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Introduction

Le milieu interstellaire (MIS), c’est-a-dire 'espace qui sépare les étoiles au sein des galaxies,
n’est pas vide, comme les astronomes 'ont longtemps pensé, et représente environ 10% de la
masse totale des étoiles dans une galaxie. Ce milieu est en interaction permanente avec les
étoiles qui y naissent, y vivent et y meurent. Il est essentiellement formé de gaz, mais aussi
de molécules complexes, d’agrégats et de poussiéres. Les poussiéres ne représentent qu’environ
1% de la masse du gaz, mais elles gouvernent de nombreux processus physico-chimiques du
milieu interstellaire, et jouent par conséquent un role trés important dans la Galaxie. Elles
sont responsables des effets les plus notables du milieu interstellaire (en absorbant et diffu-
sant le rayonnement des étoiles qu’elles peuvent réémettre a plus grandes longueurs d’onde).
L’étude de ces poussiéres interstellaires, de leur évolution, des processus physico-chimiques et
des signatures spectrales qu’elles générent, est donc fondamentale pour la compréhension des
problématiques astrophysiques et notamment du cycle de la matiére dans une galaxie.

En plus de son observation dans le milieu interstellaire, ’étude de cette matiére extrater-
restre serait évidemment facilitée si 'on pouvait 'analyser in situ. La matiére extraterrestre a
laquelle il est aujourd’hui possible d’avoir accés en laboratoire ou par les sondes spatiales est
celle présente sur Terre — les météorites trouvées ou dont on a vu la chute, et les micrométéo-
rites récoltées en Antarctique —, dans son entourage proche — les grains interplanétaires (IDP
pour Interplanetary Dust Particles) collectés dans la haute atmosphére —, ou dans le systéme
solaire — analyse sur place ou retour d’échantillons de matiére cométaire, astéroidale ou de sur-
face planétaire grace a des missions spatiales. En revanche, les poussiéres interstellaires ne sont
pas directement accessibles. Les informations que 1’on peut obtenir les concernant proviennent
uniquement de leur interaction avec le rayonnement que I'on est capable de détecter grace aux
télescopes spatiaux ou au sol. A partir de I'observation de cette matiére interstellaire, il est
possible de déduire des informations concernant sa composition, son évolution, son interaction
avec le milieu environnant, ... Cependant, ces observations seules ne suffisent bien souvent pas
a contraindre les processus physico-chimiques complexes a I'oeuvre dans le milieu interstellaire.
Pour interpréter et compléter ces données d’observations, il est nécessaire de les associer a des
modeéles physiques ou chimiques ¢élaborés sur la base d’expériences de laboratoire simulant ces
processus interstellaires.

Il s’avere donc important de reproduire en laboratoire les propriétés spectrales des matériaux
constituant le milieu interstellaire. On parle alors d’analogues de laboratoire des poussiéres
interstellaires. Ces expériences permettent de simuler les conditions de formation et/ou d’évo-
lution de composés interstellaires afin d’interpréter les observations astrophysiques. De plus, la
comparaison des signatures spectrales observées avec les propriétés d’absorption et d’émission,
dans les différents domaines spectraux, de matériaux produits sur Terre et susceptibles d’étre
présents dans le milieu interstellaire permet d’identifier et de quantifier les différents compo-
sés observés. L’étude d’analogues de poussiéres interstellaires en laboratoire, notamment par
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spectroscopie, associée aux observations tracant 'interaction des grains interstellaires avec le
rayonnement est donc essentielle.

On distingue deux grands types de poussiéres interstellaires réfractaires : les silicates et
les poussiéres carbonées. Parmi les poussiéres carbonées, les carbones amorphes hydrogénés,
appelés a—C:H ou HAC (Hydrogenated Amorphous Carbons en anglais) représentent une part
importante des poussiéres du milieu interstellaire diffus de la Voie Lactée et d’autres galaxies.
Ces matériaux interstellaires sont formés d’atomes de carbone et d’hydrogéne, et sont observés
au travers de bandes d’absorption infrarouges, caractéristiques des vibrations de leurs liaisons
C-H notamment. Ce sont les observations de ces signatures spectrales, associées a la production
et ’étude d’analogues en laboratoire, qui ont permis d’identifier les a-C:H a cette composante
de la poussiére. Cependant, il reste de nombreux aspects & comprendre et explorer concernant
les caractéristiques de ces poussiéres dans le milieu interstellaire. Notamment, les observa-
tions de leurs signatures spectrales le long de différentes lignes de visée galactique soulévent
la question de la distribution spatiale des a—C:H interstellaires et de leur homogénéité dans le
MIS diffus de la Galaxie. Une autre problématique concernant cette composante interstellaire
est celle de son évolution puisque, contrairement au MIS diffus, dans les nuages interstellaires
denses, ces signatures spectrales ne sont pas observées. De plus, les a-C:H émettent une lumiére
dans la gamme optique apres avoir absorbé un rayonnement UV ou visible. Il est donc néces-
saire de caractériser complétement cette photoluminescence devant faire partie de ’émission
interstellaire.

Au cours de ces trois années de thése effectuées a 'Institut d’Astrophysique Spatiale au
sein de I'équipe “Astrochimie et Origines”, je me suis consacrée a I’étude de cette composante
de la poussiére interstellaire carbonée : les carbones amorphes hydrogénés. Afin d’explorer les
problématiques évoquées ci-dessus, mon travail de thése s’est porté conjointement sur ’analyse
d’observations d’a—C:H interstellaires et sur un travail expérimental de production et d’étude
d’analogues de laboratoire de ces poussiéres.

Dans une premiére partie présentant le contexte astrophysique de ces travaux de recherche,
je présenterai dans le chapitre 1 le milieu interstellaire et les processus énergétiques le faisant
évoluer. Le chapitre 2 est une introduction aux poussiéres interstellaires et notamment aux
différentes signatures spectrales observées et résultant de l'interaction du rayonnement avec
ces grains. Je me concentrerai sur les carbones amorphes hydrogénés interstellaires dans le
chapitre 3, en présentant les informations acquises ces derniéres années sur cette composante
et les problématiques associées. Une deuxiéme partie de ce manuscrit concerne les observations
infrarouges des a-C:H interstellaires effectuées avec le télescope Gemini North. Ces poussiéres
ont été observées en direction de la source galactique IRAS 1851140146 et de deux autres
sources associées, au travers d’une de leurs bandes d’absorption. Nous verrons dans ce chapitre
4 que le milieu interstellaire diffus sondé par ces lignes de visée présente une bande d’ab-
sorption, caractéristique des a—C:H, dont la profondeur optique est particuliérement forte. La
troisiéme partie du manuscrit est consacrée a la synthése et ’étude en laboratoire de carbones
amorphes hydrogénés, analogues de poussiéres interstellaires. L’expérience permettant de pro-
duire les échantillons d’a—C:H est décrite dans le chapitre 5. Je présenterai dans le chapitre
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6 les premiéres caractérisations de ces analogues par la mesure de leur spectre infrarouge et
UV-visible. Nous verrons les résultats des mesures et de 'analyse détaillée de la photolumi-
nescence des a—C:H produits dans le chapitre 7. Je comparerai ces résultats a I’émission rouge
étendue (ERE), une large bande d’émission observée dans le milieu interstellaire et dont les
porteurs ne sont pas identifiés. Enfin, le chapitre 8 porte sur des expériences d’irradiation de
ces analogues de poussiéres par des ions énergétiques. L’analyse des ces expériences permet de
déduire les effets des rayons cosmiques sur cette composante interstellaire, et plus généralement
de discuter I’évolution des a—C:H entre les phases interstellaires diffuses et denses. Je finirai
par une conclusion et une bréve mise en perspective.






Premiére partie

Contexte astrophysique : le milieu
interstellaire et ses poussiéres






CHAPITRE 1

Le milieu interstellaire
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1.1 Introduction

Le milieu interstellaire (MIS) est, comme son nom l'indique, formé par I'ensemble de l'es-
pace situé entre les étoiles et qui constitue la majorité du volume occupé par une galaxie. Ce

3 en moyenne!) et est constitué de gaz et de

milieu est trés peu dense (~ 1 particule par cm
poussiéres. Compte tenu de cette faible densité, le milieu interstellaire ne représente environ
que 5 a 10% de la masse visible de notre Galaxie. Il est composé d’hydrogéne (90% en nombre
d’atomes, 70% en masse), d’hélium (10% en nombre d’atomes, 28% en masse), et le reste des
éléements (C, N, O, Mg, Si, Fe, ...) ne représente que 2% de la masse du MIS (0.1% en nombre
d’atomes). Ces éléments se trouvent sous forme d’espéces gazeuses ou solides. La phase solide
du milieu interstellaire sera décrite plus en détails dans le chapitre 2. Cette introduction au

milieu interstellaire est inspirée des ouvrages de [Lequeux 2002| et [Tielens 2005].

1. & comparer par exemple avec les 2.5 101? particules/cm? de lair (a 1 bar et 20°C), ou 'ultravide, un vide
expérimental poussé (< 10~7 mbar), qui contient encore de I'ordre de 10° molécules/cm?.
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Phase du MIS Densité Température Volume
(em™) (K) (% du volume du MIS galactique)
Milieu ionis¢ chaud (HIM) | < 107! 10° — 107 20 - 50%
Milieu ionisé tiede (WIM) ~ 0.1 10% — 10* ~ 20%
Milieu neutre tiede (WNM) | 0.1-10  10% —10* 30 - 60%
Milieu neutre froid (CNM) 1-10? 10 - 100 1-5%
Nuage moléculaire (MC) > 10? 5 - 50 1%

TABLE 1.1 — Caractéristiques physiques des différentes phases du milieu interstel-
laire.

1.2 Un milieu interstellaire multi-phase

Le milieu interstellaire d'une galaxie n’est pas homogeéne. Il est structuré sur une trés grande
gamme d’échelles spatiales et varie largement d’un endroit a ’autre, notamment en termes
de densité, de température et d’état d’ionisation. On distingue différentes phases du milieu
interstellaire, caractérisées par des propriétés physiques et des traceurs spécifiques. Ainsi, on
distingue par exemple les régions denses et diffuses, ou les milieux moléculaires, atomiques et
ionisés. Initialement, [McKee & Ostriker 1977] ont décrit un modéle a 3 phases. Aujourd’hui,
on distingue le plus souvent 5 phases interstellaires différentes. Une représentation schématique
de ces différentes phases du milieu interstellaire et de leurs caractéristiques est décrite ci-dessous
ainsi que dans le Tableau 1.1. Il faut cependant noter que cette description n’est en fait qu’'une
vision simplifiée d’une réalité complexe, ot le MIS est un milieu turbulent, dont les différentes
phases s’entremélent partiellement les unes avec les autres, agitées notamment par des vents
stellaires et des explosions de supernovae.

1.2.1 Nuages denses

Nuages moléculaires (MC pour Molecular Clouds)

Cette phase représente une faible fraction du volume du MIS (~ 1%) mais une fraction impor-
tante en masse (30 a 60% de la masse du MIS galactique). Dans ces régions denses (de 'ordre
de 10? particules/cm?®) et confinées, essentiellement observées dans les bras spiraux ainsi que
dans I’anneau moléculaire de la Galaxie, le rayonnement stellaire est écranté, permettant ainsi
la formation de molécules. Le gaz moléculaire est en majorité composé de Hy, mais du fait de
I’absence de transitions fortes, c’est le CO, au travers de raies de transitions rotationnelles,
qui est le traceur le plus fréquemment utilisé pour observer le gaz moléculaire interstellaire.
De nombreuses autres espéces, plus ou moins complexes, existent dans ces nuages moléculaires
(voir la liste des molécules interstellaires et circumstellaires détectées dans le tableau 1.2). Ces
phases froides (quelques dizaines de kelvins tout au plus) se présentent sous forme de nuages de
quelques dizaines de parsecs, gravitationnellement liés. Ils peuvent s’effondrer sur eux-mémes
par gravité ou sous l'effet de forces extérieures (explosion de supernova, champ magnétique,
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2 3 4 5 6 7 8 9 > 10
atomes atomes atomes atomes atomes atomes atomes atomes atomes
Hy H>0 NH; CH, CH;0H CH>;CHOH CgHo (CH3)20 (CH3)2CO
Cco H>S H,CO SiHy CH3SH c-CoH,40 CH;0CHO CH3CH>,CN HOCH;CH;OH
SiC HCN H,CS CH>;NH CoHy CH3CHO CH>;OHCHO CH3CH,OH CH3CH;CHO
CP HNC CoHs NH>CN HC,H CH3CCH CH3C3N CH3C4H CH3Cs5N
CS CO, HNCO CH,CO CH3CN CH3NH, CH3;COOH HC,;N HCgN
NO SO2 HNCS HCOOH CH3NC CH,CHCN CH>;CHCHO CgH CH;3CgH
NS MgCN H;0* HC3N NH,;CHO HCsN CH>;CCHCN CgH CoH5;OCHO
SO MgNC c-SiCy HCyNC HC,CHO CgH C7H CH3CONH, CgHg
HC1 NaCN CsS c-C3Hy HCsNH* CgH™ NH;CH,CN CH>;CHCHj; C3H;CN
NaCl N->O HyCN 1-C3Hs HC,N HCgH HC{1N
KCl NH, c-CsH CH>CN Cs5N Ceo
AlCI ocCs 1-CsH H,COHt CsH Cro
AIF CH, HCCN SiCy 1-HoCy
PN HCO CHs Cs CsN—
SiN (‘;; (‘;;N HNCg C—HQCQ,O
Si0 CoH C30 C4H CH>CNH

SiS C,0 HCNHT Cy H-
NH CsS HOCO* CNCHO
OH AINC C3N™
Co HNO HCNO
CN SiCN HSCN
HF NoH* HOCN
FeO SiNC PH;
LiH C—SiCQ H202
CH HCO™

CcHt HOC*

cot HCS™

SO+ Hi

SH OCN~™

(02 HCP

N CCP

CF* KCN

PO H,Clt

AlO H,O"

CN~— AIOH

SHT FeCN

og+t

TABLE 1.2 — Liste des molécules ou radicaux observés a ce jour dans les mi-
lieux interstellaires et circumstellaires. Cette liste combine toutes les observa-
tions faites en UV, visible, IR et millimétrique. Les espéces détectées a la fois dans
des milieux interstellaires et circumstellaires sont en vert, celles détectées uniquement
dans des environnements circumstellaires sont en rouge, et celles observées dans des
galaxies externes sont soulignées. La majorité de ces espéces est observée en phase

gazeuse. Les molécules qui ont été observées en phase solide apparaissent en gras.
Ce tableau est adapté de http://www.astrochymist.org/astrochymist_ism.html,
de http://www.astro.uni-koeln.de/cdms/molecules, ainsi que de
http://www.obs.u-bordeauxl.fr/pcmi/molecules/table-mol.pdf.


http://www.astrochymist.org/astrochymist_ism.html
http://www.astro.uni-koeln.de/cdms/molecules
http://www.obs.u-bordeaux1.fr/pcmi/molecules/table-mol.pdf
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...) et se fragmenter pour former des coeurs denses qui, s’ils sont suffisamment massiques, de-
viendront des sites de formation stellaire. Certains de ces nuages ont une masse trés importante
(> 10°My), on parle dans ce cas de nuages moléculaires géants (GMC pour Giant Molecular
Cloud), dans lesquels des amas d’étoiles vont pouvoir se former.

1.2.2 Milieu diffus

Milieu neutre froid (CNM pour Cold Neutral Medium)

Cette composante des nuages interstellaires diffus, localisée essentiellement dans le plan galac-
tique, est présente autour des nuages denses et sous forme de filaments. L’hydrogéne y étant
principalement atomique, cette phase est notamment observée grace a l'absorption de la raie
a 21 cm due a la structure hyperfine de I’hydrogéne neutre atomique (gaz HI). Les régions les
plus denses du CNM peuvent contenir des molécules et sont appelées nuages transluscents.

Le milieu internuage : milieu neutre tiéde (WNM pour Warm Neutral Medium)
et milieu ionisé tiéde (WIM pour Warm Ionized Medium)

Ces régions diffuses (moins de 10 particules/cm?) et chaudes (quelques milliers de degrés)
constituent une partie importante du volume et environ 10% de la masse du milieu interstel-
laire. Dans la représentation simple de “structure en oignons” qu’on peut avoir du MIS et de ces
différentes composantes, le milieu internuage correspond a I’enveloppe la plus extérieure autour
des nuages denses. La séparation entre le WNM et le WIM n’est pas franche et ces phases ne
difféerent vraiment que par leur fraction d’ionisation de I'hydrogéne. Elles sont tracées respecti-
vement par 1’émission de la raie HI & 21 cm et par I’émission de la raie de recombinaison Ha a
656 nm. Ces phases WNM et WIM peuvent aussi correspondre a des régions plus localisées et
plus denses (102 — 10 cm™3) que ce qui est indiqué dans la table 1.1 lorsqu’elles sont associées
aux régions de photodissociation et régions H 11 autour d’étoiles jeunes proches.

Le gaz coronal : milieu ionisé chaud (HIM pour Hot Ionized Medium)

Entiérement ionisée et trés peu dense (< 0.1 ions/cm?), cette phase occupe une fraction im-
portante du volume, située notamment dans le halo de la Galaxie. Sa fraction de masse est par
contre négligeable. Ce plasma est chauffé a de hautes températures (de 'ordre du million de
degrés) par les ondes de chocs issues de supernovae et de vents stellaires violents. Ces fortes
températures rendent cette phase observable dans le domaine des rayons X et UV, notamment
au travers de raies d’espéces fortement ionisées.

Dans la suite de ce manuscrit, on distinguera surtout les nuages denses du milieu interstel-
laire diffus, et 'on s’intéressera plus particuliérement au milieu diffus formé par le CNM et le
milieu internuage.
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1.3 Sources d’énergie et processus d’altération

En plus des “ingrédients” interstellaires que sont le gaz et les poussiéres, d’autres éléments
et processus viennent compléter ce qui constitue et fait évoluer le milieu interstellaire. Les
photons, rayons cosmiques, chocs et champ magnétique sont donc, entre autres, des sources
d’énergie et d’altération essentielles au milieu interstellaire, participant a son évolution, sa
dynamique et sa structuration.

1.3.1 Photons

Des photons de toutes énergies sont présents dans le milieu interstellaire et sont en inter-
action avec la matiére qui le compose. On considére que la composante galactique moyenne du
rayonnement électromagnétique a une densité d’énergie totale d’environ 1 eV /cm3. Le rayonne-
ment électromagnétique extragalactique est principalement composé du rayonnement de fond
diffus cosmologique (CMB pour Cosmic Microwave Background, corps noir a 2.7 K) qui apporte
une contribution aux longueurs d’onde millimétriques et submillimétriques. Cette composante
extragalactique interagit cependant assez peu avec le milieu interstellaire. Le rayonnement ga-
lactique est dominé par le rayonnement stellaire et par I’émission des poussiéres. Les étoiles
émettent, selon leur type spectral, des photons situés principalement dans I’'UV, le visible et
I'infrarouge proche. Les poussiéres, quant a elles, émettent surtout dans l'infrarouge moyen et
lointain.

Ce rayonnement électromagnétique varie en fonction de I’endroit ot ’on se trouve (proximité
et type des étoiles environnantes, opacité du milieu considéré, . ..). On considére cependant un
champ de rayonnement interstellaire moyen, appelé ISRF pour Interstellar Standard Radiation
Field, qui, lorsque 'on se trouve assez loin d’une source particuliére, est la résultante de tous
les processus d’émission galactique et extragalactique. L’ISRF est utilisé pour représenter le
champ de rayonnement dans le milieu interstellaire diffus. Un spectre d’ISRF est donné par les
travaux de [Mathis et al. 1983] (Fig. 1.1) pour différentes distances galactocentriques, a partir
d’observations dans la cavité solaire. Dans les nuages moléculaires, le rayonnement UV et visible
extérieur au nuage, produit par les étoiles environnantes, ne peut pas pénétrer dans les régions
les plus denses (caractérisées par des extinctions visuelles Ay > 3). Un rayonnement UV interne
aux nuages moléculaires est généré par le passage de rayons cosmiques (cf. paragraphe suivant).

1.3.2 Rayons cosmiques

Les rayons cosmiques sont des particules (ions et électrons) de diverses énergies, principale-
ment relativistes. Ils sont constitués de protons (~ 90%), d’hélium (~ 8%) et d’éléments plus
lourds (~ 2%) comme notamment les noyaux de Fe. Les électrons sont environ 100 fois moins
nombreux que les protons. Ces abondances ne suivent pas tout a fait les abondances solaires,
résultant de conséquences de 1'origine et de la propagation de ces éléments. La densité totale du
rayonnement cosmique est aussi de 'ordre de 1 eV /cm3. Ces particules peuvent atteindre des
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FIGURE 1.1 - Champ de rayonnement interstellaire ISRF. Ce spectre d'ISRF (en rouge)
est celui donné par [Mathis et al. 1983] a une distance galactocentrique de 10 kpc (en noir)
auquel est ajouté la contribution du CMB, c’est-a-dire un spectre de corps noir a 2.7 K.

énergie de 'ordre de 10?° eV mais le flux correspondant est alors trés faible (de 'ordre d’une
particule par km? et par siécle). Le flux de particules est environ de 1 particule/cm?/s autour
de 1 GeV par nucléon (GeV/n), mais décroit de maniére importante pour des énergies plus
fortes. Dans la suite du manuscrit, on ne considérera pas les particules de trés haute énergie
(E > 10 GeV/n) a cause d'une part de ce faible flux, mais aussi car nous verrons que les effets
des rayons cosmiques explorés dans cette thése sont moindres dans cette gamme d’énergie. Les
rayons cosmiques auxquels nous nous intéressons ici sont d’origine galactique, et leur accéléra-
tion résulte probablement des chocs provenant des explosions de supernovae [Hérandel 2008|.
Le rayonnement cosmique a une distribution quasiment isotrope dans la Galaxie. Les éléments
lourds proviennent probablement de 'accélération des grains interstellaires dans les chocs et
leur érosion par les atomes du gaz. Les éléments ainsi libérés sont aussi accélérés.

