equivalentes �a une irradiation avec des ionsd'�energies de l'ordre du keV.Nous avons choisi d'�etudier les e�ets de l'irradiation des grains induite par la prop-agation des ondes de choc dans le MIS di�us pour di��erentes raisons. Tout d'abord, leschocs sont des �ev�enements relativement bien connus et mod�elis�es (McKee & Hollen-bach, 1980, McKee et al., 1987, Draine & McKee, 1993). D'autre part, leur importance



146 L'�evolution des silicates dans le MISdans l'�evolution du MIS est �etablie (par exemple McKee (1989)). Ainsi, l'observationdes abondances �el�ementaires de la phase gazeuse dans les nuages chauds et froids duMIS montre que la propagation des chocs dans le milieu di�us �erode les grains etr�einjecte dans la phase gazeuse des �el�ements de la phase solide tels que Si, Mg, Ti,Fe, etc. (Jones (2000) et r�ef�erences cit�ees). Les chocs sont aussi responsables de lafragmentation des grains (Jones et al., 1996, Kim et al., 1994, Borkowski & Dwek,1995). En�n, ils induisent des collisions entre les grains et le gaz (atomes et ions).Les ions tels que H+ et He+ impliqu�es dans ces collisions ont des �energies de l'ordredu keV, et constituent, d'apr�es le paragraphe pr�ec�edent, des candidats prometteurspour induire e�cacement des changements de structure dans les grains silicat�es. A�nd'�evaluer les �energies et les densit�es impliqu�ees dans les chocs, nous d�ecrivons ci-dessous la physique d'un choc interstellaire radiatif de type \J"1.Lors de la propagation d'un choc de type J de vitesse vs, le gaz est comprim�e parl'onde de choc et acc�el�er�e �a une vitesse �egale �a 34vs. Ce gaz acc�el�er�e est dissoci�e etionis�e, dans un premier temps par collisions, puis sous l'action ionisante des photonsUV produits lors des collisions. Les grains sont progressivement acc�el�er�es jusqu'�a lavitesse du gaz, par entrâ�nement des grains par les collisions gaz-grains, ainsi quepar acc�el�eration b�etatron autour des lignes de champ magn�etique (pour les grainscharg�es). La mod�elisation de la vitesse relative r�esultante des grains par rapport augaz est indiqu�ee Figure 5.2, pour des grains de graphite, en fonction de la densit�e decolonne d'hydrog�ene choqu�e, pour un choc de 100 km/s se propageant dans un milieude densit�e initiale n0 = 0.25 cm�3 (Jones et al., 1997). La forme de la courbe est lamême pour des grains de silicate. Seule la valeur de la vitesse relative change, elle estsup�erieure pour les grains de silicate qui sont plus denses et ont donc une quantit�e demouvement plus importante.Si l'on se place dans le r�ef�erentiel du grain, la vitesse relative gaz-grain devientla vitesse des atomes et ions du gaz, et on peut consid�erer que, durant le choc,les grains sont irradi�es par le gaz. Celui-ci est compos�e d'un m�elange d'atomes etd'ions. L'abondance totale de chaque �el�ement (neutre + ions) est d�etermin�ee parles abondances cosmiques tandis que la fraction ionis�ee de chacun de ces �el�ements�evolue au cours du choc (Figure 5.3). La densit�e de colonne de mati�ere choqu�ee,1On distingue deux types de chocs interstellaires. Les chocs \C" (pour \continuous") ont lieudans le gaz mol�eculaire faiblement ionis�e et ont des vitesses inf�erieures �a � 40 - 50 km/s. Les chocs\J" (pour \jump") ont lieu dans le gaz ionis�e, neutre ou dans le gaz mol�eculaire (seulement auxvitesses sup�erieures �a 40 - 50 km/s). Ces derniers sont caract�eris�es par un changement brutal desconditions physiques dans les zones avant et apr�es le choc, changement qui est plus continu dans leschocs de types \C". Voir Hollenbach & McKee (1989)



5.2 L'irradiation de la poussi�ere silicat�ee 147Fig. 5.2: Structure d'un choc de 100km/s de type J (temp�erature T4, den-sit�e d'hydrog�ene nH , fraction �electroniqueXe) et pro�l de la vitesse relative degrains de graphite Vgr, par rapport augaz, en fonction de la densit�e de colonnede mati�ere choqu�ee NH . La densit�e et lechamp magn�etique avant le choc sont, re-spectivement, n0 = 0.25 cm�3 et B0 =3 �G. La densit�e de colonne d'hydrog�enechoqu�e est proportionnelle au temps, t,par la relation NH = n0vst : NH = 1014cm�2 correspond �a � 0.1 an, NH = 1019cm�2 �a � 104 ans. D'apr�es Jones et al.(1997).Fig. 5.3: Fraction d'�el�ements io-nis�es dans un choc de 100 km/s detype J en fonction de la densit�e decolonne de mati�ere choqu�ee. Apr�esle choc, quand NH � 1018 cm�2, les�el�ements tels que O et C sont ionis�esplusieurs fois. La densit�e et le champmagn�etique avant le choc sont, re-spectivement, n0 = 0.25 cm�3 et B0= 3 �G. (A. Jones, communicationpersonnelle).NH , est �equivalente �a la dose d'irradiation des grains par les protons et les atomesd'hydrog�ene. La dose d'irradiation des grains par chaque esp�ece ionis�ee est �egale �aNH � (X(ions)=X(total)) � (nion=nH), o�u (nion=nH) est l'abondance cosmique del'�el�ement i et (X(ions)=X(total)) la fraction ionis�ee de cet �el�ement. Cette dose d'ir-radiation des grains d�epend de la taille de ceux-ci. En e�et, la Figure 5.2 montre queles grains les plus petits atteignent plus rapidement la vitesse du gaz (c'est-�a-dire unevitesse relative gaz-grain nulle), que les grains les plus gros. La dose d'irradiation seradonc d'autant plus forte que les grains seront gros. Ainsi, dans un choc de 100 km/s,les grains atteignent des vitesses de l'ordre de 100 km/s, c'est-�a-dire que les grainssont soumis �a une irradiation de protons, d'ions He+ ou d'ions O+ d'�energie maximale



148 L'�evolution des silicates dans le MISrespective de l'ordre de 50 eV, 200 eV, 830 eV avec une dose d'irradiation compriseentre � 1016 et � 1018 protons/cm2, 1015 et � 1017 He+/cm2 (l'h�elium est � 10 foismoins abondant que l'hydrog�ene), 1013 et � 1014 O+/cm2 (l'oxyg�ene est � 104 foismoins abondant que l'hydrog�ene) (Figures 5.2 et 5.3).Plus g�en�eralement, dans les chocs de forte vitesse, vs � 100 km/s, les �energiesauxquelles est acc�el�er�e le gaz (atomes et ions) sont sup�erieures �a ou de l'ordre dukeV. La densit�e de colonne de gaz choqu�e, �equivalente �a la dose d'irradiation, �etantpeu d�ependante de la vitesse du choc, est comprise entre � (nion=nH)1016 et �(nion=nH)1018 ions/cm2. Le ux des ions de composition di��erente d�epend de la frac-tion d'ionisation de l'�el�ement et de son abondance par rapport �a l'hydrog�ene. Cesordres de grandeurs sont valables pour une large gamme de vitesses du choc et dedensit�es du milieu choqu�e.Nous avons choisi pour nos exp�eriences de simulation des ions d'h�eliumqui est l'�el�ement le plus abondant apr�es l'hydrog�ene. De plus, �etant plusgros que les protons, les ions d'h�elium cr�eent plus de d�egâts que cesderniers (le DPAion estim�e �a l'aide de TRIM est, �a 10 keV et suivantla profondeur, � 10 - 20 fois plus grand pour les ions He+ que pour lesprotons). A�n d'obtenir une profondeur d'irradiation su�samment grandepour pouvoir être analys�ee, nous avons choisi des �energies de 4 et 10 keV.
5.3 Les exp�eriences d'irradiation5.3.1 Exp�eriences et con�guration exp�erimentaleDes �echantillons d'olivine de San Carlos (Mg1:8Fe0:2SiO4) ont �et�e irradi�es avec desions He+ de 4 et 10 keV. A 4 keV, plusieurs �echantillons ont �et�e irradi�es, �a incidencenormale, avec di��erentes doses : 5 � 1016, 1017, 5 � 1017 and 1018 ions/cm2. A 10keV, une seule dose de 1018 ions/cm2 a �et�e utilis�ee. Les exp�eriences d'irradiation ont�et�e r�ealis�ees au CSNSM (Centre de Spectrom�etrie National et de Spectrom�etrie deMasse), �a l'Universit�e Paris-Sud. Elles ont �et�e r�ealis�ees sous vide (P � 10�7 mbar)et �a temp�erature ambiante. Pour �eviter l'�echau�ement des �echantillons sous l'e�et dufaisceau d'ions, la densit�e de courant a �et�e maintenue en dessous de � 9 �A/cm2, cequi correspond �a un ux instantan�e de � 1014 ions/cm2/s. Le faisceau d'ions a unesection de 5 mm2 et balaie de mani�ere homog�ene les �echantillons.



5.3 Les exp�eriences d'irradiation 149
Fig. 5.4: Simulations de lar�epartition des d�egâts dus�a des ions He+ de 4 et10 keV dans une olivineMg1:8Fe0:2SiO4. Les simula-tions ont �et�e r�ealis�ees �a l'aidede TRIM.

