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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.
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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].



2.4. Formation et évolution de la poussiére interstellaire 39

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.



48 Chapitre 3. Les carbones amorphes hydrogénés du milieu interstellaire

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



62 Chapitre 3. Les carbones amorphes hydrogénés du milieu interstellaire

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
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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.



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

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
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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
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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. 2000, Rieke et al. 1989 et les références citées). A
cause de cette forte extinction, les sources du centre galactique ne sont pas observables dans le
visible et Ay ne peut donc pas étre directement mesuré. Pour obtenir 'extinction visuelle Ay,
I’extinction doit d’abord étre mesurée dans le proche-infrarouge et étre ensuite extrapolée au
visible grace a une loi d’extinction. L’extinction vers le centre galactique dans la bande Kg est
mesurée autour de 3 mag (e.g. [Cotera et al. 2000]). Plus récemment, [Schodel et al. 2010] ont
déterminé une extinction moyenne vers la zone centrale de la Galaxie Ax, = 2.54. Le facteur de
conversion le plus utilisé pour extrapoler I'extinction A, en extinction visuelle est le rapport
Ay /Aks ~ 9 donné par [Rieke & Lebofsky 1985|, mais des études plus récentes vers le centre ga-
lactique indiquent de plus fortes valeurs (par exemple, Ay /Ags ~ 16 [Nishiyama et al. 2008]).
La pente de 'extinction est donc probablement plus forte que celle utilisée dans une majorité
de conversion de Ak, en Ay, et, comme le remarquent |Gosling et al. 2009], les valeurs de Ay
vers le centre galactique pourraient avoir été sous-estimées. De plus, les lignes de visée vers le
centre galactique traversent des bras spiraux, et donc peut-étre des régions denses qui pour-
raient contribuer a 'extinction visuelle jusqu’a 10 mag [Whittet et al. 1997|. La valeur exacte
de 'extinction visuelle due au milieu interstellaire diffus vers le centre galactique est donc dif-
ficile a déterminer. On peut aussi se demander si la corrélation entre I’Ay et la quantité de
matiére le long de la ligne de visée reste commune a la fois pour les directions sondant unique-
ment du milieu diffus et pour celles vers le centre galactique. Sur la Fig. 4.8, les observations en
direction du centre galactique ont été associées & un Ay d’environ 30 magnitudes, mais leurs
positions exactes en Ay, et plus généralement la corrélation avec la colonne de matiére qui est
la variable estimée via ’extinction Ay, restent assez incertaines.

La Figure 4.8 montre clairement que les profondeurs optiques de la bande & 3.4 um détec-
tées vers les sources S7, S10 et S11 ne suivent pas la corrélation habituellement observée dans
le milieu interstellaire diffus de la Galaxie entre 734 et Ay (Ay /734 =~ 250). Les valeurs de 734
observées sont entre deux et trois fois plus élevées que la valeur attendue pour une extinction
visuelle de 7. L’interprétation de ces fortes absorptions va dépendre du fait que 'extinction
visuelle vers I’amas contenant IRAS 18511 est ou non la valeur estimée dans la section précé-
dente (d’une part, a partir de I’Ay des étoiles de la séquence principale proches d’'TRAS 18511,
et d’autre part, a partir de la distance combinée avec le rapport moyen Ay sur distance dans la
Galaxie). Comme [Ishii et al. 2002] le soulignent, l'extinction interstellaire peut étre fortement
inhomogene et le rapport Ay /distance de certaines lignes de visée peut étre plus fort que la
moyenne galactique de 1.8 mag/kpc. Notamment, on peut s’attendre a ce que du gaz diffus
reste associé aux jeunes amas d’étoiles. Un tel nuage diffus associé & une source observée pour-
rait donner lieu & des valeurs de Ay et 734 plus fortes que celles attendues par la distance de
cette source. Par exemple, en direction de 1’étoile jeune et massive Cyg OB2 12, une extinction
de 6 £ 1 mag/kpc est observée (|Whittet et al. 1997] et les références citées) due a la présence
d’'un nuage de gaz diffus associé de cette étoile.

Une extinction de ordre de 4-5 mag/kpc par le MIS diffus en direction d’IRAS 18511 pro-
duirait un Ay de 15-20 magnitudes, pour lequel on s’attendrait a trouver les fortes absorptions
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a 3.4 pum qui ont été observées vers S7, S10 et S11. Les diagrammes couleur-couleur (Fig. 4.7)
semblent exclure une forte extinction qui serait uniforme le long de la ligne de visée, mais une
extinction de 15-20 mag en direction d’'TRAS 18511, a la distance de 3.9 kpc environ, n’est pas
exclue si cette forte extinction est principalement locale, au niveau de ’amas d’étoiles. Cela
serait alors compatible avec la présence proche d’étoiles de la séquence principale rougies par
Ay = 5. Afin de pouvoir interpréter correctement la forte absorption des a—C:H observée le
long de ces lignes de visée, il apparait donc nécessaire de mieux contraindre I'extinction dans
cette direction, et notamment de déterminer quelle part du MIS diffus sondé est local a ’amas.

4.6 Conclusion

La bande a 3.4 um, due aux élongations des liaisons C-H des carbones amorphes hydrogénés
du milieu interstellaire diffus, a été observée vers 3 sources différentes d’'un méme amas d’étoiles
en formation. La contribution du milieu interstellaire dense au travers de la bande a 3.47 pym
a été évaluée et soustraite aux spectres observés afin d’obtenir uniquement la contribution
des a—C:H interstellaires. Ces observations ont confirmé la forte profondeur optique 73,4 de
cette bande en direction de ’amas associé a la source IRAS 18511+0146. Les valeurs de 734
sont similaires pour les trois lignes de visée proches observées et représentent les plus fortes
profondeurs optiques de la bande a 3.4 pum observées dans la Voie Lactée en dehors du centre
galactique.

Les estimations de la distance et de I'extinction en direction de cet amas ont été discutées
en confrontant différents arguments. IRAS 18511 et les sources associées se trouvent donc tres
probablement & la distance proche, c’est-a-dire a 3.9 kpc. Cela implique que la profondeur op-
tique 734 observée est bien plus élevée que celle attendue a cette distance a partir de I'extinction
interstellaire moyenne dans la Galaxie. Différent cas peuvent donc étre envisagés :

(i) La distance lointaine de 10-10.5 kpc n’a pu étre totalement exclue, on peut donc envisager
le cas ott IRAS 18511 et son amas se trouveraient a cette distance. En prenant la valeur
galactique moyenne du rapport Ay /distance, 'extinction attendue le long de la ligne de
visée serait alors de l'ordre de 18-19 mag, et la profondeur optique 734 observée serait
donc cohérente avec la corrélation Ay /734 /=~ 250 observée dans le MIS diffus local. Cette
direction ne sonderait alors pas un milieu différent de celui sondé par d’autres directions
galactiques, mais offrirait alors des lignes de visée privilégiées pour observer de grandes
quantités de milieu interstellaire diffus. Ce scénario, ou IRAS 18511 se trouve a plus
de 10 kpc, est toutefois assez improbable au vu des différents arguments qui favorisent
systématiquement la distance proche (cf. §4.4).

(ii) La seconde possibilité est celle ot IRAS 18511 se trouve a environ 3.9 kpc et ou il existe
un nuage diffus local associé a 'amas. L’extinction générée par ce nuage diffus serait alors
plus forte que celle qu’on aurait pu attendre a cette distance. Il est donc possible que la
corrélation Ay /734 & 250 soit vérifiée dans ces conditions.
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(iii) La derniére possibilité est celle représentée sur la Fig. 4.8. Si IRAS 18511 se trouve a
3.9 kpe, et qu’il n'existe pas de nuage diffus local associé & cet amas, alors le milieu
diffus sondé sur la ligne de visée devrait étre assez homogéne et causer une extinction de
I'ordre de 7 magnitudes. Les observations de S7, S10 et S11 mettraient alors en évidence
que la corrélation jusqu’alors observée entre 734 et Ay n’est pas toujours vérifiée et qu’il
faudrait envisager une distribution non homogéne des carbones amorphes hydrogénés
dans le milieu interstellaire diffus de la Galaxie.

Chacune de ces possibilités met en avant 'intérét présenté par cette ligne de visée particuliére
pour I'étude des poussiéres interstellaires.
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L’étude des carbones amorphes hydrogénés interstellaires doit passer en premier lieu par
I’observation qui permet de contraindre les environnements et évolutions spectroscopiques de ce
matériau dans l’espace. L’approche expérimentale est complémentaire et consiste en la produc-
tion et ’étude en laboratoire de matériaux analogues de ces poussiéres interstellaires. La plus
grande part de ce travail de thése, regroupée dans cette troisiéme partie du manuscrit, suit cette
approche expérimentale afin de caractériser les a—C:H interstellaires, de mieux comprendre le
role qu’ils jouent dans la Galaxie et comment ils évoluent.

Nous avons vu au chapitre 3 qu’il existe différentes méthodes expérimentales de produc-
tion d’analogues interstellaires visant a reproduire les matériaux des poussiéres hydrocarbonées
aliphatiques observées dans le MIS diffus. Au cours de cette thése, les carbones amorphes hy-
drogénés étudiés en tant qu’analogues interstellaires sont produits sous forme de films, déposés
sur des substrats, grace a un plasma d’hydrocarbure (cette méthode expérimentale est désignée
par PEVCD pour Plasma-Enhanced Chemical Vapor Deposition). L’expérience permettant la
production de ces échantillons est décrite dans ce chapitre et est schématisée sur la Fig. 5.1.
Les principaux éléments constituant ce dispositif expérimental sont les suivants :

— une ligne d’introduction des gaz précurseurs
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Générateur
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echantillon \| ‘
<R e 1 ] <«— Gaz d’hydrocarbure
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|

Pompe primaire

FIGURE 5.1 — Photo et schéma de I’expérience permettant la production des a—
C:H. En haut : photo de la cellule contenant le plasma d’hydrocarbure entretenu par la cavité
micro-onde. Sur cette photo, la canne portant I’échantillon est reculée, loin du plasma. En bas :
schéma du principe de I'expérience.
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— une enceinte en verre, appelée “cellule plasma”, sous vide, et dans laquelle le plasma est
formé (photo de la Fig. 5.1)

— une cavité Evenson reliée a un générateur micro-onde, permettant la formation du plasma

— une canne coulissante portant le substrat sur lequel le film d’a—C:H va se déposer

— une pompe primaire et plusieurs jauges de pression.