La distribution des rayons cosmiques regus et mesurés au niveau de la Terre différent de
ceux se propageant dans le milieu interstellaire, principalement & basse énergie, a cause de ce
que l'on appelle la modulation solaire. En effet, a 'intérieur de la cavité solaire, le vent solaire et
le champ magnétique issu du Soleil empéchent les particules de plus basse énergie d’entrer dans
I’héliosphére ou les ralentissent beaucoup. On observe d’ailleurs une anti-corrélation entre le
flux de rayons cosmiques observé et I'activité solaire. Seules les particules d’énergies supérieures
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FIGURE 1.2 — Distribution en énergie des rayons cosmiques et modulation solaire.
Les spectres d’énergie des noyaux d’hydrogéne, d’hélium et de fer observés pour une activité
solaire minimum et maximum (courbes hautes et basses, respectivement) sont représentés et
illustrent la modulation solaire. Les remontées observées pour E < 100 MeV /n correspondent
aux particules d’origine solaire. La courbe plus épaisse est une estimation du spectre des protons
dans le MIS, c’est-a-dire sans modulation solaire. Cette figure est tirée de [Lequeux 2002].

a quelques GeV /n ne sont pas affectées par la modulation solaire, et en dessous de 100 MeV /n,
le flux de rayons cosmiques est fortement réduit (Fig. 1.2). Le champ magnétique terrestre
influence aussi la distribution d’énergie des rayons cosmiques. Les particules qui parviennent
au voisinage de la Terre interagissent avec la haute atmospheére et produisent des neutrons.
Celles de tres hautes énergies produisent des gerbes de particules secondaires détectables jus-
qu’au sol. Certaines expériences, comme celle menée grace a ’observatoire Auger, permettent
de détecter et d’étudier ces particules. Ces effets montrent qu’il est difficile de bien connaitre
le flux de rayons cosmiques interstellaires d’énergie inférieure a quelques centaines de MeV par
nucléons (MeV /n). Les sondes Voyager 1 et 2, lancées par la NASA en 1977, devraient fran-
chir I’héliopause, frontiére entre I’héliosphére et le milieu interstellaire, d’ici quelques années.
Des informations sur les rayons cosmiques hors de portée de la modulation solaire pourront
alors étre obtenues. Les données de Pioneer et Voyager ont cependant déja permis de mieux
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comprendre les effets de la modulation solaire [Webber 1998]. Le spectre des rayons cosmiques
interstellaires (c’est-a-dire leur distribution en énergie) n’est pas celui produit au niveau des
sites d’accélération. En effet, il est modifié lors de la propagation des particules dans la Ga-
laxie par interaction avec le MIS. Un des modéles les plus couramment utilisés pour décrire
la propagation des rayons cosmiques est celui de la “boite poreuse” (ou leaky box en anglais)
dans lequel des sources sont distribuées de maniére homogene dans la Galaxie, et les particules
énergétiques sont confinées dans la boite représentant la Galaxie avec une certaine probabilité
de s’en échapper. D’autres modéles plus élaborés ont aussi été développés, comme par exemple
celui décrit par le code GALPROP [Moskalenko et al. 2002].

Le rayonnement cosmique participe au chauffage et a 'ionisation du milieu interstellaire,
notamment des régions denses ot les photons ne peuvent pas pénétrer. Le degré d’ionisation
des régions dites neutres est donc faible, mais non nul, ce qui joue un grand réle dans la
physique et la chimie de ces milieux. L’observation d’espéces ionisées comme Hj dans les
nuages denses et la détermination de leur abondance permettent d’estimer le taux d’ionisation
de I’hydrogéne atomique et moléculaire par les rayons cosmiques, et donc de contraindre le flux
de particules de basse énergie (car la section efficace d’ionisation est plus forte autour de 1-100
keV/n) [Padovani et al. 2009]. Dans les nuages denses ou le rayonnement stellaire ne peut pas
pénétrer, les rayons cosmiques, en interagissant avec les molécules d’hydrogéne, générent un
rayonnement UV interne [Prasad & Tarafdar 1983] a I'origine d’une riche photochimie.

Plus de détails concernant les rayons cosmiques, notamment leur distribution en énergie,
I’abondance de chaque élément, le taux d’ionisation et leurs effets sur certains types de pous-
sieres, seront discutés dans le chapitre 8.

1.3.3 Champ magnétique

Le champ magnétique interstellaire est de 'ordre de quelques microgauss (~ 5 uG dans
le voisinage solaire [Heiles & Troland 2005]) et est désordonné. A cette composante désordon-
née s’ajoute un champ magnétique ordonné, plus faible (~ 1.5 uG dans le voisinage solaire),
qui semble suivre la géométrie des bras spiraux de la Galaxie. La densité d’énergie du champ
magnétique total est une fois encore de I'ordre de 1 eV /cm?. Cette équipartition entre ces diffé-
rentes composantes résulte du transfert efficace de 1’énergie entre elles et montre que chacune
a son importance et ne peut étre complétement négligée.

Le champ magnétique joue un role important pour le milieu interstellaire. Une composante
de pression résultant de champ magnétique s’ajoute a la pression des rayons cosmiques et a
la pression cinétique, s’opposant ainsi a l'effondrement gravitationnel du disque galactique.
Le champ magnétique participe donc a la détermination de la distribution verticale du gaz.
La présence d'un champ B non nul et I’alignement d’une partie de la poussiére provoque une
polarisation de la lumiére. Il permet aussi le confinement des rayons cosmiques dans la Galaxie.
A plus petite échelle, le champ magnétique joue un roéle important dans la fragmentation et
Ieffondrement des nuages interstellaires.
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1.3.4 Chocs

Les chocs sont créés dans le milieu interstellaire par une violente augmentation de pression,
qui produit des mouvements a une vitesse supersonique. Ils interviennent dans beaucoup de
situations du milieu interstellaire. Des ondes de choc sont produites par exemple par les restes
de supernovae ou par les jets moléculaires issus des étoiles en formation.

Une onde de choc accélére, comprime et chauffe le milieu dans lequel elle se propage. Le
passage de chocs interstellaires a des répercussions importantes sur la dynamique et la chimie
des milieux traversés. De tels chocs peuvent contribuer au chauffage du MIS, provoquer des
dissociations et ionisations collisionnelles et engendrer des réactions chimiques qui n’auraient
pas pu avoir lieu sans le passage de ces chocs. Les grains de poussiéres peuvent étre érodés et
fragmentés par le passage de telles ondes. La compression d'un nuage induite par un choc peut
déclencher 'effondrement de celui-ci, menant a la formation de nouvelles étoiles. De plus, c’est
dans les ondes de choc issues des restes de supernovae que 1’on pense que les rayons cosmiques
sont accélérés.

1.4 Cycle de vie du milieu interstellaire

Le milieu interstellaire n’est statique ni dans ’espace ni dans le temps, il est en constante
interaction avec son environnement. Les différents éléments qui le constituent ne sont pas
indépendants les uns des autres, mais interagissent sans cesse entre eux, faisant évoluer une
phase en une autre. Le cycle du milieu interstellaire est aussi celui des étoiles et décrit finalement
I'évolution de la matiére dans la Galaxie (schématisé sur la Fig. 1.3).

La matiére explore les différentes phases interstellaires décrites a la section 1.2. Le milieu
diffus devient par endroit gravitationnellement instable et forme alors des régions plus denses.
Lorsqu’'un nuage interstellaire atteint une masse critique (la masse de Jeans, dépendante de
la température et de la densité), la force de pression (agitation thermique, turbulence, champ
magnétique, ...) ne compense plus les effets de la gravité et le nuage se contracte par effondre-
ment gravitationnel. La fragmentation du nuage méne a la formation de coeurs de plus en plus
denses ou 'énergie gravitationnelle est convertie en énergie thermique. A cause de 1’élévation
de température, la protoétoile qui se forme au centre d’un coeur dense, rayonne a des énergies
de plus en plus fortes. Lorsque la température et la pression deviennent telles que les réactions
de fusion de I'hydrogéne se déclenchent, une nouvelle étoile vient de naitre. L’énergie libérée
par ces réactions permet a l’étoile d’étre stable et la contraction s’arréte (phase de la séquence
principale). Au cours de sa vie, 'étoile forme de nouveaux éléments lourds comme par exemple
C,N,O...

En parallele de cette formation stellaire, le nuage dense a partir duquel ’étoile est née peut
former un disque protoplanétaire en rotation dans lequel la matiére va pouvoir s’agréger et
constituer des corps de plus en plus massifs. La matiére interstellaire peut donc évoluer pour
mener a la formation de planétes, et se retrouver incorporée, en partie sous forme de matiére
primitive, dans les cométes et astéroides.
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FIGURE 1.3 — Cycle de la matiére interstellaire (Crédit : Bill Saxton, NRAO/AUI/NSF).

A la fin de la vie de I'étoile, lorsqu’elle a épuisé tout son combustible, d’énormes quantités
de matiére sont éjectées soit sous forme de vent stellaire, soit lors de ’explosion de supernovae
pour les étoiles les plus massives (M 2 8Mg). Des poussiéres peuvent étre formées dans ces
enveloppes d’étoiles évoluées. La matiére formée par 1’étoile par nucléosyntheése stellaire et les
grains qui se sont éventuellement condensés dans son enveloppe sont éjectés dans le milieu
interstellaire diffus environnant, contribuant a son renouvellement et son enrichissement en
éléments lourds 2. Le cycle de la matiére dans la Galaxie se poursuit ainsi, formant de nouvelles
populations d’étoiles a partir du milieu interstellaire, et approvisionnant le MIS par la matiére
créée grace aux étoiles. Ces différentes phases interagissent sans cesse entre elles (effets sur le
MIS du rayonnement stellaire, des chocs et des rayons cosmiques produits par les supernovae
...). Il existe donc une complexe rétroaction entre le milieu interstellaire et la formation stellaire
dont résulte la structuration et la composition de la matiére dans notre Galaxie.

2. A part quelques éléments produits lors de la nucléosynthése primordiale, tous les éléments lourds résultent
de ce processus d’enrichissement par nucléosyntheése stellaire.
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Le chapitre précédent abordait le milieu interstellaire de maniére générale, la phase inter-
stellaire solide n’y a été qu’évoquée. Ce chapitre a donc pour but de présenter les poussiéres
interstellaires. Il débutera par montrer pourquoi il est essentiel d’étudier ces grains, en donnant
quelques exemples des roles que la poussiére peut jouer dans le milieu interstellaire (§2.1). Les
connaissances que l'on a des poussiéres aujourd’hui ont été acquises grace a l’analyse d’ob-
servations astronomiques et aux signatures spectrales détectées dans le milieu interstellaire,
en particulier avec I’avéenement de l'astronomie infrarouge. Ces différentes observables, dues &
I'extinction (c’est-a-dire la perte de rayonnement & cause de ’absorption et la diffusion par
les grains) ou ’émission par les poussiéres interstellaires, seront présentées dans la section 2.3.
Puisque ces signatures spectrales sont générées par différentes populations de poussiéres, va-
riant par leur composition et leur distribution de taille, j’ai pris le parti de commencer par
décrire les différentes formes sous lesquelles on trouve ces grains dans la section 2.2, avant de
présenter les observables associées, dans un souci de clarté pour le lecteur puisque j’y définirai
différents termes nécessaires pour aborder ces observables et leurs interprétations. Ce chapitre
se terminera par une discussion concernant la formation et I’évolution de ces poussiéres dans
une galaxie (§2.4).
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2.1 Le role de la poussiére dans le milieu interstellaire

Les poussiéres représentent seulement 1% de la masse de la Galaxie et pourtant elles jouent
un role treés important dans les processus physico-chimiques qui gouvernent le milieu interstel-
laire. Elles sont omniprésentes dans la Voie Lactée et les autres galaxies, aussi bien a l'intérieur
des phases diffuses que denses du MIS, dans les enveloppes circumstellaires, les éjectas de su-
pernovae, les disques protoplanétaires ou dans le milieu interplanétaire. Parce qu’elles sont
responsables de nombreux processus observés dans le milieu interstellaire, il est primordial de
les étudier. Quelques exemples de ces processus dont la poussiére est responsable et qui justi-
fient pourquoi il est important de mieux connaitre cette composante interstellaire solide sont
donc briévement présentés dans cette section.

Déplétions et abondances interstellaires

Les poussiéres interstellaires contiennent ’essentiel des éléments lourds du milieu interstellaire.
L’abondance de ces éléments dans la phase gazeuse du MIS est donc beaucoup plus faible que
leur abondance interstellaire totale (ou abondance cosmique, celle des atomes a la fois dans le
gaz et la poussiére), mesurée dans les atmosphéres stellaires censées représenter le milieu dans
lequel les étoiles se sont formées (voir par exemple [Sofia & Meyer 2001] et [Zubko et al. 2004]
pour une discussion sur 'influence du type de I'étoile de référence pour représenter les abon-
dances du MIS). Les mesures de ce phénoméne qu’on appelle la déplétion, apportent donc des
contraintes fortes sur la composition des poussiéres [Zubko et al. 2004]. La déplétion observée
peut étre dépendante de 'environnement interstellaire sondé [Jenkins 2009] et traduire alors les
mécanismes de formation et de destruction de grains dans ces régions. Les grains interstellaires
sont principalement composés de carbone, d’oxygéne, de magnésium, de silicium, de fer ainsi que
d’autres éléments réfractaires! (Al, Na, Ca, Ni) en quantités moins importantes. La moitié au
moins des atomes de carbone est estimée étre en phase solide [Cardelli et al. 1996]. Cependant,
les travaux récents de [Sofia et al. 2011] (en accord avec l'estimation de [Dwek et al. 1997])
suggérent que les mesures de déplétion du carbone étaient peut-étre sous-estimées, et qu'une
part plus importante serait intégrée a la poussiére (60-80%).

Par ailleurs, nous avons vu (§1.3.2) que les grains interstellaires, lorsqu’ils sont accélérés
dans les ondes de choc de supernovae et érodés par les atomes et ions du gaz, pourraient étre
a 'origine des éléments lourds des rayons cosmiques. Les grains jouent donc aussi un roéle dans
I’abondance d’une partie des rayons cosmiques. Par ce processus d’érosion par les chocs, une
partie de la phase solide retourne dans la phase gaz.

Effet sur le rayonnement

Dans le milieu diffus, les grains interstellaires absorbent une importante part (environ la moitié)
du rayonnement ultraviolet et visible des étoiles, et réémettent ’énergie absorbée a plus grandes
longueurs d’onde sous forme de rayonnement thermique ou de fluorescence, dans le domaine

1. Un composé réfractaire est un composé dont la température de condensation est haute.



2.1. Le role de la poussiére dans le milieu interstellaire 19
Elément C N O Mg Si Fe

[X/10%H],, @ 269 + 33 688 | 49060 | 40+4 | 32+2 [32+3
[X/10H] . ® 358 4 82 - 445 + 156 |43 4+17 [40 +13 | 28 £8
[X/10°H]q- 140+2°¢ 75+257 90—100°|75+47 [319+149| ~0 | ~0 | ~0

[X/lOGH]dust/Q 129+33 1944+41 170—-180 | 0+£10 171+62 | 40+4 | 32+2 |32+ 3
[X/10H] gyut /e | 218 £ 82 283 +86 260 — 270 - 126 + 157 |43+ 17 |40 £ 13 | 28 + 8

@ [Asplund et al. 2009], ® [Sofia & Meyer 2001], ¢ [Cardelli et al. 1996], ¢ [Dwek et al. 1997], € [Sofia et al. 2011],
f [Meyer et al. 1997], 9 [Meyer et al. 1998a.

TABLE 2.1 - Abondance et déplétions des principaux éléments lourds entrant dans la
composition des poussiéres. Les deux premiéres lignes décrivent les abondances cosmiques
déterminées avec pour référence le Soleil ou les étoiles de type F et G. La ligne suivante
correspond aux abondances des différents éléments dans la phase gazeuse du milieu interstellaire
(pour le carbone, trois différentes abondances déterminées a partir de différentes raies de 1'ion
C11 sont comparées). Les deux derniéres lignes montrent les abondances de la phase solide qui
en résultent, déduites a partir des deux différentes références pour I’abondance cosmique.

allant de linfrarouge moyen au submillimétrique (cf. Fig. 1.1 et §2.3.2.1). Dans certaines ré-
gions, les poussiéres vont avoir pour effet d’écranter le rayonnement stellaire permettant ainsi
la survie de certaines molécules complexes qui n’auraient pu exister sans la présence de ces
poussieres. L’extinction et I’émission par la poussiére interstellaire seront détaillées dans la
section 2.3.

Un autre effet des poussiéres sur le rayonnement électromagnétique est la possibilité de po-
lariser la lumiére. Lorsque les grains ne sont pas sphériques, ils peuvent s’aligner avec le champ
magnétique et partiellement polariser le rayonnement transmis, diffusé ou émis (cf. §2.3.3). Les
données du satellite Planck vont notamment permettre de mieux connaitre ’émission polarisée
des poussiéres galactiques.

Echanges thermiques entre gaz et poussiéres

Les poussiéres sont responsables de la principale source de chauffage du milieu interstellaire
diffus qui est due a leffet photoélectrique sur les grains [Draine 1978]. C’est un processus
important qui se produit lorsque les photons UV sont suffisamment énergétiques pour arracher
des électrons des grains. Ces électrons emportent une partie de I’énergie des grains sous forme
d’énergie cinétique. Ensuite, lorsqu’ils se thermalisent sur les espéces du milieu, ils participent
au chauffage du gaz. A l'inverse, la recombinaison des électrons sur les grains chargés peut
participer au refroidissement [Bakes & Tielens 1994].

D’autre part, dans les régions denses (= 10* cm™3) que le rayonnement UV-visible des étoiles
ne peut pas atteindre, les grains, chauffés par le rayonnement infrarouge, sont en général plus
chauds que le gaz [Falgarone & Puget 1985]. Les collisions entre ces poussiéres et les atomes et
molécules du gaz sont nombreuses dans ces régions de fortes densités, permettant un transfert
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d’énergie efficace des grains vers le gaz.

Les grains comme catalyseurs de certaines réactions chimiques

La surface des grains interagit fortement avec le gaz interstellaire et permet la formation de
certaines molécules qui n’auraient pu étre formées en phase gazeuse, jouant ainsi le role de
catalyseur pour certaines réactions chimiques. La molécule Hy, la plus abondante de toutes, est
ainsi formée a la surface des grains car elle a besoin d’un troisiéme corps pour se stabiliser lors de
sa formation et ne peut se former en phase gazeuse qu’a des densités plus importantes que celles
rencontrées dans le MIS [Hollenbach & Salpeter 1971, Duley & Williams 1986]. Cette réaction
de formation de Hs a la surface des grains est par ailleurs exothermique, I’énergie libérée étant
distribuée entre l'excitation rotationnelle et vibrationnelle de la molécule formée, son énergie
cinétique, et le chauffage du grain [Hollenbach & McKee 1979|. Les échelles de temps pour
former les glaces en phase gazeuse étant bien trop longues, les glaces se forment aussi a la
surface des grains.

2.2 Différents types de matiére interstellaire solide

La matiére interstellaire solide existe sous différentes formes (composition, taille, ...) éven-
tuellement coexistantes les unes avec les autres ou spécifiques a certains environnements inter-
stellaires.

2.2.1 Composition

On distingue trois grandes classes de matiére interstellaire solide : les glaces, les minéraux dont
les silicates représentent une forme dominante, et la poussiére carbonée 2.

Les glaces : Elles sont formées par la phase interstellaire volatile, solide & basse température
(10-100K). Elles se forment et/ou se condensent sur les grains dans les régions denses et froides
ou le rayonnement intense ne peut pénétrer et sont composées de glace d’eau majoritairement
mais aussi de molécules comme CO, CO,, CHy, CH30H, NHj ... Les glaces interstellaires sont
le plus souvent amorphes. Pour une revue sur les glaces interstellaires, on pourra se référer par
exemple & [Dartois 2009] et aux références citées.

Les poussiéres silicatées : Ces poussiéres constituent une partie de la phase réfractaire.
Elles sont formées principalement a partir d’atomes de silicium, de magnésium, de fer et d’oxy-
géne. Il existe plusieurs groupes de silicates mais les plus courants en astrophysique sont ceux
appelés olivines (rapport Si/O = 1/4) et pyroxénes (rapport Si/O = 1/3). Les silicates inter-
stellaires sont des solides qui semblent majoritairement amorphes dans le milieu interstellaire

2. Lorsque l'on parle de poussiéres ou de grains interstellaires, c’est la phase réfractaire de la matiére solide
qui est sous-entendue (c’est-a-dire que les glaces n’en font pas partie).
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diffus : leurs bandes d’absorption caractéristiques (& 9.7 et 18 pum, cf. §2.3), larges et sans
structure, indiquent que moins de 5% des silicates sont cristallins (e.g. [Demyk et al. 1999,
Li & Draine 2001, Kemper et al. 2004]). La profondeur des bandes IR & 9.7 et 18 um nécessite
que presque tout le silicium, le magnésium et potentiellement le fer disponibles soit condensés
dans ces grains de silicates amorphes. [Mathis 1998] a montré qu’il est méme nécessaire que
ces grains aient une structure poreuse pour reproduire les bandes observées. Par contre, dans
les environnements circumstellaires comme autour des étoiles AGB, les silicates sont observés
en fraction significative sous forme cristalline.

Les poussiéres carbonées : Elles forment 'autre partie de la phase réfractaire et sont
constituées majoritairement de carbone et d’hydrogene.

Etant données les diverses formes et propriétés que le carbone peut adopter, et le fait
que cette thése soit consacrée a une composante de la poussiére carbonée, je voudrais tout
d’abord expliciter quelques termes spécifiques aux structures carbonées qui seront largement
utilisés dans ce manuscrit (les revues de [Duley 1993] et [Robertson 1986| décrivent les dif-
férentes formes de matiére carbonée). Le carbone peut former des liaisons simples, doubles,
ou triples donnant lieu a des géométries différentes (tétraédrique, trigonale, linéaire). On parle
respectivement d’hybridation sp?, sp?, ou sp!. Cet élément peut permettre de former des cycles,
comme celui du benzéne CgHg, dans lesquels les atomes de carbone forment des liaisons doubles
délocalisées. Le caractére aromatique d’'un matériau carboné désigne la présence de ces cycles
benzéniques. Les carbones hybridés sp? peuvent donc étre associés & un caractére aromatique,
mais peuvent aussi correspondre & une structure non-cyclique, sous forme de chaines. Le terme
oléfinique caractérise alors cette structure de chaines contenant des liaisons doubles. Les atomes
hybridés sp® forment aussi des structures sous forme de chaines. On parle dans ce cas de car-
bones ou structures aliphatiques. Le carbone peut donc former différentes structures. Les deux
principales formes cristallines du carbone sont le diamant, constitué uniquement de carbones
sp?, et le graphite oil le carbone est hybridé sp?, sous forme de feuillets aromatiques liés entre
eux par des forces de van der Waals. Les solides carbonés ne sont cependant pas tous cristallins.
Les carbones amorphes (a-C) sont caractérisés par un mélange d’hybridations sp?, sp?, sp! et
de structures aromatiques et aliphatiques, différents degrés d’hydrogénation, .... Lorsque la
proportion de carbone sp? est importante, le matériau est parfois appelé diamond-like carbon.
Si le contenu en hydrogéne est significatif (= 10% par rapport au carbone), le matériau fait
partie des carbones amorphes hydrogénés (a—C:H ou HAC pour Hydrogenated Amorphous Car-
bons). Il existe, du fait des multiples hybridations possibles, de nombreuses formes de matiére
carbonée (cf. Fig. 2.1).