Les profondeurs d'implantation des ions He+ dans de l'olivine ont �et�e estim�ees,�a l'aide de TRIM, �a � 25 et 70 nm pour, respectivement, 4 et 10 keV (Figure 5.4).Du fait de ces profondeurs extrêmement faibles, les �echantillons ont �et�e analys�es parmicroscopie �electronique �a transmission (MET). Pour �eviter toute manipulation des�echantillons apr�es irradiation, ceux-ci ont �et�e pr�epar�es pour l'analyse avant irradia-tion. Nous avons utilis�e les techniques conventionnelles de pr�eparation d'�echantillonMET (Williams & Carter, 1996). Chaque �echantillon est fabriqu�e �a partir d'unelame d'olivine dont l'�epaisseur est r�eduite �a � 20 �m par polissage m�ecanique. En-suite, l'�echantillon est aminci par bombardement ionique �a l'argon sous une incidencede � 15� et une tension d'acc�el�eration de 5 keV2. Les �echantillons sont donc deslames biseaut�ees d'�epaisseur transparente aux �electrons du microscope, c'est-�a-direinf�erieure �a � 500 nm (Figure 5.5). La pointe du biseau est caract�eris�ee par unfort rapport surface/volume. Elle est donc tout �a fait semblable aux grainsinterstellaires.L'analyse et la pr�eparation des �echantillons ont �et�e r�ealis�ees au LSPES (Lab-oratoire de Structure et Propri�et�es de l'Etat Solide) �a l'Universit�e des Sciences etTechnologies de Lille �a l'aide d'un MET Philips CM 30 travaillant avec des �electronsde 300 keV. Ce microscope est �equip�e pour les analyses de composition d'un spec-trom�etre X �a dispersion d'�energie, EDS Noran-Voyager, avec un d�etecteur Ge et une2Il est important de noter que ce mode de pr�eparation induit des d�efauts dans l'�echantillon.Cependant, ceux-ci sont localis�es dans une couche super�cielle tr�es �ne (� 2 - 3 nm d'apr�es dessimulations TRIM), petite devant l'�epaisseur des zones analys�ees (typiquement � 20 - 30 nm ). Ceciest d'ailleurs con�rm�e par l'analyse des �echantillons non irradi�es qui montre que la structure et lacomposition de l'�echantillon sont les mêmes aux fortes et �nes �epaisseurs (Figure 5.8).
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Fig. 5.5: Con�guration exp�eri-mentale d'irradiation et d'anal-yse. La partie hachur�ee �a lapointe du biseau est transpar-ente aux ions et est donc ir-radi�ee sur toute son �epaisseur.Les ions sont stopp�es dans leszones de plus grande �epaisseur(�a � 40 et 90 nm pour les ionsHe+ de 4 et 10 keV, respec-tivement) et l'�echantillon n'estalors irradi�e que partiellement.L'�echantillon est transparent aux�electrons jusqu'�a des �epaisseursde � 500 nm.fenêtre ultra �ne permettant la d�etection d'�el�ements l�egers, comme l'oxyg�ene, avecune bonne sensibilit�e.La con�guration exp�erimentale d'irradiation et d'analyse est repr�esent�ee Fig-ure 5.5. Except�e �a la pointe du biseau, la profondeur d'implantation des ions estinf�erieure �a l'�epaisseur de l'�echantillon. Ainsi, une couche en surface, d'�epaisseur �egale�a la profondeur de p�en�etration des ions est irradi�ee de fa�con homog�ene. La zone situ�ee�a l'extr�emit�e la plus �ne du biseau, transparente aux ions, est irradi�ee sur toute son�epaisseur de fa�con homog�ene.5.3.2 Analyse des �echantillonsLes analyses que nous souhaitions e�ectuer sur les �echantillons irradi�es, et en par-ticulier l'�etude de l'�evolution de la composition sous irradiation, ont pu être r�ealis�eesgrâce au savoir faire et �a l'exp�erience de nos collaborateurs du LPSES qui nous ontpermis de surmonter deux di�cult�es auxquelles nous avons �et�e confront�es lors de l'-analyse des �echantillons. Nous exposons bri�evement ci-apr�es ces deux di�cult�es. Lestechniques qui ont permis de les contourner sont d�etaill�ees dans Carrez et al. (2000)et Carrez et al., en pr�eparation.La structure et la composition des �echantillons analys�es en MET peuvent �evoluer



5.3 Les exp�eriences d'irradiation 151sous l'e�et de l'irradiation �electronique qu'ils subissent lors des analyses. Une �etuder�ecente men�ee par nos collaborateurs montre que c'est le cas de certains silicates eten particulier de l'olivine pour laquelle ils observent la volatilisation de MgO puisla r�eduction de SiO2 (Carrez et al., 2000). La rapidit�e de l'�evolution du mat�eriaulors de l'analyse d�epend du ux d'�electrons et de l'�epaisseur analys�ee. Plus le ux�electronique est fort et l'�epaisseur analys�ee �ne, plus l'�evolution est rapide. A�n deminimiser l'�evolution des �echantillons sous l'e�et de l'irradiation �electronique lors desanalyses, et de tenir compte de l'�evolution qui, malgr�e les pr�ecautions exp�erimentalesprises, peut tout de même avoir lieu, Carrez et al. (en pr�eparation) ont mis au pointune proc�edure exp�erimentale d'analyse et de traitement des donn�ees. L'�eventuellealt�eration de l'�echantillon est suivie, pour chaque analyse, grâce �a l'enregistrementde plusieurs spectres cons�ecutifs, ce qui permet d'extrapoler la composition au temps\z�ero", c'est-�a-dire �a une dose d'irradiation �electronique nulle. De plus, la dose d'ir-radiation �electronique de l'�echantillon, durant l'analyse, est minimis�ee (en utilisantle MET en mode balayage avec un temps d'analyse court, � 60 secondes). Cettem�ethodologie ayant �et�e appliqu�ee pour l'analyse des �echantillons d'olivine irradi�es,les r�esultats pr�esent�es ici sont a�ranchis de ce probl�eme.Un autre point d�elicat dans l'analyse de la composition en MET vient dela n�ecessit�e de d�eterminer l'�epaisseur de la zone analys�ee. G�en�eralement, lad�etermination de la composition et de l'�epaisseur s'e�ectue par it�eration en se bas-ant sur la st�chiom�etrie et l'�electroneutralit�e du mat�eriau analys�e (pour les oxydesst�chiom�etriques, van Cappellen & Doukhan (1994)). Cependant, une telle m�ethoden'est plus utilisable dans notre cas car l'irradiation peut alt�erer la st�chiom�etrie ouinduire des changements de valence des �el�ements de l'�echantillon. Une autre m�ethodede d�etermination de l'�epaisseur, �elabor�ee par nos collaborateurs (Carrez et al., 2000),a donc �et�e utilis�ee pour l'�etude de la composition des �echantillons. Dans notre cas, desanalyses pr�eliminaires nous ont montr�e que la variation chimique est assez limit�ee,et qu'elle est de plus localis�ee dans la r�egion super�cielle des �echantillons irradi�es.Pour les zones plus �epaisses (typiquement � 50 et 90 nm pour, respectivement, les�echantillons irradi�es �a 4 keV et 10 keV), on peut consid�erer que le volume de mat�eriauchimiquement a�ect�e par l'irradiation ionique est faible devant le volume non a�ect�e.Pour ces analyses en zones �epaisses, la variation chimique est donc n�egligeable et onpeut alors appliquer la m�ethode usuelle de d�etermination. D'autre part, l'intensit�edu signal X �emis par tous les �el�ements de l'�echantillon est proportionnel �a l'�epaisseurde ce dernier. Une courbe d'�etalonnage, �epaisseur - intensit�e du signal X, est doncr�ealis�ee pour des �epaisseurs � 100 nm. Elle est ensuite extrapol�ee aux �epaisseurs �neset la d�etermination de l'�epaisseur de ces zones consiste alors �a mesurer l'�emission X



152 L'�evolution des silicates dans le MISFig. 5.6: Clich�e de di�raction de la zoned'olivine transparente aux ions He+ �a 10keV. Le halo di�us que l'on peut ob-server et l'absence de structure (pointou anneaux) sont caract�eristiques d'unestructure compl�etement amorphe. Desclich�es semblables ont �et�e obtenus pour les�echantillons irradi�es par des ions He+ de4 keV pour toutes les doses (de 5 � 1016�a 1018 ions/cm2).de tous les �el�ements.
5.4 R�esultats des exp�eriences5.4.1 Amorphisation de l'olivineLa structure des �echantillons irradi�es a �et�e �etudi�ee par di�raction �electronique.Les clich�es de di�raction, enregistr�es dans la zone transparente aux ions de chaque�echantillon (pointe du biseau, Figure 5.5) montrent que l'olivine est amorphis�ee pourtoutes les doses et toutes les �energies. La �gure de di�raction est constitu�ee d'unhalo di�us caract�eristique d'un mat�eriau sans structure, compl�etement amorphe (Fig-ure 5.6). Le ux d'amorphisation de l'olivine par des ions He+ de 4 keV estdonc inf�erieur �a 5 � 1016 ions/cm2. A 10 keV, une seule exp�erience �etant r�ealis�ee,la limite sup�erieure du ux d'amorphisation que l'on peut �xer est de 1018 ions/cm2.L'�epaisseur des zones amorphes a �et�e mesur�ee. Elle est de 40 � 15 nmpour les irradiations �a 4 keV et de 90 � 10 nm pour l'irradiation �a 10 keV,en accord avec les simulations e�ectu�ees �a l'aide de TRIM (Figure 5.4).Deux images MET en champ clair d'�echantillons irradi�es �a 4 kev et avec deux dosesdi��erentes sont pr�esent�ees �a la Figure 5.7. La zone transparente aux ions, et donccompl�etement amorphis�ee (la pointe du biseau sur la Figure 5.5), est indiqu�ee. Dansles parties plus �epaisses de l'�echantillon, pour lesquelles seule une couche de quelquesdizaines de nanom�etres est amorphis�ee, le volume cristallin domine. Ces zones ap-
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Fig. 5.7: Images MET en champ clair d'un �echantillon d'olivine irradi�e avec des ions He+de 4 keV et une dose de 5 � 1016 ions/cm2 (�a droite) et de 1018 ions/cm2 (�a gauche). Leszones en noir, ou contenant des contours noirs, sont �epaisses ; elles sont constitu�ees d'unecouche amorphe et d'une couche non irradi�ee cristalline (responsables des structures ennoir). Les zones sans contour noir sont les plus �nes, transparentes aux ions ; elles sontcompl�etement amorphes. La �ne bande noire �a gauche de la zone amorphe sur la photode gauche est due �a la couche de carbone qui recouvre les �echantillons a�n de les rendreconducteurs aux �electrons (elle est indiqu�ee sur la photo de droite).paraissent en noir (ou contiennent des contours noirs) sur les photos si l'�echantillon(ou une partie) est en position de di�raction (les �electrons di�ract�es par la structurecristalline n'atteignent pas le plan de l'image et les zones sont donc sombres). On ob-serve �egalement sur les photos des bulles, probablement remplies d'h�eliumimplant�e dans le volume de l'�echantillon. A faible dose, les bulles sont tr�espetites et donnent �a l'�echantillon un aspect semblable �a celui d'une peau d'orange(Figure 5.7, �a droite). La taille des bulles augmente avec la dose re�cue (Figure 5.7, �agauche). Pour les �echantillons irradi�es �a 4 keV avec une dose de 1018 ions/cm2, parexemple, leur taille varie entre 10 et 400 nm avec une majorit�e de bulles de taille de� 20 - 30 nm.5.4.2 Evolution de la composition initialeA�n d'�etudier un �eventuel changement de st�chiom�etrie li�e �a l'irradiation, nousavons analys�e la composition en magn�esium, oxyg�ene et silicium des �echantillons ir-