5.1 Gaz précurseur et systéme de pompage

5.1.1 Hydrocarbures utilisés

Le précurseur utilisé, a partir duquel le plasma se forme, et amenant les ingrédients qui
constituent ’a—C:H, est un gaz d’hydrocarbure (qui pourra étre amené depuis une bouteille de
gaz ou bien depuis une fiole contenant un hydrocarbure sous forme liquide & pression atmosphé-
rique). Au cours de cette thése, nous avons utilisé différents gaz précurseurs, ayant des rapports
C/H et des types d’hybridation du carbone différents, pour essayer de former différents types
d’échantillons [Schwarz-Selinger et al. 1999] : nous avons testé la production d’a~C:H & partir
de plasma de méthane (CHy), de butadiéne (C4Hg), d’acétyléne (CoHs), de toluéne (C7Hg), de
limonéne (CipHig), d’isobutane (C4Hyp), et de phénylacétyléne (CgHg). Par la suite, la majorité
des échantillons d’a—C:H sont produits a partir de méthane ou de butadiéne (§5.3.4).

H

L A
H/C,;'"H H” ‘:“(13" C:(I:’ H—C=C—H
H H H
Meéthane Butadiene Toluene Acétylene
H H
il L I
/c ~o—C
H | H ¥
H—F~H
.L A
Isobutane Limonéne Phenylacétylene

FIGURE 5.2 — Représentation des différents hydrocarbures utilisés comme précur-
seurs.
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5.1.2 Ajout d’autres gaz

Il est possible d’ajouter un gaz inerte, comme de I'argon, au mélange précurseur. Cela peut
permettre de stabiliser le plasma et de diluer le flux d’hydrocarbure tout en maintenant une
pression nécessaire pour que le plasma puisse exister. L’ajout d’argon permet donc de faciliter
la production du plasma, mais génére aussi un plasma produisant plus de photons énergétiques,
qui interagissent avec le matériau produit, et peuvent éventuellement modifier ses propriétés.
Les changements de conditions de déposition induits par un ajout de gaz diluant, n’interagissant
pas chimiquement avec le dépot produit, sont discutés par [Seth & Babu 1993].

Au lieu de I'argon, on pourra aussi ajouter de 'hydrogéne moléculaire au gaz précurseur :
les photons produits par un plasma d’hydrogéne sont aussi tres énergétiques. L’hydrogéne
pourra également avoir une conséquence sur le taux d’hydrogénation du matériau produit par
la présence d’hydrogéne atomique supplémentaire dans le plasma.

5.1.3 Pompage et controle de la pression

La cellule plasma, dans laquelle le gaz précurseur entre, est reliée & une pompe primaire.
C’est une pompe a palettes bi-étagée Leybold Trivac D65B dont le débit est de 65 m?/h. Une
vanne tiroir sépare la pompe de la cellule plasma. Le vide limite de ce dispositif est de quelques
10~* mbar. Cette pompe permet de faire le vide dans la cellule avant d’allumer le plasma (un
pompage de quelques heures est effectué avant toute production d’échantillon afin de limiter
les contaminations par 'oxygéne contenu dans ’eau résiduelle par exemple) et de faire circuler
et évacuer le gaz précurseur au cours de la production d’échantillons.

Le flux du gaz précurseur est controlé par ce systéme de pompage et des microfuites que I'on
ajuste a la sortie des bouteilles de gaz. On dispose de deux jauges de pression : 'une est une
jauge Alcatel primaire de type Pirani, placée au niveau de la ligne de mélange des gaz précur-
seurs (pression Pp), et 'autre est une jauge combinée (primaire et secondaire) Pirani-Penning
(Alcatel ACC1009), mesurant la pression entre la cellule plasma et la pompe (pression P,).
Les vannes et les deux jauges permettent de réguler une pression P, constante dans l’enceinte
autour d’une valeur choisie, généralement entre 1072 et 10~ mbar (pression dans la cellule
plasma au cours de la production d’un échantillon, la pression P; correspondante lue dans la
ligne d’introduction des gaz est de l'ordre de la fraction de mbar). Si le gaz précurseur est
un mélange de différents composés, les proportions de chacun de ces composés sont controlées
grace aux rapports des pressions partielles.

5.2 Reéacteur plasma

5.2.1 Cellule plasma

Le gaz précurseur circule dans la cellule plasma (Fig. 5.1), qui est formée par un tube
en pyrex dans lequel le plasma se forme, relié & une sphére en verre avec deux ouvertures
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permettant une connexion avec la canne portant le substrat d'une part, et vers la pompe
d’autre part!. Cette forme engendre une détente du gaz entre le tube et la sphere (P et P,
sont respectivement les pressions avant et aprés la détente), permettant ainsi de confiner le
plasma dans le tube.

Le plasma, qui permet de former un dépdt sur le substrat, forme aussi un dépot carboné
sur les parois de la cellule plasma, en particulier dans le tube. Ce dépot, lorsqu’il devient trop
important, empéche de stabiliser le plasma, et fragilise la cellule en chauffant fortement de
maniére trés localisée au cours de I'expérience. Par conséquent, il est nécessaire de nettoyer la
cellule entre la production de chaque dépot. Pour cela, elle est placée dans un four a 600 °C sous
une hotte d’évacuation pendant plusieurs heures pour effectuer une pyrolyse sous atmospheére.

5.2.2 Cayvité micro-onde et plasma

Le plasma est créé dans le tube en pyrex, a partir du gaz précurseur, grace a une cavité
micro-onde. Cette cavité (cavité Evenson de la marque Sairem, en photo sur la Fig. 5.3) est
ajustée sur le tube et est reliée a un générateur micro-onde par un cable coaxial. Le générateur
(Sairem GMP 03K/SM) permet de délivrer des micro-ondes (2450 MHz) d’une puissance inci-
dente pouvant étre réglée entre 0 et 300 W, et de mesurer la puissance réfléchie. Cette puissance
réfléchie sera minimisée (autour de 0 ou quelques watts tout au plus) en ajustant au mieux la
cavité sur le tube et les deux vis présentes sur la cavité. Une arrivée d’air pulsé est connectée
a la cavité et permet d’éviter une trop forte température.

(1) OQuverture pour y placer le tube
2) Vis de réglage de la cavité
(3) Entrée micro-onde : connexion pour
un cable coaxial
(4) Entrée d’air pour le refroidissement
5) Vis de réglage de la cavité
5

FIGURE 5.3 — Cavité micro-onde de type Evenson utilisée pour générer le plasma.
Source : Sairem.

1. Ces cellules sont fabriquées par Vincent Guerrini, verrier au LATMOS
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Le générateur permet la création de micro-ondes qui vont résonner dans la cavité afin
d’exciter efficacement le gaz précurseur circulant dans le tube. L’absorption de ces micro-ondes
dissocie et ionise les molécules du gaz créant ainsi un plasma. Si besoin, le plasma peut étre
initié plus facilement grace a un pistolet a décharge haute tension.

Dans la pratique, on utilisera des puissances incidentes principalement entre 50 et 100
W. Des puissances plus fortes permettent de produire des a—C:H différents (dont le gap est
plus faible, cf. chapitre suivant), mais sont évitées pour des raisons de sécurité. En effet, nous
avons observé que la formation de dépot sur les parois intérieures du tube couplée a de fortes
puissances résulte en I'apparition dans le tube de points localement trés chauds pouvant aboutir
a la casse de la cellule plasma pendant l’expérience. Afin de minimiser ce risque de casse, les
fortes puissances ont donc été évitées et le montage a été sécurisé en ajoutant des panneaux
pour éviter la projection éventuelle de verre.

5.3 Echantillons produits

5.3.1 Formation du film d’a—C:H

Une fois le plasma du gaz précurseur stable, le substrat, se trouvant au bout d’une canne
coulissant I'intérieur de ’enceinte, peut étre avancé face au plasma pour débuter la formation du
dépot. Le plasma ionise et fragmente les molécules du précurseur formant ainsi des radicaux qui
constitueront les “ingrédients” du dépdt produit (c’est pourquoi, au premier ordre, la nature
du précurseur hydrocarbure n’a pas une grande influence sur le matériau produit puisqu’il
sera décomposé en radicaux élémentaires). La déposition de ces radicaux et ions, issus du
plasma, sur le substrat aboutit a la formation d’une couche d’a—C:H dont ’épaisseur augmente
progressivement.

La formation et I'accroche de I’a—C:H synthétisé par le plasma se fera sur le substrat avec
une efficacité dépendant des conditions expérimentales (flux d’hydrocarbure, pression dans I’en-
ceinte qui détermine notamment la vitesse d’impact des molécules sur le substrat, nature du
substrat, ...). De cette efficacité de formation et de I’épaisseur du film voulue (généralement
de l'ordre de quelques micrométres) découle naturellement le temps de déposition nécessaire
(variable entre quelques minutes et quelques heures). Le controle de 1'épaisseur du dépot peut
étre estimé par 'observation qualitative du nombre croissant d’anneaux d’interférences, visibles
autour de I’échantillon et traduisant le gradient d’épaisseur augmentant avec la durée de dépo-
sition 2. Nous verrons dans le chapitre suivant comment déterminer plus précisément 1’épaisseur
des échantillons. Lorsqu’un film d’épaisseur suffisante est obtenu, ’excitation micro-onde et le
pompage sont stoppés, et I’échantillon peut étre récupéré pour des analyses ex situ.

2. Le méme phénomeéne optique se produit par exemple lorsqu’une tache d’essence s’étale sur une flaque
d’eau : les interférences résultant de I’épaisseur de la tache sont constructives pour certaines longueurs d’onde.
Donc les différentes épaisseurs sont visibles par les différentes couleurs de la tache.
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Substrat Gamme de transmission Indice optique  Solubilité
(pm) (a2 pm)

SiOy (Quartz) 0.15-4 1.52 insoluble
KBr (Bromure de potassium) 0.23 - 25 1.54 trés soluble
KCI (Chlorure de potassium) 0.23 - 15 1.42 trés soluble
CaF2 (Fluorure de calcium) 0.13 - 12 1.42 peu soluble
MgF2 (Fluorure de magnésium) 0.11-7.5 1.37 peu soluble
Csl (Iodure de Césium) 0.24-70 1.74 trés soluble

ZnSe (Séléniure de Zinc) 0.5-19 2.38 insoluble

Ge (Germanium) 1.8-23 4.12 insoluble

TABLE 5.1 — Différents types de substrat et leurs propriétés.