Les poussiéres interstellaires carbonées ont d’abord été considérées sous forme de grains de
graphite (e.g. [Mathis et al. 1977]), notamment pour expliquer la présence d’une bosse dans la
courbe d’extinction autour de 217 nm (cf. §2.3.1). Mais il s’avére que le graphite n’est pas adapté
pour reproduire cette signature spectrale et les déplétions du carbone observées dans les ré-
gions ayant subi un choc par exemple (voir discussion dans le §3 dans [Compiégne et al. 2011]).
Compte tenu des processus d’évolution complexes et hors équilibre qui affectent la poussiére,
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NANOTUBE PARTICULE DE TYPE OIGNON

FiGURE 2.1 - Exemples de différentes formes de matiére carbonée. D’aprés
[Ehrenfreund & Charnley 2000].

on s’attend a ce qu’une partie importante de la matiére carbonée soit sous forme amorphe, plus
ou moins hydrogénée. Comme nous le verrons dans le chapitre suivant, les carbones amorphes
hydrogénés, qui sont I'objet de cette thése, représentent une composante importante des pous-
siéres carbonées, tracée notamment au travers d’une bande d’absorption a 3.4 um observée
dans le milieu interstellaire diffus. Des bandes d’émission observées dans l'infrarouge (AIB, cf.
§2.3.2.2) ont mis en évidence la présence d’abondantes espéces possédant un caractére aroma-
tique. Ces “grosses molécules” ou trés petits grains, a la frontiére entre phases gazeuse et solide,
sont souvent associés a des molécules polycycliques aromatiques ou PAH (pour Polycyclic Aro-
matic Hydrocarbons) bien que leur nature ne soit pas encore élucidée. Une récente revue sur les
PAH est donnée par [Tielens 2008|. Les poussiéres interstellaires carbonées observées autour des
étoiles évoluées sont sous forme de carbones amorphes. Des grains présolaires ® de graphite et de
diamant ont été retrouvés dans les météorites [Hoppe & Zinner 2000|. Les signatures spectrales
du diamant (& 3.43 et 3.53 pum, [Chang et al. 1995, Pirali et al. 2007]) ont aussi été observées
autour de quelques étoiles Herbig Ae/Be [Guillois et al. 1999, Acke & van den Ancker 2006].

3. grains dont 'origine précéde la formation de la nébuleuse solaire
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2.2.2 Distribution de tailles et modéles de poussiéres

Les poussiéres interstellaires ont des tailles variant essentiellement entre quelques angstroms
et quelques micrométres. Les informations concernant ces tailles sont notamment obtenues des
courbes d’extinction et d’émission de ces poussiéres, ainsi qu’a partir des mesures de polarisa-
tion (ces observables sont discutées a la section 2.3). Pour rendre compte de ces observations,
des modéles de poussiéres ont été élaborés, comprenant plusieurs composantes de grains, de
nature, de tailles et compositions différentes.

Les observations de 'extinction interstellaire de I’'UV & I'IR ont d’abord montré que les
poussiéres devaient avoir une large distribution de tailles. Le modéle de grains MRN (pour
Mathis, Rumpl et Nordsieck) [Mathis et al. 1977| fut le premier a prendre en compte 'extinc-
tion sur cette large gamme de longueurs d’onde. Il comprenait une composante de graphite
et une autre de silicates amorphes. La distribution de tailles adoptée est décrite par une loi
de puissance ou le nombre de grains par atome d’hydrogéne avec un rayon compris entre a et
a + da est proportionnel a a=* et a = 3.5. Les tailles de la distribution MRN s’étendent entre
Amin ~ 90 A et Gmaz ~ 0.25 pm.

Un des premiers modeéles qui a cherché a reproduire a la fois 'extinction et I’émission des
poussiéres de maniére cohérente est celui développé par [Désert et al. 1990]. C’est un modele
a 3 composantes, ol chacune a une distribution de taille définie par les parameétres «, @, et
Amaz- Le modéle prend en compte les PAH (o = 3, @i = 4 A et (maz = 1.2 nm), les trés petits
grains (VSG pour Very Small Grains, o = 2.6, @i = 1.2 nm et a,,4, = 15 nm) probablement
carbonés, et les gros grains (BG pour Big Grains, a = 2.9, G = 15 nm et apq, = 110 nm)
associés aux silicates. Les gros grains représentent ’essentiel de la masse des poussiéres mais
les trés petits grains contiennent la majorité de la surface qui, on I’a vu, joue un réle important
dans la chimie interstellaire.

Le modeéle DustEM, plus récent, est une des évolutions du modéle de [Désert et al. 1990,
qui comprend les PAH, des petits et gros grains de carbones amorphes hydrogénés, et des gros
grains de silicates amorphes [Compiégne et al. 2011].

2.3 Quelques observables et signatures spectrales obser-
vées dans le milieu interstellaire

Les informations que 'on obtient sur les grains interstellaires proviennent toutes de leur
interaction avec le rayonnement, que ’on peut observer grace aux télescopes au sol ou spatiaux.
Pour certains astrophysiciens, l'effet de la poussiére sur le rayonnement peut aussi constituer
une contribution génante qu’il est nécessaire de soustraire ou corriger afin de pouvoir observer
d’autres composantes du rayonnement. Lorsque 'on s’intéresse a la poussiére en elle-méme, les
signatures qu’elle laisse dans le rayonnement électromagnétique constituent des indices permet-
tant d’obtenir des informations sur cette phase solide de la matiére interstellaire, sa composition
et comment elle interagit dans les différents environnements astrophysiques. L’observation de
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FIGURE 2.2 — Le nuage moléculaire Barnard 68 illustrant ’extinction interstellaire.
A gauche : Image composite en lumiére visible (bandes B (0.44 pm),V (0.55 pum), et I (0.90
pum)) réalisée au Very Large Telescope (VLT). A droite : Image composite dans le visible et
I'infrarouge proche (bandes B, I, et K (2.2 pm)) réalisée avec le New Technology Telescope
(NTT). Crédit : ESO

ces signatures spectrales permet donc de tracer les différents types de poussiéres et de suivre
leur évolution dans la Galaxie.

2.3.1 Extinction interstellaire

Historiquement, les poussiéres interstellaires ont été mises en évidence grace a ’extinction
qu’elles produisent sur le rayonnement provenant des étoiles. En 1784, I'astronome William
Herschel remarqua une zone sombre dans le ciel (comme celle de la Figure 2.2) et pensa qu’il
s’agissait d'une zone vide d’étoiles. On sait maintenant que les zones sombres correspondent a
des nuages interstellaires opaques au rayonnement des étoiles en arriére plan.

L’extinction interstellaire correspond & la perte de rayonnement provenant d’une source
(stellaire ou autre) due a I’absorption et a la diffusion de la lumiére par les poussiéres et le
gaz interstellaire situés sur la ligne de visée, entre la source et l'observateur. L’intensité I(\)
d’un rayonnement traversant le milieu interstellaire est atténuée par 'extinction. Si ’on appelle
Iy(N\) le rayonnement non modifié par I'extinction, on peut écrire :

I(N) = Iy(\) exp(—7(XN)) (2.1)
") = o) [ ndL =) N (22)

7(\) est la profondeur optique due & I'absorption et a la diffusion. o, est la section efficace
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d’extinction des poussiéres distribuées sur la ligne de visée (de longueur L) et n leur densité.
N définit la densité de colonne. L’extinction Ay, qui exprime une différence de magnitude, est
définie comme :

Ay = —25log(I(N)/Io(N) (2.3)
Ay, = 1.086 7(\)

Etant donné que 'on n’a pas accés a [y, I'extinction n’est pas directement mesurable. Une
méthode souvent utilisée pour déterminer Ay est la méthode dite des paires?. Elle consiste en
la mesure du spectre de deux étoiles distinctes, de méme type spectral, 1'une subissant une
extinction, 'autre pas. Les différences entre les spectres sont supposées étre dues a 'extinction
et donnent directement la dépendance de l'extinction avec la longueur d’onde. Comme les
deux étoiles ne se trouvent pas forcément a la méme distance et aussi pour pouvoir comparer
différentes lignes de visée, 'extinction est normalisée par rapport a la bande V (a 550 nm).
Elle est donc souvent exprimée par Ay/Ay ou encore par Fy\_y/Ep_y, ot E(A, A2) ou Ey, _,
est I'excés de couleur (aussi appelé extinction sélective), défini par :

E<)\17 )\2) = A)\l - A)\Q (25)

La loi d’extinction est la fonction qui décrit ’extinction Ay de la lumiére en fonction de sa
longueur d’onde A pour une ligne de visée donnée. Le parameétre Ry, le rapport entre I’extinction
totale et l'extinction sélective dans la bande V, permet de caractériser la loi d’extinction (la
pente de la courbe d’extinction diminue lorsque Ry augmente, cf. Fig. 2.3) dans une ligne de
visée donnée [Cardelli et al. 1989].

Ay

p— 2-
fy Ep_v (2:6)

Dans le milieu interstellaire diffus de la Voie Lactée, on trouve Ry = 3.1 [Savage & Mathis 1979,
Cardelli et al. 1989], mais la loi d’extinction varie suivant les régions [Cardelli et al. 1989,
Fitzpatrick & Massa 1990, Fitzpatrick 1999]. Des valeurs de Ry plus fortes sont par exemple
observées en direction de nuages moléculaires et traduisent probablement un grossissement des
grains dans ces régions.

Une autre représentation possible de la loi d’extinction consiste a porter ’épaisseur optique
par unité de densité de colonne totale d’hydrogéne (e (A) = 7(A)/Ng). On passe d’une
fonction a lautre pour le milieu diffus en utilisant la relation entre 'excés de couleur et la
densité de colonne totale de 'hydrogéne déduite des observations avec les satellites Copernicus
et FUSE [Bohlin et al. 1978, Rachford et al. 2002].

Ny/Ep_y = 5.810* Hcm 2 mag™! (2.7)

La courbe d’extinction, représentée sur la Figure 2.3, est tracée en général en fonction
de l'inverse de la longueur d’onde. En plus de plusieurs raies d’absorption discrétes discutées

4. D’autres techniques existent, comme par exemple celle du comptage d’étoiles.
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ci-apres, 'extinction interstellaire est caractérisée par des valeurs croissantes avec 1’énergie.
Ainsi, le rayonnement bleu des étoiles sera plus éteint que le rouge. On parle de rougissement
interstellaire d aux poussiéres sur la ligne de visée (cf. Fig. 2.2).

Dans l'infrarouge, la croissance de 'extinction est souvent considérée comme “universelle”
car trés peu dépendante de Ry (en dehors des régions denses). La loi d’extinction du MIS diffus
dans l'infrarouge proche (qui sera utilisée dans le chapitre 4) est ainsi caractérisée par une loi
de puissance Ay oc ™% avec B ~ 1.6 — 1.8 (e.g. [Rieke & Lebofsky 1985, Whittet et al. 1993]).
Dans I'UV lointain (6 < 1/A < 10 um™!), Paugmentation de l'extinction est forte et non
linéaire.

La courbe d’extinction renseigne non seulement sur la composition des poussiéres, mais
aussi sur leur distribution de taille. La forte augmentation de 'extinction depuis le visible
vers 'UV implique une quantité significative de petit grains (ayant de petites tailles devant la
longueur d’onde, c’est-a-dire des grains qui interagissent avec le rayonnement dans la limite de
Rayleigh a ces longueurs d’onde). La variation de la courbe d’extinction d’une ligne de visée a
une autre (c’est-a-dire les différentes valeurs de Ry ) peut traduire la variation de distribution
de tailles des grains d’'une région a l'autre, ces régions étant plus ou moins affectées par les
processus menant a I’érosion/destruction des grains ou au contraire a leur coagulation.

Le “Bump” a 217 nm

Une large “bosse” dans la courbe d’extinction est située a 2175 A. Sa position est remar-
quablement constante, tandis que sa largeur et son intensité varient d’une ligne de visée a
une autre |[Fitzpatrick & Massa 1986]. L’origine de cette signature spectrale n’est toujours
pas complétement résolue. Le graphite produit une bosse a 217 nm, mais ne peut pas re-
produire la variabilité de la largeur du bump observée dans le MIS [Fitzpatrick & Massa 2007].
[Draine & Malhotra 1993| ont suggéré que cette variabilité pouvait provenir de la présence
d’hydrogene ou de défauts. La forte bande d’absorption due aux excitations électroniques
7 — 7 du carbone sp? n'est cependant pas spécifique au graphite, mais existe dans di-
verses especes carbonées contenant des cycles aromatiques. Le bump a 217 nm est aujourd’hui
communément attribuée a cette transition électronique, mais la structure globale du porteur
de cette signature est mal définie. Les PAH sont proposés pour étre les porteurs du bump
[Joblin et al. 1992, Cecchi-Pestellini et al. 2008, Iati et al. 2008, Steglich et al. 2010|. On peut
noter que la transition ¢ — ¢* des carbones aromatiques produit une autre bosse a environ 750
A dont Daile aux plus grandes longueurs d’onde pourrait correspondre avec I’augmentation non
linéaire de l'extinction dans I'UV lointain [Jéger et al. 2009]. La quantité de carbone nécessaire
pour reproduire 'intensité du bump a 217 nm serait de 'ordre de 20-30% du carbone disponible
dans le MIS.

Les bandes diffuses interstellaires (DIB pour Diffuse Interstellar Bands)
Ce sont des bandes d’absorption dans le visible et les domaines proches du visible, de largeurs,
d’intensités et de formes différentes (Fig. 2.4). Leur nombre s’éléve a plusieurs centaines. Depuis
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FIGURE 2.3 — Courbe d’extinction du milieu interstellaire. £n haut : Les diamants gris
correspondent a la loi d’extinction pour Ry = 3.1 (c’est-a-dire au MIS diffus galactique) donnée
par [Fitzpatrick 1999], et Ny /Ep_y = 5.8 102! H cm™? mag~! [Bohlin et al. 1978]. Les barres
d’erreurs indiquent la dispersion des courbes d’extinction observées. Le modeéle DustEM (en
noir) est utilisé ici pour ajuster les données. Il comprend plusieurs composantes de poussiéres :
des gros grains de silicates (aSil) et de carbones (LamC), des petits grains de carbones (SamC),
et des PAH (Source : [Compiegne 2011]). En bas : Courbes d’extinction pour différentes valeurs
de Ry [Fitzpatrick 1999] (Source : [Draine 2003]).
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la découverte des premiéres d’entres elles il y a environ 90 ans [Heger 1922, aucun de leur por-
teur n’a été identifié a ce jour. Leur largeur de plus de 1 A exclut les petites molécules. Elles sont
probablement dues & de grosses molécules ou de petits grains. Les PAH font partie des candi-
dats plausibles (e.g. [Bréchignac & Pino 1999, Kokkin et al. 2008, Bouwman et al. 2009]). Une
récente revue est donnée par [Snow & Destree 2011].
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FIGURE 2.4 - Bandes diffuses interstellaires. Extrait correspondant a la courbe d’extinction
du MIS diffus entre 570 et 667 nm et montrant les raies de quelques DIB. Source : [Draine 2003].

Différentes bandes d’absorption infrarouges

La composition et la structure des poussiéres peuvent aussi étre déterminées a partir de leurs
bandes d’absorption dans l'infrarouge. Ces larges bandes sont visibles en absorption par rap-
port & un continuum d’émission, lorsque la densité de colonne de poussiére entre la source IR
et l'observateur est suffisante. Les modes de vibration (élongation, pliage, ...) apparaissent
dans l'infrarouge proche et moyen. Les modes de rotation ont lieu a plus basses énergies dans
I'infrarouge lointain. La spectroscopie infrarouge permet donc de caractériser ces signatures
spectrales (position, profondeur optique® 7, largeur, ...) pour obtenir des informations sur les
porteurs des bandes observées. Un exemple de spectre observé en direction du centre galactique,
présenté sur la Fig. 2.5, montre quelques-unes de ces bandes.

5. La profondeur optique 7 est défini par : 7 = —In(F/F,), ou F et F, sont respectivement le flux observé
au maximum d’absorption et le flux du continuum sous-jacent.
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FIGURE 2.5 - Exemples de bandes d’absorption IR dues aux poussiéres et aux glaces,
observées en direction du centre galactique. Certaines de ces bandes (comme celles des
carbones amorphes hydrogénés ou HAC) trouvent leur origine dans le milieu interstellaire diffus
le long de la ligne de visée, d’autres proviennent de solides présents dans des nuages moléculaires

des bras spiraux interceptés par la ligne de visée (les glaces de H,O, NH3, CH, par exemple).
Source : [Tielens 2005].
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Les bandes d’absorption les plus intenses sont deux profondes bandes observées & 9.7 et
18 um et tracant la présence de silicates. Ces bandes sont respectivement caractéristiques des
modes d’élongation et de pliage des liaisons O-Si-O. La poussiére carbonée est détectable en
absorption grace a une bande & 3.4 pum par exemple, due aux modes d’élongation des liaisons C-
H des composantes aliphatiques du carbone (cf. Chapitre 3). Une bande & 6.2 um est attribuée
aux hydrocarbures aromatiques (mode d’élongation des liaisons CC) [Schutte et al. 1998] mais
semble étre d’origine circumstellaire [Chiar & Tielens 2001].

Les glaces sont aussi observées au travers des absorptions de leurs modes de vibration, dans
les régions denses et froides du MIS (pour Ay 2 3, [Whittet et al. 1988, Murakawa et al. 2000]).
Notamment, on trouve des absorptions autour de 3.1 um (3280 cm ™', élongation O-H) et 6.0
pm (1660 cm™t, pliage O-H) caractéristiques de la glace d’eau. On peut aussi observer la glace
de monoxyde de carbone autour de 4.67 pum, celle de COy a 4.27 et 15.2 pm, ou encore celle
de CH4 & 7.67 pm par exemple.

2.3.2 Emission de la poussiére interstellaire
2.3.2.1 Emission thermique des gros et trés petits grains

Une part importante (2 30%, [Bernstein et al. 2002|) de I’énergie émise par les étoiles est
absorbée par la poussiére et est rayonnée sous forme d’émission thermique dans I'IR et le
submillimétrique. On distingue ’émission par les grains suffisamment gros pour étre a ’équilibre
thermique (BG, a 2 15 nm), de I’émission des plus petits grains (VSG, a < 15 nm).

L’ensemble des grains étant a 1’équilibre thermique émettent un rayonnement dans l'infra-
rouge lointain (cf. Fig. 2.6) dont le spectre peut étre représenté par celui d’un corps noir modifié,
avec une température effective moyenne de 17.5 K dans le MIS diffus [Boulanger et al. 1996].
L’énergie de ce rayonnement de grains a 1’équilibre thermique dépend de leur température ef-
fective et donc de l'intensité du champ de rayonnement incident : plus les photons incidents
sont nombreux, plus le rayonnement émis par ces gros grains aura lieu & haute énergie. Le
spectre d’émission des poussiéres peut donc en principe permettre de déterminer 'intensité du
rayonnement UV-visible ambiant.

La détection d'un fort excés d’émission dans I'IR moyen (cf. Fig. 2.6) a été une surprise
révélée par les observations faites avec IRAS |Laureijs et al. 1988, Chlewicki & Laureijs 1988|.
Cela a mis en évidence 'existence d’une population de petits grains chauffés a des températures
élevées (100 K < T < 1000 K). Ces petites particules (VSG) ne sont donc pas a I'équilibre
thermique. Dans ce cas, 'absorption d’un seul photon UV permet une forte élévation de la
température du grain, puis le grain se refroidit rapidement. Si le temps entre I'arrivée de deux
photons successifs est plus long que le temps de refroidissement du grain, sa température fluctue
et ’équilibre thermique n’est pas atteint. On parle de chauffage stochastique ou impulsionnel.
Ce rayonnement, contrairement a celui des gros grains, ne dépend pas de l'intensité du champ
de rayonnement incident (tant que le grain recoit les photons un par un et n’est donc pas a
I'équilibre thermique), mais de sa dureté (énergie des photons regus), de la distribution de taille
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FIGURE 2.6 — Spectre d’émission de la poussiére ou SED pour Spectral Energy Distribution.
Cette figure issue de [Compiégne et al. 2011] montre un spectre correspondant au milieu diffus a
hautes latitudes galactiques. Les données observées, en gris, ont été obtenues par les instruments
ISOCAM/CVF (IR moyen, sur le satellite ISO), FIRAS (IR lointain, sur le satellite COBE),
DIRBE (carrés, sur le satellite COBE), et AROME (triangle, expérience sur un vol ballon).
Le modéle DustEM (en noir) est utilisé ici pour ajuster les données. Il comprend plusieurs
composantes de poussiéres : des gros grains de silicates (aSil) et de carbones (LamC), des
petits grains de carbones (SamC), et des PAH.

des petits grains et de leur capacité calorifique.

Les fluctuations de température des plus petits grains est illustrée sur la Figure 2.7. On
remarque que les grains carbonés avec a 2 20 nm dans le champ de rayonnement interstellaire
standard peuvent étre considérés a ’équilibre.

2.3.2.2 Bandes d’émission infrarouge

Des bandes 2 3.3, 6.2, 7.7, 8.6, 11.3 et 12.7 pum sont observées dans le spectre d’émission infra-
rouge (cf. Fig. 2.6). Ces bandes intenses ont été découvertes dans les années 70 en direction de la
nébuleuse par réflexion NGC7027 |Gillett et al. 1973]. Elles ont tout d’abord été appelées UIR
pour Unidentified InfraRed bands (ou IEF pour Infrared Emission Features). Dans les années
80, ces bandes ont été associées aux modes de vibration des liaisons caractéristiques d’hydro-
carbures aromatiques [Duley & Williams 1981, Leger & Puget 1984, Allamandola et al. 1985]
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F1GURE 2.7 — Illustration des fluctuations en température des trés petits grains
interstellaires carbonés chauffés par le champ de rayonnement interstellaire stan-
dard. 7, représente le temps caractéristique entre I'absorption de deux photons. Source :
[Draine 2003|.

(cf. Tableau 2.2). C’est a partir de ce moment 1a que I'on parle de PAH interstellaires et que
ces bandes sont dénommées AIB pour Aromatic Infrared Bands. Depuis, elles ont été détectées
dans des environnements explorant des conditions physiques trés variées (Cirrus, régions de
photodissociation, nébuleuses par réflexion, régions HII, nébuleuses planétaires).

Il est maintenant admis que les émetteurs de ces bandes sont de grosses molécules ou
trés petits grains formés de cycles aromatiques, chauffés par l'absorption de photons UV-
visible [Allamandola et al. 1989], mais leurs formes exactes ne sont pas clairement identifiées.
La position précise et le rapport d’intensité de ces bandes varient beaucoup et sont fonc-
tion des propriétés de leurs porteurs telles que leur taille, leur état de charge ou leur hy-
drogénation [Joblin et al. 1994, Joblin et al. 1995, Verstraete et al. 2001, Le Page et al. 2003,
Rapacioli et al. 2005, Draine & Li 2007]. Ces propriétés étant elles-mémes dépendantes des
conditions de rayonnement, de densité, de température du milieu dans lequel ces espéces aro-
matiques se trouvent, les bandes aromatiques pourront étre utilisées pour tracer les conditions
physiques interstellaires.
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A (pm)  Mode de vibration associé H #” i H
3.3 Elongation C-H H H N H
6.2 Elongation C-C . o -
7.7 Elongation C-C eofepene [\\*

8.6 Pliage dans le plan C-H
11.3  Pliage hors plan C-H (solo) quartet : " circumcoronene
12.0  Pliage hors plan C-H (duo) solo ‘4/ ; ’ sl
12.7  Pliage hors plan C-H (trio) i
13.6  Pliage hors plan C-H (quartet) H H
anthracene hexabenzocoronene
CHHIO C42H18 B.T. Draine 2002.12.05

TABLE 2.2 — Principales bandes d’émission infrarouge aromatiques (AIB) et les liai-
sons qui leur sont associées. L’illustration des différents sites de liaisons C-H (solo, duo,
trio, quartet) est représenté a droite (Source : [Draine 2003]).