154 L'�evolution des silicates dans le MISradi�es. Du fait de sa faible teneur dans les �echantillons, l'�evolution du fer n'a pu êtremesur�ee. Plusieurs points de mesure ont �et�e enregistr�es sur le même �echantillon,�a di��erentes �epaisseurs. Ceci permet de suivre l'�evolution de la composition del'�echantillon des zones de forte �epaisseur, qui peuvent être consid�er�ees comme nonirradi�ees car le volume irradi�e est faible devant le volume total analys�e, aux zones lesplus �nes travers�ees par les ions.Les pro�ls de composition (rapports O/Si et Mg/Si) en fonction de l'�epaisseursont pr�esent�es pour chaque irradiation ainsi que pour un �echantillon non-irradi�e �a laFigure 5.8. Plusieurs points se d�egagent de ces r�esultats. Tout d'abord, comme l'o-livine non-irradi�ee n'a pas �et�e alt�er�ee, les rapports O/Si et Mg/Si mesur�es �a di��erentes�epaisseurs sont constants. Ils sont respectivement �egaux �a � 4 et 1.8, caract�eristiquesd'une olivine de San Carlos. On observe par contre que, pour les �echantillonsirradi�es, d'une part les rapports O/Si et Mg/Si diminuent avec l'�epaisseurde la zone analys�ee et que d'autre part cette diminution est d'autantplus importante que la dose d'irradiation est forte. Comme il a �et�e indiqu�epr�ec�edemment, la variation des rapports O/Si et Mg/Si en fonction de l'�epaisseurtraduit la variation de ces rapports des zones non-irradi�ees aux zones irradi�ees. Cecimontre bien que la composition de l'olivine est modi��ee par l'irradiation etque cette modi�cation est d'autant plus importante que la dose d'irradia-tion est forte.Il faut toutefois noter qu'il est probable que la composition de la couche irradi�eene soit pas homog�ene, mais plutôt que la surface (�epaisseur � 30-40 nm) soit tr�esalt�er�ee alors que l'int�erieur ne le serait que tr�es peu, voire pas du tout. C'est d'ailleursce que semblent indiquer les r�esultats pr�esent�es �a la Figure 5.8. En e�et, la valeurdes rapports O/Si et Mg/Si �evolue de mani�ere continue et ne suit pas une fonction\marche" comme on pourrait s'y attendre si la couche irradi�ee avait une compositionhomog�ene. Ceci est particuli�erement visible pour l'irradiation �a 10 keV pour laquellela zone irradi�ee a une �epaisseur de 90 � 10 nm, mais dont les rapports O/Si et Mg/Sine semblent �evoluer que pour les �epaisseurs inf�erieures �a � 50 nm.Nous avons report�e dans le Tableau 5.2 la valeur moyenne des rapports O/Siet Mg/Si de la zone compl�etement amorphis�ee en fonction de l'�energie des ions etde la dose d'irradiation. La moyenne des rapports a �et�e e�ectu�ee sur les points demesure situ�es dans la zone compl�etement amorphis�ee, c'est-�a-dire pour les �epaisseursinf�erieures �a 40 nm. Comme on peut l'observer sur la Figure 5.8 la valeur moyenne desrapports O/Si et Mg/Si diminue quand la dose d'irradiation augmente. Les valeurs
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Fig. 5.8: Pro�l de composition de l'olivine en fonction de l'�epaisseur de l'�echantillon pour lesdi��erentes exp�eriences d'irradiation. Un �echantillon non irradi�e a �et�e analys�e de la même fa�conpour comparaison. Croix : rapport O/Si, �etoiles : rapport Mg/Si. Par souci de clart�e, lesincertitudes sur l'�epaisseur ne sont pas report�ees sur les graphiques. L'incertitude sur chaquepoint de mesure (non repr�esent�ee par souci de clart�e) est assez bien repr�esent�ee par la dispersiondes points de mesure. Malgr�e la dispersion assez importante des points, on observe, pour les dosesles plus fortes (� 1017 ions/cm2), un changement des rapports O/Si et Mg/Si aux �epaisseursfaibles, traduisant une �evolution de la composition des �echantillons lors de l'irradiation



156 L'�evolution des silicates dans le MISTableau 5.2: Rapports atomiques O/Si et Mg/Si des olivines irradi�ees.doses �echantillon 4 keV 10 keV(He+/cm2) non irradi�e 5 � 1016 1017 5 � 1017 1018 1018O/Si� 3.84 � 0.11 3.73 � 0.13 3.61 � 0.20 3.34 � 0.35 3.32 � 0.25 3.04 � 0.52Mg/Si� 1.69 � 0.06 1.59 � 0.08 1.56 � 0.13 1.03 � 0.17 1.18 � 0.27 1.41 � 0.27�Valeur moyenne des mesures des rapports O/Si et Mg/Si � la d�eviation des rapports,calcul�ee dans la r�egion compl�etement amorphis�ee. Pour la comparaison, l'�epaisseur desr�egions amorphes sur lesquelles sont e�ectu�ees les moyennes (40 nm) est la même pour lesexp�eriences �a 4 et 10 keV (la zone amorphe a une �epaisseur de 90 nm dans l'exp�erience�a 10 keV). On constate que les rapports O/Si et Mg/Si diminuent lorsque le ux d'ionsincidents augmente. Il est important de noter que la composition des zones irradi�ees nesemble pas être homog�ene et qu'il est possible que la composition des �echantillons soit plusalt�er�ee en surface (Figure 5.8). Dans ce cas, les valeurs du tableau relatives �a l'�echantillonirradi�e �a 10 keV sous sous-estim�ees puisqu'elles ne prennent pas en compte les r�egionsprofondes (50 - 90 nm) de la couche amorphis�ee.de ces rapports pour l'exp�erience �a 10 keV doivent être consid�er�ees s�eparement carelles ne repr�esentent que la partie super�cielle de la r�egion amorphis�ee, qui a pour�epaisseur 90 � 10 nm. Si, comme c'est peut-être le cas, la composition des r�egionsirradi�ees n'est pas homog�ene et que l'alt�eration de la composition est plus impor-tante en surface, alors les valeurs du tableau pour les exp�eriences �a 10 keV sontsous-estim�ees puisqu'elles ne prennent pas en compte les r�egions profondes (50 - 90nm) de la couche amorphis�ee.L'�evolution de la composition de l'olivine sous irradiation se traduit parla perte d'oxyg�ene et de magn�esium. Deux processus pourraient expliquer cesr�esultats : la pulv�erisation et les e�ets d'ionisation. La pulv�erisation est provoqu�eepar la cascade de collisions nucl�eaires qui �ejecte les atomes dans le vide si ceux-ci sontproches de la surface. Dans les zones d'�epaisseur inf�erieure ou de l'ordre de la pron-fondeur de p�en�etration des ions (c'est-�a-dire �a la pointe du biseau), la pulv�erisationaura lieu aussi bien vers l'arri�ere que vers l'avant. La perte des �el�ements pourrait aussiêtre due aux e�ets d'ionisation. Lors des collisions �electroniques entre les atomes de lacible et les ions incidents, les �el�ements ionis�es peuvent être �eject�es de leur site initialpar r�epulsion �electrostatique. Ils peuvent ensuite di�user dans la cible, atteindre lasurface et être d�esorb�es. Ce m�ecanisme est responsable de l'�evolution des �echantillons