5.3.2 Substrat

Les substrats utilisés comme supports des films d’a—C:H sont des fenétres de 20 mm de
diameétre et 2 mm d’épaisseur, a faces paralléles, transparentes dans la gamme ot ’'on souhaite
mesurer la transmission de I’échantillon (UV-visible et/ou infrarouge). Les substrats en quartz
(SiO) ont beaucoup été utilisés car ils sont transparents dans le visible et une partie de I'in-
frarouge, solides et facilement réutilisables (les substrats sont nettoyés a 1’aide d’une polisseuse
et/ou d’éthanol). Pour avoir accés & une gamme infrarouge plus large, d’autres types de sub-
strat, souvent plus fragiles ou hygroscopiques ou plus chers, ont aussi été utilisés. Les différents
substrats qui ont pu étre utilisés au cours de cette thése, et leurs propriétés, sont récapitulés
dans le Tableau 5.1.

5.3.3 Aspect du film déposé

Comme le montre la Fig. 5.4 présentant différents exemples d’a—C:H produits, les échan-
tillons sont translucides (plus ou moins opaques suivant ’épaisseur) et colorés, du jaune a
I'orange-marron. Pouvant s’altérer au contact de I'air, on veillera a effectuer avec les analyses
des échantillons produits juste aprés leur production et on les conservera dans un dessiccateur
maintenu sous vide primaire.

5.3.4 Différents types d’a—C:H produits

La figure 5.4 montre que l'on produit une large gamme de carbones amorphes hydrogénés.
Ces différences sont tout d’abord apparentes par les couleurs des échantillons, qui traduisent
leurs propriétés d’absorption dans le visible. Nous verrons plus en détails dans les chapitres sui-
vants quelles sont les autres propriétés différenciant les a—C:H. Ces différences sont engendrées
par les conditions expérimentales variées lors de la production des échantillons (pression, pré-
curseurs, puissance micro-onde, distance entre le substrat et I’échantillon). L’énergie d’impact
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FIGURE 5.4 — Photo de différents échantillons d’a—C:H produits. Les échantillons pré-
sentés ont différentes épaisseurs, et les substrats utilisés ici sont en quartz ou en germanium
(en bas a droite). Un substrat de quartz sans a—C:H est placé & gauche pour comparaison. On
remarque différentes couleurs traduisant différents types d’a—C:H. Sur ’échantillon en bas a
droite, on distingue des franges d’interférences.

des ions et des radicaux issus du plasma, qui dépend principalement de la puissance absor-
bée par le plasma et de la pression dans la cellule, joue notamment un réle dans le type de
matériaux formés.

Pour obtenir des conditions expérimentales différentes en augmentant la vitesse d’impact
des ions et radicaux sur 1’échantillon, nous avons cherché a appliquer une tension négative sur
la canne portant I’échantillon et sur une grille placée dans ce but juste devant le substrat.
Ce dispositif a été élaboré dans le but d’accélérer les ions/radicaux produits pour modifier
la structure du film [Schwarz-Selinger et al. 1999, Rusli et al. 1996]. Cependant, nous avons
rencontré des difficultés & atteindre des conditions expérimentales ou la pression est a la fois
suffisamment forte pour que le plasma soit stable et aboutisse & la formation efficace d’a-C:H,
mais aussi suffisamment faible pour éviter les décharges entre le plasma et la canne portant
I’échantillon.

Au cours de cette thése, nous avons en particulier fabriqué deux types d’a—C:H différents,
appelés a—C:H 1 et a—C:H 2, et dont les conditions de production sont données dans le Tableau
5.2. D’apparence, les a—C:H 1 sont jaunes et peu colorés, alors que les a—C:H 2 sont plus foncés
et orange-marron. Il faut garder a I'esprit que les conditions expérimentales du Tableau 5.2 sont
données a titre d’exemple et sont celles qu'on a souvent cherché a reproduire pour synthétiser
ces deux types d’a—C:H. Cependant, nous avons exploré des conditions de production variées,
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et des a—C:H aux propriétés tout a fait similaires a celles des a—C:H 1 ou 2 peuvent aussi étre
produits dans des conditions différentes de celles données dans le Tableau 5.2.

Type d’a—C:H | Précurseurs Pression (partielle) P,  Pression (partielle) P, Puissance Incidente
(mbar) (mbar) (W)
a-C:H 1 Méthane ~4 34102 ~ 80
Butadiéne 2-25 1.5-2 1072
~C:H 2 ~
aC Argon 0.5-1 3-3.5 102 60

TABLE 5.2 — Conditions expérimentales de production des a—C:H 1 et des a—C:H 2.
Les valeurs expérimentales données ici sont des exemples parmi les différentes conditions de
production qui ont été explorées. On remarque que, pour un mélange de gaz précurseurs, on ne
peut pas facilement déduire les proportions relatives de chaque gaz car les jauges de pression
réagissent différemment pour chaque gaz et chaque gamme de pression. Ces pressions sont celles
mesurées lorsque le plasma est éteint (les valeurs indiquées sont légérement différentes lorsque
le plasma est allumé).
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Caractérisation des a—C:H produits
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6.1 Avantages et principe de la spectroscopie

Une des méthodes utilisées pour caractériser les échantillons, produits par I'expérience dé-
crite dans le chapitre précédent, est la mesure de leur spectre de transmission dans différentes
gammes spectrales. Ces analyses présentent 'avantage d’étre non destructives. Un autre intérét
de T'utilisation de cette technique en astrophysique de laboratoire est qu’elle fournit des résul-
tats directement comparables aux absorptions observées dans le milieu interstellaire. Dans le
cas d’observations astrophysiques, la lumiére provenant d’une étoile est absorbée par la pous-
siére du milieu interstellaire se trouvant sur la ligne de visée, puis est détectée par un télescope
au sol ou un satellite spatial. Lors de la mesure d’un spectre de transmission d’un analogue de
laboratoire, un détecteur permet de mesurer la lumiére provenant d’une source (infrarouge ou
UV /visible dans notre cas) et transmise par ’échantillon.

Ces mesures ont été effectuées dans l'infrarouge proche et moyen, ainsi que dans 'UV
proche et le visible. Nous verrons au cours de ce chapitre que ces mesures fournissent de nom-
breuses informations, notamment sur le type de matériau produit, sa structure, 1’épaisseur de
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I’échantillon, ... Typiquement, I’absorption d'un solide dans I’'UV-visible correspond aux tran-
sitions électroniques de celui-ci, alors que l'infrarouge moyen présente des bandes d’absorption
résultant des vibrations des liaisons entre les atomes.

La variable obtenue grace a ces mesures est la transmittance T' en fonction de la longueur
d’onde A (ou du nombre d’onde o = 1/)\). Elle correspond au rapport des intensités mesurées
apres traversée de I’échantillon (/..;, échantillon = a—C:H + substrat) et d’un substrat propre,
sans film d’a—C:H (I,). Cela permet de s’affranchir de la réponse de l'instrument utilisé et de
la transmission du substrat qui porte le film d’a-C:H produit.

[ech<)\)
[sub<)\)

La profondeur optique T (sans unité, parfois appelée absorbance), le coefficient d’absorption «
(en ecm™1Y), et la section efficace d’absorption o (en cm?) sont définis par :

T(A\) = exp(—7)=exp(—a H) =exp(—o n H) =exp(—c N) (6.2)

T(\) = (6.1)

ou H désigne 'épaisseur du film d’a—C:H (la formule ci-dessus est donnée dans le cas d’une
incidence normale), n est la concentration volumique des groupements ou liaisons responsables
de I'absorption (en cm™3), et N est la densité de colonne (en ecm™2). Le coefficient d’absorption
a est lié a la valeur de la partie imaginaire x de I'indice complexe du matériau par la relation
suivante :

a(d) = & k(N (6.3)

6.2 Spectroscopie UV-visible

6.2.1 Montage expérimental

Les spectres de transmission UV-visible des films d’a—C:H sont mesurés a I'TAS grace au
montage expérimental représenté sur les Figures 6.1 et 6.2. Ce dispositif, mis en place au début
de cette these, est constitué d’une lampe deutérium (Avalight DS-DUV de la marque Avantes),
d’un petit banc optique sur lequel un support peut recevoir I’échantillon, et d’'un spectrométre
a réseau de type Czerny-Turner (AvaSpec-2048 de la marque Avantes) mesurant la lumiére
transmise par I’échantillon. Entre ces éléments, le faisceau lumineux est acheminé par des fibres
optiques au bout desquelles se trouvent les lentilles L; et Ly. Ly sert a adapter 'ouverture de la
fibre optique! & un faisceau collimaté sur I’échantillon, et Lo effectue le symétrique de lautre
coté du dépot. L’échantillon et les optiques sont a l'intérieur d’une boite sous air sec purgé
pour éviter que des poussiéres ne s’y déposent. Le spectrométre est relié a 'ordinateur pour
permettre 'acquisition par le logiciel AvaSpec. Les spectres sont obtenus entre 210 nm et 710
nm avec une résolution d’une fraction de nanométre.

1. Les fibres optiques ont une ouverture numérique NA (numerical aperture, ) de 0.22 typiquement ; ce
nombre correspond au sinus du demi angle au sommet du cone d’ouverture a la sortie de la fibre. Cela correspond
a un angle de 12.5° environ.
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FIGURE 6.1 — Schéma du dispositif permettant la mesure des spectres UV-visibles.

FIGURE 6.2 — Photos du dispositif permettant la mesure des spectres UV-visibles.
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6.2.2 Transmission et coefficient d’absorption

Ener eV
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FIGURE 6.3 — Transmission UV-visible d’un échantillon d’a—C:H.

Un exemple de transmission d’un film d’a—C:H est tracé en fonction de la longueur d’onde
sur la Fig. 6.3. Comme l'indiquait la couleur jaune-orange des échantillons, on voit que les a—
C:H absorbent le rayonnement UV et la partie bleue du visible. On remarque aussi la présence
de franges d’interférence, dues aux multiples réflexions dans ’épaisseur du film. Ce phénomeéne
sera discuté dans le §6.3.3.

Pour comparer les différents a—C:H produits, il faut s’affranchir de leurs épaisseurs res-
pectives, et donc obtenir la valeur de leur coefficient d’absorption a (Eq. 6.2) ou de la partie
imaginaire de leur indice k (Eq. 6.3). La détermination de 'épaisseur des films d’a—C:H est ex-
pliquée ci-aprés (§6.3.3). Pour les échantillons dont ’épaisseur est trop importante pour qu’ils
soient optiquement minces sur toute la gamme spectrale explorée, on extrapole la valeur de «
en comparant aux échantillons similaires dont ’épaisseur est plus faible. Les valeurs de «a et s
obtenues pour les différents échantillons d’a—C:H produits sont représentées en fonction de la
longueur d’onde sur la Fig. 6.4. Cette figure montre bien la variété des a—C:H synthétisés se
traduisant par différentes propriétés optiques.