2.3.2.3 L’émission rouge étendue

L’émission rouge étendue (ERE) est une large bande d’émission, sans structure, apparais-
sant dans la partie rouge du spectre de nombreuses régions interstellaires. Cette signature spec-
trale a tout d’abord été découverte dans la nébuleuse du Rectangle Rouge [Cohen et al. 1975,
Schmidt et al. 1980], mais est maintenant observée dans des environnements astrophysiques
trés variés : le milieu interstellaire diffus [Szomoru & Guhathakurta 1998, Gordon et al. 1998,
Witt et al. 2008, des régions H 11 [Perrin & Sivan 1992, Sivan & Perrin 1993, Darbon et al. 1998,
Darbon et al. 2000], des nébuleuses par réflexion [Witt & Schild 1985, Witt & Boroson 1990],
des nébuleuses planétaires riches en carbone [Furton & Witt 1990, Furton & Witt 1992|, une
nébuleuse sombre [Mattila 1979, Chlewicki & Laureijs 1987|, ainsi que des galaxies externes
[Perrin et al. 1995, Darbon et al. 1998, Pierini et al. 2002].

Les nombreuses observations de 'ERE (quelques exemples sont représentés sur la Figure
2.8) permettent de déterminer ses différentes caractéristiques spectrales. Cette bande d’émission
apparait a des longueurs d’onde situées entre 500 et 950 nm. La position du maximum de
I’ERE est variable dune ligne de visée a une autre entre 600 et 800 nm et semble corrélée avec
'intensité du champ de rayonnement incident comme le montre la Figure 2.9 (en haut a droite).
La bande d’émission se déplace vers les plus grandes longueurs d’onde lorsque le rayonnement
devient plus intense [Smith & Witt 2002|. De plus, la largeur de cette bande est corrélée a
la longueur d’onde du maximum de I'ERE : la bande s’élargit en se déplacant vers les plus
grandes longueurs d’onde [Witt & Boroson 1990, Darbon et al. 1999]. La largeur a mi-hauteur
de la bande de 'ERE varie ainsi entre 100 et 220 nm®. Ce rayonnement n’est pas polarisé

6. il faut noter que 'on lit souvent que la largeur & mi-hauteur (FWHM) de UERE est comprise entre 60 et
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FIGURE 2.8 — Spectres de ’ERE observés dans différentes régions interstellaires.
En haut : spectre du Rectangle Rouge obtenu par [Schmidt et al. 1980]. Le trait fin re-
présente le spectre de son étoile centrale HD44179, normalisé a 5000 A pour comparai-

son. Au milieu :
par |Witt & Boroson 1990|. En bas :

spectres des nébuleuses NGC 2023, NGC 7023 et NGC 2247 obtenus
spectre du milieu interstellaire diffus observé par

[Szomoru & Guhathakurta 1998|. A droite, les trois cirrus (Draco, Witch, et LBNS8) obser-
vés sont comparés au niveau du fond de ciel, et, la moyenne de I'ERE obtenue vers ces trois

régions est présentée a gauche.
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[Watkin et al. 1991].

L’émission rouge étendue est attribuée a de la photoluminescence (PL) de poussiéres in-
terstellaires ayant absorbé des photons UV-visible”. La vraie nature des porteurs de 'ERE
n’est cependant pas connue. De nombreux candidats ont été proposés durant ces 30 derniéres
années : des PAH sous forme de molécules, d’ions ou d’agrégats [D’Hendecourt et al. 1986,
Vijh et al. 2005, Rhee et al. 2007, Berné et al. 2008|, des carbones amorphes hydrogénés (HAC
ou a—C:H) [Duley 1985, Duley & Williams 1988, Witt & Schild 1988, Witt & Boroson 1990],
[Furton & Witt 1993, Duley et al. 1997, Seahra & Duley 1999, des nanodiamants [Duley 1988,
Chang et al. 2006], des fullerénes Cgo [Webster 1993, des composés appelés QCC (pour Quen-
ched Carbonaceous Composites) [Sakata et al. 1992, Wada et al. 2009, et aussi des matériaux
non carbonés comme par exemple des nanoparticules de silicium cristallin (SNP pour silicon
nanoparticules) [Ledoux et al. 1998, Witt et al. 1998, Ledoux et al. 2001, Smith & Witt 2002].
Plus récemment, [Duley 2009] a suggéré que 'ERE pourrait ne pas étre entierement due a de
la photoluminescence, mais pourrait résulter de la combinaison de PL et d’émission thermique
par des agrégats/molécules de carbone déshydrogénés. Jusqu’a présent, aucun de ces candi-
dats ne vérifie clairement toutes les contraintes imposées par les observations de 'ERE (cf.
[Witt & Vijh 2004 pour une revue des différents candidats et des arguments associés). L’iden-
tification des porteurs associés reste donc ouverte.

Les caractéristiques spectrales de 'ERE (comme la position et largeur de la bande) et
leur variation avec les conditions physiques des environnements observés (comme l'intensité du
champ de rayonnement) imposent des contraintes que les porteurs de 'ERE doivent vérifier. En
plus, des propriétés de 'ERE décrites ci-dessus, 1'estimation de son rendement de PL constitue
une contrainte observationnelle forte. Le rendement de photoluminescence 7 est défini comme
le rapport du nombre de photons émis sur le nombre de photons absorbés par les porteurs de
I'ERE. Ce rendement est le rendement quantique (qui peut dépasser 100% si plusieurs photons
sont émis a la suite de I’absorption d’un photon énergétique) et ne doit pas étre confondu avec
le rapport des énergies correspondantes (< 1). L’estimation du rendement & partir des observa-
tions de 'ERE n’est pas évidente et nécessite différentes hypothéses. [Smith & Witt 2002] ont
estimé des limites inférieures de rendements® variant entre 0.1% et 10% (il faut noter que, par
la méme méthode, un rendement supérieur a 20% est déterminé pour le Rectangle Rouge, mais
les auteurs ont décidé de traiter le cas de cette nébuleuse a part). Ces rendements semblent
augmenter lorsque le champ de rayonnement local devient moins intense (cf. Fig. 2.9, en bas a
droite). Le rendement le plus fort correspond donc au milieu interstellaire diffus (ot le rayonne-
ment incident est 'ISRF, U = 1) avec n 2 10% [Gordon et al. 1998]. L’intensité¢ de 'ERE dans
le MIS diffus est cependant trés faible (cf. Figs. 2.8 et 2.9) & cause du faible flux de photons

120 nm, or ces valeurs correspondent & une largeur de bande Ag définie (par [Witt & Boroson 1990]) comme la
différence entre les 3° et le 1¢" quartiles du flux de la bande. Dans le cas d’une gaussienne : Aq = 0.57- FW HM
7. L’ERE résulte d'une excitation par ’absorption de rayonnement probablement dans le domaine UV proche
et visible [Witt et al. 2006, Witt et al. 2009).
8. Les valeurs estimées sont des limites inférieures car elles sont déterminées en considérant les photons
absorbés par toute la poussiére, pas uniquement par les porteurs de 'ERE.
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FIGURE 2.9 — Propriétés de ’ERE en fonction de la densité d’énergie U du champ de
rayonnement incident. U est normalisé¢ a la valeur de la densité du rayonnement interstellaire
standard (ISRF, Ursrr = 9.7 1071 J/m?). Ces figures montrent que lorsque le rayonnement
devient plus intense, 'ERE devient plus intense (& gauche) mais avec un rendement plus faible

(en bas a droite), et sa bande se déplace vers les plus grandes longueurs d’onde (en haut a
droite). Source : [Smith & Witt 2002].
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générant cette émission (ISRF). La figure 2.8 montre d’ailleurs que I’émission recherchée est
plus de deux ordres de grandeur moins intense que le niveau du fond de ciel. Les observations
de 'ERE dans le MIS diffus sont donc difficiles.

La comparaison des propriétés de photoluminescence d’une composante de la poussiére
carbonée avec les caractéristiques de I’émission rouge étendue fera ’objet du chapitre 7.

2.3.3 Polarisation

Le rayonnement des étoiles ayant interagit avec la poussiére est partiellement polarisé. Les
mesures de polarisation peuvent permettre de contraindre la nature des poussiéres interstel-
laires. En effet, la présence de lumiére polarisée indique la présence de grains non sphériques,
avec des propriétés magnétiques permettant un alignement avec le champ magnétique (et bien
str la présence d’'un champ magnétique). La polarisation résulte du fait que le rayonnement
est alors préférentiellement éteint dans certaines directions.

La polarisation dépend de la longueur d’onde (loi de Serkowski, [Serkowski et al. 1975]).
Un maximum de polarisation est observé dans le visible, variant d'une ligne de visée a une
autre, oscillant autour d’une valeur moyenne de 0.55 pm. La position de ce pic de polarisation
indique que la majorité des grains alignés avec le champ magnétique ont des tailles typiques
de a ~ A\/21m ~ 0.1 pm. La décroissance de la fraction de polarisation depuis le visible vers
I'UV [Clayton et al. 1995, Anderson et al. 1996, Wolff et al. 1997, Bastien 2007| implique que
les petit grains (responsables de extinction dans I'UV) ne sont pas alignés avec le champ
magnétique ou ne sont pas allongés. De plus, I’émission thermique des gros grains dans l'in-
frarouge lointain et le submillimétrique est polarisée avec un taux de polarisation de 'ordre
de 10% [Dotson et al. 2000, Lai et al. 2001]. Le fait que la bande & 9.7 um soit aussi polarisée
conforte I'idée que les silicates existent sous forme de gros grains. Aucune polarisation n’a été
détectée concernant la bande a 3.4 pum et seulement une limite supérieure a pu étre estimée
[Adamson et al. 1999, Chiar et al. 2006, Mason et al. 2007].

2.4 Formation et évolution de la poussiére interstellaire

La physique et chimie du milieu interstellaire sont en partie gouvernées par la présence et
les propriétés des poussiéres (§2.1). Or, ce sont les conditions physiques du MIS qui ont un
impact sur I’évolution de cette phase solide. Ainsi, le cycle de la matiére interstellaire décrit au
chapitre précédent est intimement lié & celui des poussieéres schématisé sur la Figure 2.10.

2.4.1 Formation

Etoiles évoluées

Les poussiéres sont en grande partie formées par les étoiles en fin de vie. Les étoiles ayant
des masses moyennes ou faibles subissent une perte de masse importante a la fin de leur vie,
notamment pendant la phase AGB (pour Asymptotic Giant Branch). Les vents stellaires des
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étoiles évoluées permettent la formation de nouvelles poussiéres dans ces enveloppes circum-
stellaires en expansion. La nucléation de noyaux réfractaires solides a lieu lorsque la pression
est suffisamment haute (~ 107° - 1072 Pa) et la température suffisamment basse (~ 2500 - 1000
K). Ces grains nouvellement formés vont ensuite pouvoir croitre par condensation du gaz a leur
surface |Gail & Sedlmayr 1999, Patzer 2004]. La pression de radiation due a ’étoile centrale
peut balayer les particules suffisamment grosses, permettant ainsi leur injection dans le milieu
interstellaire [Jones et al. 1997].

La nature des matériaux ainsi formés dépend de plusieurs paramétres comme la tempé-
rature et la pression, controlées par 1’étoile et sa perte de masse, mais aussi le rapport de
I’abondance du carbone par rapport a celle de 'oxygéne. En effet, la molécule CO est une
espece facile a former, thermodynamiquement et photochimiquement trés stable. Si I'oxygeéne
est plus abondant que le carbone (C/O < 1), ce dernier sera presque entiérement sous forme
de monoxyde de carbone, et seul l'oxygéne sera disponible pour former des poussiéres (sili-
cates et oxydes). Dans les enveloppes riches en carbone (C/O > 1), l'inverse se produit et
des poussiéres majoritairement carbonées sont formées. La bande d’émission a 10 pum des si-
licates est ainsi observée dans les enveloppes froides riches en oxygéne mais pas dans celles
riches en carbone. Des carbones amorphes sont par contre observés autour d’étoiles riches en
carbone sous forme d’un continuum d’émission & ’équilibre avec le champ de rayonnement
[Hony 2002, Chen et al. 2010]. Dans la pratique, les étoiles riches en oxygéne peuvent devenir
riches en carbone & un stade d’évolution plus avancé [Chan & Kwok 1988], et la poussiére cir-
cumstellaire est souvent un mélange de poussiéres riches en carbone et riches en oxygéne. Des
observations d’enveloppes circumstellaires riches en oxygéne ont permis de montrer I'influence
du taux de perte de masse des étoiles : suivant que la perte de masse est faible, forte, ou tres
élevée (= 1075 Mg,), les poussiéres formées dans I'enveloppe qui se refroidit seront préférentiel-
lement des oxydes, des silicates amorphes, ou des silicates cristallins [Sogawa & Kozasa 1999,
Posch et al. 2002, Cami 2002, Molster & Kemper 2005]. [Waters 2004] présente une revue sur
la poussiére formée dans les enveloppes d’étoiles évoluées.

Supernovae

Les étoiles les plus massives (2 8 M) terminent leur vie en explosant en supernovae. D’énormes
quantités de matiére, contenant notamment des atomes trés lourds, sont alors éjectées. Il est
possible que des poussiéres soient formées au cours de ce processus, mais le taux de produc-
tion de poussiéres par les supernovae est mal connu [Wooden et al. 1993, Sugerman et al. 2006,
Bianchi & Schneider 2007, Kozasa et al. 2009, Cherchneff 2010|, notamment parce que les su-
pernovae détruisent aussi la poussiére [Arendt et al. 2010, Dwek et al. 2008].

Les plus résistantes de ces poussiéres produites par les supernovae sont retrouvées dans
les résidus des météorites dissoutes a l’acide, et constituent une partie des grains présolaires.
L’analyse de ces grains présolaires (formés de diamant, graphite, SiC, Al,O3, SigNy) permet de
contraindre leur origine, notamment grace aux rapports isotopiques [Clayton & Nittler 2004].
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Milieu interstellaire

Des modéles d’évolution de la poussiére ont permis d’estimer que le temps caractéristique de
destruction des grains interstellaires dans les chocs est de quelques 10® ans [Jones et al. 1994,
Jones et al. 1996]. Or, le temps nécessaire pour alimenter le milieu interstellaire en poussiéres
formées par les étoiles est estimé a 3 10% ans, c’est-a-dire que les modéles prédisent que la
poussiére est détruite dix fois plus vite dans le milieu interstellaire qu’elle n’est produite dans
les enveloppes circumstellaires. Cela indique que cette destruction des poussiéres n’est pas
aussi homogeéne dans la Galaxie ou bien qu’il existe des processus de formation efficaces dans
le milieu interstellaire pour contrebalancer cette rapide destruction dans les chocs, et que la
poussiére est rapidement recyclée dans le MIS. Les conditions de température et de pression
du milieu interstellaire ne semblent cependant pas favorables a la formation de particules
solides. Toutefois, 'accrétion d’éléments du gaz sur des grains existants est possible. Notam-
ment, des éléments lourds, envoyés en phase gazeuse par le passage de chocs dans le milieu
interstellaire, peuvent éventuellement se condenser a nouveau a la surface des grains restants
[Zhukovska et al. 2008, Draine 2009]. Ce mécanisme devrait cependant aboutir & la production
efficace de SiC et de composés formés a la fois de silicate et de carbone, ce qui ne semble pas
compatible avec les observations [Jones & Nuth 2011]. Un récente ré-évaluation des temps de
vie et de destruction des poussiéres par [Jones & Nuth 2011] montre que, contrairement aux
grains carbonés, les grains de silicates ne sont pas nécessairement reformés dans le MIS. Ce
résultat est toutefois controversé [Draine 2009).

2.4.2 Evolution

Les propriétés physiques et chimiques des poussiéres dans le MIS sont sensibles aux condi-
tions de ’environnement dans lequel elles se trouvent. Ainsi, des processus auxquels elles sont
soumises au cours de leur voyage dans la Galaxie, comme par exemple l'irradiation par les
photons, par les ions et électrons ou les variations de températures peuvent entrainer une mo-
dification plus ou moins profonde du matériau et de ses propriétés. Il est donc important de
caractériser ces processus d’évolution afin de contraindre a la fois les propriétés des poussiéres
dans différents environnements, mais aussi celles des sources d’énergie et processus a l'origine
de cette évolution.

Plusieurs observables montrent qu’il existe nécessairement des mécanismes modifiant cer-
taines composantes de la poussiére. Par exemple, la part de silicates cristallins observée dans
le milieu interstellaire est beaucoup plus faible que celle résultant des vents d’étoiles évoluées.
Cela montre qu’il existe un processus d’amorphisation efficace dans le MIS. Des expériences
d’irradiation de silicates cristallins ont permis de montrer que les rayons cosmiques ou les chocs
semblent étre les responsables de cette amorphisation |[Carrez et al. 2002a, Carrez et al. 2002b,
Demyk et al. 2004, Brucato et al. 2004]. Des silicates cristallins sont observés dans les disques
autour d’étoiles en formation, résultant probablement de processus de chauffage ou d’irradiation
énergétique (UV, protons, ...).

L’incorporation des grains du MIS diffus dans les régions plus denses, protégées du rayonne-
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FIGURE 2.10 — Cycle des poussiéres interstellaires. Schéma adapté de [Jones 2004].

ment intense, fait apparaitre un manteau de glace a leur surface. Divers processus énergétiques
peuvent mener a la formation de résidus organiques a partir de ces glaces, et ainsi produire des
molécules complexes |Greenberg et al. 1995, Munoz Caro et al. 2004, de Marcellus et al. 2011].
Au contraire, certaines composantes de la poussiére disparaissent dans les nuages denses. La
bande & 3.4 pum tracant les carbones amorphes hydrogénés est ainsi largement observée dans
le milieu diffus, mais n’est plus visible dans les régions denses, indiquant une évolution de ce
type de poussiéres entre ces deux phases interstellaires. De plus, dans les nuages denses et les
disques, l'accrétion du gaz sur les grains modifie leur structure, mais c’est surtout la coagula-
tion des grains entre eux qui fait augmenter leur taille. La modification des propriétés d’extinc-
tion et d’émission des grains que ’on peut observer [Bernard et al. 1999, del Burgo et al. 2003,
Stepnik et al. 2003| résulte de cette croissance des grains. Dans les disques, la coagulation des
grains peut éventuellement mener & la formation de planétésimaux (cométes, astéroides, pla-
nétes).
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Dans le milieu interstellaire, le passage d’ondes de choc peut altérer et détruire les poussiéres.
Les grains peuvent étre vaporisés ou fragmentés par les collisions grain-grain, aboutissant & une
injection d’atomes lourds dans la phase gazeuse et a la redistribution des tailles de grains inter-
stellaires. Les collisions gaz-grain provoquent 1’érosion des poussiéres par les atomes et les ions
du gaz (sputtering) [Jones et al. 1994, Jones et al. 1996, Dwek et al. 1996, Guillet et al. 2009).
Les différentes composantes de poussiéres interstellaires sont altérées différemment par le pas-
sage de chocs [Serra Diaz-Cano & Jones 2008, Micelotta et al. 2010].

Nous avons vu dans ce chapitre le role important joué par la poussiére dans le MIS mais
aussi le fait que ce constituant interstellaire majeur n’est pas encore complétement connu.
Beaucoup d’informations sont encore manquantes concernant la composition précise de ces
poussiéres, leur forme, leur taille, leur distribution dans la Galaxie, leur formation et évolution,
I’attribution de leurs signatures dans les différents domaines spectraux, etc. Découvrir petit a
petit les piéces manquantes afin de mieux comprendre les poussiéres et le milieu interstellaire
dans leur globalité constitue un enjeu majeur de la recherche en astrophysique. Des modéles et
des expériences sont ainsi développés pour tenter de comprendre et de reproduire les contraintes
imposées par les observations (déplétions, extinction, émission, polarisation, cohérence par
rapport aux processus de formation et de destruction, ...). Au cours de cette thése, c’est a
I'une des composantes de la poussiére interstellaire carbonée, les carbones amorphes hydrogénés,
que je me suis consacrée. Différentes problématiques soulevées dans ce chapitre et le précédent,
concernant cette composante de la poussiére, ont été explorées pendant ces trois années de thése.
Avant de présenter ces travaux, les carbones amorphes hydrogénés du milieu interstellaire, qui
constituent le fil conducteur de cette thése, seront décrits dans le prochain chapitre.
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3.1 Signatures spectrales dans I’'infrarouge

3.1.1 Bande d’absorption interstellaire & 3.4 ym

En direction du centre galactique
Une bande d’absorption centrée autour de 3.4 pm (Fig. 3.2 a) a été découverte il y a plus
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de 30 ans en direction du centre galactique (GC pour Galactic Center) [Soifer et al. 1976],
[Willner et al. 1979], [Wickramasinghe & Allen 1980], [Allen & Wickramasinghe 1981]. De nom-
breuses observations dans cette direction (et en particulier vers la source infrarouge GC IRS7)
ont suivi afin de mieux caractériser cette signature spectrale interstellaire [Jones et al. 1983],
[Wickramasinghe & Allen 1983, Butchart et al. 1986, McFadzean et al. 1989]. 11 est alors ap-
paru que cette large bande d’absorption présente une sous-structure, avec notamment des
maxima d’absorption & 3.41 et 3.48 um. [McFadzean et al. 1989] ont observé différentes sources
vers le centre galactique (IRS3, IRS7, IRS12, IRS19). Des profondeurs optiques & 3.4 pm simi-
laires ont été détectées parmi ces sources, mais la profondeur de la glace d’eau a 3.1 pum est appa-
rue trés variable (Fig. 3.2 b). Cela a mis en évidence le fait que ces deux composantes n’étaient
pas corrélées et résultaient probablement de régions interstellaires différentes. La bande d’ab-
sorption autour de 3.4 um semble donc provenir du MIS diffus alors que la glace d’eau trouve
son origine dans les régions les plus denses présentes le long de la ligne de visée. Le centre
galactique, situé a environ 8 kpc du Soleil [Groenewegen et al. 2008, Matsunaga et al. 2009],
offre donc de longues lignes de visée ou les quantités de poussiéres et d’extinction dues au mi-
lieu interstellaire diffus sont importantes. L’observation de la bande & 3.4 pum est donc facilitée
vers le centre galactique mais pourrait étre possible ailleurs dans la Galaxie.

En dehors du centre galactique

La question de savoir si les porteurs de cette signature spectrale étaient distribués dans 1’en-
semble de la Galaxie a mis en avant la nécessité de sonder le milieu interstellaire diffus au
travers d’autres lignes de visée que celles vers le centre galactique. |Tapia et al. 1989] ont donc
recherché cette bande d’absorption dans le spectre observé en direction d’étoiles de champ
hautement rougies, mais les spectres obtenus n’ont pas permis d’établir de détection claire (la
présence d'une bande & 3.4 pum est cependant possible en direction de I’étoile Lynga 8-IRS3).
Malgré un spectre avec un faible rapport signal/bruit, [Adamson et al. 1990] ont détecté une
faible bande d’absorption a 3.4 pum en direction de I’étoile brillante VI Cygni OB2 #12 (Fig. 3.2
c). [Sandford et al. 1991] puis [Pendleton et al. 1994] ont observé cette signature en direction
de différentes sources, du centre galactique ou d’autres régions de la Voie Lactée, permettant de
mieux contraindre la distribution galactique de cette composante de la poussiére. Les années
suivantes, la bande a 3.4 pm a été détectée dans d’autres lignes de visée de la Voie Lactée
[Imanishi et al. 1996, Ishii et al. 2002, Rawlings et al. 2003], puis dans d’autres galaxies (cf.
Fig. 3.2 d et e, §3.2.3). Les lignes de visées galactiques le long desquelles la bande & 3.4 ym a
été détectée sont présentées sur la Fig. 3.1.