5.5 Implications astrophysiques 157sous le faisceau �electronique du MET (Carrez et al., 2000). On peut noter que ces deuxm�ecanismes sont d'autant plus e�caces que le rapport surface/volume est �elev�e, etceci pourrait expliquer pourquoi la composition des zones des �echantillons d'�epaisseursles plus �nes pourraient être plus alt�er�ees que celle des zones plus �epaisses.
5.5 Implications astrophysiques5.5.1 StructureLes exp�eriences r�ealis�ees montrent qu'il est possible d'amorphiser des silicatescristallins avec des ions d'h�elium de basse �energie (4 et 10 keV) et avec des doses � 5� 10 16 He+/cm2. D'autre part des simulations r�ealis�ees �a l'aide de TRIM indiquentque, entre 200 eV et 10 keV, ce qui correspond �a des chocs de vitesse comprise en-tre � 100 et � 600 km/s, le ux d'ions He+ n�ecessaire pour amorphiser de l'olivinevarie de moins de 50 % par rapport �a la limite sup�erieure mesur�ee �a 4 keV (5 � 1016ions/cm2). De telles conditions de ux sont compatibles avec celles rencontr�ees lorsde la propagation dans le MIS des chocs dus �a l'explosion de supernovae. Ces chocsrepr�esentent donc un outil potentiel e�cace pour amorphiser dans le MISles grains cristallins form�es dans les enveloppes des �etoiles �evolu�ees.D'autre part, l'implantation des ions lors de l'irradiation forme des bulles d'h�eliumau sein du solide ce qui rend sa structure poreuse. Les exp�eriences montrent que lataille des bulles, et donc la porosit�e du mat�eriau, augmente avec la dose d'irradiation.Il est int�eressant de noter que des bulles semblables, provenant de l'irradiation desgrains par le vent solaire, ont �et�e observ�ees dans des grains interplan�etaires (Brownleeet al., 1998). Plusieurs �etudes indiquent que les grains interstellaires sont poreux. Parexemple, bien qu'elle soit contest�ee par Smith & Dwek (1998, 2000), l'analyse desobservations X de la di�usion des grains pourrait sugg�erer que ceux-ci sont poreux(Clark et al., 1994, Mathis et al., 1995). D'un autre côt�e, Mathis (1998) ne parvient�a mod�eliser les bandes des silicates �a � 9.7 et 18 �m du MIS qu'avec des grainsde plus 25 % de porosit�e. De même, nous avons �et�e amen�e, lors de notre �etude desgrains silicat�es autour des proto�etoiles, �a introduire environ 10 �a 15 % de porosit�edans les grains a�n de reproduire la largeur de la bande �a � 9.6 �m (Chapitre 4).La coagulation des grains dans le MIS, par collisions grain-grain de faibles vitessesest g�en�eralement propos�ee pour expliquer les fortes porosit�es (� 50 %) (Jones et al.,1996). N�eanmoins, l'implantation d'esp�eces non r�eactives, tel que l'h�elium,lors de l'irradiation des grains dans les chocs du MIS pourrait �egalement



158 L'�evolution des silicates dans le MISexpliquer en partie cette porosit�e.5.5.2 CompositionLes exp�eriences montrent que la composition de l'olivine est alt�er�ee par l'irradi-ation et que cette alt�eration est d'autant plus prononc�ee que la dose d'irradiationest forte. On observe ainsi que la couche irradi�ee perd de l'oxyg�ene et du magn�esiumde fa�con continue lorsque la dose d'ions augmente. La composition de la coucheirradi�ee semble �evoluer vers une composition de type pyrox�ene avec O/Si= 3 et Mg/Si = 1. Une telle �evolution de la composition est compatibleavec l'�evolution chimique des silicates mise en �evidence dans ce travail etobserv�ee dans di��erentes �etudes ind�ependantes (Dorschner et al., 1988,Dorschner et al., 1995, Bowey et al., 1998). Elle pourrait en e�et expliquercomment les silicates nouvellement form�es, principalement des olivines amorphes,sont transform�es en silicates de type pyrox�enes amorphes autour des proto�etoiles.Il est �egalement possible que l'�evolution de la couche irradi�ee se poursuive pourdes doses sup�erieures �a celles utilis�ees dans les exp�eriences et que les valeurs desrapports O/Si et Mg/Si continuent de d�ecrô�tre avec l'augmentation de la dose d'ir-radiation. La perte de l'oxyg�ene a pour cons�equence de changer le niveau d'oxydationdes �el�ements dans la couche irradi�ee. Ainsi, le silicium, initialement sous la forme SiO4est r�eduit sous la forme SiO3 (si on forme des pyrox�enes) et/ou SiO2. Il est donc pos-sible que le fer soit �egalement r�eduit sous forme m�etallique. Or, la comparaison entreles mod�eles de composition de la poussi�ere silicat�ee observ�ee dans les objets protostel-laires (Chapitre 4), et les abondances des �el�ements r�efractaires \attendues" dans laphase solide, montrent que ceux-ci contiennent une quantit�e de fer et de magn�esiuminf�erieure aux abondances pr�evues pour la phase solide (Paragraphe 4.5). En ce quiconcerne le fer, ce probl�eme pourrait être r�esolu si des inclusions de fer m�etallique,qui n'a pas de signature spectrale observable dans l'infrarouge, sont pr�esentes dansles grains suite �a leur irradiation dans les chocs du MIS.
5.6 Conclusion et perspectivesLes r�esultats des exp�eriences pr�esent�ees dans ce chapitre montrent que les e�etsde l'irradiation de l'olivine par les ions He+ de basses �energies (4 et 10 keV), avecdes doses d'irradiation comprises entre 5 � 1016 - 1018 ions/cm2, sont compatibles



5.6 Conclusion et perspectives 159avec les changements de structure et de composition observ�es entre les silicates cir-cumstellaires nouvellement form�es et ceux en �n de leur �evolution. On observe ene�et l'amorphisation de la structure cristalline de l'olivine irradi�ee sur unecouche super�cielle d'�epaisseur de 40 � 15 nm et 90 � 10 nm pour les ionsHe+ �a 4 et 10 keV respectivement. Le ux d'amorphisation de l'olivinepar des ions He+ de 4 keV est � 5 � 1016 ions/cm2. De plus, lors de l'ir-radiation, la pulv�erisation et/ou les e�ets d'ionisation induisent une perted'oxyg�ene et de magn�esium dans la couche irradi�ee qui augmente avec ladose d'irradiation. Ce changement de st�chiom�etrie est compatible avecla transformation de l'olivine en pyrox�ene, qui semble avoir lieu dans leMIS. En�n, l'implantation des ions au sein de l'�echantillon, qui forment desbulles d'h�elium, pourrait en partie expliquer la porosit�e des grains dans leMIS et autour des proto�etoiles. Les conditions exp�erimentales �etant sem-blables �a celles r�egnant dans les zones du MIS dans lesquelles les chocsdus aux explosions de supernovae se propagent, les processus d'irradiationinduits par ces chocs constitueraient donc un m�ecanisme e�cace pour ex-pliquer l'�evolution physico-chimique observ�ee des grains dans le MIS.A�n d'�evaluer l'importance des chocs dans l'�evolution physico-chimique des grainssilicat�es interstellaires, plusieurs �etudes doivent être entreprises. Il est n�ecessaire, dansun premier temps, d'obtenir le spectre des �echantillons irradi�es. En e�et, la sig-nature spectrale des changements de structure et de composition induitspar ces irradiations ioniques constitue, pour les astronomes, le seul ef-fet observable pouvant être compar�e avec les donn�ees spectroscopiquesinfrarouges, en particulier avec les donn�ees ISO3. Dans un deuxi�eme temps,les r�esultats de ces exp�eriences en laboratoire doivent être appliqu�es aux conditionsr�egnant dans le MIS. Pour cela il faut prendre en compte simultan�ement di��erentsparam�etres qui ne sont pas toujours bien contraints, tels que la fr�equence et la vitessedes chocs et la taille des grains. En e�et, la signature spectrale des e�ets de l'irradia-tion sera observable par les astronomes si le volume alt�er�e des grains est su�sammentgrand. Or ceci d�epend de la taille des grains et de la vitesse des chocs (qui �xe l'�energiedes ions, c'est-�a-dire leur profondeur de p�en�etration dans les grains). D'autre part,pour que ces e�ets soient observables il est n�ecessaire que le plus grand nombre degrains (c'est-�a-dire le plus grand volume du MIS) soit soumis �a ces chocs, ce qui3Ceci n'a pu être r�ealis�e dans le cadre de ce travail car le volume des �echantillons a�ect�e parles irradiations est tr�es faible et ne peut être analys�e avec un spectrom�etre infrarouge classique.L'obtention du spectre infrarouge n�ecessite de changer la g�eom�etrie des �echantillons et d'utiliser unspectrom�etre coupl�e �a un microscope infrarouge, dont le faisceau infrarouge est tr�es �n (micronique).



160 L'�evolution des silicates dans le MISd�epend de la vitesse des chocs (les chocs les plus rapides �etant les moins fr�equents).Une mod�elisation plus �ne est donc n�ecessaire pour tenter de contraindre au mieuxces di��erents param�etres.Une fois le spectre infrarouge des �echantillons irradi�es obtenu, il serait int�eressantd'�etudier la r�eaction de ces derniers �a des processus physiques tel que le recuit. Il est ene�et possible que ceux-ci recristallisent �a plus basse temp�erature que des �echantillonsnon alt�er�es. D'autre part, la composition des �echantillons �etant modi��ee par l'ir-radiation, il est probable que le spectre infrarouge de ces �echantillons irradi�es puisrecristallis�es ne soit pas le même que celui de l'�echantillon cristallin initial. Ceci pour-rait �eventuellement apporter des �el�ements de r�eponse aux probl�emes soulev�es par lapr�esence de silicates cristallins autour des �etoiles jeunes et dans les com�etes. En ef-fet, des silicates cristallins sont observ�es autour des �etoiles jeunes (� 10 % autourdes �etoiles de types T-Tauri, Herbig, Malfait et al. (1998), Bouwman et al. (2000)) etdans les com�etes (� 30 % Crovisier et al. (1997), Crovisier et al. (1999), Wooden et al.(1999)). Or, les r�esulats de ce travail montrent d'une part que les silicates cristallinsform�es autour des �etoiles �evolu�ees pourraient être amorphis�es dans les chocs du MISet d'autre part que les silicates dans le MIS et dans les proto�etoiles seraient essen-tiellement amorphes (�a plus de 90 % dans ce travail, �a plus de 99% selon Vriendet al, en pr�eparation). Les silicates cristallins observ�es dans les �etoiles jeunes et lescom�etes ne seraient donc pas \interstellaires". Si tel est le cas, ils auraient donc �et�e re-cristallis�es, dans les enveloppes ou dans les disques pour les �etoiles jeunes, et reform�escristallins et/ou recristallis�es dans la n�ebuleuse primitive solaire pour les com�etes. Or,la cristallisation de silicates amorphes n�ecessite d'atteindre des temp�eratures �elev�ees(Hallenbeck et al., 1998) qui ne sont pas toujours atteintes dans ces environnements(Waelkens et al., 1997, Wooden et al., 2000). La d�etermination de l'�energie de re-cristallisation des �echantillons irradi�es et l'obtention du spectre infrarouge de ceux-ci,une fois recristallis�es pourraient permettre d'expliquer les observations et de contrain-dre les mod�eles d'�evolution des disques et/ou de la n�ebuleuse solaire primitive.Finalement, les e�ets de l'irradiation ionique de l'olivine mis en �evidence dans cechapitre sont prometteurs car les grains sont soumis dans le MIS �a des irradiationsd'ions de tous types. Il serait donc int�eressant d'�etendre ces exp�eriences �a d'autrestypes d'ions et d'�energies ainsi qu'�a d'autres types de cible (SiC, mati�ere carbon�ee,autres types de silicates) a�n d'�evaluer, compte-tenu des ux interstellaires des ions(en fonction de leur �energie), leur e�cacit�e pour alt�erer la structure et la compo-sition de la poussi�ere interstellaire. Ceci est actuellement en cours �a l'IAS, pourdi��erents types de silicates comme par exemple, l'enstatite et la fayalite. De telles