6.2.3 Gap optique

Les propriétés optiques de la matiére carbonée sont gouvernées par leur structure électro-
nique. Dans le cas des a—C:H, il existe une bande d’énergie interdite, appelée gap, entre la
bande de valence, formée par les états o et 7, et la bande de conduction, formée par les états
o* et m (le gap entre les états o et o étant plus grand que celui entre les états m et 7).
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FIGURE 6.4 — Coefficient d’absorption UV-visible de différents types d’a—C:H pro-

duits. Les valeurs correspondants aux différents a—C:H produits sont représentées par diffé-

rentes courbes, dont la couleur passe du rouge au violet lorsque le gap optique Ey, augmente

de 2.7a 4.4 eV. A gauche : ce sont les valeurs du coefficient d’absorption () qui sont tracées.

La droite en pointillés correspond & a = 10* em™! et permet de visualiser les valeurs de Ey,. A

droite : les valeurs de k, %a)partie imaginaire de I'indice des matériaux produits, sont obtenues
a(A)-A

avec la relation k(\) = ==.

Ces deux larges bandes produisent une absorption s’étendant de I’'UV au domaine visible ou
infrarouge. La valeur de ce gap optique varie d’'un matériau carboné a 'autre, et couvre des
énergies variant de 0 eV (pour le graphite, le long d'un plan) jusqu’a 5,5 €V (pour le diamant).
Nous allons donc caractériser les a—C:H synthétisés par les valeurs de leur gap optique.

Pour estimer la valeur du gap optique, la variable Ey4, définie comme 1’énergie pour laquelle
le coefficient d’absorption vaut 10* ecm™!, est souvent utilisée.

a(Ep) = 10*em™! (6.4)

La Fig. 6.4 de gauche permet de visualiser les valeurs de Ey, des différents a—C:H (énergie de
'intersection des courbe avec la droite en pointillés), situées entre 2.7 et 4.4 €V.

Le gap optique des a—C:H est parfois estimé par la valeur du gap de Tauc Er,,.. La quantité
Va E est proportionnelle  la différence d’énergie E — Fryye (valable pour a > 10* em™!, donc
pour E > Eyy). Etaye est donc obtenu en tragant va E en fonction de I'énergie E (cf. Fig. 6.5)

Ces deux méthodes pour déterminer le gap optique fournissent des valeurs légérement dif-
férentes. Il a été observé que les valeurs de Eyy excédent celles de Frau. par une énergie valant
environ 0.6 €V (e.g. [Silva et al. 1996]). Nous avons déterminé les valeurs de Eyy et de Eraye
pour chacun des échantillons produits. Les a—C:H synthétisés ont des valeurs de Fru,. entre
2.0 et 3.1 eV. Les valeurs obtenues sont tracées sur la Fig. 6.6, en fonction de Ey,. On observe
que la relation Fruy = Foy — 0.6 €V est vérifiée par une partie de nos échantillons (Ey, < 3.2
eV ou Ere < 2.6 €V), mais n’est plus valable pour les plus hauts gaps.
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FIGURE 6.5 — Détermination du gap de Tauc FEr.,.. Le gap optique de Tauc est défini
comme I’énergie d’intersection de I'axe des abscisses avec le prolongement de la droite ajustant
les valeurs de va E pour o > 10* cm™" (point rouge). La valeur de Eyy correspondante est
indiquée par le point bleu. L’échantillon représenté est celui dont la transmission UV-visible
est tracée sur la Fig. 6.3.
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FIGURE 6.6 — Valeurs de FEr,,. en fonction de celles de Ey; pour les a—C:H produits.
Chaque croix correspond & un échantillon différent.
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Dans la suite du manuscrit, nous utiliserons les valeurs de FEy, comme valeurs du gap
optique.

6.3 Spectroscopie infrarouge

6.3.1 Spectrométre infrarouge a transformée de Fourier
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FIGURE 6.7 — Schéma d’un spectrométre infrarouge FTIR, basé sur la configuration
adoptée pour le Vertex 80v de Bruker. Figure réalisée par Y. Carpentier

Les spectres infrarouges ont été mesurés a I'IAS grace a un spectrométre IR a transformée
de Fourier (Bruker Vertex 80V ou IFS66V). Le principe du spectrométre IR a transformée de
Fourier (FTIR, Fourier Transform Infrared spectrometer) est schématisé sur la figure 6.7. La
source infrarouge est une source Globar (barreau de carbure de silicium (SiC) chauffé entre 1000
et 1600°C constituant un corps noir dont I’émission est maximale pour 5300 cm ™! environ, “glow
bar”). Le rayonnement traversant 1’échantillon est modulé par un interférométre de Michelson
et analysé par un détecteur MCT (Mercure Cadmium Tellure) afin d’obtenir son spectre de
transmission. L’interféromeétre module le signal au moyen d’une lame séparatrice (en KBr) qui
divise I'onde incidente et envoie chacun des deux faisceaux vers un miroir; I'un est fixe et
I’autre est mobile. Lors de 'acquisition du spectre, ce miroir mobile se déplace réguliérement,
conduisant, aprées superposition de ces deux ondes, a une figure d’interférence qui est enregistrée
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par le détecteur en fonction de la différence de marche. Le spectre est obtenu par la transformée
de Fourier de l'interférogramme. L’avantage majeur de cette technique est que I’ensemble des
longueurs d’onde est étudié simultanément, ce qui conduit & un gain de temps important et
permet l'acquisition de plusieurs spectres (128 pour nos mesures) pour augmenter le rapport
signal /bruit du spectre final.

Le spectromeétre fonctionne sous vide (pression de I'ordre du mbar) afin d’éviter la mesure
d’absorption de composants de l'air tels que 1’eau ou le dioxyde de carbone par exemple. Les
spectres sont acquis, grace au logiciel OPUS (Bruker), entre 7500 et 400 cm™! (lorsqu’un

substrat en KBr est utilisé) avec une résolution de 2 cm™1.

6.3.2 Spectres
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FIGURE 6.8 — Spectre de transmission IR d’a—C:H 1 et 2, avec et sans les franges.
A gauche, les spectres mesurés sont en noir, et les franges d’interférences correspondantes sont
en bleu. A droite, les franges ont été corrigées en divisant le spectre par la courbe bleue. Les
spectres d’'un a—C:H 1 et d’'un a—C:H 2 sont tracés respectivement en haut et en bas.
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de chaque type.
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Les spectres infrarouges d’a—C:H (a—C:H 1 et a—C:H 2) sont représentés sur la Fig. 6.8. Ces
spectres présentent des bandes d’absorption, caractéristiques de la structure du matériau, et
des franges d’interférence (ajustées par les courbes bleues) dues aux réflexions dans 1’épaisseur
du film. Sur les figures de droite, les spectres ont été corrigés de leurs franges.

Pour pouvoir comparer les différents a—C:H, on trace sur la Fig. 6.9 les valeurs du coeffi-
cient d’absorption IR de plusieurs échantillons d’a—C:H. Les a—C:H de type 1 (représentés en
haut) sont assez semblables d’un échantillon a Iautre, alors que les a~C:H 2 produits (en bas)
présentent de plus fortes variations. On remarque notamment que la valeur de o de la bande
a 3.4 pm n’est pas constante comme le montre la Figure 6.10. Il apparait que le coefficient
d’absorption de la bande a 3.4 pm diminue lorsque la valeur de Eyy décroit (sur la figure 6.10,
les couleurs correspondent aux valeurs de Eyy, 2.7 €V en rouge, et 4.4 eV en violet). La figure
de droite montre que la forme de la bande change aussi avec le gap optique : elle devient plus
“triangulaire” lorsque Eys diminue, traduisant une augmentation du rapport CH,/CHj, visible
au travers du rapport des modes a 2955 cm™! (CHz) et 2925 ecm ™' (CHy).
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FIGURE 6.10 — Coefficient d’absorption de la bande a 3.4 ym des a—C:H produits.
Comme pour la Fig. 6.4, les couleurs correspondent a la valeur de Fyy (les gap les plus bas,
autour de 2.7 eV, sont en rouge, et ceux proche de 4.4 eV sont en violet). A gauche, les valeurs de
a peuvent étre comparées pour les différents a-—C:H. On observe que le coefficient d’absorption
augmente avec Fos. A droite, pour permettre de visualiser le changement de structure de la
bande avec Ey,, c’est le coefficient d’absorption normalisé & 2955 cm™! qui est tracé.

La Figure 6.11 montre une comparaison des spectres IR de différents a—C:H produits (a—C:H
1) avec des observations des a-C:H du milieu interstellaire diffus de la Voie Lactée (en haut,
vers la source IRS7 du centre galactique) [Dartois et al. 2004b], ou d’une galaxie externe (en
bas, vers IRAS 08572+4-3915) [Dartois et al. 2007|. La large bande observée autour de 1600-1700
cm ! vers le centre galactique est majoritairement due & une contribution des nuages denses le
long de la ligne de visée (déformation O-H de la glace d’eau). La grande similarité du profil des
bandes a 3.4 pym, mais aussi & 6.9 et 7.3 um, démontre que ces carbones amorphes hydrogénés
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produits par plasma a I'IAS sont d’excellents analogues de cette composante de la poussiére
interstellaire.
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FIGURE 6.11 — Comparaison des spectres IR des a—C:H produits avec ceux obser-
vés dans le MIS diffus. Les spectres des a—C:H produits en laboratoire sont en noirs. Les
bandes des liaisons C-H observées dans le milieu interstellaire diffus sont tracées en rouge.
En haut, c’est la ligne de visée vers la source IRS7 du centre galactique qui est représentée
[Dartois et al. 2004b|, alors qu’en bas, les observations sont celles en direction de la galaxie
IRAS 08572+3915 [Dartois et al. 2007|. Les profondeurs optiques observées dans le MIS sont

normalisées a la valeur du coefficient d’absorption des a—C:H & 2955 cm ™.