Origine

Les porteurs de cette bande interstellaire ont rapidement été associés a des matériaux orga-
niques. Les bandes d’absorption autour de 3.4 um sont en effet attribués aux vibrations d’élon-
gation des liaisons C-H aliphatiques dans les groupements méthyle (-CHs) et méthyléne (-CHs-)
de la poussiére carbonée |[Duley & Williams 1983]. Les modes d’élongation asymétriques sont
situés a environ 3.38 pum (2955 cm ™!, groupements -CHs) et 3.41 um (2925 cm™?!, groupements
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FIGURE 3.1 — Observations de la bande d’absorption & 3.4 ym dans la Voie
Lactée. La projection est une carte IRIS (image obtenue a partir des données IRAS,
http://www.cita.utoronto.ca/ mamd/IRIS/) & 100 p de la Voie Lactée. Chaque point cor-
respond a une ligne de visée le long de laquelle la bande d’absorption & 3.4 pym a été observée : le
point turquoise correspond aux lignes de visée vers le centre galactique, le point rouge désigne
la ligne de visée vers IRAS 1851140146 dont les observations sont présentées dans le chapitre
4, et les autres directions galactiques ol cette signature spectrale a été détectée sont en violet.

-CH,-), tandis que les bandes a 3.48 um (2870 cm™!, -CHj) et 3.50 ym (2855 cm™!, -CH,-)
correspondent aux modes d’élongation symétriques. La structure de la signature interstellaire
observée a 3.4 pm correspond aux positions de ces modes d’élongation (cf. la décomposition
de la bande interstellaire en ses différents modes sur la Figure 3.2 d). Le mode a 3.50 pm n’est
souvent visible que par un épaulement dans l'aile du mode & 3.48 um?!. Dés la découverte
de cette bande d’absorption, différents matériaux contenant ces liaisons C-H aliphatiques sont
proposés comme porteurs (cf. §3.7). Les carbones amorphes hydrogénés, appelés HAC (pour
Hydrogenated Amorphous Carbons) ou a—C:H (terme utilisé par les physiciens pour désigner
un matériau amorphe formé de carbone et d’hydrogéne) sont parmi ces premiers candidats
[Duley & Williams 1983, Ogmen & Duley 1988|. Nous verrons au cours de ce chapitre que ce
sont effectivement les a—C:H qui reproduisent le mieux les signatures spectrales de cette com-

posante de la poussiére carbonée (cf. comparaison entre observations et spectre d’a—C:H sur la
Figure 3.2 a,d).

1. Une asymétrie du mode a 2925 cm ™! requiert une bande additionnelle autour de 2900 cm~! probablement
due soit a une résonance de Fermi ou des harmoniques impliquant les modes de déformation [Dartois et al. 2005].
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FIGURE 3.2 — Observations des a—C:H du milieu interstellaire diffus galactique et ex-
tragalactique. a) Bandes a 3.4, 6.85 et 7.25 pum observées vers la source GC IRS 7 du centre
galactique par [Dartois et al. 2004b| et comparées au spectre d’a—C:H photoproduits a basse
température (en gris). b) Bande a 3.4 pum superposée sur la profondeur optique de la glace d’eau
observée en direction de diverses sources du centre galactique [Chiar et al. 2002|. ¢) et e) Com-

paraison du profil de la bande a 3.4 pum vers le centre galactique avec celui observé vers VI Cy-
gni OB2 #12 [Sandford et al. 1991] et dans une autre galaxie [Pendleton & Allamandola 2002].
d) Observation extragalactique décomposée en différents modes de vibration et comparée au
spectre d’a—C:H photoproduits a basse température [Dartois et al. 2007].
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3.1.2 Contribution dans ’IR moyen : bandes d’absorption a 6.85 et
7.25 pm

L’identification des modes de vibration de la bande a 3.4 um prédit la présence d’autres
bandes d’absorption dans les spectres du milieu interstellaire diffus. En effet, les liaisons C-H des
hydrocarbures aliphatiques présentent des modes de pliage a 6.85 ym (1460 cm ™!, groupements
-CH,- et -CHj3 (asymétrique)) et 7.25 ym (1380 cm ™!, pliage symétrique des groupements -CHz
). L’atmosphére étant opaque a ces longueurs d’onde, de telles observations ne sont pas possibles
depuis le sol. [Tielens et al. 1996] ont donc utilisé le Kuiper Airborne Observatory, un télescope
a bord d’un avion stratosphérique, pour observer le centre galactique entre 5 et 8 um. Une bande
a 6.8 um a effectivement été observée, mais la plus faible bande a 7.3 pym n’a pu étre détectée.
Les télescopes spatiaux tels que ISO (Infrared Space Observatory) ou Spitzer ont aussi permis
d’étendre les mesures de spectres a l'infrarouge moyen. L’observation grace a ces instruments
de lignes de visée ou la bande d’absorption & 3.4 um avait été détectée a permis de révéler ces
bandes d’absorption additionnelles, associées aux porteurs de la bande & 3.4 ym, dans les régions
ou elles sont suffisamment fortes pour étre détectées (Fig. 3.2 a,d). Ainsi, les bandes a 6.85 et
7.25 pum ont été observées vers le centre galactique [Chiar et al. 2000, Dartois et al. 2004a]. Le
long des autres lignes de visée galactiques, les intensités de ces bandes, plus faibles que celle de
la bande & 3.4 pum, ne sont pas suffisantes pour qu’elles aient été détectées [Whittet et al. 1997].
Les seules autres directions ot les bandes & 6.85 et 7.25 pum ont été observées sont des lignes
de visée sondant d’autres galaxies [Spoon et al. 2004, Dartois et al. 2004a, Dartois et al. 2007,
Dartois & Muitioz-Caro 2007]. Ces observations des contributions des liaisons C-H aliphatiques
dans I'IR moyen ont permis de mieux contraindre leur origine [Pendleton & Allamandola 2002],
et I’hypothése des carbones amorphes hydrogénés comme porteurs de ces signatures spectrales a
ainsi été confirmée [Dartois et al. 2004b, Dartois et al. 2007, Dartois & Mutioz-Caro 2007]. Les
observations de cette gamme de longueurs d’onde ont aussi permis d’avoir accés au contenu en
hétéroatomes comme l'oxygeéne des a—C:H interstellaires (cf. §3.3.3).

3.1.3 En émission ?

On peut se demander si ces matériaux hydrocarbonés sont visibles en émission dans certains
environnements interstellaires. L’émission correspondant aux modes de vibrations des liaisons
C-H aliphatiques est en effet observée dans certaines sources ou les AIB sont présentes. Les
bandes d’émission aromatiques étant observées avec différents profils et intensités relatives
d’une source a l'autre, les sources ou les AIB sont observées sont classées en trois catégories
(A, B ou C) |Peeters et al. 2002]. Une variation progressive des propriétés de certaines des
bandes d’émission est observée entre ces classes (par exemple, la bande d’émission observée
autour de 6.2 pum dans les sources classées A se décale vers 6.3 um pour les classes C). Les
sources de classe A sont les plus facilement observables. Les classes C, plus rares car moins
intenses, sont celles dans lesquelles on observe des bandes d’émission par des composantes a la
fois aromatique et aliphatique.
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Les bandes d’émission aliphatiques sont observées dans différents types de sources, comme
dans les enveloppes d’étoiles post-AGB (Asymptotic Giant Branch) [Geballe & van der Veen 1990,
Geballe et al. 1992, Goto et al. 2007] ou dans des nébuleuses par réflexion [Joblin et al. 1996].
Le profil et l'intensité de 1’émission & 3.4 pm sont variables d’une source a l'autre et sont
souvent différents de ceux de ’absorption aux mémes longueurs d’onde observée dans le MIS
diffus. Ces matériaux different probablement de ceux observés dans les régions diffuses, mais
permettent d’étudier le lien entre matiére aliphatique et matiére aromatique.

[Goto et al. 2003, Goto et al. 2007] ont observé les bandes d’émission a 3.3 et 3.4 pym d’hy-
drocarbures aromatiques et aliphatiques dans plusieurs nébuleuses protoplanétaires riches en
carbone. Les observations résolues spatialement de ces étoiles post-AGB ont permis de constater
la variation de 'intensité de ’émission aliphatique par rapport a celle de I’émission aromatique
avec la distance depuis l'étoile centrale (le rapport aliphatique/aromatique observé diminue
en s’éloignant de 1'étoile). Cette distribution spatiale pourrait refléter I’évolution des grains
circumstellaires créés dans ces environnements. Les auteurs proposent deux scénarios différents
pouvant expliquer cette distribution spatiale. Les grains les plus éloignés de 1’étoile centrale
étant les plus anciens et donc ceux ayant subi l'altération la plus longue, la variation spatiale
des matériaux aliphatiques en composés aromatiques pourrait étre le résultat d’une altération
par chauffage stochastique et/ou par photochimie (les liaisons aliphatiques étant plus fragiles
a la photodissociation que les liaisons aromatiques), ou bien refléter une évolution temporelle
des conditions de formation de ces grains.

3.2 Distribution de cette composante de la poussiére

3.2.1 Observations dans le milieu interstellaire diffus de la Voie Lac-
tée

Comme nous ’avons vu au §3.1.1, la bande a 3.4 um a été observée en direction de nom-
breuses sources IR du centre galactique parfois appelé Sgr A (IRS 1, GCS 3, IRS 6E, IRS7, IRS
8,IRS 12, IRS 19) [Allen & Wickramasinghe 1981, McFadzean et al. 1989, Sandford et al. 1991,
Pendleton et al. 1994, Chiar et al. 2000, Chiar et al. 2002, Dartois et al. 2004a, Chiar et al. 2006].
Les observations de cette composante aliphatique de la poussiére dans d’autres lignes de visée
galactiques [Adamson et al. 1990, Sandford et al. 1991, Pendleton et al. 1994, Imanishi et al. 1996,
Whittet et al. 1997, Ishii et al. 2002, Rawlings et al. 2003] ont permis de comparer le compor-
tement de la profondeur optique 734 de la bande a 3.4 um avec les variations de 'extinction
visuelle Ay .

La Figure 3.3 montre que 734 est corrélée et augmente avec Ay, comme attendu pour une
composante de la poussiére existant dans le MIS diffus de la Galaxie. [Sandford et al. 1991]
ont remarqué que cette augmentation n’est pas linéaire sur toute la gamme de ’extinction,
mais est plus forte pour les plus hautes valeurs de Ay correspondant aux observations vers le
centre galactique (Ay =~ 30 — 35). [Pendleton et al. 1994 ont étendu la gamme d’extinction
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FIGURE 3.3 — Profondeur optique de la bande a 3.4 um en fonction de ’extinction
visuelle dans la Galaxie. Les points sont les profondeurs optiques de la bande a 3.4 pm,
tandis que les carrés correspondent aux profondeurs de la bande d’absorption des silicates a
9.7 pm multipliées par un facteur 1/18. La droite correspond & Ay /734 = 250. Figure issue de
[Sandford et al. 1995].

en détectant la bande & 3.4 pum vers des sources associées avec de plus faibles valeurs de
Ay . Ils ont ainsi confirmé cette différence entre les observations vers le centre galactique et
celle du MIS diffus local. Un rapport Ay /734 & 250 a été estimé pour les lignes de visée
sondant le milieu interstellaire local, et les observations vers le centre galactique correspondent
a Ay /734 =~ 150 [Pendleton et al. 1994, Sandford et al. 1995|. Des résultats similaires ont été
trouvés par [Imanishi et al. 1996] et [Rawlings et al. 2003].

La cause de ce comportement n’est pas clairement établie, mais cela semble indiquer que les
porteurs interstellaires de la bande des C-H aliphatiques ne correspondent pas a la composante
de la poussiére majoritairement responsable de I'extinction visuelle [Sandford et al. 1995]. Cela
peut aussi étre interprété comme le résultat d’une distribution non uniforme des a-C:H dans le
MIS diffus de la Galaxie (c’est-a-dire une augmentation de leur densité dans la région centrale
de la Voie Lactée ou bien une diminution de la concentration d’'une composante de la poussiere
non aliphatique et générant une importante extinction visuelle). [Adamson et al. 1990] ont
aussi proposé une différence d’hydrogénation des a—C:H pour expliquer les différentes valeurs
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du rapport Ay /734. Ces matériaux sont en effet plus transparents dans le visible et possédent
une bande d’absorption a 3.4 um intrinséquement plus forte lorsque leur taux d’hydrogénation
est plus important (les a—C:H interstellaires seraient alors plus hydrogénés en direction du
centre galactique).

[ S {'b I

Mill& W&y Galaxy

FIGURE 3.4 — Schéma de la Voie Lactée. Les bras galactiques sont indiqués, ainsi qu'un
cercle (en blanc) centré autour du Soleil avec un rayon de 8 kpc (c’est-a-dire correspondant
a Ay ~ 15 en considérant 'extinction interstellaire moyenne). La géométrie de la Galaxie
restreint donc les possibilités d’observation de sources lointaines.

Le rapport entre l'extinction et la profondeur optique de la bande des CH aliphatiques
Ay /7134 =~ 250 montre qu'il est difficile d’observer cette composante interstellaire. En effet,
il faut observer des lignes de visée suffisamment longues pour sonder des quantités impor-
tantes de MIS diffus. L’extinction moyenne du milieu diffus de la Galaxie est d’environ 1.8
mag/kpc [Whittet 1992]. Les lignes de visée vers le centre galactique sont particuliérement
éteintes, puisqu’elles correspondent a une extinction Ay =~ 30 pour une distance de 8 kpc
[Groenewegen et al. 2008, Matsunaga et al. 2009]. On comprend alors pourquoi trés peu d’ob-
servations de la bande a 3.4 um existent pour des valeurs Ay > 15 en dehors du centre galac-
tique : en prenant le rapport extinction/distance moyen dans notre Galaxie, une ligne de visée
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ayant Ay > 15 requiert de trouver des sources a environ plus de 8 kpc du Soleil et suffisamment
brillante en IR pour étre observées (Fig. 3.4). Il est encore plus difficile d’observer les signatures
spectrales associées dans 'TR moyen (Ay /7685 = 625 + 40 [Dartois & Mutioz-Caro 2007]). Les
a—C:H interstellaires sont donc bien plus difficiles a observer que les PAH qui requiérent des
photons énergétiques et une faible densité de colonne (des Ay de l'ordre de 0.1, & comparer
aux détections de la bande a 3.4 um pour Ay > 3) pour émettre intensément dans les AIB. Le
faible contraste des bandes aliphatiques est donc facilement masqué par 1’émission des PAH,
cachant probablement la présence des a—C:H dans d’autres régions interstellaires.

3.2.2 Absence dans les régions denses

La composante aliphatique de la poussiére est omniprésente dans le milieu interstellaire dif-
fus. Etant donné que la poussiére évolue d'une phase du milieu interstellaire a ’autre au cours
du temps, on aurait pu s’attendre a retrouver des signatures de cette composante carbonée
importante dans les nuages denses de notre Galaxie. Or, aucune des signatures caractéris-
tiques des a—C:H n’est observée dans les nuages interstellaires denses [Allamandola et al. 1992,
Brooke et al. 1996].

La seule absorption des nuages denses observée dans la région spectrale de la bande & 3.4 ym
est une large ? bande sans structure centrée a 3.47 ym [Allamandola et al. 1993, Brooke et al. 1996,
Chiar et al. 1996, Brooke et al. 1999] (cf. Fig. 3.5 a gauche). Sa forme se distingue aisément
de celle centrée a 3.4 um, présentant une sous-structure et observée dans le MIS diffus. L’in-
tensité de la bande & 3.47 pm est corrélée avec celle de la glace d’eau observée a 3.1 um (cf.
Fig. 3.5 a droite) |Brooke et al. 1999]. Cette bande n’est toujours pas attribuée et son ori-
gine est débattue. L’hypothése que cette bande correspond a celle de 1'¢élongation de la liaison
C-H du carbone sp? tertiaire (carbone tétraédrique lié & un seul atome d’hydrogene, associé
aux structures proches de celles du diamant) a été proposée par [Allamandola et al. 1992] et
[Allamandola et al. 1993|. [Dartois & d’Hendecourt 2001| et [Dartois et al. 2002| ont proposé
que cette bande soit due a un mode de vibration issu de l'interaction d’un atome d’azote de
NHj3 avec une liaison OH de la glace d’eau, formant ainsi un hydrate d’ammoniaque. Le travail
expérimental de [Mennella 2008, Mennella 2010| suggére que la bande a 3.47 pum soit activée
lorsque, dans les régions denses, des grains carbonés couverts par une couche de glace d’eau
sont exposés a des atomes d’hydrogéne. Cependant, le travail récent de [Bottinelli et al. 2010]
semble confirmer la présence de glace d’ammoniac dans les manteaux interstellaires, ce qui
appuierait I'idée que cette bande coincide avec la présence d'un hydrate d’ammoniaque dans
la glace.

La présence importante des carbones amorphes hydrogénés dans le MIS diffus et leur ap-
parente disparition dans les régions denses est intrigante, notamment parce que le temps ca-
ractéristique pour passer du milieu diffus & un nuage dense est relativement court (~ 3 x 107

2. FWHM =~ 0.1 pm, & comparer avec une largeur de 30 cm~! (0.03-0.04 pum) environ pour les modes
asymeétriques de la bande & 3.4 pym [Dartois et al. 2004b]
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FIGURE 3.5 — Bande d’absorption a 3.47 um observée dans les nuages denses. A
gauche : Comparaison entre la bande d’absorption a 3.47 um observée dans le nuage Elias 16
et la bande d’absorption a 3.4 pum observée vers la source IRS6E du centre galactique (figure
issue de [Chiar et al. 1996]). A droite : Corrélation entre les profondeurs optiques des bandes
a 3.47 ym et & 3.1 pm (glace d’eau) |Brooke et al. 1999).

ans [McKee 1989]). Il est donc nécessaire d’explorer et de comprendre les processus d’évo-
lution de cette composante de la poussiére interstellaire. Le rayonnement cosmique et les
photons UV sont des sources d’énergie pouvant altérer les carbones amorphes hydrogénés
[Mennella et al. 2001, Mennella et al. 2003]. Le role de ces processus dans la disparition des
signatures spectrales des poussiéres carbonées aliphatiques doit donc étre exploré et fera I'ob-
jet du chapitre 8.

3.2.3 Détections extragalactiques

Pendant longtemps, les a—C:H ont été observés uniquement dans des lignes de visée son-
dant le milieu interstellaire de la Voie Lactée. La bande a 3.4 um a ensuite été détectée
dans de nombreuses autres galaxies |Bridger et al. 1994, Wright et al. 1996, Imanishi 2000a,
Imanishi 2000b, Risaliti et al. 2003, Dartois et al. 2004a, Mason et al. 2004, Imanishi et al. 2006,
Imanishi et al. 2008, Geballe et al. 2009, Sajina et al. 2009] avec un profil tout a fait semblable
aux observations galactiques (Fig. 3.2 d,e). Les bandes associées dans l'infrarouge moyen
(pliage des liaisons C-H) ont elles aussi été observées dans ces galaxies [Spoon et al. 2004]
[Dartois & Mutioz-Caro 2007|. Ces détections extragalactiques démontrent 'omniprésence des
a~C:H dans le MIS diffus des galaxies.

Etant donné que l'observation de ces bandes requiert a la fois de grandes quantités de
poussiéres et une source infrarouge lumineuse, les galaxies correspondant le mieux a ces ca-
ractéristiques sont des ULIRG (Ultraluminous InfraRed Galazies) ot les bandes aliphatiques
sont observées grace a la présence de fortes densités de colonne de poussiéres obscurcissant
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les noyaux actifs de galaxie fortement émetteurs en infrarouge. Ces lignes de visée permettent
d’observer de profondes bandes aliphatiques qui sont peu contaminées par de la matiére cir-
cumstellaire ou résidant dans des régions denses. De plus, le décalage spectral di a la distance
de ces galaxies peut permettre de rendre accessible depuis le sol des fenétres spectrales qui ne
le sont pas dans notre Galaxie. Les observations extragalactiques permettent donc d’apporter
plus de contraintes pour comprendre la structure et la distribution des a—C:H interstellaires et
démontrent leur ubiquité.

3.3 Contraintes observationnelles sur la structure des a—
C:H

3.3.1 Rapport CH,/CHj;

[Sandford et al. 1991] et [Pendleton et al. 1994] ont comparé la bande a 3.4 pm observée
vers le centre galactique a celle de spectres d’alcanes. Cette comparaison de I'intensité relative
des modes d’élongation asymétrique des groupements méthyle et méthyléne (a 3.38 et 3.42 pm)
a permis d’estimer un rapport CHy /CHjy égal & 2-2.5 pour les poussiéres aliphatiques du milieu
interstellaire. [Duley et al. 2005] ont trouvé des résultats similaires en comparant le profil de la
bande & 3.4 pum avec des profils générés grace & un modele Random Covalent Network (RCN).
Ce formalisme permet de modéliser un réseau de carbone hybridés sp? et sp® qui reproduit bien
les propriétés des carbones amorphes hydrogénés [Angus & Jansen 1988, Jones 1990).

La valeur de ce rapport renseigne sur la longueur des chaines aliphatiques. En effet; la
structure des chaines aliphatiques étant CH3(CHs;),,CHs, leur allongement se traduit par une
augmentation du rapport CHy/CHjs. Cette valeur est susceptible de varier avec les conditions
de I'environnement dans lequel se trouvent les poussiéres.

3.3.2 Contribution des carbones aromatiques

Pour avoir acces a la quantité de carbones aromatiques dans le matériau observé, plusieurs
bandes IR spécifiques existent. Notamment, une bande d’absorption a 3.3 um correspond au
mode d’élongation des liaisons C-H attachées a un cycle aromatique, et une bande a 6.2 um
est attribuée aux élongations des liaisons C=C aromatiques (et/ou oléfiniques).

L’observation de ces bandes est restreinte depuis le sol puisque celle & 6.2 pym n’est pas
dans une fenétre atmosphérique, et celle & 3.3 um coincide avec une absorption atmosphérique
forte. Depuis l'espace, la bande a 6.2 pym devient accessible. Il n’est cependant pas évident
d’estimer précisément sa profondeur & partir des observations du centre galactique car il y
a de la confusion avec la bande de la glace d’eau a 6 pum des nuages denses en avant-plan
[Chiar et al. 2000] et/ou avec une contribution de la bande & 6.2 pm d’origine circumstellaire
dans certaines directions [Chiar & Tielens 2001] (Fig. 3.2 a). Les observations extragalactiques
sont donc plus adaptées a I'estimation du contenu aromatique des a—C:H interstellaires. Grace
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au décalage vers le rouge des galaxies distantes, la détermination de la profondeur de la bande
a 3.3 um depuis le sol devient possible puisque cette bande tombe alors en dehors des absorp-
tions telluriques. Dans certaines galaxies ol I’émission par les PAH est importante, la bande
a 3.3 um n’est cependant toujours pas accessible a cause de I'émission AIB a cette longueur
d’onde. De plus, la grande zone sondée minimise les contributions locales de milieux denses ou
circumstellaires. Il n’y a alors pas ou peu de confusion concernant la profondeur de la bande
autour de 6.2 pum.