5.6 Conclusion et perspectives 161�etudes pourraient peut-être �egalement permettre de comprendre pourquoi les grainspr�esolaires (SiC, graphite) extraits des m�et�eorites primitives ne montrent aucune traced'alt�eration par irradiation (Bernatowicz, 1997). D'autre part, l'implantation d'ions\r�eactifs" (C+, O+, Fe+, ...) dans les grains de poussi�ere pourrait induire une chimieriche en leur sein et modi�er leur composition de fa�con plus \marqu�ee" que les ionsd'h�elium (Bibring et al., 1982).
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Conclusion et perspectives

Grâce aux nombreuses donn�ees spectroscopiques obtenues par l'instrument SWS(Short Wavelength Spectrometer) de ISO, dont la gamme et la r�esolution spectralesont particuli�erement bien adapt�ees pour l'�etude des solides, nous avons pu �etudierla \min�eralogie" des silicates �a di��erents stades de leur �evolution. La poussi�ere sil-icat�ee est form�ee dans les enveloppes entourant les �etoiles en �n de vie riches enoxyg�ene. Durant son s�ejour dans le milieu interstellaire, cette poussi�ere est soumise �ade nombreux processus susceptibles de modi�er sa composition et sa structure : colli-sions gaz-grain et grain-grain, irradiations par les photons, les rayons cosmiques et legaz acc�el�er�e par le passage d'ondes de choc provenant de l'explosion de supernovae.Elle est �nalement partiellement d�etruite dans ces chocs, ou bien incorpor�ee dans les�etoiles jeunes lors de l'e�ondrement gravitationnel des nuages mol�eculaires donnantnaissance �a de nouvelles �etoiles et �eventuellement �a des disques protoplan�etaires puis�a des plan�etes. L'�etude de la nature physico-chimique des grains pr�esents dans les en-veloppes autour des �etoiles �evolu�ees, AGB et OH/IR, et dans les cocons de poussi�ereau sein desquels les objets protostellaires sont enfouis nous a permis de mettre en�evidence une �evolution de la composition chimique et de la structure des grains desilicates qui re�ete leur �evolution chimique dans le MIS.Les spectres de certaines �etoiles �evolu�ees pr�esentent des bandes d'�emission auxlongueurs d'onde sup�erieures �a � 20 �m. La comparaison directe de ces bandes, entermes de position et de largeur, avec des spectres de min�eraux terrestres, analogues163



164 Conclusionde la poussi�ere interstellaire a permis d'identi�er les porteurs de ces bandes �a dessilicates cristallins riches en magn�esium tels que la forst�erite, l'enstatite et le diop-side. Dans certains objets, la distribution de temp�erature de la poussi�ere est telleque les bandes des silicates cristallins apparaissent simultan�ement en absorption �acourtes longueurs d'ondes et en �emission �a plus grandes longueurs d'onde. Il est alorsn�ecessaire, pour interpr�eter les spectres et pour obtenir une information quantitativesur les abondances relatives des di��erentes composantes de la poussi�ere, de mod�eliserle transfert de rayonnement de ces objets. La poussi�ere autour de deux �etoiles OH/IRde forte perte de masse a ainsi �et�e �etudi�ee en d�etail. La composante cristalline desilicates d�etect�ee dans ces objets repr�esente entre 20 et 25 % de la masse totale dessilicates. La forst�erite cristalline y est observ�ee en �emission �a 33.6 �m et en absorp-tion �a 11.5 �m. C'est �egalement le cas de la glace d'eau qui absorbe �a 3.09 �m et�emet �a 43 �m. L'utilisation d'un mod�ele de transfert a aussi permis de montrer quel'�epaulement �a 11.5 �m, souvent attribu�e au mode de libration de la glace d'eau gel�ee�a la surface des grains, est, dans ces sources, dû �a la forst�erite cristalline. Les donn�eesISO permettent �egalement d'�etudier la composition des silicates amorphes malgr�e lagrande largeur et l'absence de structure des bandes �a � 9.8 et 18 �m. On a ainsi pud�eterminer que plus de 90 % de la masse des silicates amorphes nouvellement form�esa une composition moyenne d'olivine.De telles �etudes sur des �etoiles �evolu�ees fournissent une information qualitativeet quantitative sur la nature physico-chimique des grains nouvellement form�es. Ellesapportent ainsi de nouvelles contraintes sur les mod�eles de formation de la poussi�ere,notamment au sujet de la structure et des abondances relatives des di��erentes com-posantes form�ees. Les r�esulats pr�esent�es dans cette th�ese pour deux �etoiles OH/IRmontrent la n�ecessit�e, a�n d'expliquer ces r�esultats, de coupler la mod�elisation dutransfert du rayonnement dans les objets �etudi�es avec les mod�eles de formation de lapoussi�ere, tout en tenant compte de la cin�ematique des enveloppes au sein desquellesest form�ee la poussi�ere.Les objets protostellaires sont encore profond�ement enfouis dans le nuagemol�eculaire qui s'est e�ondr�e pour donner naissance �a l'�etoile centrale. La poussi�ere yest tr�es froide et les bandes spectrales dont elle est responsable sont toutes observ�eesen absorption. Il est alors possible de n�egliger le transfert de rayonnement et de seconcentrer sur la mod�elisation des grains. Les spectres sont domin�es par les bandesdes silicates amorphes �a � 9.6 �m et 18 �m, auxquelles viennent s'ajouter les ab-sorptions des mol�ecules des manteaux de glaces entourant les grains de silicates. Unemod�elisation d�etaill�ee de la composition et de l'h�et�erog�en�eit�e des grains nous a per-



Conclusion 165mis de montrer que, dans trois proto�etoiles massives, quelle que soit la distributionde forme et de taille des grains, des grains compacts et de composition homog�ene d'o-livines et/ou de pyrox�enes ne peuvent reproduire les bandes. Du fait de la largeur desbandes, de leur absence de structure, et même s'il n'est pas possible de les reproduireavec un mod�ele univoque, notre �etude montre que les grains autour de ces objets sontn�ecessairement l�eg�erement poreux et contiennent des inclusions de divers oxydes.Il est ensuite int�eressant de prendre en compte le transfert de rayonnement dansces objets protostellaires a�n de d�eterminer de mani�ere quantitative la composition dela matrice silicat�ee dans laquelle sont contenues les inclusions d'oxydes. Cela permet�egalement de quanti�er la pr�esence �eventuelle de silicates cristallins qui, bien que lesbandes qui les caract�erisent �a grande longueur d'onde ne soient pas d�etect�ees, pour-raient être pr�esents dans la poussi�ere. Nous avons ainsi d�etermin�e que les silicatesamorphes sont essentiellement compos�es de pyrox�enes et d'aluminosilicates. L'olivineamorphe, s'il y en a, ne repr�esente pas plus de 20 % de la masse des silicates amor-phes. De même nous avons obtenu une limite sup�erieure de l'ordre de 7 - 13 % dela masse totale des silicates �a la quantit�e de silicates cristallins qui pourraient êtrepr�esents dans la poussi�ere autour de ces objets.On constate que la structure et la composition des silicates n'est pas la mêmesuivant le type d'environnement observ�e. La quantit�e de silicates cristallins est net-tement plus faible, et non d�etect�ee, autour des proto�etoiles qu'autour des �etoiles en�n de vie. Elle est �egalement tr�es faible, voire nulle, dans le milieu interstellaire. Entermes de composition, autour des �etoiles �evolu�ees, les silicates sont essentiellementdes olivines, alors qu'autour des objets protostellaires ce sont principalement des py-rox�enes et des aluminosilicates. De plus, les grains autour des proto�etoiles sont poreuxet de composition h�et�erog�ene alors qu'ils sont plutôt compacts et homog�enes autourdes �etoiles en �n de vie. Ces di��erences physico-chimiques peuvent s'interpr�eter enterme d'�evolution des silicates depuis leur formation dans les enveloppes autour des�etoiles �evolu�ees jusqu'�a leur destruction lors de l'e�ondrement de nuages mol�eculairesou lors de l'incorporation dans des syst�emes protoplan�etaires. Durant leur vie, lesgrains sont soumis �a divers processus physiques (collisions gaz-grain et grain-grain,ondes de chocs, interaction avec les rayons cosmiques et les photons, etc) qui peuventengendrer les changements chimiques et structurels observ�es.Parmi ces processus, nous avons �etudi�e, �a l'aide de simulations exp�erimentales, l'in-teraction de la poussi�ere avec les ions acc�el�er�es dans les ondes de chocs se propageantdans le milieu interstellaire di�us. Cette �etude montre que l'irradiation d'olivine