6.3.2.1 Bandes d’absorption

Les différentes bandes d’absorption IR que I’on mesure nous donnent acces a la structure des
a—C:H produits. En effet, ces bandes sont caractéristiques des différents modes de vibration
des liaisons présentes dans le matériau. La position de ces bandes et les liaisons auxquelles
elles correspondent sont indiquées dans le Tableau 6.1 [Ristein et al. 1998, Dartois et al. 2004b,
Dartois et al. 2005]. Typiquement, les modes d’élongation des liaisons C-H se situent entre 2800
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o A Mode de vibration Liaisons hybridation du C
(cm™) (um)
3300 3.0  ¢élongation CH acétylénique : =C-H sp!
3078  3.25 ¢élongation asym. CH oléfinique : CH, sp?
3050 3.28  élongation CH aromatique : CH sp?
3010 3.32  élongation CH oléfinique : CH sp?
2985 3.35  élongation sym. CH oléfinique : CHy sp?
2955 3.38  élongation asym. CH aliphatique : CHjz sp?
2925  3.42 ¢longation asym. CH aliphatique : CH, sp?
2900 3.45  résonance de Fermi® CH aliphatique : CH, sp3
ou : élongation CH aliphatique : CH sp?
2871 3.48  élongation sym. CH aliphatique : CHg sp?
2850 3.50  élongation sym. CH aliphatique : CHy sp?
2100 4.7  ¢élongation CC acétylénique : C=C sp!
1900 5.2 élongation CC cumulénique : C=C=C sp?
1640 6.1  élongation CC oléfinique : C=C sp?
1600 6.2  ¢élongation CC aromatique : C=C sp?
1470 6.80 pliage asym. CH aliphatique : CHjz sp?
1450 6.89 pliage CH aliphatique : CHy sp?
1430 7.00 pliage CH aromatique : CH sp?
1415  7.06 pliage CH oléfinique : CH, sp?
1376 7.27  pliage sym. CH aliphatique : CHjz sp?
985 10.1  pliage hors-plan CH oléfinique : -CH=CH, sp?
970 10.3  pliage hors-plan CH oléfinique : -CH=CH- sp?
910 10.9  pliage hors-plan CH oléfinique : -CH=CH,4 sp?
890 11.3  pliage hors-plan CH aromatique : CH (solo) sp?

@ Cette résonance de Fermi serait due au fait que le deuxiéme harmonique du mode de pliage
des liaisons C-H des groupements méthyléne (CHy) tombe prés du mode d’élongation asy-
métrique des CHy (~ 2925 cm™!) [Dartois et al. 2005].

TABLE 6.1 — Principaux modes de vibration infrarouges des a—C:H.
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et 3100 cm™!, et les modes de pliage correspondants sont entre 1300 et 1500 cm™!. La région
autour de 1600 cm ™! correspond aux élongations des liaisons C—=C, et les modes d’élongation
des liaisons du squelette carboné (C-C et C=C) sont entre 1000 et 1500 cm™!. La région des
nombres d’onde inférieurs & 1000 cm ™! est celle des pliages hors-plan des liaisons C-H. De plus,
on observe parfois de faibles bandes d’absorption autour de 1710 cm™! et 3400-3500 cm ™!,
respectivement dues aux élongations des liaisons C=0 et O-H. Cette faible contamination par
des atomes d’oxygéne, parfois observée, peut avoir lieu lors de la production des échantillons
ou lors de leur remise a I’air pour les analyses ex situ.

6.3.3 Franges d’interférence

Des franges d’interférences apparaissent dans le spectre de transmission du dépot : hors des
bandes d’absorption, l'intensité oscille autour d’une valeur moyenne. Ces interférences sont le
résultat de réflexions multiples aux interfaces du film déposé sur le substrat. Elles permettent
de déduire certaines propriétés du film produit. Nous allons en effet voir qu’elles dépendent de
I'indice et de I’épaisseur du dépot.

Milieu | :
air ou vide

Milieu 0 :
a-C:H H

Milieu 2 :
substrat

Milieu | :
air ou vide

FIGURE 6.12 — Schéma des multiples réflexions aux interfaces du film déposé sur un
substrat

Le schéma des multiples réflexions ayant lieu dans le dépot lors d’une mesure de transmis-
sion est présenté Fig. 6.12. Dans ce paragraphe, les notations utilisées sont les suivantes (le
terme échantillon désigne ’ensemble du film et du substrat) :



112 Chapitre 6. Caractérisation des a—C:H produits

Milieu 0 milieu du film étudié

- . . H épaisseur du film
Milieu 1 milieu environnant dans lequel se trouve le film

- . L épaisseur du substrat
Milieu 2 milieu du substrat sur lequel le film est déposé

. L ) L 0 différence de marche
n; partie réelle de 'indice de réfraction du milieu i

L. Lo Lo ) o Yy onde incidente sur I’échantillon
k; partie imaginaire de l'indice de réfraction du milieu i

. e . ) o Y onde transmise par ’échantillon
i; angle d’incidence ou de réfraction dans le milieu i

) o o . teen coef. de transmission de I’échantillon
t;; coefficient de transmission du milieu i vers le milieu j

. o . . tgyp coef. de transmission du substrat.
ri; coefficient de réflexion a I'interface milieu i / milieu j

La loi de Snell-Descartes concernant la réfraction nous donne :
nysini; = ngsinig = ng sin iy (6.5)

Calculons la différence de chemin optique ¢ entre un rayon ayant directement traversé le
dépot et un rayon ayant traversé celui-ci aprés avoir subi une réflexion sur chacune des faces
du dépot (cf. figure 6.12) :

0 = ng-2—— —nylsing avec : | = 2 H tan i (6.6)
€08 1g
2n0H .
5 = 1 — sin? 6.7
cos ic ( sin 20) (6.7)
d = 2ngH cosigp (6.8)

A cause de ces réflexions multiples sur les faces du film déposé (que I’on assimile a une lame a
faces paralléles), des franges d’interférence? apparaissent dans le spectre de transmission de ce
dépot. Ces franges atteindront un maximum pour des interférences constructives, c’est-a-dire
pour :

d=mA m € 7Z (6.9)

Dongc, la période de ces franges en nombre d’onde Ao est donnée par I'équation 6.10. On
obtient ainsi une relation reliant I'épaisseur H et l'indice ng du film a partir de la mesure
de l'interfrange Ao dans le spectre transmis par le dépot (Eq. 6.11 si la mesure est faite en
incidence normale).

m+1 m 1 1
Ao — - - @ 6.10
7 ) ) 0 2ngH cosig ( )
1
H = —— 6.11
2ng Ao ( )

Remarque : On peut alors remarquer que l'épaisseur du substrat devrait aussi induire des
franges d’interférence dans le spectre. C’est le cas mais ces franges sont a haute fréquence.

2. similaires a celles obtenues avec un interférométre Fabry-Pérot
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En effet, ’épaisseur du substrat est bien plus importante que celle du dépot. Par exemple, les
fenétres de quartz que I'on utilise ont une épaisseur L = 1.5 mm et leur indice vaut ny &~ 1.52.
La formule 6.10 nous indique : Ao gupstrar ~ 2 cm ™! (limite de résolution des spectres mesurés).
De plus, la traversée de cette épaisseur plus importante implique la rencontre plus probable
d’inhomogénéités conduisant & des décalages de différence de marche et donc a une perte de
cohérence : les franges d’interférence sont peu contrastées.

De plus, nous allons montrer que 'amplitude des franges nous renseigne sur 'indice optique
de la couche déposée. La somme de toutes ces multiples réflexions sur les faces du film aboutit
a:

00
_2mkoH | koL \ .2m mgH | nol Cam kQH 55\
Y = Y(J't10t02t21€ A(cosioJrcosig)eZA cosioJrCOsig) E (T02T01€ Y cosioel%> (612)
m=0
7zl(k0H kQL) 424(710;1 n2L)
tlo t02 t21e A tcosig | cosig/ " A tcosig | cosig
. _dn kol o ons
1 —rggrgie > csioe’ s

Y = Y,

= Yo - teen(N). (6.13)

La transmittance T,.;(A) est le rapport de l'intensité transmise I sur 'intensité incidente

I,
I |y )

Tech()\) = I_O = ?0 = |tech()\)| (614)

—dm koll | kol

|t10|2 |t02|2 |t21|26 A ‘cosig | cosig
Teen(N) = 6.15
A() 1+R2—2R0052—’;5 (6.15)

an koH

Avec : R = |rog| |’r‘01|677°°27¢0 (6.16)

La transmission de I’échantillon présente donc des franges d’interférence oscillant autour de la
valeur moyenne < T.., >, et d’amplitude créte-a-créte AT,.p,.

—4m( koH | koL )
|t10|2|t02|2|t21|26 X \cosig | cosig
<Top,> = 6.17
" 1+ R? (6.17)
oM, oD 1 1
AT, = |twol? [to]? [t e ¥ gt — (6.18)

(1-R)? (1+R)?
IRV
cosig ' cosig/
(1— R2)?

AT = |taol [too| [t21|* € (6.19)

De la méme maniére, on peut calculer la valeur moyenne de la transmission du substrat
< Ty >. Comme expliqué ci-dessus, les franges dues aux réflexions dans le substrat ne sont
pas visibles.

4n koL
t12 2 t21 2 677 cos 19

< Tsub > = | | | | ix kol ~ Lsub (620)
1 + |T21‘4 e_T cos ig
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La transmission du film est obtenue par la division du spectre transmis par 1’échantillon
(film + substrat) par le spectre transmis par le substrat. La transmission du film est donc :

Toen (A 2 2 R g i Fas
ec t t A cost 1 A cosi
T\ = ) _ ol [toel" e Tl T - (6.21)
< Touwp > [12]? 1+ R? — 2R cos 2
L’amplitude relative des franges <ATT> du spectre de transmission obtenu est donc :
AT AT, 4R(1 + R?
= n__ ARAE R (6.22)
<T> < Teen > (1— R?)?

Ces expressions sont reliées aux indices de réfraction des différents milieux. Les équations
de Fresnel donnent les expressions des coefficients de réflexion et de transmission (rapports des
amplitudes du champ des ondes incidente, réfléchie et transmise) en fonction des indices et
des angles (cf. Annexe A.3). Ainsi, en incidence normale et pour les longueurs d’onde o le
matériau n’absorbe pas3, on a :

2n;

ty = —~ (6.23)
ni+nj
ni—nj

Tij — (6.24)

La valeur de I'amplitude relative des franges % est tracée sur la figure 6.13 en fonction
de I'indice de I'échantillon ng, pour un substrat avec ny = 1.53 (quartz), en incidence normale,
pour des longueurs d’onde ol les matériaux n’absorbent pas.