La force de la bande d’élongation C-H des groupements aromatiques (& 3.3 pm ou 3050
cm™!) est environ 10 fois plus faible |Ristein et al. 1998] que celle de I'élongation des C-H
des groupements aliphatiques (centrée autour de 3.4 pm ou 2900 cm™!). Cela est dii au fait
que, d'une part, les carbones aromatiques sont liés a moins d’atomes d’hydrogéne que les
carbones aliphatiques, et d’autre part les forces de bandes par liaison C-H sont intrinséquement
différentes dans ces deux types de groupements. Ainsi, pour une quantité comparable de liaisons
C-H aromatiques et aliphatiques, les aromatiques seront beaucoup moins visibles par leurs
bandes d’absorption IR. Cette bande d’élongation des C-H aromatiques n’est pas détectée en
absorption dans le MIS diffus et ’essentiel des observations permettent seulement d’estimer
une limite supérieure (e.g. [Chiar et al. 2000]). Malgré une observation difficile depuis le sol
des longueurs d’onde autour de 3.3 pm soulignée par les auteurs, [Pendleton et al. 1994] ont
estimé a partir des observations du centre galactique que ~5% du carbone présent le long
de la ligne de visée est sous forme de carbone aromatique lié & des atomes d’hydrogéne. Par
ailleurs, [Chiar & Tielens 2001] ont montré que 1’absorption par des liaisons C=C (aromatique
ou oléfinique) observée a 1600 cm™! (6.2 pum) en direction d’étoiles Wolf-Rayet WC avait une
origine circumstellaire et n’était probablement pas (ou trés peu) due au MIS diffus sondé le long
de la ligne de visée. Cela montre bien que le contenu aromatique des poussiéres hydrocarbonées
du milieu interstellaire diffus est faible.

[Dartois et al. 2007] ont estimé une limite supérieure pour la bande & 3.3 pum en direction
de la galaxie IRAS 08572+43915. Cette limite correspond a un rapport du nombre d’atomes
d’hydrogeéne liés & des atomes de carbone aromatiques par rapport a ceux reliés a des carbones
aliphatiques N(Hgyom)/N(Haipn) < 0.08. De plus, dans cette ligne de visée, une faible bande a
6.0 um (pliage des liaisons O-H) est attendue, donc l'essentiel de la bande & 6.2 pm observée
doit étre due aux liaisons C=C. Il y a donc peu de carbones aromatiques liés a des atomes
d’hydrogéne, mais une structure contenant des oléfiniques et quelques cycles aromatiques est
tout de méme possible.

3.3.3 Hétéroatomes

Une absorption autour de 5.8 ym (1710 cm™!) est due aux groupements carbonyles C=0.
Comme pour la bande & 6.2 um des C=C aromatiques, I'estimation de la contribution des grou-
pements carbonyles est limitée par la confusion avec la glace d’eau présente dans les nuages
denses le long des lignes de visée vers le centre galactique. Cette liaison posséde cependant
une force d’oscillateur intrinséque importante. La faible bande observée a ces longueurs d’onde
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dans le spectre du MIS diffus impose donc que les a—C:H interstellaires ne contiennent qu’une
trés faible fraction d’oxygeéne. L’accés a 'R moyen rendu possible par les satellites comme
ISO a donc permis d’imposer une limite supérieure (au plus quelques % par rapport au car-
bone) [Pendleton & Allamandola 2002, Dartois et al. 2007|. Cette limite a donné la possibilité
d’exclure plusieurs des nombreux matériaux proposés comme analogues reproduisant la bande
interstellaire & 3.4 um [Pendleton & Allamandola 2002].

L’absence d’absorption détectable aux fréquences associées aux liaisons contenant de 1’azote
comme les nitriles vers 2200-2000 cm ™! suggeére que cet élément ne soit pas présent en quantité
importante dans les poussiéres carbonées du MIS diffus [Pendleton & Allamandola 2002], mais
la quantité d’autres groupements contenant des atomes d’azote dans le matériau est assez peu
contrainte.

3.3.4 Contenu en hydrogéne

Il est possible d’évaluer la fraction minimum d’hydrogéne contenue dans le matériau porteur
de la bande interstellaire & 3.4 pm pour un rapport CHy/CHj donné, et c’est ce qu’ont fait
[Dartois et al. 2007| dans le cas particulier de la source extragalactique TRAS 08572+43915.
Pour CH,/CH3 = 2, le rapport H(sp?)/Cp(sp®) vaut 2.33 (Cy désigne les atomes de carbone
liés a de I'hydrogéne et C correspond a l’ensemble des atomes de carbones, liés ou pas a de
’hydrogéne). Un matériau formé d’atomes d’hydrogéne, de carbone sp® et de carbone sp? est
considéré (il existe trés peu de carbone hybridé sp! dans ces matériaux interstellaires). La
fraction atomique de I’élément ¢ dans le matériau est notée (7). On a alors :

r(H) + z(C sp?) + z(C sp?) = 1 (3.1)

La fraction d’atomes d’hydrogéne z(H) minimum dans le matériau est égale a la fraction
d’atomes d’hydrogeéne liés aux carbones sp? du matériau (cas ot aucun atome d’hydrogene
n’est lié aux carbones sp?) :

x(H) > x(Hsp?) =2.33 2(Cy sp?) (3.2)

A partir de la profonde bande & 3.4 pum observée vers la source extragalactique TRAS
0857243915, [Dartois et al. 2007| ont estimé qu’au minimum 10% du carbone total sur cette
ligne de visée est impliqué dans des liaisons C-H ot le carbone est hybridé sp®. Cela implique
une limite inférieure pour la fraction x(Cp sp?) de carbone sp?® lié a de I’hydrogéne dans
le matériau. Cette limite correspond au cas ou tout le carbone cosmique se trouve dans le
matériau. La fraction minimum de carbone sp? li¢ a de ’hydrogeéne correspond alors a : z(Cy
sp®)/(x(C sp?)+2(C sp?)) = 0.10. L’équation 3.1 devient 2.33 z(Cy sp®) + x(Cpy sp?)/0.10 =

1 et 2(Cy sp’)= m. On obtient alors que :

2.33

H) > — 22
M) = 283

0.19 (3.3)
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Ainsi, les a-C:H porteurs de la bande interstellaire a 3.4 um, dont le rapport CHy/CHjy est
environ de 2-2.5 et dont les liaisons C-H aliphatiques contiennent au moins 10% du carbone
cosmique, sont constitués d’au moins 19% d’hydrogene (i.e. H/C > 0.23).
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FIGURE 3.6 — Diagramme de phase ternaire (H, C sp?, C sp®) pour les carbones
amorphes. Diagramme issu de [Dartois 2011|. Voir le texte pour plus de détails.

La répartition des atomes d’un matériau hydrocarboné entre les atomes d’hydrogene, les
atomes de carbone hybridés sp? et les atomes de carbone hybridés sp? peut étre représentée
dans un diagramme ternaire représenté sur la Figure 3.6. La contrainte du contenu mini-
mum en hydrogéne discutée ci-dessus est indiquée par une ligne noire. La zone bleue claire
correspond aux concentrations trop fortes en hydrogéne pour qu’un solide puisse exister. Dif-
férentes zones colorées correspondent & divers matériaux carbonés produits expérimentale-
ment |Ferrari & Robertson 2000] (ta—C:H représente les carbones amorphes hydrogénés tétra-
édriques). Les deux autres lignes noires correspondent a deux structures limites, calculées par
random covalent network (RCN), ot les liaisons C=C sont soit purement éthyléniques (i.e.
oléfiniques) [Angus & Jansen 1988|, soit purement aromatiques [Jones 1990]. Les structures
compatibles avec les modeéles RCN et les contraintes astrophysiques déterminées a partir des
observations correspondent tout a fait a la zone des carbones amorphes hydrogénés, représentée
en rouge sur la figure.

A partir d’un raisonnement sur I’extinction visuelle produite par des silicates et des carbones
amorphes hydrogénés, [Adamson et al. 1990 ont estimé qu’en direction du centre galactique,
les a—C:H devaient avoir un fort degré d’hydrogénation, avec H/C > 0.8 (i.e. z(H) > 40%).
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FIGURE 3.7 — Unités structurelles de base proposées pour décrire les a—C:H inter-
stellaires. Schémas issus de [Pendleton & Allamandola 2002| (haut) et [Dartois et al. 2005]

(bas).
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3.3.5 Structures proposées des a—C:H interstellaires

Aprés avoir comparé les spectres observés dans le milieu interstellaire diffus avec ceux
des nombreux analogues proposés, [Pendleton & Allamandola 2002] ont proposé une structure
caractéristique des poussiéres interstellaires carbonées observées au travers des bandes a 3.4,
6.85 et 7.25 um. Cette structure, présentée en haut de la figure 3.7, est majoritairement formée
par des cycles aromatiques reliés entre eux par des ponts aliphatiques, avec un faible contenu en
hétéroatomes. Elle vérifie un rapport CHy/CHjg de 2.5, H/C ~ 0.4, et les carbones aromatiques
représentent environ 70 % du carbone total dans la structure. Le rapport N(Hgpom)/N(Hazipn)
vaut plus de 0.9, bien au dela de la limite supérieure de 0.08 fixée par les observations de la
bande a 3.3 pm en direction de la galaxie IRAS 0857243915 [Dartois et al. 2007]. Il semble
donc que cette structure proposée par [Pendleton & Allamandola 2002] soit trop aromatique
pour correspondre aux observations.

En utilisant des simulations de réseaux neuronaux pour prédire les spectres infrarouges asso-
ciées a une structure, [Dartois et al. 2004b] ont montré qu’un squelette carboné beaucoup moins
aromatique, avec une importance plus grande des chaines aliphatiques, est plus adapté pour
reproduire les spectres interstellaires (Fig. 3.8). La structure présentée en bas de la figure 3.7,
moins aromatique et plus hydrogénée que celle décrite par [Pendleton & Allamandola 2002]|, a
donc été proposée comme unité structurelle typique des a-C:H interstellaires.
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FIGURE 3.8 — Simulations de spectres IR de différentes structures d’a—C:H comparées
au spectre du MIS diffus. Ces simulations sont basées sur des réseaux neuronaux. Trois
structures sont considérées et représentées a droite : A, B et C de la moins aromatique a la
plus aromatique. Un spectre d’a—C:H produit en laboratoire par photolyse d’hydrocarbures a
basse température est aussi représenté. Cette figure est issue de [Dartois et al. 2005].
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3.4 Sous quelle forme ?

3.4.1 Lien avec les silicates

Nous avons vu a la section 3.2 le comportement de la profondeur optique de la bande a
3.4 pm avec 'extinction visuelle dans la Galaxie, ¢’est-a-dire une augmentation linéaire dans le
milieu interstellaire local et une plus forte profondeur optique en direction du centre galactique.
La bande d’absorption & 9.7 pum des silicates suit le méme comportement, comme le montre
la figure 3.3 (carrés, multipliés par un facteur 1/18 par rapport a la bande & 3.4 um). La
variation similaire pour ces deux bandes avec l'extinction semble montrer que les silicates
et les a—C:H interstellaires soient couplés [Sandford et al. 1995]. Il a méme été suggéré que
ces poussiéres pouvaient étre sous forme de noyaux de silicates couverts par des manteaux
organiques [Greenberg et al. 1995, Li & Greenberg 2002|. Le noyau actif NGC 1068, observé
par |Geballe et al. 2009] et partiellement résolu spatialement, présente les bandes d’absorption
a 3.4 pum et 9.7 um et les variations spatiales de leur profondeur optique semblent corrélées.
Cela suggére que les poussiéres silicatées et les a—C:H interstellaires soient couplés ou bien
mélangés dans le milieu interstellaire.

3.4.2 Mesure de polarisation

Si les poussiéres responsables de la bande & 3.4 pm étaient associées aux silicates sous forme
de grains composites ou formés par un noyau de silicates recouvert par un manteau de matériaux
organiques |Greenberg et al. 1995, Li & Greenberg 2002|, on s’attendrait & trouver une polari-
sation comparable pour les bandes a 3.4 et 9.7 um [Adamson et al. 1999, Li & Greenberg 2002].
Cependant, les observations ne semblent pas aller en ce sens : la bande des silicates est polarisée
(cf. §2.3.3), alors qu’aucune polarisation n’a été détectée par les mesures de spectropolarimé-
trie de la bande des a—C:H [Adamson et al. 1999, Chiar et al. 2006, Mason et al. 2007|. Cela
suggérerait donc que les silicates et les a—C:H constituent deux populations distinctes, et que
les a—C:H seraient plutot sous forme de grains sphériques ou non alignés avec le champ magné-
tique. Cependant, la réponse en polarisation des a-C:H étant tres dépendante de leur forme
et de leur degré d’hydrogénation, des contraintes observationnelles plus fortes (notamment un
meilleur rapport signal sur bruit) sont requises.

La forme sous laquelle se présentent les a—C:H interstellaires n’est donc pas clairement
établie.

3.5 Part importante de la poussiére interstellaire

Etant données les différentes formes qu’adopte le carbone interstellaire, il est important
de savoir quelle fraction se trouve sous forme de carbones amorphes hydrogénés. L’estimation
de la fraction de carbone contenu dans les a—C:H interstellaires dépend des hypothéses prises
concernant les forces d’oscillateur des modes de vibration des liaisons C-H, dépendants du
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matériau de référence choisi, la quantité totale de carbone présente le long de la ligne de visée,
et le degré d’hydrogénation des a—C:H puisque seuls les atomes de carbone liés a de 'hydrogéne
sont visibles au travers des bandes d’absorption & 3.4, 6.85 et 7.25 pm.

Pour cette estimation, il faut tout d’abord calculer N¢, la quantité totale (en phases gaz
et solide) de carbone présente le long d’une ligne de visée donnée. L’extinction visuelle Ay
associée a la direction observée permet d’estimer la densité de colonne de I’hydrogéne Ny
grace a la relation standard Ny /Ay = 1.9 x 10*! ecm ™2 /mag [Bohlin et al. 1978|. La quantité
Ne¢ est ensuite calculée a partir de 'abondance cosmique du carbone par rapport a 1’hydro-
géne (C/H ~ 3.6 x 107%, cf. §2.1). La quantité de carbone retenue dans les poussiéres hy-
drocarbonée peut étre estimée a partir de la profondeur des bandes de vibration des liaisons
C-H aliphatiques. C’est donc la quantité d’atomes de carbone aliphatique liés & des atomes
d’hydrogéne qui sera ainsi déterminée, et non la fraction totale de carbone de ces poussiéres.
Les modes d’élongation asymétrique a 3.38 et 3.42 um sont utilisés car ce sont ceux ou les
modes des groupements méthyle et méthyléne sont bien visibles et les mieux séparés. Les
quantités de ces groupements Nepy, et Nepg, sont déduites des profondeurs optiques inté-
grées grace aux valeurs A de I'absorbance intégrée (en cm/molécule) : N = L ;dy
de A sont le plus souvent déduites de celles d’hydrocarbures aliphatiques saturés individuels
[D’Hendecourt & Allamandola 1986, Dartois et al. 2004al, mais I’absorbance d’un méme grou-

. Les valeurs

pement varie avec le matériau étudié. Notamment, la présence de groupes électronégatifs (cycles
aromatiques, liaisons O-H, ...) prés des liaisons C-H aliphatiques peut entrainer une baisse de
I'absorption de la bande a 3.4 um. Le rapport (Nep, + Nom,)/Ne donne alors la fraction du
carbone cosmique contenu dans les liaisons C-H aliphatiques des a—C:H interstellaires.

Par cette méthode, [Sandford et al. 1991] et [Pendleton et al. 1994] ont estimé que le car-
bone sp? li¢ & de ’hydrogéne de ces poussiéres représente entre 2.5 et 35% du carbone cosmique
(la différence entre ces limites haute et basse est due a différentes valeurs de A adoptées, la limite
inférieure correspondant aux valeurs de A d’alcanes purs). [Duley et al. 1998 ont expérimen-
talement mesuré les valeurs de I’absorbance A de chaque groupement aliphatique pour des car-
bones amorphes hydrogénés. Ces travaux montrent que les valeurs intrinseques de A des modes
asymétriques de CHy et CHj sont beaucoup plus faibles (jusqu’a un ordre de grandeur) pour
les carbones amorphes hydrogénés que pour les hydrocarbures aliphatiques purs. Cela semble
indiquer que la fraction de carbone contenu dans ces poussiéres interstellaires doit étre plus
proche de la limite haute (35%) que de la limite basse (2.5%) donnée par [Sandford et al. 1991].
[Duley et al. 1998| ont estimé que les poussiéres aliphatiques du milieu diffus local et vers le
centre galactique contiennent respectivement 5.7 1075 et 9.9 10~ atomes de carbone sp® hy-
drogéné par atome d’hydrogene le long de la ligne de visée. En prenant l’abondance cosmique
du carbone égale & 3.6 10~* [Sofia & Meyer 2001], cela représente respectivement 16 et 28% du
carbone disponible.

[Furton et al. 1999] ont évalué la quantité de carbone nécessaire pour reproduire la force de
la bande a 3.4 um observée dans le milieu interstellaire diffus, en discutant I'influence du rapport
H/C des a—C:H considérés. En effet, les forces de bande des élongations C-H augmentent avec le
rapport H/C du matériau [Jacob & Unger 1996] (d'un facteur 4 lorsque H/C varie de 0.3 a 1).
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[Furton et al. 1999] ont estimé que le carbone des a—C:H représente 20 a 80 ppm de I’hydrogéne
si la valeur du rapport H/C se situe entre 0.9 et 0.5, respectivement (c’est-a-dire de 5 a 25 %
du carbone cosmique en prenant 'abondance cosmique du carbone de [Sofia & Meyer 2001]).
[Dartois et al. 2007] ont observé la bande a 3.4 pum dans la galaxie IRAS 0857243915 et
ont évalué la quantité de carbone nécessaire pour générer cette absorption extragalactique. Ils
ont estimé que, le long de cette ligne de visée, environ 15% (entre 10 et 30 %) du carbone
cosmique est impliqué dans des liaisons C-H aliphatiques. Cette fraction ne représente que la
partie hydrogénée et hybridée sp? de la poussiére carbonée et implique donc que les carbones
amorphes hydrogénés représentent une composante majeure de la poussiére interstellaire.

3.6 Formation et évolution

Il semblerait que la formation des a—C:H observés dans le MIS diffus ait lieu a la fois
dans les enveloppes d’étoiles carbonées et dans le milieu interstellaire diffus. En effet, des
poussiéres carbonées peuvent d’abord étre formées dans les environnements circumstellaires
riches en carbone, puis ces matériaux sont progressivement hydrogénés dans le MIS diffus
au contact d’hydrogéne atomique. Ce scénario semble étre conforté par les expériences de
[Mennella et al. 1999, Mennella et al. 2002, Mennella 2006] qui montrent que des grains car-
bonés non hydrogénés font apparaitre les bandes de vibration des C-H aliphatiques lorsqu’ils
sont exposés a un flux d’atomes d’hydrogéne, et que ce processus pourrait étre assez rapide
dans les conditions du MIS diffus. Une bande d’absorption autour de 3.4 um a été observée
par [Lequeux & Jourdain de Muizon 1990] et [Chiar et al. 1998] dans le spectre de la nébuleuse
protoplanétaire CRL 618. Cette bande, observée dans I’enveloppe d'une étoile évoluée, posséde
un profil trés similaire & celui observé dans le milieu interstellaire diffus. Cette observation a
parfois été interprétée comme une preuve de la formation d’a—C:H dans les enveloppes circum-
stellaires, il est en fait probable que la bande observée vers CRL 618 soit due & la présence de
petits hydrocarbures en phase gazeuse [Cernicharo et al. 2001b, Cernicharo et al. 2001a].

Les carbones amorphes hydrogénés du milieu interstellaire sont soumis a différents pro-
cessus énergétiques qui peuvent les faire évoluer. L’étude de ces mécanismes d’évolution, no-
tamment en laboratoire grace a des analogues de cette composante de la poussiére, devient
alors essentielle. Plusieurs processus énergétiques interstellaires ont pour effet de détruire les
poussiéres hydrocarbonées aliphatiques et leurs signatures spectrales, par exemple en déshydro-
génant ces matériaux. Ainsi, ’exposition au rayonnement UV [Mennella et al. 2001], aux rayons
cosmiques [Mennella et al. 2003|, a de fortes températures [Duley 1996, Scott & Duley 1996,
Dartois et al. 2005] font évoluer les carbones amorphes hydrogénés en modifiant la structure
du matériau, par exemple en réduisant leur contenu en hydrogéne, en augmentant les rapports
CH,/CHjs et sp?/sp, ... L’évolution de ces matériaux avec les conditions de I'environnement
dans lequel ils se trouvent doit étre reflétée par leur spectre d’absorption dans l'infrarouge.
Les processus énergétiques interstellaires doivent donc permettre d’expliquer la disparition
des bandes d’absorption des C-H aliphatiques dans les nuages denses. Cette altération peut
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mener dans certaines conditions & la formation d’autres formes de matiére carbonée. Ainsi,
[Scott & Duley 1996]) et [Duley 2000| discutent les liens possibles entre a—C:H et PAH inter-
stellaires.

3.7 Analogues de laboratoire

La bande a 3.4 pum a trés rapidement été identifiée comme celle des modes d’élongation
des liaisons C-H d’un matériau organique contenant des groupements aliphatiques (-CHa-
et -CHj). A la suite de la découverte de cette signature et au cours des 30 derniéres an-
nées, différentes équipes ont tenté de préciser 'origine de cette bande interstellaire. Comme
[Pendleton et al. 1994] 'ont souligné, de nombreux matériaux avec d’abondants groupements
-CHs- et -CHj3 ont un spectre IR ressemblant a ceux observés dans le MIS diffus. De trés nom-
breux matériaux ont ainsi été proposés comme analogues de cette composante interstellaire.
Tous ces candidats étaient au début proposés sur la base d'un accord avec la bande a 3.4 pm.
Comme nous ’avons vu dans ce chapitre, des contraintes plus fortes sur ce matériau inter-
stellaire ont ensuite été apportées par I'infrarouge moyen rendu accessible par les télescopes
spatiaux. Plusieurs analogues ont ainsi été écartés. Aujourd’hui, il existe un consensus concer-
nant le fait que ce sont des carbones amorphes hydrogénés qui sont responsables des bandes
d’absorption a 3.4, 6.85 et 7.25 um largement observées dans le milieu interstellaire diffus de
la Voie Lactée et de galaxies distantes.

Les carbones amorphes hydrogénés décrivent cependant une large gamme de matériaux,
différant par leur degré d’hydrogénation, leurs rapports CH,/CHs, sp?/sp?, etc. Différents
analogues de laboratoire compatibles avec les observations interstellaires, produits par diffé-
rentes techniques et portant différents noms, reproduisent donc plus ou moins bien les spectres
du MIS diffus. Les différents matériaux qui ont été ou sont proposés comme analogues de
cette composante interstellaire sont revus dans cette section (voir aussi [Pendleton et al. 1994,
Pendleton & Allamandola 2002]).