166 Conclusioncristalline, analogue terrestre de la poussi�ere, par des ions He+ d'�energies de 4 et 10keV et avec des ux compatibles avec les ux interstellaires (5 � 1016 - 1018 ions/cm2),modi�e sa structure et sa composition. La structure cristalline des �echantillons d'o-livine irradi�ee est en e�et d�etruite par l'interaction avec les ions. L'�epaisseur de lacouche de l'�echantillon dont la structure est amorphis�ee par l'irradiation est de 40 �15 nm et 90 � 10 nm pour, respectivement, des ions He+ d'�energie �egale �a 4 et 10 keV.D'autre part, du fait de l'implantation des ions He+ dans les �echantillons, leur struc-ture est poreuse. La composition moyenne de cette couche amorphis�ee est di��erentede la composition de l'olivine initiale. La couche irradi�ee est en e�et moins richeen oxyg�ene et en magn�esium. Ces r�esultats sont coh�erents avec l'�evolution physico-chimique des grains que nous avons mise en �evidence (amorphisation des grains,transformation de l'olivine en pyrox�ene, augmentation de la porosit�e dans le MIS).Il serait int�eressant, a�n de mieux contraindre l'�evolution des grains, de menerle travail de caract�erisation de la poussi�ere dans un plus grand nombre de sources�evolu�ees et protostellaires, ainsi que dans les di��erentes phases du milieu interstellaire.D'autre part, ce travail pose un certain nombre de questions qui ouvrent plusieursaxes de recherche dont la formation des silicates et les e�ets des irradiations ioniquessur la poussi�ere.La d�ecouverte des silicates cristallins autour des �etoiles en �n de vie a soulign�el'incapacit�e des mod�eles actuels de formation de la poussi�ere �a expliquer et pr�ediretoutes les observations. Or les donn�ees ISO permettent d'e�ectuer des �etudes su�-isamment d�etaill�ees pour poser de fortes contraintes sur ces mod�eles. De plus, lesobservations du sol en mode spectro-imagerie, qui se d�eveloppent dans l'infrarougeproche et moyen, ouvrent de nouvelles possibilit�es pour l'�etude des variations spatialesdes caract�eristiques de la poussi�ere et donc pour acc�eder �a la distribution spatiale dela composante cristalline observ�ee par ISO.Les exp�eriences d'irradiation ont montr�e que c'est un processus e�cace pour mod-i�er la composition physico-chimique des silicates. Dans le milieu interstellaire, lesondes de choc atteignent aussi bien la poussi�ere silicat�ee que la poussi�ere carbon�ee.Il serait donc int�eressant d'�etendre ces exp�eriences �a d'autres types de poussi�ere. Deplus, l'irradiation avec des ions He+ change la composition du min�eral observ�e carun certain nombre d'atomes de la cible en sont �eject�es. On observe aussi que les ionsd'h�elium s'implantent dans le min�eral en formant des bulles de gaz. Si l'irradiationa lieu avec des ions r�eactifs comme O+, C+, Fe+, celle-ci va initier des changementschimiques dans le grain irradi�e sûrement beaucoup plus riches que dans le cas de



l'h�elium.D'autre part, l'irradiation peut modi�er le comportement d'un �echantillon irradi�esoumis �a certains processus physiques. Un silicate amorphis�e par irradiation pourraitpar exemple se recristalliser �a plus basse temp�erature que la temp�erature de cristalli-sation d'un �echantillon non alt�er�e. A la lumi�ere des r�esultats du satellite ISO, quir�ev�elent que les �etoiles jeunes et les com�etes contiennent des silicates cristallins alorsque les proto�etoiles ne semblent pas en contenir, il pourrait être int�eressant d'�etudierde tels comportements.Les r�esultats du satellite ISO, qui ont r�ev�el�e que le spectre infrarouge de la comêteHale-Bopp est similaire �a ceux des �etoiles jeunes, soul�event le probl�eme des liens entrela mati�ere primitive et les grains interstellaires. Rechercher des grains interstellairespi�eg�es dans les m�et�eorites est extrêmement important car de tels grains constituentune contrainte unique sur la validation des identi�cations faites par la comparaison en-tre les spectres de laboratoire d'analogues terrestres et les spectres astronomiques. Lesgrains pr�esolaires (SiC, Al2O3, graphite, nanodiamants) d�etect�es dans les m�et�eoriteset certains IDPs sont les seuls grains interstellaires dont on dispose actuellement.Aucun grain de silicate n'a encore �et�e identi��e de fa�con certaine comme interstel-laire. L'analyse des GEMs est de ce point de vu particuli�erement prometteuse carleur �etude pourrait permettre d'acqu�erir une bonne connaissance de la structure, dela composition et de l'�evolution des silicates amorphes interstellaires.La bonne qualit�e des donn�ees ISO (r�esolution et couverture spectrale) et lesmod�elisations d�etaill�ees qu'elle permet d'e�ectuer mettent en valeur l'importance dutravail exp�erimental, qui s'av�ere être un puissant outil pour l'�etude de la poussi�ere in-terstellaire. Ce travail montre que la comparaison des spectres observ�es avec des spec-tres de laboratoire d'analogues de poussi�ere permet en e�et d'identi�er les di��erentescomposantes de la poussi�ere silicat�ee. Ceci est aussi vrai pour la poussi�ere carbon�eeet la mati�ere volatile. En outre, les �etudes en laboratoire permettent de simulerles di��erents processus physiques auxquels sont soumis les grains au cours de leur�evolution et ainsi d'�etudier leur impact sur la poussi�ere, a�n de tenter de compren-dre, non seulement l'�evolution de la poussi�ere, mais aussi le rôle de celle-ci dansl'�evolution chimique de notre Galaxie.
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Evaluation de la conduite du projet de recherche
J'ai redig�e ce chapitre �a la demande de l'Ecole Doctorale d'Astronomie - Astro-physique d'Ile de France. C'est la deuxi�eme ann�ee que celle-ci demande �a quelquesdoctorants d'e�ectuer cette �evaluation, �a titre exp�erimental, dans le but de la rendrepar la suite obligatoire pour tous les doctorants de l'Ecole Doctorale. Ce chapitre est,selon l'Ecole Doctorale, destin�e aux \acteurs de monde socio-�economique". Il a pourbut d'amener le doctorant �a r�e�echir sur son travail de th�ese en termes scienti�ques,mais aussi �nanciers, �economiques, relationnels, ainsi qu'�a le pr�esenter et �a le val-oriser vis-�a-vis de futurs employeurs, qu'ils soient priv�es ou publics. Un canevas etdes indications �a suivre nous ont �et�e propos�es par un consultant priv�e que nous avonsrencontr�e une fois l'�evaluation achev�ee a�n d'en discuter.



Evaluation de la conduite du projet de recherche :Les silicates interstellaires : composition physico-chimique et �evolution
Pr�esentation du projet et de son contexteJ'ai e�ectu�e ma th�ese �a l'Institut d'Astrophysique Spatiale (IAS), sur le campusde l'universit�e Paris XI, entre les mois de septembre 1997 et 2000. Mon travail a �et�eencadr�e par Louis d'Hendecourt, directeur de recherche et responsable de l'�equipeAstrochimie Exp�erimentale.Mon travail de th�ese a �et�e consacr�e �a l'�etude de la structure, de la composition et del'�evolution de la mati�ere solide interstellaire. Cette �etude a �et�e r�ealis�ee �a partir des ob-servations spectroscopiques infrarouges du satellite ISO (Infrared Space Observatory).Le traitement des donn�ees satellitaires a permis de pouvoir extraire de l'informationscienti�quement exploitable. L'analyse de ces donn�ees par mod�elisation et �a l'aidede simulations exp�erimentales permet de mettre en �evidence l'�evolution de la naturephysico-chimique de la poussi�ere r�efractaire silicat�ee dans le milieu interstellaire. Lessilicates nouvellement form�es sont en e�et en partie cristallins et principalement com-pos�es d'olivines alors que les silicates en �n de vie sont essentiellement amorphes etcompos�es de pyrox�enes. Cette �evolution de la physico-chimie des grains de silicatea lieu dans le milieu interstellaire sous l'e�et des collisions entre grains, avec le gaz,avec des rayons cosmiques, et/ou par interaction avec des photons. La possibilit�e quela propagation dans le milieu interstellaire des ondes de chocs r�esultant de l'explo-sion des supernovae puisse être, au moins en partie, responsable du remaniement desgrains de silicates dans le milieu interstellaire a �et�e �etudi�ee exp�erimentalement.L'IAS est compos�ee de quatre �equipes de recherche regroupant une quarantainede chercheurs : Physique des Galaxies, Physique du Syst�eme Solaire, Physique So-laire et Stellaire et Astrochimie Exp�erimentale. Cette derni�ere est compos�ee de cinqchercheurs et d'un ing�enieur de recherche ainsi que deux th�esitifs et d'un post-doctorant. Mon travail de th�ese sur la poussi�ere r�efractaire constitue un des troisgrands axes de recherche de l'�equipe avec l'�etude de la mati�ere volatile, centr�ee sur lesglaces interstellaires, et de la mati�ere primitive qui s'int�eresse �a l'analyse en laboratoirede grains com�etaires et m�et�eoritiques. Mon travail, qui s'inscrit dans la probl�ematique192