Par ailleurs, on pourra avoir une autre indication sur I'indice du dépot ng par la valeur de

la transmission moyenne < 7' >.

< Teen >
<T> = —— 6.25
< Tsub > ( )
an koH 4x koL
t1o 2 too 2 e A cosig 1+ T21 4 g X cosiy
<T> | ||‘2 : el e (6.26)
[t12] -

1 + |7~.01|2 |7~.02|2 e TCOS'LO

La valeur de la transmission moyenne < 7" > est tracée sur la figure 6.14 en fonction de l'indice
de I’échantillon ng, pour un substrat avec ny = 1.53 (quartz), en incidence normale, pour des
longueurs d’onde ou les matériaux n’absorbent pas.

Notamment, il est possible de déterminer si I'indice du film ng est plus ou moins grand
que l'indice du substrat n,. En effet, dans le cas ot ny < ng < ne, la transition entre les
matériaux se fera de maniére plus progressive en indice avec le dépot que sans (la transition
entre n; et ny lors de la mesure de la fenétre sans dépot est plus brutale dans ce cas), et donc
les pertes d’intensité par réflexions aux interfaces plus faibles que pour 'intensité transmise

3. sinon ce sont les indices de réfraction complexes nn qu’il faut considérer au lieu de leur partie réelle n.
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FIGURE 6.13 — Variation de ’amplitude relative des franges d’un spectre de trans-
mission en fonction de I’indice ny du film. L’amplitude des franges devient nulle si le film
et le substrat ont le méme indice ng = ns. Le cas représenté est celui d’une incidence normale,
aux longueurs d’onde ou le film n’absorbe pas, pour un substrat d’indice ny, = 1.52 (substrat
en quartz). L’épaisseur de la courbe correspond aux variations avec la longueur d’onde entre 1
et 3 um (intervalle ot les franges sont mesurées), car I'indice du substrat n’est pas totalement
constant avec la longueur d’onde.

par une fenétre sans dépot?. Donc, dans le cas ng < ng, l'intensité transmise par le systéme
dépot+substrat divisée par celle transmise par le substrat seul (sans tenir compte des franges
dues aux réflexions multiples) sera supérieure a 1. Inversement, pour ny > no, la différence
d’indices sera encore plus forte et I'intensité relative observée inférieure a 1 puisque le coefficient
de réflexion entre l'air et le dépot (proportionnelle au carré de la différence ng — ny) est alors
plus fort que celui entre l'air et le substrat.

Remarque : Dans la pratique, on observe parfois une diminution de I'amplitude des franges
lorsque la longueur d’onde diminue. En effet, aux plus courtes longueurs d’onde, I’'onde devient
sensible aux irrégularités de I’épaisseur du film entre les différents points de la zone éclairée, on
ne peut alors plus tout a fait considérer un dépot a faces paralléles, d’épaisseur constante. Les
franges sont alors le résultat de la superposition d’interférences dues aux différentes épaisseurs
vues par 'onde et dont les franges sont de différentes fréquences. Les mesures de transmission
idéales pour évaluer l'indice optique du matériau par cette méthode sont donc celles ou les
surfaces éclairées de 1’échantillon sont les plus faibles, pour pouvoir considérer que le film est

4. C’est le principe d’une couche anti-reflet.
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FIGURE 6.14 — Transmission moyenne d’un film déposé sur un substrat en quartz
(hors absorption) en fonction de I’indice ny du film. La transmission moyenne est égale
a 1 sile film et le substrat ont le méme indice ny = ng, supérieure a 1 si ny < ng (couche
anti-reflet), et inférieure a 1 si ny > ny. Le cas représenté est celui d’'une incidence normale,
aux longueurs d’onde ou le film n’absorbe pas, pour un substrat d’indice ny, = 1.52 (substrat
en quartz). L’épaisseur de la courbe correspond aux variations avec la longueur d’onde entre 1
et 3 um (intervalle ot les franges sont mesurées), car I'indice du substrat n’est pas totalement
constant avec la longueur d’onde.

localement plan. Les mesures IR effectuées avec un microscope sont donc les plus adaptées a
ce type d’estimation.

En théorie, 'amplitude et la valeur moyenne des franges d’interférence varient conjointement
lorsque I'indice du film change. Cette variation conjointe de ces deux parameétres est représentée
sur la Fig. 6.15, dans le cas d'un substrat de quartz.

Finalement, les franges d’interférence présentes dans le spectre de transmission d’un film
fournissent des informations importantes pour caractériser 1’échantillon étudié. Connaissant
les indices du milieu environnant n; et du substrat no, il est possible d’évaluer I'indice ng et
I’épaisseur H du dépot au travers de la mesure de :

— l'amplitude relative des franges d’interférence <ATT> (Eq. 6.22),

— la transmission moyenne du film < 7' > autour de laquelle les franges oscillent (Eq. 6.26),
— Dinterfrange Ao (Eq. 6.10).
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FIGURE 6.15 — Variation attendue de ’amplitude des franges en fonction de la trans-
mission moyenne pour différents indices ng. Le cas représenté est celui d’une incidence
normale, aux longueurs d’onde ot le film n’absorbe pas, pour un substrat d’indice ny = 1.52
(substrat en quartz). L’épaisseur de la courbe correspond aux variations avec la longueur d’onde
entre 1 et 3 um (intervalle ou les franges sont mesurées), car l'indice du substrat n’est pas to-
talement constant avec la longueur d’onde.

Dans la pratique, les valeurs de < T > et AT déterminées a partir des franges présentes
dans les spectres IR des a—C:H produits sont trés variables (pour un méme substrat et un méme
type d’a—C:H) et ne peuvent étre déterminées qu’avec des incertitudes souvent importantes.
On observe que les valeurs de < T > sont systématiquement inférieure a 1 lorsque les substrats
en CaFy ou en KCI sont utilisés, indiquant un indice supérieur a 1.4 pour les a—C:H. Avec les
substrats en ZnSe, < T > est au-dessus de 1. Les nombreux échantillons déposés sur du quartz
ou du KBr présente des valeurs de < T' > majoritairement entre 0.95 et 1.03. L’analyse des
valeurs de < T > et AT issues des spectres IR acquis pendant cette thése ne permettent pas de
déterminer I'indice ng des a—C:H sur un intervalle plus restreint que ng € [1.4, 1.8]. Ces valeurs
ne permettent pas non plus de distinguer une différence d’indice entre les a-C:H 1 et les a-C:H
2. Le fait qu’elles ne se répartissent pas spécialement comme indiqué sur la Fig. 6.15 montre que
I’analyse des franges d’interférences en IR pour déterminer I'indice de réfraction nécessiterait
une série de mesures dédiées, ot de nombreux échantillons déposés sur des substrats variés
seraient analysés avec un microscope IR afin d’obtenir de faibles incertitudes et une bonne
statistique sur les valeurs de < T > et AT. Cette étude des constantes optiques des carbones
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amorphes hydrogénés reste donc a poursuivre.
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FIGURE 6.16 — Corrélation entre la profondeur optique intégrée sur la bande a 3.4
pm et I’épaisseur des a—C:H. Les a-C:H 1 représentés en bleu et les a-C:H 2 en vert. Les
deux droites de corrélations correspondantes sont représentées. Les quelques échantillons dont

Ao n’a pas pu étre mesuré sont en rouge (les diamants pour les a—C:H 1 et les carrés pour les
a—C:H 2).

Les valeurs de l'interfrange Ao peuvent par contre étre déterminées assez précisément et
permettent d’avoir accés a 1’épaisseur H du film. Comme cette variable dépend aussi de I'indice,
on détermine I’épaisseur en supposant d’abord un indice de 1.5 environ, identiques pour tous
les a—C:H. Comme nous allons le voir dans la section suivante, d’autres mesures expérimentales
sur des a-C:H permettent de relier 'indice du matériau a son gap optique. En partant donc
de la mesure de Ao et d’une valeur approximative de l'indice, on détermine une épaisseur H,
puis un gap optique Ey, qui permet d’affiner la valeur de I'indice. Cette boucle est effectuée
plusieurs fois jusqu’a converger vers une valeur de l'indice adaptée au gap, et I’épaisseur du
film correspondante est alors déterminée.

Pour les quelques échantillons pour lesquels la valeur de Ao ne peut pas étre déterminée (car
aucune frange n’est visible ou si I'épaisseur est telle que moins d'une demi frange est accessible
sur le spectre), on s’aidera de la corrélation entre la profondeur optique de la bande a 3.4
pm et épaisseur, déterminée & partir des autres échantillons. Cette corrélation est représentée
sur la Fig. 6.16, ou la profondeur optique intégrée sur tout la bande & 3.4 um (entre 2760 et
3140 cm™!) est représentée par une croix, en fonction de I'épaisseur, pour chaque échantillon
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dont la valeur de Ao est déterminée. Puisque 'on a vu avec la Figure 6.10 que le coefficient
d’absorption de cette bande pour les différents a—C:H n’est pas le méme, on distingue deux
groupes d’échantillons, les a-C:H 1 représentés en bleu et les a-C:H 2 en vert. Cette différence
de I'absorbance entre ces deux types d’échantillons est bien confirmée par les deux corrélations
qui apparaissent. Les quelques échantillons dont Ao ne peut pas étre mesuré sont en rouge
(les diamants pour les a~C:H 1 et les carrés pour les a—C:H 2) et sont reportés sur la droite
de corrélation correspondant & leur type en fonction de leur profondeur optique intégrée. Les
épaisseurs qui étaient jusque la manquantes sont ainsi déterminées.

6.4 Propriétés déduites des mesures spectroscopiques et
d’autres études

6.4.1 Estimation de l’indice de réfraction

T T T T ooy
Tt o Bouree 1998 .
L + Silva 1996 ]
2.2KH o Wagner 1986 7]
S N * + Lazar 1998 1
20k LN x Kassavetis 2007 ]
5 b < + o Bubenzer 1983 -
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FIGURE 6.17 Indice de réfraction de différents a—C:H en fonction de
leur gap optique. Ces données expérimentales sont issues de [Bubenzer et al. 1983],
[Dischler et al. 1983|, [Wagner & Lautenschlager 1986], [Silva et al. 1996], [Bourée et al. 1998],
[Lazar 1998]|, [Furton et al. 1999], [Choi 2001] et [Kassavetis et al. 2007]). Pour les données re-
présentées en rouge, seulement les valeurs de Em,,. étaient disponibles, et ces valeurs ont donc

été converties en Foy (cf. Fig. 6.6). La courbe en tirets est un ajustement des données.