Bactéries E. coli

Parmi les premiers candidats proposés pour expliquer la bande interstellaire a 3.4 pm alors
fraichement découverte, méme le spectre de bactéries E. coli a été comparé a cette signature
interstellaire [Hoyle et al. 1982]. Cela montre bien qu’avec les données disponibles a I’époque, de
qualité assez faible et sans les contributions a plus grandes longueurs d’onde, une grande variété
de matériaux contenant des groupements aliphatiques -CHs- et -CHj3 pouvait reproduire la
bande observée vers le centre galactique. Comme "ont montré [Pendleton & Allamandola 2002],
le spectre de cette matiére organique complexe d’origine biologique n’est en fait pas compatible
avec les observations, que ce soit autour de 3.4 pm ou aux plus grandes longueurs d’onde.

Matériaux météoritiques
La grande similarité entre la bande interstellaire centrée a 3.4 yum et celle présente dans la ma-
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tiere organique insoluble (IOM pour Insoluble Organic Matter) des météorites carbonées Mur-
chison et Orgueil fut aussi remarquée [Knacke 1977, Ehrenfreund et al. 1991, Pendleton et al. 1994].
Cependant, les fortes absorptions a basses fréquences et autour de 3.3 pum de ces extraits météo-
ritiques [Wdowiak et al. 1988, Pendleton & Allamandola 2002], non observés dans les spectres
du MIS diffus, impliquent une structure différente (beaucoup plus aromatique et avec une frac-
tion d’oxygéne importante) de celle de la matiére aliphatique interstellaire [Dartois et al. 2004a].
Cela montre bien I'importance de comparer ’ensemble des bandes présentes dans les spectres
IR, et de ne pas se contenter de I'accord spectral sur une gamme réduite de longueurs d’onde.
Un lien entre ces deux matériaux extraterrestres n’est pas impossible, mais ’essentiel de 'TOM
des météorites carbonées est une phase différente des porteurs de la bande interstellaire a 3.4

L.

Résidus produits a partir de glaces contenant majoritairement de ’eau

Une large gamme de matériaux organiques peut étre produite a partir de glaces de diverses
molécules (H,O, CH30H, CO, NHg, ...) en diverses proportions. L’irradiation de ces glaces,
constituées majoritairement d’eau et représentant celles présentes dans les nuages interstellaires
denses, par des photons UV [Allamandola et al. 1988, Bernstein et al. 1995, Greenberg et al. 1995]
ou par des ions énergétiques [Moore & Donn 1982, Strazzulla et al. 1995] produit un résidu or-
ganique stable & température ambiante.

Ces analogues ont été proposés pour correspondre avec la bande interstellaire a 3.4 pm. Ils
ne sont cependant pas compatibles avec les observations du MIS diffus car les bandes d’ab-
sorption de ces résidus sont trop fortes dans I'IR moyen, notamment a cause d'un contenu
important en oxygéne. De plus, le profil de la bande a 3.4 pm interstellaire n’est pas bien
reproduit par les résidus formés a partir de glaces contenant majoritairement de 'eau car la
présence importante de groupements électrophyles adjacents aux groupements méthyle et mé-
thyléne perturbe le profil de la bande a 3.4 pm.

Les analogues présentés ci-dessus ne sont donc pas compatibles avec ’ensemble du spectre de
la composante aliphatique de la poussiére hydrocarbonée. Les matériaux présentés ci-dessous
font partie d’une autre classe d’analogues. Méme s’ils sont différents les uns des autres, ils
peuvent tous étre considérés comme des carbones amorphes hydrogénés, produits par diffé-
rentes méthodes expérimentales. Contrairement aux résidus formeés a partir de glace contenant
majoritairement de 1’eau, ces matériaux sont compatibles avec les spectres observés dans le MIS
diffus (méme si certains reproduisent mieux les bandes des CH aliphatiques et leurs intensités
relatives que d’autres).

Matériaux carbonés formés a partir de carbone solide

Les atomes de carbone de ces analogues sont apportés par un morceau de carbone solide
(carbon rod en anglais) sous forme de graphite par exemple. Ce carbone solide peut étre va-
porisé par différentes méthodes : [Schnaiter et al. 1998| font chauffer un barreau de carbone
jusque sa température de sublimation, tandis que [Mennella et al. 1999, Mennella et al. 2003]
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et [Duley 1994, Scott & Duley 1996, Scott 1997] obtiennent une vapeur de carbone par ablation
laser ou en formant un arc électrique sur des électrodes de carbone. Pour obtenir un matériau
hydrogéné, ces expériences sont menées sous une atmosphére contenant de I’hydrogéne, ou bien
les solides formés sont ensuite exposés a un flux d’atomes d’hydrogeéne.

Matériaux carbonés formés par plasma
Un plasma formé a partir de gaz d’hydrocarbures peut permettre de condenser des solides
constitués d’atomes de carbone et d’hydrogéne. Plusieurs équipes utilisent ce processus pour
produire des analogues des poussieéres carbonées aliphatiques. Le plasma est généré par une
décharge électrique [Lee & Wdowiak 1993, Furton et al. 1999] ou par une décharge micro-onde
[Sakata et al. 1992, Wada et al. 2009]|. Les matériaux synthétisés par [Sakata et al. 1992] et
[Wada et al. 2009] sont appelés par les auteurs QCC pour Quenched Carbonaceous Condensate.
La plupart de ces analogues sont obtenus a partir de méthane mais d’autres gaz peuvent
étre utilisés comme précurseurs, comme par exemple les molécules aromatiques de naphtaléne
(CyoHg) utilisées par [Lee & Wdowiak 1993].

Cette méthode de production est celle que j’ai utilisée au cours de cette thése pour produire
des a—C:H analogues des poussiéres hydrocarbonées aliphatiques [Godard & Dartois 2010].
Cette technique expérimentale sera donc discutée au chapitre 5.

Photoproduction de matériaux carbonés a basse température

Des analogues d’a—C:H interstellaires peuvent étre synthétisés par déposition lente de précur-
seurs hydrocarbures a basse température avec une irradiation UV simultanée [Dartois et al. 2004b,
Dartois et al. 2005]. Une fois l'irradiation/co-déposition terminée, I’échantillon est remonté &
température ambiante, permettant ainsi aux radicaux et molécules éventuellement piégés dans
la structure du film de s’évaporer. Le matériau résiduel issu de cette photolyse est un a-C:H
dont le spectre ressemble beaucoup & celui observé dans le milieu interstellaire diffus. Les
conditions de formation de ces analogues ressemblent & celles du MIS diffus en terme de tem-
pérature et de dureté du rayonnement UV, et simulent la recombinaison de radicaux a basse
température.
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Nous avons vu au chapitre précédent la contribution des carbones amorphes hydrogénés
parmi les poussiéres interstellaires. Ces matériaux présents dans le MIS diffus sont notamment
tracés au travers de la bande d’absorption observée a 3.4 um. La profondeur optique de cette
signature le long des différentes lignes de visée sondant le milieu interstellaire local semble
corrélée a l'extinction visuelle produite par I'ensemble des poussiéres (cf. §3.2.1). Cependant,
les observations en direction du centre galactique, ot une profonde bande & 3.4 pm est observée,
suggérent une distribution non homogeéne des a—C:H dans la Galaxie.

Dans ce chapitre, je m’intéresserai a cette problématique de la distribution galactique des a—
C:H, au travers de 'observation de la bande & 3.4 um le long de la ligne de visée particuliére vers
IRAS 18511-+0146. Ces travaux ont fait 'objet d'un article soumis dans le journal Astronomy
€9 Astrophysics en mai 2011 [Godard et al. 2011b].
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4.1 Introduction

Une intense bande d’absorption a 3.4 um a été détectée vers 1'étoile en formation IRAS
18511+0146 par [Ishii et al. 1998]. [Ishii et al. 2002 ont ensuite obtenu un spectre de meilleure
résolution (R = A/AX ~ 1400, alors que pour le spectre obtenu par [Ishii et al. 1998] la ré-
solution spectrale était R ~ 250 ) de cette ligne de visée située a 34° du centre galactique et
proche du plan du disque galactique. La profondeur optique de la bande a 3.4 ym dans cette
direction est 'une des plus fortes détectées dans la Voie Lactée en dehors du centre galactique
(|Ishii et al. 2002] obtiennent 7 ~ 0.8 — 0.9 en direction IRAS 18511).

La bande d’absorption a 3.4 um est située sur ’aile d’'une bande a 3.1 pm attribuée a la glace
d’eau. Comme pour le centre galactique, ces deux signatures sont observées vers la source IRAS
1851140146, mais trouvent leur origine dans des régions différentes le long de la ligne de visée.
La bande de la glace d’eau provient du nuage moléculaire dans lequel est enfouie la proto-étoile
IRAS 18511+40146. La bande & 3.4 pum est associée aux carbones amorphes hydrogénés présents
dans le milieu interstellaire diffus en avant-plan de la source IRAS 18511+0146. L’extinction
visuelle Ay due au MIS diffus le long de la ligne de visée est estimée (a partir de la distance
de la source et de I'extinction interstellaire moyenne) a environ 7 mag. La profondeur optique
observée a 3.4 um apparait alors anormalement élevée pour cette extinction, environ trois fois
plus forte que la profondeur optique prédite par la corrélation linéaire entre 7 et Ay observée
auparavant dans le MIS local (Ay /734 =~ 250, [Pendleton et al. 1994]). Il semble donc essentiel
d’explorer plus en détails la structure du milieu interstellaire diffus sondé par cette ligne de
visée.

Grace a des observations multi-longueurs d’onde de cette source et son environnement
proche, [Vig et al. 2007| ont montré que cette source est associée a un amas d’étoiles brillantes,
dont seulement la plus intense (IRAS 18511+0146) a été observée par [Ishii et al. 1998] et
[Ishii et al. 2002|. Les observations présentées dans ce chapitre utilisent ces sources proches les
unes des autres pour sonder différentes lignes de visée du MIS diffus associé a cette direction.
Le but est d'une part de confirmer la profondeur de la bande a 3.4 um observée en direction
d’TRAS 18511+0146, et d’autre part de tester une éventuelle variation spatiale des a—C:H entre
les différentes lignes de visée proches observées.

Les observations ainsi que la réduction des données seront expliquées dans la section 4.2.
Les spectres obtenus seront présentés au §4.3. Nous discuterons la distance et ’extinction vers
IRAS 18511+0146 dans la section 4.4 afin d’interpréter la profondeur de la bande & 3.4 pum
observée dans la section 4.5. Les conclusions de ce travail seront données dans la section 4.6.

4.2 Observations et réduction des données

Les observations ont été effectuées avec I'instrument NIRI (near-infrared imager/spectrograph,
[Hodapp et al. 2003]) du télescope Gemini de I'hémisphére nord situé au sommet du Mauna
Kea & Hawai. Les spectres ont été acquis entre 2.95 et 4.15 pum, en mars et mai 2009, dans
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FIGURE 4.1 — Image de la région autour d’IRAS 1851140146 et des sources obser-
vées. Le champ représenté est celui observé dans la bande K, disponible dans le catalogue
2MASS. Les coordonnées indiquées sont les coordonnées J2000.

de bonnes conditions météorologiques, et avec une résolution spectrale de R ~ 690 (fente de
0.477). Le tableau 4.1 présente les caractéristiques de ces observations.

Cingq lignes de visée en direction de différentes sources dans la région de la proto-étoile IRAS
18511+0146 (aussi appelée Mol 75 ou RAFGL 5542) ont été observées. Seules trois des sources
observées ont un rapport signal/bruit suffisant pour étre exploitables dans 'analyse. Ces trois
sources sont appelées S7, S10 et S11 d’aprés la nomenclature adoptée par [Vig et al. 2007] (cf.
tableau 2 et Fig. 5 de cet article). La source S7 est la plus brillante de 1’amas et correspond
a IRAS 1851140146, la source observée par [Ishii et al. 1998] et [Ishii et al. 2002|. Les infor-
mations concernant la position et les magnitudes de ces sources sont données dans le tableau
4.2.

Pour chacune des sources observées (S7, S10, S11 et les étoiles de référence associées), les
données se présentent sous forme de tableaux (1024x1024) dont I'une des dimensions corres-
pond a la décomposition spectrale, et 'autre est la dimension spatiale du ciel le long de la fente.
Chacune de ces “images” est corrigée des mauvais pixels! en interpolant sur les pixels voisins,
et est divisée par 'image d’'un champ plat uniforme de U'instrument (flat). La soustraction du
fond de ciel (signal dans la fente en dehors de la source) est effectuée grace a la technique du
“stare-nod” dans laquelle la position de la source dans la fente est trés légérement décalée (de
4” dans ce cas) entre chaque image, en alternant entre deux directions observées A et B. Le
télescope acquiert alors de nombreuses images en suivant une séquence de 4 images successives
ABBA. Les paires d’images (A,B) sont assemblées en soustrayant B a A. Le fond de ciel, com-

1. Les positions des mauvais pixels sont déterminées a partir de I'image du champ plat.



Source | Date d’observation

Temps d’exposition

Etoile de référence

(s) Nom Type spectral  T.;r  my
ST 12 Mars 2009 240 HIP 89601 F2v 6980  5.80
S10 19 Mai 2009 2880 HIP 95253 F6V 6340° 5.15
S11 7 Mai 2009 7200 HIP 89601 F2V 6980*  5.80

* |Boesgaard & Tripicco 1986]
b |Balachandran 1990

TABLE 4.1 — Log des observations. Pour chaque source, la date de 'observation, le temps d’intégration total, et les
informations utilisées pour 1'étoile de référence (son nom, son type spectral, sa température de corps noir (en Kelvin), et

sa magnitude dans la bande L) sont indiqués.

Source | Position (J2000)
a )

(deg)  (deg) (mag)

Magnitude Palomar

Magnitude Spitzer-IRAC

H Ks 3.6 pm 4.5 pm 5.8 pm
(mag) (mag) (mag) (mag) (mag)

ST 283.4079 1.8418 13.43+0.04 9.30£0.03

S10 | 283.4099 1.8375
S11 | 283.4113 1.8370

175+£0.2

6.61 £0.03 - -
15.00£0.03 11.114+£0.01 7.56+0.08 6.6+0.2 5.65£0.05 4.95£0.07
12.77£0.02 7.61£0.05 63+£0.2 5.11+0.04 4.32+0.04

TABLE 4.2 — Sources observées autour d’IRAS 18511+0146. Ces informations sont issues de la Table 2 de
[Vig et al. 2007|. L’ascension droite « et la déclinaison § de chaque source sont indiquées. Les magnitudes dans le proche
et moyen infrarouge sont obtenues a partir de données du Palomar observatory (bandes J, H et Kg a4 1.25, 1.65 et 2.2 um)
et de l'instrument IRAC du télescope spatial Spitzer (4 bandes a 3.6, 4.5, 5.8 et 8.0 um). Les images IRAC de la source

S7 sont saturées.
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mun a A et B, est ainsi soustrait. Les paires A-B sont ensuite additionnées afin d’obtenir une
image finale, dans laquelle le signal de la source est positif pour la position A et négatif pour
la position B (les termes “spectre positif” et “spectre négatif” seront utilisés dans la suite pour
désigner cette séparation en deux lots de données due au nodding).

L’extraction des spectres contenus dans cette image finale est effectuée en intégrant le
signal sur sa dimension spatiale et les spectres positif et négatif sont combinés. La calibration
en longueur d’onde est effectuée en utilisant les absorptions telluriques par comparaison avec
un spectre de I'atmospheére calibré. La correction de l'extinction atmosphérique est obtenue
en divisant le spectre de la source par celui d'une étoile de référence observée la méme nuit.
L’étoile de référence est observée immédiatement avant ou aprés la source de ’amas associé
a IRAS 1851140146, et est choisie de fagon a ce que les “masses d’air” (variable indiquant la
masse d’air ou épaisseur d’atmospheére traversée) soient similaires 2.

L’étoile de référence, choisie parmi des étoiles de la séquence principale, est aussi utilisée
pour effectuer la calibration en flux du spectre obtenu. Le spectre de la source, divisé par
celui de I'¢toile de référence, est multiplié par un spectre de corps noir de température 7T, ¢y,
la température effective de I'étoile de référence (cf. Tableau 4.1), et calibré sur son flux dans
la bande L. Ces flux sont obtenus & partir de la couleur K-L associée au type spectral de
'étoile de référence |[Tokunaga 2000| et de la magnitude dans la bande K mesurée par 2MASS
[Cutri et al. 2003]. Des raies d’absorption de I'hydrogéne atomique n’ont pas été corrigées dans
le spectre de I'étoile de référence, donnant lieu a d’apparentes raies d’émission a 3.04 um (H I
Pfe), 3.30 pm (H I P£5), 3.74 pm (H I Pfy), et 4.05 um (H I Brav) (et d’autres raies plus faibles
4 3.69 pm (H I Hulg), 3.82 pm (H I Hul6), 3.91 pm (H I Hul5), et 4.02 pm (H I Hul4)).

4.3 Reésultats

4.3.1 Spectres observés : contributions des MIS diffus et denses

Les spectres de S7, S10 et S11, obtenus aprés la réduction, sont présentés dans les Figures
4.2 et 4.3. L’absorption a 3.4 um se superpose a l'aile de la large bande d’absorption de la
glace d’eau a 3.1 pym. Un continuum local pour la bande & 3.4 pm, incluant la bande de la
glace, est représenté par la ligne en tirets sur la Figure 4.3 (ajustement polynomial du spectre
en dehors de 3.3-3.6 um). Pour chaque source, la profondeur optique de la bande autour de 3.4
pm est obtenue en divisant le spectre observé par ce continuum, et représentée sur la Fig. 4.4
(trait plein noir). Le maximum 7,; de chacune de ces profondeurs optiques est indiqué dans le
Tableau 4.3. Dans la section 4.3.2, nous verrons que la valeur 7;,; observée est la somme d’une
profondeur optique 734, produite par les carbones amorphes hydrogénés présents dans le MIS
diffus, et de 7347, associée a une bande sous-jacente centrée a 3.47 um, produite dans les nuages
denses. A cause de la superposition de ces bandes dans les lignes de visée observées sondant a

2. Une éventuelle différence de masse d’air entre la source de I'amas et 1’étoile de référence est cependant
envisagée et corrigée en minimisant les variations du spectre dues aux absorptions telluriques.
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la fois du MIS diffus et dense, il est nécessaire d’estimer la contribution de la bande & 3.47 um
pour obtenir le profil et la profondeur optique de la bande a 3.4 pm.

4.3.2 La bande d’absorption a 3.47 ym : la contribution des nuages
denses

Nous avons vu a la section 3.2.2 qu'une bande large et sans structure a 3.47 um est observée
dans les régions interstellaires denses et que sa profondeur optique 7347 est corrélée a celle de
la glace d’eau 73 ;. [Brooke et al. 1999] ont observé la corrélation suivante :

Etant donné que les lignes de visée observées sondent a la fois du milieu diffus et dense,
une bande a 3.47 pum doit contribuer aux spectres de S7, S10 et S11. La corrélation établie par
[Brooke et al. 1999 est utilisée pour soustraire cette bande aux profondeurs optiques observées.
La profondeur optique de la bande de la glace d’eau est d’abord mesurée. Comme nos données
ne nous permettent pas de connaitre le continuum de part et d’autre de la bande de la glace di-
rectement, des observations photométriques de S7, S10 et S11, déterminées par [Vig et al. 2007|
a partir de données obtenues a I'observatoire Palomar et par I'instrument IRAC du satellite
Spitzer, sont utilisées pour déterminer le continuum sous-jacent de la bande a 3.1 um. Pour
S7, les données de [Ishii et al. 1998] (instrument PASP2 du Mount Lemmon Observing Facility
et Wyoming Infrared Observatory) sont aussi utilisées. Ces données et les continuums déduits
sont indiqués sur la Figure 4.2. Pour évaluer les incertitudes sur la profondeur de la bande de
la glace d’eau, deux continuums différents sont déterminés (par une fonction de corps noir en
violet, et par une interpolation spline en orange). Les valeurs de 73 et les incertitudes cor-
respondantes apparaissent dans le Tableau 4.3. L’équation 4.1 est alors utilisée pour déduire
les valeurs de 7347 et des incertitude associées. Sur la Figure 4.4, la bande correspondante est
représentée par une gaussienne centrée en 3.47 pum, de 0.1 pum de largeur a mi-hauteur, et de
profondeur 7347 (courbe en tirets noirs). La courbe épaisse rouge correspond a la soustraction
des valeurs représentées par les tirets aux valeurs de la courbe noire en trait plein, et représente
la profondeur optique de la bande a 3.4 pum, due uniquement au MIS diffus. Les différentes
profondeurs optiques maximales sont données dans le Tableau 4.3. On peut donc conclure que
les profondeurs optiques de la bande & 3.4 pm sont similaires vers ces trois sources (~ 0.07) et
sont parmi les plus fortes observées dans la Voie Lactée en dehors du centre galactique.

La courbe rouge présente une sous-structure qui correspond bien aux différents modes
d’élongation des liaisons C-H aliphatiques (indiqués sur le Fig. 4.4 par les lignes verticales
pointillées). La Figure 4.5 de gauche montre une comparaison de la bande & 3.4 pum observée
en direction de S7 (spectre avec le meilleur signal /bruit parmi les trois sources observées) avec
celle détectée vers différentes sources du centre galactique. L’accord de la position et de 'inten-
sité relative de ces modes entre ces différentes directions confirme que cette bande d’absorption
est bien due aux carbones amorphes hydrogénés du MIS diffus, et qu'une éventuelle sous- ou



4.3. Résultats

73

S7
LT T T T T
[ SVig et al. (3007) : Palomar data 1
[oOlIshii et al. (1998) : MLOF + WIRO data 1
L AR d
7 R
'.'E' 107 58 ° E
& F e ]
= [ ]
A ; ]
> -
= sl
0 -7 e -
g 107 E
o [ ]
% [ ]
2 [ ]
=
®
1078 L L L L L L
1.5 2.0 2.5 3.0 3.5 4.0
Wavelength A (um)
S10
oVig et al. (2007) : Palomar + Spitzer~IRAC dala
1077
E [
E. L
E
> 10-B; .
= £
] [
5 [
o [
v L
2
= L j
10771 @ 4
C P Y B B P R B R
1.5 2.0 2.5 3.0 3.5 4.0
Wavelength A (um)
S11
[ oVig et’al. (2007) : Palomar + Spitzer—IRAC data |
1077 A
E : ]
E. . -
E 1o0° <
[ E ]
2 b & ]
§
o 107°F E
w E ]
E F 1
= [ ]
1070 A é‘ e e 1 3
1.5 2.0 2.5 3.0 3.5 4.0
Wavelength A (um)
FIGURE 4.2 — Spectres observés vers les
sources S7, S10, and S11 et continuum

local de la bande & 3.1 ym. Les diamants
bleus et les carrés rouges représentent les don-
nées issues de [Vig et al. 2007] (Palomar et
Spitzer-IRAC) et [Ishii et al. 1998] (MLOF et
WIRO), respectivement. Les courbes en poin-
tillés sont les continuum adoptés pour déter-
miner la profondeur optique de la bande de la
glace d’eau a 3.1 pm (deux ajustements diffé-
rents sont en violet et en orange).