de la compr�ehension de l'�evolution du milieu interstellaire, est aussi li�e �a l'activit�edu groupe Physique des Galaxies pour lequel l'analyse et l'interpr�etation des donn�eesISO est une des priorit�es.Le satellite ISO est un projet de l'Agence Spatiale Europ�eenne (ESA) r�ealis�e avecla participation de l'ISAS (Institute of Space and Astronautical Science) au Japon etde la NASA (National Aeronautic and Space Administration) aux Etats-Unis. Lanc�ele 17 novembre 1995 de Kourou par une fus�ee Ariane 4, ISO a �et�e op�erationnel jusqu'enmai 1998. Ma th�ese a d�ebut�e peu apr�es la publication des premiers r�esultats issus desobservations du satellite et alors que leur analyse scienti�que d�ebutait �a peine. Lesr�esultats d'ISO, attendus par la communaut�e europ�eenne et internationale depuis unequinzaine d'ann�ees, constituent un jeu de donn�ees de qualit�e exceptionnelle touchantun tr�es grand nombre de domaines de l'astrophysique tels que l'�evolution stellaire,l'�etude du milieu interstellaire, des galaxies, du syst�eme solaire. Ces r�esultats ontsoulev�e de nombreuses questions concernant la compr�ehension de la mati�ere solideinterstellaire et mon travail de recherche a consist�e �a tenter d'apporter des �el�ementsde r�eponse �a certaines de ces questions.Le �nancement de mon allocation de th�ese a �et�e assur�e par le Minist�ere de l'Ed-ucation Nationale, de l'Enseignement Sup�erieur et de la Recherche (MENESR). Lesallocations de recherche du Minist�ere sont attribu�ees �a des sujets jug�es prioritaires parl'Ecole Doctorale. Un cahier regroupant des propositions de sujets de th�ese est �a ladisposition des �etudiants de DEA. Aucun sujet ne comportant de travail exp�erimental,j'ai pris contact avec mon futur directeur de th�ese a�n de lui proposer de travailleravec lui.Ressources a�ect�ees au projetLe coût total de ce travail de th�ese est d'environ 3,1 MFF (voir tableau). L'ensem-ble de ces d�epenses a �et�e couvert par le CNRS (� 77% : salaire), le MENESR (�17% : allocation de recherche), l'INSU (Institut National des Sciences de l'Univers)(� 1% : missions) et le PCMI (programme national de Physique et Chimie du MilieuInterstellaire) (� 2% : fonctionnement).Coûts salariaux :La r�ealisation de mon projet de recherche m'a permis d'entrer en contact avec ungrand nombre de personnes, au sein de l'IAS bien sûr mais aussi dans d'autres labo-ratoires francais et internationaux. Si l'ensemble de ces participations a �et�e b�en�e�que193



au projet de recherche, chaque participation a le plus souvent �et�e ponctuelle et letemps que chacun a consacr�e au projet est di�cile a �evaluer. Parmi les personnes quise sont le plus investies on peut distinguer les membres de l'�equipe Astrochimie �a l'IASainsi que deux personnes au LSPES �a Lille. Le salaire d'un directeur de recherche af-fect�e �a temps plein au projet de recherche pendant trois ans a �et�e pris pour rendrecompte des contributions de ces diverses personnes au projet. Ce n'est bien entenduqu'une estimation. Les salaires bruts ont �et�e multipli�es par 2 a�n de tenir compte descharges patronales et du coût des infrastructures.Coûts :Coûts salariauxPersonel temps d�edi�e Salaire brut mensuel (FF) Coût (FF)Doctorant 100 % 7 400 532 800EquivalentDirecteur de recherche 100 % 25 000 1 800 000Ing�enieur de recherche 50 % 17 030 613 080Fonctionnement �equipe 40 000Equipements lourds 80 000Missions 25 000Equipement exp�erimental :Le budget de l'�equipe Astrochimie est essentiellement consacr�e �a la maintenance dusyt�eme exp�erimental (spectrom�etre �a TF, �evaporateur, spectrom�etre de masse, cryo-stat). La part attribu�ee �a mon travail est calcul�ee en divisant le budget de l'�equipepar le nombre de personnes de l'�equipe. Mon travail m'a conduit vers des exp�eriencesqui n'�etaient pas r�ealisables �a l'IAS car elles n�ecessitaient l'utilisation d'�equipementslourds qu'il n'�etait pas envisageable d'acheter et dont personne au laboratoire nemâ�trisait l'utilisation. L'utilisation de ces �equipements (acc�el�erateur d'ions, micro-scope �electronique �a transmission) n'a pas entrain�e de coûts supl�ementaires directs carleur utilisation a eu lieu dans le cadre de collaborations ou parce que les �equipements�etaient ouverts �a la communaut�e scienti�que. Ils ont tout de même �et�e inclus dans lecoût de cette th�ese dont ils repr�esentent � 3 %.Conduite et gestion du projetOn peut distinguer, a posteriori, trois grandes �etapes dans mon travail derecherche : le travail sur le projet initial, la red�e�nition du projet de recherche et�nalement sa r�ealisation. Le sujet de recherche initial �etait l'�etude des solides volatiles194



et froids, les glaces interstellaires, par l'interpr�etation des donn�ees ISO et avec uneapproche exp�erimentale. La redondance du sujet avec celui d'un autre �etudiant (E.Dartois) �nissant sa th�ese avec mon directeur m'a incit�e �a le r�eorienter, en accordavec ce dernier. Environ six mois apr�es le d�ebut de ma th�ese et apr�es avoir �ni un pre-mier travail sur les glaces (voir article 1, p173) j'ai commenc�e �a �etudier un autre typede poussi�ere, la poussi�ere r�efractaire de type silicates/oxydes. Un travail exploratoirede traitement et d'analyse des donn�ees du satellite ISO a permis de d�e�nir les axesde recherche �a suivre. Ce travail s'est en fait d�eroul�e pendant tout le reste de math�ese et a permis de pr�eciser les axes �a suivre ainsi que de mettre en evidence denouvelles probl�ematiques. Parall�element, la r�ealisation des buts scienti�ques �x�es a�et�e entreprise avec le travail de mod�elisation th�eorique et surtout la recherche et lamise en place d'une collaboration avec le LSPES de l'Universit�e de Lille ainsi quedeux checheurs �a l'IPG et �a Lyon a�n de r�ealiser les objectifs exp�erimentaux.D'un point de vue pratique, l'avancement du projet et le choix des axes �ad�evelopper ont �et�e discut�es lors de r�eunions internes �a l'�equipe Astrochimie. Cesr�eunions, de fr�equence variable (environ 4 par an), �etaient programm�ees �a mon ini-tiative aussi bien qu'�a celle de mon directeur de th�ese ou de tout autre chercheurimpliqu�e dans le projet. Parall�element, plusieurs r�eunions ont �et�e organis�ees pour�etablir, faire le point et poursuivre la collaboration engag�ee.D'autre part, j'ai pu, durant ma th�ese participer �a 5 conf�erences internationales et 2�ecoles du CNRS, ce qui a �et�e tr�es b�en�e�que pour mon travail et le d�eroulement de math�ese. En e�et, cela m'a permis de confronter mes r�esultats (grâce �a des interventionsorales ou des posters) �a ceux de la communaut�e internationale et ainsi de les �evaluerd'un �il plus critique. Cela m'a �egalement aid�e pour d�eterminer les axes de recherche�a d�evelopper dans le cadre de ma th�ese.BilanBilan scienti�queAu terme de ces trois ann�ees de recherche un �etat des lieux du sujet, des connais-sances acquises grâce aux r�ecentes donn�ees du satellite ISO et des probl�ematiquesqui s'en d�egagent a �et�e e�ectu�e. Comme beaucoup de travaux de recherche fonda-mentale cette �etude pose plus de questions qu'elle n'apporte de r�eponses. Cependantun certain nombre de r�esultats ont �et�e acquis et publi�es dans des revues sp�ecialis�eesinternationales �a comit�e de lecture (quatres publications �a ce jour) et expos�ees dansdes conf�erences internationales (posters et interventions orales). Ces r�esultats ontpermis de choisir un th�eme de recherche exp�erimental prometteur �a d�evelopper, les195



e�ets de l'irradiation ionique sur la structure et la composition de la poussi�ere, dontles premiers r�esultats ont �et�e obtenus. Ce th�eme est relativement nouveau pour lacommunaut�e astrophysique �etudiant le milieu interstellaire. Il est d'autre part appli-cable �a d'autres domaines astrophysiques tels que la plan�etologie pour l'�etude de lan�ebuleuse pr�esolaire. En�n le d�eveloppement de ce projet de recherche a permis decr�eer une nouvelle th�ematique d'int�erêt scienti�que international au sein de l'�equipeAstrochimie Exp�erimentale, l'�etude de la poussi�ere r�efractaire, ainsi que de mettre enplace une collaboration fructueuse qui va se poursuivre au del�a de ce travail de th�ese.Bilan personnelCe travail de th�ese a �et�e tr�es enrichissant pour de nombreuses raisons. Tout d'abordl'attrait, et l'atout, principal de ce projet de recherche est la diversit�e des m�ethodesqu'il impliquait, et qu'il a en e�et n�ecessit�e : traitement informatique des donn�eessatellitaires, travail de mod�elisation de ces donn�ees ainsi que de nombreux travauxexp�erimentaux.En plus de me sp�ecialiser sur la physique du Milieu Interstellaire, la mod�elisationet le travail exp�erimental, la pluridisciplinarit�e de mon sujet de th�ese m'a permisd'acqu�erir des bases en min�eralogie et en physico-chimie des solides. J'ai �egalementacquis pendant ces trois ann�ees de recherche une bonne culture scienti�que sur l'astro-physique en g�en�eral. L'IAS �etant un laboratoire spatial qui participe �a l'�elaborationde divers satellite europ�eens, j'ai aussi eu la possibilit�e de me familiariser avec lemonde du spatial, fran�cais et international.Les principales comp�etences techniques acquises pendant ma th�ese sont les suiv-antes :- exp�erience en informatique : programmation en Fortran 77, IDL, traitement dedonn�ees, utilisation du syt�eme UNIX- comp�etences exp�erimentales : spectroscopie infrarouge �a Transform�e de Fourier,techniques du vide et de la cryog�enie, microscopie �electronique, gestion d'uneexp�erience (maintenance, commandes)- maitrise de l'anglais : lu, parl�e et �ecritEn�n cette th�ese m'a permis de d�evelopper un certain nombre de comp�etencespersonnelles et humaines. Un travail de recherche est avant tout un travail d'�equipe.Rechercher et �etablir des collaborations a donc �et�e pour moi tr�es important et cela aconstitu�e une exp�erience nouvelle et extrêmement int�eressante n�ecessitant des qualit�eshumaines de communication et d'�ecoute. Cela m'a donn�e l'occasion de faire preuve196