La partie réelle de I'indice de réfraction ngy des échantillons peut étre estimée a partir du gap
optique Eyy. La Figure 6.17 regroupe les résultats de plusieurs études expérimentales des pro-
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priétés des a—C:H (|Bubenzer et al. 1983], [Dischler et al. 1983], [Wagner & Lautenschlager 1986/,
[Silva et al. 1996], [Bourée et al. 1998|, [Lazar 1998|, [Furton et al. 1999], [Choi 2001]| ainsi que
[Kassavetis et al. 2007]) et montre que ces deux parameétres sont en effet corrélés. Etant donné
que cette figure rassemble des données ot le gap optique est parfois estimé par Er.,. et parfois
par Eoy, les valeurs de Er,,. ont été converties en Eyy par la relation déterminée sur la Figure
6.6. Ces données ot le gap était déterminées par Fr.,. et qui ont été converties sont en rouge.
Cette corrélation entre ng et Eys indiquent que les indices de réfraction des a—C:H produits a
I'TAS sont entre 1.3 et 1.8 (en accord avec l'intervalle estimé & partir des franges d’interférence)
et augmentent lorsque le gap décroit.

6.4.2 Fraction sp2/sp3

1.0, +Diamond | Dartois 2005 -

; N ° nGraphite +Kassavetis 2007 A

RN iGlassy carbon ¢Tamor 1994 T
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FIGURE 6.18 - Fraction sp? de différents échantillons d’a—C:H en
fonction du gap de Tauc. Les données expérimentales sont issues de
[Jarman et al. 1986], [Li & Lannin 1990], [Kleber 1991], [Compagnini et al. 1992,

[Fallon et al. 1993], |[Tamor & Vassell 1994], [Robertson 1996|, |[Ferrari & Robertson 2000],
[Baptista & Zawislak 2004] et [Kassavetis et al. 2007]. La zone colorée correspond
aux échantillons d’a-C:H de [Dartois et al. 2005]. Les cas limites du “glassy carbon”
[Robertson 1986, Turlo & Rozwadowskajasniewska 1987|, du graphite (carrés pleins), et du
diamant (diamants pleins) sont aussi représentés. La courbe en tirets est un ajustement
polynomial du second degré de ces données.

Ce sont les états m et 7* des sites sp? qui contrélent le gap optique. On s’attend donc & ce
qu’il y ait une corrélation entre la valeur du gap et la fraction des atomes de carbone dans la
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configuration sp?. La Figure 6.18 montre des résultats expérimentaux issus de différents articles
([Jarman et al. 1986], [Li & Lannin 1990|, [Kleber 1991], [Compagnini et al. 1992|, [Fallon et al. 1993],
[Tamor & Vassell 1994], [Robertson 1996, [Ferrari & Robertson 2000], [Baptista & Zawislak 2004],
[Kassavetis et al. 2007]) dans lesquels des mesures de la fraction de sp? (= Sp;ﬁpg,) et de Erauce

sont présentées. Les valeurs estimées pour les a—C:H produits et étudiés par [Dartois et al. 2005]

sont représentées par la zone en orange. Pour ces analogues, le gap est évalué a partir du fort
degré d’hydrogénation et du faible indice de réfraction du matériau. La fraction de sp? est
estimée entre 5% et 20% a partir du spectre IR. En plus des données concernant les a—C:H, les
cas limites de matériaux dont I’hybridation est entiérement ou presque sp? (graphite et glassy
carbon) et entiérement sp® (diamant) sont aussi représentés.

Ces données peuvent étre ajustées par la relation suivante reliant la fraction de sp? & Frae :

sp?

— = 1.02(£0.03) — 0.40(%0.03) Eraue + 0.039(£0.003) E£2
= (+0.08) = 040(-£0.03) Fruuc +0.039(:£0.003)

Tauc

(6.27)

Les gaps que 1'on mesure indiquent des rapports sp?/(sp®+sp?) entre 10% et 40% environ.

6.4.3 Contenu en hydrogéne et densité des a—C:H

Ces proprié¢tés des a—C:H (gap optique, fraction de carbone sp?, indice de réfraction) sont
aussi corrélées avec leur contenu en hydrogéne et leur densité. Certaines de ces corrélations ont
été mises en avant notamment par [Schwarz-Selinger et al. 1999] et [Kassavetis et al. 2007], et
sont représentées sur la Figure 6.19.

Ces mesures expérimentales permettent de déduire que les a—C:H synthétisés a I'TAS ont,
d’une part une densité autour de 1.2 g/cm? (entre 1.0 et 1.4 g/cm?), et d’autre part un fort taux
d’hydrogénation, avec H/(H+C) entre 40 % at. et 50 % at. environ (c’est-a-dire des rapport
H/C entre 0.65 et 1)

6.4.4 Coeflicient d’absorption intégré sur la bande a 3.4 ym

Les Figures 6.9 et 6.10 nous ont montré que le coefficient d’absorption varie entre les diffé-
rents a—C:H, et notamment dans la bande des modes d’élongation des liaisons C-H a 3.4 pm.
Nous avons pu observer (Fig. 6.10 de gauche) que la valeur de a dans cette bande augmente
avec la valeur du gap optique. Afin de quantifier cette variation corrélée de a et du gap, on
trace sur la Fig. 6.20 la valeur de ce coefficient d’absorption intégré sur la bande a 3.4 pm
(entre 2760 et 3140 cm™!) pour les différents échantillons qui ont été produits (croix noires), en
fonction de leur gap optique. Pour comparer ces résultats avec ceux trouvés dans la littérature
[Choi 2001, Bubenzer et al. 1983] (points oranges), on trace d’'une part [ado (en cm™?) en
fonction de Ey4 (en haut, directement comparable aux valeurs de [Choi 2001]), et d’autre part
JadX\ (en em™ pm) en fonction de Era,e (en bas, directement comparable aux valeurs de
[Bubenzer et al. 1983]). Ces résultats confirment clairement la tendance observée avec la Fig.
6.10.
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FIGURE 6.19 — Corrélations entre l’indice, le contenu en hydrogéne et la den-
sité des a—C:H. Les figures en haut ont été produites par [Schwarz-Selinger et al. 1999]
et celle du bas (représentant aussi des données de carbones amorphes non hydrogénés) par
[Kassavetis et al. 2007].
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FIGURE 6.20 — Coefficient d’absorption intégré sur la bande a 3.4 ym en fonc-
tion du gap optique. Les résultats obtenus avec les échantillons d’a—C:H produits a I'TAS
sont représentés par les croix noires, et sont comparés a ceux obtenus par [Choi 2001] et
[Bubenzer et al. 1983| (points oranges). Pour avoir des variables directement comparables a
celles de la littérature, on trace en haut les valeurs de f ado (en cm™?) en fonction de Egy, et
en bas celles de [ adX (en cm™" pm) en fonction de Eraye.






CHAPITRE 7

Photoluminescence des a—C:H.
Implications pour 1’émission rouge
étendue
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7.1 Introduction

Nous avons vu dans la section 2.3.2.3 que l'émission rouge étendue (ERE) est une bande
d’émission large, dans le rouge, observée dans des environnements interstellaires variés. Cette
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signature spectrale est probablement due & de la photoluminescence (PL) de poussiéres inter-
stellaires. Malgré les nombreux candidats proposés depuis la découverte de cette émission dans
les années 70, les porteurs de 'ERE ne sont toujours pas identifiés. Pour pouvoir identifier ce
matériau interstellaire, ou restreindre le nombre de candidats, les contraintes imposées par les
observations de I’émission rouge étendue doivent étre soigneusement comparées aux proprié-
tés de chaque analogue interstellaire potentiellement responsable de ’'ERE. En particulier, les
rendements de photoluminescence de 'ERE déduits des observations semblent assez élevés et
constituent donc I'une des contraintes les plus fortes concernant cette signature spectrale et ses
porteurs.

Les carbones amorphes hydrogénés produisent de la photoluminescence dans le visible et
ont été I'un des premiers candidats proposés comme porteurs de 1’émission rouge étendue
[Duley 1985, Witt & Schild 1988, Duley & Williams 1990, Furton & Witt 1993, Duley et al. 1997,
Darbon et al. 1998, Seahra & Duley 1999]. Ces matériaux étant un constituant important de la
poussiére interstellaire, il est nécessaire d’évaluer les propriétés de photoluminescence des a-C:H
pour estimer leur contribution a I’émission interstellaire et, en particulier, tester leur éventuelle
compatibilité avec les porteurs de 'ERE. Les rendements de PL des a—C:H doivent notamment
étre rigoureusement mesurés. Jusqu’a présent, les études sur la PL de carbones amorphes hydro-
génés d’intérét astrophysique ont principalement fourni des résultats en terme de rendements
relatifs et pour seulement quelques longueurs d’onde d’excitation (e.g. [Rusli et al. 1996]). Les
rares mesures de rendements de photoluminescence absolus pour les a—C:H [Furton & Witt 1993,
Furton et al. 1999, Ledoux et al. 2001| varient sur quatre ordres de grandeur alors que certains
de ces matériaux sont censés étre comparables. De plus, des effets optiques, qui peuvent donner
lieu a un rendement apparent différent du rendement intrinséque au matériau étudié, ne sont
pas rigoureusement pris en compte.

Dans ce chapitre, je présenterai I’étude en laboratoire de la PL des carbones amorphes
hydrogénés, et la détermination de leurs rendements absolus. Cette étude présente les avan-
tages d'une part de considérer de nombreuses longueurs d’onde d’excitation dans 'UV et le
visible, et d’autre part de prendre en compte les effets optiques dus a la géométrie de film des
échantillons. Les expériences permettant les mesures de photoluminescence des a—C:H produits
seront présentées dans la section 7.2. La section 7.3 décrit comment leurs rendements absolus
et intrinséques de PL sont calculés a partir des mesures. Les résultats concernant les spectres et
rendements de photoluminescence seront présentés et comparés a des mesures plus anciennes
de rendement relatifs dans la section 7.4. Ces résultats et leurs implications astrophysiques
concernant 'ERE seront discutés dans la section 7.5. Ces travaux ont fait I’objet d’un article
publié dans le journal Astronomy € Astrophysics en septembre 2010 [Godard & Dartois 2010].