2.6x107°f
2.4x107®
2.2x107®
2.0x107®

1.8x107®

Flux density F, (W.m™.m™)

1.6x107®

1 1 1 1 1
3.4 3.6
Wavelength A (um)

3.0

S10
LI e B B S B |

8x107®

6x1078

4x1078

Flux density F, (W.m™.m™)

2x1078

1 " " " 1 " " 1 " " " 1 " " " 1
3.4 3.6
Wavelength A (um)

S11

6x1078

4x107®

2x1078

Flux density F, (W.m™.m™)

1

3.8

3.0 3.2 3.4 3.6

Wavelength A (um)

4.0

FIGURE 4.3 — Spectres observés vers les
sources S7, S10, and S11 et continuum
de la bande a 3.4 ym. Les tirets représentent
le continuum local pour la bande a 3.4 pm.
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Source T31 T3.47 Trot T3.4

(Eq. 4.1) (= Tiot — T3.47)
S7 0.36 = 0.08 0.008 & 0.007 0.073 £0.005 0.065 4 0.012
S10 1.00 £0.08 0.029 £0.009 0.093 +0.008 0.064 £ 0.017
S11 1.60 £0.02 0.049 £0.010 0.119+0.012 0.070 £0.020

TABLE 4.3 — Profondeur optique des différentes bandes d’absorption de chaque ligne
de visée. 131 et 73, sont déterminés directement & partir des spectres observés et divisés par
le continuum associé. 7347 est estimé a partir de la profondeur de la glace d’eau 737 et de
I'équation 4.1 déterminée par [Brooke et al. 1999|. 754 résulte de la soustraction 7y, — 7347
(Fig. 4.4).

0.10 ™™ ‘ ‘ "'S7 (Ishii et al 2002)
S7 (this work)
0.08 S10 (this work)

Optical Depth T

Normalized Optical Depth 7

3.3 3.4 3.5 3.6 3.2 3.3 3.4 3.5 3.6 3.7 3.8
Wavelength A (um) Wavelength A (um)

FIGURE 4.5 — Comparaison du profil de la bande a 3.4 ym observée vers différentes
sources. Pour tous ces spectres, la contribution de la bande & 3.47 pm a été estimée et retirée.
A gauche : L’absorption observée vers IRAS 1851140146 (S7) est comparée a celle observée
vers les sources du centre galactique, Sgr A* et GCS3. Les données en direction du centre
galactiques sont issues de [Chiar et al. 2000|. A droite : Les bandes a 3.4 pm détectées vers
S7, S10, et S11 (ce travail) sont tracées avec celle observée vers IRAS 1851140146 (S7) par
[Ishii et al. 2002].

sur-correction de la bande a 3.47 pm (qui est une bande sans structure) ne devrait pas étre
importante.

La Figure 4.5 de droite montre une comparaison de la bande pour chaque source observée
(S7, S10, S11) ainsi qu’une comparaison avec 'observation de la source S7 par [Ishii et al. 2002].
Les deux observations de la source S7 sont comparables, au bruit prés. Les profils de S10 et S11
apparaissent légérement différents de celui de S7, et de ceux vers le centre galactique. Cepen-
dant, le nombre trop faible de sources observées vers cet amas et le rapport signal/bruit non
suffisamment élevé pour atteindre un tel degré de comparaison ne permettent pas de clairement
discuter une différence de profil et un éventuel rapport CH,/CHjs plus fort vers certaines de ces
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sources. Il serait cependant trés intéressant d’observer un nombre plus important de sources de
I’amas avec un meilleur rapport signal sur bruit pour évaluer la pertinence de ces différences
potentielles.

4.4 Distance et extinction vers IRAS 18511-+0146

Pour pouvoir interpréter cette forte bande d’absorption, il est nécessaire de connaitre 1’ex-
tinction due au milieu diffus en direction de I'amas associé a la source IRAS 18511+0146. La
connaissance de la distance jusqu’a cet amas donnerait une bonne indication sur l’extinction
associée. Les différentes méthodes de mesure de cette distance sont passées en revue.

4.4.1 Distance déduite de la rotation galactique

La distance d'une source peut étre estimée grace a sa vitesse radiale, on parle dans ce cas
de distance cinématique. On suppose alors que la vitesse radiale vsg (local standard of rest)
observée en direction d’une source (c’est-a-dire la projection de sa vitesse le long de la ligne de
visée) est due a la rotation circulaire de cette source dans la Galaxie®. La détermination de la
distance cinématique nécessite donc la mesure de sa vitesse radiale vy sg au travers du décalage
Doppler d'une raie moléculaire. Il est possible de calculer la vitesse angulaire w de cette source
a partir de ses coordonnées galactiques [ et b et de la mesure de vy gg (cf. [Brand & Blitz 1993]).
La distance galactocentrique R peut alors étre déterminée au moyen d’une courbe de rotation
(i.e. w en fonction de R, e.g. [Brand & Blitz 1993]). Les valeurs de visr associées a IRAS
18511+0146 sont dans la gamme 55 - 60 km/s [Molinari et al. 1996, Watt & Mundy 1999,
Brand et al. 2001, Araya et al. 2004, Kurtz et al. 2004, Zhang et al. 2005, Fontani et al. 20006,
Pandian et al. 2007, Araya et al. 2007, Fontani et al. 2010]. Cela correspond & une distance ga-
lactocentrique R ~ 5.5 — 6 kpc. Pour les sources situées dans la partie interne de la Galaxie
(celles ayant une valeur de R inférieure & 8 kpc environ, la distance galactocentrique du So-
leil) comme TRAS 1851140136, il existe deux distances possibles (intersections de la ligne de
visée avec le cercle de rayon R autour du centre galactique). Cette ambiguité de la distance
cinématique est parfois difficile & résoudre. Un schéma décrivant le principe de la mesure de la
distance cinématique est présenté sur la Figure 4.6. Dans le cas de la source IRAS 1851140146,
la distance proche vaut 3.9 kpc et correspond a la premiére intersection de la ligne de visée avec
le bras du Sagittaire. La distance lointaine (i.e. la deuxiéme intersection) est située a 10-10.5
kpc.

[Molinari et al. 1996] ont été les premiers a associer une distance a la source IRAS 18511+40146.
Dans leur étude, la résolution de I’ambiguité entre les distances proche et lointaine est basée
sur le critére de la hauteur de la source par rapport au plan galactique. La distance lointaine
peut étre exclue lorsqu’elle implique une hauteur bien au-dessus du plan galactique, car la dis-

3. On considére en général que les vitesse radiale observée ont des déviations inférieures a 10 km/s par
rapport & un mouvement purement circulaire.
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FIGURE 4.6 — Schéma illustrant I’ambiguité de la distance cinématique. La réparti-
tion des nuages moléculaires du premier quadrant de la Galaxie est représentée (vue de face)
[Solomon & Rivolo 1989] et fait apparaitre les bras de la Voie Lactée. Le symbole ® représente
la position du Soleil. La ligne de visée vers IRAS 18511-+0146 est représentée en rouge. Les
deux positions possibles ayant la méme valeur de vygg (distances proche et lointaine) sont
indiquées.
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tribution des sources diminue rapidement en s’éloignant de ce plan. Cependant, pour certaines
sources comme IRAS 18511+0146, ce critére ne permet pas de résoudre 'ambiguité. Pour ces
sources, les auteurs choisissent arbitrairement la distance proche. Il faut donc trouver d’autres
arguments pour espérer résoudre 'ambiguité de la distance cinématique de la source IRAS
18511+0146.

4.4.2 Distance et extinction déduites de diagrammes couleur-couleur

L’extinction interstellaire peut étre estimée en utilisant un diagramme couleur-couleur. Le
diagramme (J — H)—(H — K) des sources situées autour d’IRAS 1851140146 et issues du cata-
logue 2MASS All-Sky Point Source est représenté sur la Figure 4.7. En haut sont représentées
les lignes de visée qui se situent dans un rayon de 50” autour d’IRAS 18511+0146. L’évolution
due & une extinction interstellaire croissante est indiquée par les fléches qui correspondent a
la loi d’extinction donnée par |Rieke & Lebofsky 1985|. Les étoiles de la séquence principale
sont situées entre les lignes en tirets rouges. Les positions des étoiles (de la séquence principale
et géantes) qui ne subiraient aucune extinction sont indiquées par les croix vertes. Celles des
mémes étoiles éteintes par Ay = 5 sont représentées par les croix rouges. Les sources situées a
droite de la bande des étoiles de la séquence principale (dont les trois sources S7, S10 et S11)
présentent un excés infrarouge local et leur extinction due au MIS diffus en avant-plan n’est
pas directement accessible.

A partir de ce diagramme couleur-couleur, la position des étoiles de la séquence princi-
pale observées aux alentours d’'TRAS 18511+0146 permet d’estimer l'extinction visuelle due
au milieu interstellaire diffus sondé le long de ces lignes de visée. En comparant la posi-
tion des sources de la séquence principale (points noirs entre les tirets rouges) avec les po-
sitions données par [Bessell & Brett 1988| (pour Ay = 0) et la loi d’extinction interstellaire
de [Rieke & Lebofsky 1985], on estime une extinction visuelle de Ay, = 5 4 2 pour ces étoiles.
L’extinction interstellaire moyenne dans la Galaxie étant de 1.8 mag/kpc [Whittet 1992], cette
valeur de Ay favorise la distance proche pour IRAS 18511+0146.

Dans le diagramme du bas, ol les sources sont étendues a un rayon de 150" autour d’TRAS
1851140146, beaucoup plus de sources sont regroupées dans la bande de la séquence principale
autour d'un Ay de 5, confirmant ainsi la valeur estimée ci-dessus. De plus, des sources rougies
par une extinction plus élevée apparaissent aussi dans la bande de la séquence principale. Une
interprétation raisonnable de la présence de ces sources est qu’elles soient situées au niveau de
lautre intersection du bras du Sagittaire avec la ligne de visée, c¢’est-a-dire a la distance loin-
taine. Pour construire ces diagrammes, nous avons représenté uniquement les sources détectées
dans les trois bandes J, H et Kg et exclu celles ol une limite inférieure existe sur au moins
'une des trois bandes sauf pour S10 et S11 (cf. Tableau 4.2). Cependant, I'ajout de ces sources,
dont seulement une limite sur la couleur est connue, est aussi cohérent avec la présence de deux
groupes de sources ayant des extinctions visuelles de 5 et 18 magnitudes environ, c’est-a-dire
correspondant aux distances proche et lointaine avec un rapport extinction/distance de environ
1.8 mag/kpc.
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FIGURE 4.7 — Diagramme couleur-couleur (J—H)—(H — K) de sources autour d’IRAS
18511+0146. En haut : Les sources a I'intérieur d’un rayon de 50” autour d’IRAS 18511+0146
dont les magnitudes JHKg sont obtenues dans le catalogue 2MASS All-Sky Point Source sont
représentées par les points noirs. Les lignes en tirets rouges délimitent la bande de ’extinction
des étoiles de la séquence principale. Le déplacement dans ce diagramme du & une extinction
interstellaire de Ay = 5 est indiqué par la fleche rouge |Rieke & Lebofsky 1985]. L’empla-
cement des étoiles de la séquence principales non rougies est représenté par les croix vertes
[Bessell & Brett 1988], et les croix rouges sont les mémes étoiles rougies par Ay, = 5. En bas :
Méme diagramme qu’en haut avec les sources a I'intérieur d’un rayon de 150" autour d’TRAS
1851140146. Un vecteur d’extinction visuelle Ay = 18 et les étoiles de la séquence principale
éteintes par cette méme valeur sont représentés en bleu.
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4.4.3 Autres arguments

Comparaison des différentes vitesses le long de la ligne de visée

Un autre argument qui pourrait permettre de lever 'ambiguité sur la distance jusqu’a IRAS
18511 est lié a la recherche de raies d’absorption atomiques ou moléculaires du gaz présent
le long de la ligne de visée en avant-plan de la source observée. En principe, c’est la matiére
présente devant la source, localement plus brillante que le fond de ciel, qui peut donner lieu a
de I'absorption le long de la ligne de visée. De plus, les vitesses radiales des nuages présents le
long de la ligne de visée entre les distances proche et lointaine sont plus élevées que celle de la
source observée vpgr. La comparaison de vygr de la source avec les autres vitesses observées
et résultant d’absorption du gaz en avant plan peut donc permettre de résoudre 'ambiguité
sur la distance. S’il existe au moins une absorption avec une vitesse radiale v > vy gg, alors
c’est que la source observée se situe a la distance lointaine. Pour observer le gaz en avant-
plan d’une source, des traceurs abondants dans la Galaxie sont recherchés au travers, par
exemple, de la raie a 21lem du gaz HI ou de celle & 6 cm associée au formaldéhyde (HoCO).
Dans le cas d’'TRAS 18511-+0146, aucune absorption de HoCO n’est observée avec une vitesse
plus élevée que le vy sk de la source [Araya et al. 2004, Araya et al. 2007|. Cela semble donc
indiquer la distance proche pour IRAS18511. Cependant, la distance lointaine ne peut pas étre
définitivement exclue parce qu’il est toujours possible d’intercepter une ligne de visée ou le
formaldéhyde est trés peu abondant.

Maser

Le taux de détection des masers décroit lorsque la distance augmente et peut donc fournir
une indication sur la position des sources observées. L’émission d’un maser de méthanol a été
détectée vers IRAS 18511+0146 a 6.7 GHz (maser CH30H de classe 1I) [Pandian et al. 2007,
Fontani et al. 2010] et & 44 GHz (classe I) [Kurtz et al. 2004]. [Fontani et al. 2010] ont recher-
ché des masers de méthanol de classe I et 1T (les masers de méthanol de classe I sont excités par
collision, et ceux de classe II sont excités par le rayonnement IR) dans de nombreuses régions
de formation d’étoiles et ont déterminé le taux de détection en fonction de la distance. Des
masers a 6.7 GHz ont été détectés dans 25% des sources observées situés entre 2 et 6 kpc, le
taux de détection chute a 10% entre 8 et 10 kpc, et aucun maser a 6.7 GHz n’a été observé
parmi les sources situées a plus de 10 kpc. Pour les masers a 44 GHz, le taux de détection des
sources situées entre 2 et 6 kpc vaut entre 30% et 45% et est nul & plus de 8 kpc. Cela suggére
donc la distance proche pour IRAS 18511, méme si encore une fois la possibilité d’un maser
particulierement lumineux a la distance lointaine ne peut pas étre exclue.

Luminosité des sources

La distance lointaine implique une luminosité intrinséque des sources observées plus forte que
celle associée a la distance proche. Nous avons donc vérifié si la luminosité induite par une
distance de 10 kpc environ permet d’exclure cette distance lointaine pour I'amas de protoé-
toiles associé¢ a IRAS 18511. La luminosité bolométrique de la source S7 est 1-2 10 Ly, a la
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distance proche [Molinari et al. 1996, Molinari et al. 2000|. La distance lointaine implique une
luminosité de l'ordre de 10° L, c’est-a-dire que S7 soit équivalente & une étoile de type O.
[Vig et al. 2007] ont estimé les luminosités bolométriques de S10 et S11 entre 10% et 10° L.
La distance lointaine implique que ces sources soient équivalentes a des étoiles de type B. Ces
luminosités sont donc possibles, mais I'association de plusieurs sources si lumineuses n’est pas
fréquente.

Taille de ’amas

Le rayon de 'amas d’étoiles contenant la source IRAS 1851140146 est estimé a environ 0.6-0.7
pc a la distance proche (e.g. [Vig et al. 2007, Faustini et al. 2009]). A une distance de 10 kpc
environ, le rayon de 'amas devient 1.5-1.9 kpc. [Faustini et al. 2009] ont étudié les propriétés
de nombreux amas de protoétoiles (dont IRAS 18511) et ils ont observé un rayon d’amas mé-
dian de 0.7 pc. Un des 23 amas observés a un rayon entre 1.7 et 1.8 pc mais tous les autres
sont plus petits que 1.3 pc. Encore une fois, cet argument ne permet pas d’exclure la distance
lointaine, mais montre que la distance proche est la plus probable.

Bien qu’aucun des éléments discutés ci-dessus ne permette de statuer définitivement sur
I'ambiguité sur la distance cinématique d’'TRAS 1851140146, I’ensemble de ces arguments (ré-
capitulés dans le Tableau 4.4), et la présence d’une majorité d’étoiles de la séquence principale
vers cet amas ayant une extinction visuelle de 5 mag environ, semblent indiquer la distance
proche de 3.9 kpc pour 'amas associé & IRAS 18511+40146. La distance lointaine ne peut pas
étre complétement exclue, mais apparait peu probable car elle nécessiterait a la fois un grand
amas de plusieurs objets trés lumineux, peu de formaldéhyde le long de la ligne de visée entre
les distances proche et lointaine, un maser de méthanol suffisamment intense pour étre dé-
tecté & 6.7 et 44 GHz, et la présence d’étoiles de la séquence principale en avant-plan a la
distance proche, mais pas d’étoiles de la séquence principale détectées aux alentours d’TRAS
18511+4-0146. Dans la suite, nous considérons donc que IRAS 18511-+0146 et les autres sources
associées a cet amas se situent a 3.9 kpc.

Finalement, deux arguments différents nous permettent d’estimer I'extinction visuelle due
au milieu diffus le long des lignes de visée vers IRAS 18511+0146 et les sources S10 et S11
associées.

(i) Les diagrammes couleur-couleur (J — H)—(H — K) de sources ayant des coordonnées treés
proches de celles ’'TRAS 18511+0146 montrent qu’'une majorité des étoiles de la séquence
principale observées sont rougies par une extinction Ay = 5 + 2, laissant supposer une
extinction similaire pour les sources S7, S10 et S11.

(ii) D’autre part, la distance jusqu’a ce groupement de sources étant estimée a 3.9 kpc, la
valeur de 'extinction moyenne observée dans la Galaxie de 1.8 mag/kpc [Whittet 1992]
nous permet de supposer une extinction proche de 7 magnitudes pour IRAS 18511, une
valeur compatible avec l'estimation (i).
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Distance Proche : 3.9 kpc Lointaine : 10-10.5 kpc
Hauteur dans la Galaxie ¢ 24 pc 60-65 pc
. 4 . 5 L.
Luminosité S7:10% Ly S7 : 10° Ly (étoile O)

S10 et S11 : 10%-10% L, S10 et S11 : 103-10* Ly, (étoiles B)

Taille de ’amas ® 0.6-0.7 pc 1.5-1.9 pc
Pas d’absorption de H,CO Possible si faible abondance de
Comportement attendu . .
avec v > ULsRr H5CO sur la ligne de visée

Maser détecté a 6.7 GHz | Taux de détection € : ~ 25% Taux de détection € : ~ 0-10%
Maser détecté & 44 GHz Taux de détection ¢ : > 30% Taux de détection ¢ : ~ 0%

@ L’échelle de hauteur du gaz moléculaire dans la Galaxie est de 'ordre de 70 pc [Blitz 1991].
[Molinari et al. 1996] excluent la distance lointaine lorsqu’elle implique une hauteur de
plus de 150 pc.

b |Faustini et al. 2009] ont observé une taille moyenne d’amas de 0.7 pc, et presque aucun
amas de plus de 1.3 pc n’a été observé (voir le texte pour plus de détails).

¢ Taux de détection de masers de méthanol (classes I et II) déterminés par
[Fontani et al. 2010] & partir d’un large échantillon de régions massives de formation
d’étoiles.

TABLE 4.4 — Récapitulatif des propriétés des sources de I’amas associé a IRAS
18511-+0146 pour les distances proche et lointaine.

4.5 Discussion

La profondeur optique de la bande d’absorption a 3.4 um est tracée en fonction de 'ex-
tinction visuelle sur la Figure 4.8 pour différentes lignes de visée galactiques (cf. §3.2). En
plus des observations des sources S7, S10 et S11 indiquées par les carrés rouges (avec Ay =7
comme estimé dans le paragraphe précédent), les données d’autres directions observées par
[McFadzean et al. 1989|, [Adamson et al. 1990], [Sandford et al. 1991], [Pendleton et al. 1994],
[Chiar et al. 2000], [Chiar & Tielens 2001|, [Chiar et al. 2002|, [Rawlings et al. 2003], ainsi que
[Dartois et al. 2004a| sont aussi représentées (points noirs). Sur la figure de gauche, la profon-
deur optique totale observée est représentée, sans que 1’éventuelle contribution de la bande a
3.47 um (notamment pour les observations de S7, S10, S11 et du centre galactique) soit retirée.
La droite en tirets représente la corrélation Ay /7 = 250 déterminée par [Pendleton et al. 1994]
dans le MIS diffus local. Pour la figure de droite, la contribution de la bande large & 3.47 pm
a 6té estimée a partir de la profondeur de la bande de la glace d’eau lorsqu’elle est observée,
et retirée afin d’obtenir la contribution des a—C:H du milieu diffus. On remarque que cette
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correction de la profondeur optique de la bande a 3.4 ym en tenant compte de celle a 3.47 um,
qui n’avait pas été effectuée jusqu’a présent, modifie notamment la position des observations

du centre galactique et réduit significativement ’écart entre ces observations et celles du MIS

local (mais les observations vers le centre galactique restent encore au-dessus de la corrélation
Ay /T = 250 observée dans le MIS local).
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FIGURE 4.8 — Profondeur optique

15 20 25 30 35

de l’absorption autour de 3.4 ym en fonc-

tion de l’extinction visuelle. Les données issues de ce travail sont représentées par les
carrés rouges, tandis que les points noirs correspondent & des observations obtenues par
[McFadzean et al. 1989], [Adamson et al. 1990], [Sandford et al. 1991], [Pendleton et al. 1994],
[Chiar et al. 2000],
[Dartois et al. 2004a|. Les observations du centre galactique (Ay ~ 30) sont légérement dé-
calées en Ay les unes des autres pour plus de clarté. La corrélation Ay /7 = 250 déterminée
par [Pendleton et al. 1994] dans le MIS diffus local est représentée par les tirets. A gauche :
La profondeur optique totale observée est représentée, sans que I'éventuelle contribution de la

[Chiar & Tielens 2001], [Chiar et al. 2002,

[Rawlings et al. 2003], et

bande a 3.47 pm soit retirée. A droite : Méme figure qu’a gauche, mais aprés que la contribution

de la bande a 3.47 pym ait été évaluée et retirée.

Les observations représentées sur la Fig. 4.8 avec des Ay de 19 et 22 mag sont particu-

lierement peu contraintes comme le montrent les grandes barres d’erreur. Ces observations

correspondent a des lignes de visée vers des étoiles fortement contaminées par des raies d’ab-
sorption photosphériques de OH qui se superposent en partie avec la bande des élongations
C-H. Ces observations ont été analysées par [Sandford et al. 1995| a partir de spectres ac-
quis par [Sandford et al. 1991]. Comme le soulignent les auteurs, les spectres présentés par
[Sandford et al. 1991] et la correction difficile des raies de OH impliquent de fortes incertitudes

sur la profondeur optique de la bande a 3.4 um le long de ces lignes de visée. De plus, pour ces
deux sources, la part d’extinction visuelle qui pourrait étre due a des poussiéres circumstellaires

et non pas au MIS diffus n’est pas connue et pourrait étre significative [Sandford et al. 1991].

La valeur de I'extinction visuelle vers le centre galactique est souvent estimée autour de 30



Chapitre 4. Le milieu diffus en direction d’IRAS 18511+0146 : une bande a 3.4
84 pm particuliérement profonde

mag, mais il existe des variations de Ay sur de petites échelles spatiales entre environ 25 et 40
mag dans cette direction (e.g. [Cotera et al. 