d'initiative pour la recherche des interlocuteurs, d'un esprit de synth�ese pour leurpr�esenter mon projet et d'autonomie pour l'orientation des exp�eriences.La d�e�nition initiale tr�es large de mon sujet de th�ese m'a donn�e l'occasion de fairepreuve d'initiative a�n de le pr�eciser et de l'orienter tout au long de mon travail enfonction de mes r�esultats et de ceux parus sur le sujet, en collaboration avec mondirecteur de th�ese en d�ebut de th�ese et de fa�con autonome en �n de th�ese, notam-ment pour la mise en place de la collaboration avec le LPSES. La r�eorientation dusujet en d�ebut de th�ese m'a �et�e b�en�e�que car elle m'a permis d'explorer plusieurssujets de recherche et de ne pas me cantonner �a un domaine d'�etude trop �etroit. Ellea aussi permis �a l'�equipe d'�etendre ses activit�es de recherche �a l'�etude des poussi�eresr�efractaires. De plus cette n�ecessit�e de prendre des initiatives est tr�es formatrice carelle impose de prendre du recul et d'avoir un �il critique �a l'�egard de son travail.Et si c'�etait �a refaire ?Ma r�eponse serait sans h�esiter : oui ! Et cela essentiellement parce que j'ai pu ef-fectuer ma th�ese dans de bonnes conditions, c'est-�a-dire dans un laboratoire jeune etdynamique, avec tous les moyens n�ecessaires �a ma disposition, sur un sujet d'int�erêtinternational. Malheureusement, au d�ebut de leur th�ese, la plupart des �etudiants nesavent pas si tous ces �el�ements, qui vont contribuer �a la r�eussite de leur travail, sontr�eunis. Il faut donc leur conseiller de faire tout leur possible pour se renseigner sur lelaboratoire d'accueil et sur l'impact scienti�que du sujet, aupr�es des enseignants deDEA par exemple. Le stage de DEA est un tr�es bon moyen d'�evaluer les param�etreshumains et mat�eriels de l'encadrement de la recherche. La curiosit�e et le contact avecl'ensemble du personnel du laboratoire sont �egalement essentiels.La recherche fondamentale est un espace de travail libre de toute contrainte, dumoins lorsque l'on est en th�ese. De telles conditions de travail sont exceptionnellesmais elles peuvent aussi s'av�erer dangereuses s'il n'y a pas un cadre de travail d�e�nidans les grandes lignes. C'est pourquoi, en ce qui concerne la gestion et le d�eroulementde la th�ese, on ne peut que conseiller aux �etudiants d'être curieux et organis�es.La question des d�ebouch�es est probl�ematique pour les scienti�ques e�ectuant uneth�ese dans un domaine fondamental tel que l'astrophysique. Il est clair qu'une th�esecomme celle que j'ai e�ectu�ee ne pr�epare pas �a chercher du travail hormis dans l'en-seignement sup�erieur ou la recherche publique. C'est pourtant ce que font la majorit�edes doctorants. Le probl�eme me semble être plus au niveau de la mise en valeurdes comp�etences acquises que des comp�etences elles-mêmes. N�eanmoins la faible197



fr�equentation des doctoriales en astrophysique (dont le but est de mettre en con-tact doctorants et entreprises) montre que les doctorants sont peu enclins �a envisagerune reconversion apr�es la th�ese. Il faudrait, pour que ceux-ci soient plus r�eceptifs �al'id�ee d'une reconversion, que la formation doctorale a�che plus clairement dans sesobjectifs et ses programmes sa volont�e de \former par la recherche" des �etudiantspour le secteur public mais aussi priv�e (peut-être par la mise en place de cours oude discussions �a ce sujet, par la mise en place d'annuaires des anciens...). Ils serait�egalement souhaitable que les laboratoires accueillant des doctorants s'impliquentd'avantage dans le suivi et l'avenir professionnel des �etudiants. Finalement il serait�evidemment b�en�e�que que la th�ese soit mieux reconnue, hors de la sph�ere publique,qu'elle ne l'est actuellement.
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Annexes
Catalogue des spectres infrarouges r�ealis�es :
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�echantillon formule groupe domainemin�eralogique spectral (cm�1)n�esolsilicates (t�etra�edres isol�es)olivine de la R�eunion olivine 4500-200forst�erite Mg2SiO4 - 5000-200 et 240-20olivine 80 % forst�erite - 5000-200 et 550-125fayalite (� 12 �m) Fe2SiO4 - 5000-200fayalite (� 3 �m) Fe2SiO4 - 5000-200forst�erite� Mg2SiO4 - 4000-200olivine 80 % forst�erite� Mg1:6Fe0:4SiO4 - 4000-200olivine 60 % forst�erite� Mg1:2Fe0:8SiO4 - 4000-200olivine 40 % forst�erite� Mg:8Fe1:2SiO4 - 4000-200almandin Fe3Al2(SiO4)3 grenat 4500-200grossulaire Ca3Al2(SiO4)3 grenat 4500-200inolsilicates (t�etra�edres en châines)augite (� 40 �m) Ca(Mg,Fe,Al)(Al,Si)2O6 pyrox�enes 5000-200 et 550-125clinopyrox�ene 300 et 77 K - 5000-200diopside CaMgSi2O6 - 5000 - 200 et 550-125enstatite MgSiO3 - 8000 - 200 250-20hedenbergite CaFeSi2O6 - 4000-200 250-20wollastonite CaSiO3 pyrox�eno��de 5000-200 et 250-20hornblende (� 40 �m) NaCa2(Mg,Fe,Al)5 amphibole 5000-200(Si,Al)8O22(OH)2phyllosilicates (t�etra�edres en couches)kaolinite Al4Si4O10(OH)8 serpentinebiotite K(Mg,Fe)3(AlSi3O10)(OH)2 micas 5000-200montmorillonite Al2Si4O10.xH2O smectite 5000-200nontronite Fe2Si4O10.xH2O smectite 5000 - 200tektosilicateslabradorite CaNa(Al,Si)AlSi2O8 feldspath 5000-200orthose (� 40 �m) K(AlSi3O8) - 5000-200oxydesh�ematite (� 40 �m) Fe2O3 h�ematite 7500-350ilm�enite FeTiO3 - 4000-200magn�etite Fe3O4 spinelle 8000-200spinelle MgAl2O4 - 5000-200rutile TiO2 rutile200



carbonatescalcite CaCo3 calcite 4500-200sid�erite FeCo3 calcite 4500-200dolomite CaMg(Co3)2 dolomite 4500-200
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Catalogues des sources �etudi�eesLes informations ci-dessous sont tir�ees de la base de donn�ees Simbad : http ://simbad.u-strasbg.fr/SimbadProto�etoiles :RAFGL 7009S :Autres noms : IRAS 18316-0602, Mol62, [KCW] 025.650+0.1.050Coordonn�ees 2000 : 18 34 19.7 -05 59 44Coordonn�ees 1950 : 18 31 38.9 -06 02 08Coordonn�ees galactiques : 25.65 +1.05Flux IRAS : 12 25 60 100 �m22.75 137.6 958.2 2136.0 Jy6 5 12 12 % erreurIRAS 19110+1045 :Autres noms : NVSS J191320+105054, [TFT] G045.066+0.138Coordonn�ees 2000 : 19 13 22.0 +10 50 53Coordonn�ees 1950 : 19 11 00.3 +10 45 42Coordonn�ees galactiques : 45.07 +0.13Flux IRAS : 12 25 60 100 �m57.62 494.30 5913.00 7497.00 Jy6 6 - - % erreurIRAS 23151+5912 :Autres noms : WB89 267Coordonn�ees 2000 : 23 17 21.0 +59 28 49Coordonn�ees 1950 : 23 15 08.6 +59 12 25Coordonn�ees galactiques : 111.24 -1.24Flux IRAS : 12 25 60 100 �m50.82 203.30 1115.00 1009.00 Jy4 9 7 14 % erreur203



Etoiles �evolu�ees :IRAS 17004-4119 :Autres noms : V� V1008 Sco, OH 344.93 +.01, SCHD 168Coordonn�ees 2000 : 17 03 56.2 -41 24 00Coordonn�ees 1950 : 17 00 25.4 -41 19 50Coordonn�ees galactiques : 344.93 +0.01Flux IRAS : 12 25 60 100 �m128.10 322.6 373.1 199.7 Jy7 11 21 - % erreurIRAS 17411-3154 :Autres noms : RAFGL 5379, OH 357.31 -1.33, SCHB 153, GLMP 624Coordonn�ees 2000 : 17 44 22.7 -31 55 39Coordonn�ees 1950 : 17 41 07.4 -31 54 24Coordonn�ees galactiques : 357.31 -1.33Flux IRAS : 12 25 60 100 �m1262.1 2723.0 1365.0 405.7 Jy4 4 9 11 % erreurIRAS 09425-6040 :Autres noms : GLMP 260Coordonn�ees 2000 : 09 44 01.8 -60 54 23Coordonn�ees 1950 : 09 42 35.2 -60 40 34Coordonn�ees galactiques : 282.04 -5.88Flux IRAS : 12 25 60 100 �m26.82 55.53 21.18 5.05 Jy4 5 6 10 % erreur
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IRAS 18184-1302 :Autres noms : RAFGL 2132, EM� MWC 922Coordonn�ees 2000 : 18 21 15.9 -13 01 27Coordonn�ees 1950 : 18 18 26.7 -13 02 54Coordonn�ees galactiques : 17.93 +0.63Flux IRAS : 12 25 60 100 �m336.0 597.5 253.2 436.0 Jy7 6 14 - % erreurCPD-56 8032 :Autres noms : IRAS 17047-5650, V� V837 Ara, PN G332.9-09.9Coordonn�ees 2000 : 17 09 00.8714 -56 54 47.966Coordonn�ees 1950 : 17 04 47.76 -56 50 56.7Coordonn�ees galactiques : 332.92 -9.91Flux IRAS : 12 25 60 100 �m143.7 257.9 199.1 91.69 Jy4 4 9 15 % erreur
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