7.2 Mesures de photoluminescence

Différents types d’échantillons de carbones amorphes hydrogénés sont produits grace a un
plasma, sous forme de film déposé sur un substrat (chapitre 5). Les échantillons sont caractérisés
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FIGURE 7.1 — Photo montrant la photoluminescence de différents a—C:H sous une
lampe UV. A gauche, les échantillons sont éclairé par une lumiére blanche (leur couleur
résulte de la lumiére qu’ils absorbent), et a droite, ils sont éclairés par une lampe UV (leur
couleur résultent alors de I’émission de PL qu’ils produisent). Les différences de couleurs de
PL s’expliquent par les différents types d’a—C:H de ces échantillons. Les échantillons sont des
films de différentes épaisseurs, et les substrats utilisés ici sont en quartz ou en germanium (en
bas & droite). Un substrat de quartz sans a—C:H est placé a gauche pour comparaison.

par la mesure de leur transmission dans I’UV-visible, I'infrarouge et la détermination de leur gap
Eys (chapitre 6). La photoluminescence des échantillons est mesurée a température ambiante,
juste apres leur production.

La photoluminescence des a-C:H peut tout d’abord étre observée en placant les échantillons
produits sous une lampe UV (optical engineering’s model 22-UV). La Figure 7.1 montre clai-
rement une PL dont la couleur apparente varie du jaune au rouge suivant le type d’a—C:H
produit.

7.2.1 Le fluorimétre

Pour mesurer quantitativement cette photoluminescence, on dispose d’un fluorimeétre Perkin
Elmer LS55 (Luminescence Spectrometer), permettant de mesurer la lumiére émise par un
échantillon aux longueurs d’onde A, cette émission faisant suite a ’absorption d’un rayonnement
incident d’excitation a la longueur d’onde A.... Ce fluorimétre, schématisé sur la Fig. 7.2,
est constitué de deux monochromateurs, 'un permettant de sélectionner la longueur d’onde
d’excitation et l'autre pour 'analyse spectrale de 1’émission. La source d’excitation est une
lampe flash xénon, pulsée a une fréquence de 50 Hz, émettant un spectre continu et relativement
plat entre 200 et 800 nm. L’échantillon est placé dans un compartiment auquel 'utilisateur a
acceés. Le milieu extérieur a 1’échantillon pendant la mesure, désigné par l'indice 1, est Dair.
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FIGURE 7.2 — Schémas du fluorimétre permettant les mesures de photoluminescence.
Le deuxiéme schéma est issu de la documentation du Perkin Elmer LS55.
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FIGURE 7.3 — Schéma et photo du support de 1’échantillon dans le fluorimétre.

Le détecteur est un photomultiplicateur sensible entre 200 et 800 nm. L’échantillon regoit un
rayonnement d’excitation quasi-monochromatique (bande telle que FWHM < 10 nm) dans
I'UV ou le visible (Aeze > 200 nm), sous un angle fixe aeen = 30° (par rapport a la normale de
I'échantillon). La longueur d’onde d’excitation peut étre choisie a partir de 200 nm, mais les
mesures quantitatives ne seront possibles que pour A... > 250 nm (< 5 €V). La géométrie du
support de I’échantillon est telle que la réflexion spéculaire de la raie d’excitation est bloquée
(Fig. 7.3). L’émission est détectée sous un angle fixe a; = 60°. Il est possible de placer un filtre
passe-haut (en longueur d’onde) entre I’échantillon et le monochromateur de I’émission afin
d’éventuellement couper les longueurs d’onde correspondant a la diffusion de 'excitation par
I’échantillon qui se retrouve dans le second ordre du faisceau.

7.2.2 Diffuseur lambertien

Afin de mesurer le flux de 'excitation incidente au niveau de ’échantillon, la courbe de
transmission des filtres, ainsi que la réponse du fluorimétre entre la position de 1’échantillon
et le détecteur, on utilise un matériau diffusant de réflectance connue R(A). Le matériau que
nous utilisons comme référence est du Spectralon de la marque Labsphere (Fig. 7.4), avec
une réflectance de 10% quasiment constante entre 200 et 800 nm. Ce matériau constitue un
diffuseur presque parfaitement lambertien. Cela signifie que sa luminance (intensité par unité
d’aire apparente dans la direction o, aussi appelée radiance) est uniforme : elle ne varie pas
avec la direction de diffusion. Par contre, 'intensité de la lumiére diffusée (qui dépend de 'aire
apparente de la surface diffusante) suit une loi en cosinus de I'angle o, défini entre la normale
a la surface diffusante et la direction de diffusion (Fig. 7.4).

I{aq) = DLincident coSaqy R (7.1)
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FIGURE 7.4 — Photo du Spectralon (R(\) = 10%) et diffusion lambertienne. Le schéma
de droite représente le flux diffusé dans un angle solide d2 en fonction de la direction de
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FIGURE 7.5 — Photo de la sphére intégrante couplée au fluorimétre. Une premiére fibre
optique (celle reliée au haut de la sphére) permet d’amener le rayonnement d’excitation dans
la sphére, et une seconde (celle reliée au coté de la sphére) recueille I’émission et 1’achemine
jusque vers le détecteur du fluorimétre. L’échantillon est placé en bas de la sphére. La sphére

intégrante est placée dans une boite sous air purgé.
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Dans le cas ot R(A) = 1, la conservation de ’énergie indique que la puissance incidente
Picigent est égale a la puissance diffusée totale.

f)incident - / I(al) dQ =7 Iincident (72)
2w sr

La puissance diffusée par un diffuseur lambertien dans I'angle solide (2; autour de la direction
donnée par 'angle «y est donc :

P = / I(cy) dQ = R Lincident €Os v dS)
Ql Q1

R
P = Picident — / cos o df2 (7.3)
s 0

Afin d’utiliser ce standard dans les mémes conditions que les échantillons d’a—C:H, le Spec-
tralon a été découpé pour obtenir un cylindre de 20 mm de diamétre afin de pouvoir le placer
dans le porte-échantillon.

7.2.3 La sphére intégrante et utilisation d’un étalon de PL

Pour pouvoir valider les valeurs absolues de rendement de PL (calculs expliqués dans la
section suivante), on utilise une sphére intégrante couplée au fluorimétre par des fibres optiques
(Fig. 7.5). Cette sphére intégrante Labsphere est constituée d’une cavité sphérique dont les
parois sont en Spectralon de trés haute réflectance (R(A) = 99%) avec de petites ouvertures
pour pouvoir placer I’échantillon & I'intérieur et connecter deux fibres optiques qui permettent
d’amener l'excitation et de recueillir la photoluminescence. La photoluminescence recueillie
par la fibre de sortie est donc celle émise dans toutes les directions et qui a été diffusée de
multiples fois sur les parois de la sphére (avec trés peu de pertes grace a la forte réflectance du
Spectralon). Le but d’utiliser cette sphére intégrante est de déterminer le rendement absolu de
PL par une deuxiéme méthode indépendante. Les rendements absolus de photoluminescence
déterminés d’une part avec le fluorimétre, et d’autre part avec la sphére intégrante, seront
comparés et devraient étre identiques si les méthodes utilisées sont valides.

Pour réaliser la comparaison entre ces deux méthodes de détermination du rendement ab-
solu, on utilise un cristal de germanate de bismuth (BiyGe3O12, appelé BGO) comme étalon.
Ce matériau est photoluminescent, avec un rendement a la fois fort et stable. De plus, pour
ce matériau, il n’y a pas de recouvrement entre les spectres d’absorption et d’émission (grand
décalage de Stokes), ce qui est un avantage car la réabsorption de I’émission par 1’échantillon
est difficilement prise en compte avec une sphére intégrante.
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7.3 Détermination du rendement de PL absolu et intrin-
seque

7.3.1 Avec le fluorimétre

La détermination du rendement intrinséque ! et absolu de la photoluminescence d’un échan-
tillon requiert la prise en compte des effets optiques induits lors de la mesure. Les calculs
détaillés décrivant ces effets sont présentés dans 'annexe A. Les principales étapes permet-
tant de calculer le rendement & partir des mesures du fluorimétre sont décrites ici. Dans les
§A.1 et A.2 de I'annexe, ’émission de lumiére par un film est modélisée et les effets d’interfé-
rence dus aux réflexions sur les interfaces du film sont calculés [Lukosz 1981, Holm et al. 1982,
Nollau et al. 2000]. Le film est une couche diélectrique absorbante (désignée par I'indice 0)
d’épaisseur H, située entre le milieu extérieur (milieu 1) et le substrat (milieu 2). Les centres
luminescents sont considérés comme des dipoles électriques dont les moments p sont orientés
aléatoirement.

Pour I’émission de chaque centre lumineux (schématisée sur la Figure 7.6), on distingue deux
types de rayons lumineux transmis a I'extérieur du film vers le détecteur : les rayons directs D
qui sont directement émis vers le milieu 1, et les rayons réfléchis R qui correspondent a ceux
d’abord dirigés vers le milieu 2, c’est-a-dire vers le substrat, ensuite réfléchis a 'interface entre
les milieux 0 et 2, et enfin transmis dans le milieu 1 vers le détecteur. Les angles d’émission
dans le film des rayons D et R depuis la normale a la surface du film sont notés oy et ™ — oy,
respectivement. L’angle g est relié & 'angle d’observation «; dans le milieu 1 par la loi de
réfraction de Snell-Descartes. Chacun de ces faisceaux est réfléchi de multiples fois aux interfaces
du film.

L’amplitude de ces faisceaux est calculée en tenant compte d’une éventuelle auto-absorption
de I’émission par le film. Cette auto-absorption, ayant lieu le long du chemin optique entre la
position du dipole émetteur et le milieu 1 (considéré non absorbant), est calculée & partir du
coefficient d’absorption du film dans le visible (terme e ™" dans I'équation 7.7).

Ces faisceaux subissent aussi des pertes lorsqu’ils sont transmis en dehors du film ou réfléchis
a ses interfaces. Ces pertes s’expriment au travers des coefficients de Fresnel, tl(j’p ) and ng’p ) dont
les expressions pour des indices complexes (c’est-a-dire des milieux absorbants) sont données
en annexe (§A.3). La transmittance? de la puissance émise a l'interface entre a~C:H et Dair
est :

T 1 COS (X1

Ter) — 2L psp)2 7.4
o1 — [izyesal (7.4)

Une modification significative de I'intensité radiante (en W/sr) entre les milieux 0 et 1 existe

1. Le terme de rendement intrinséque désigne le rendement qui ne dépend pas de la géométrie de ’échantillon
et ne dépend que du matériau étudié. On l'obtient en tenant compte des effets optiques, contrairement au
rendement apparent, dépendant & la fois de la géométrie de I’échantillon et des conditions de mesure.

2. La transmittance désigne un rapport de puissances, alors que les coefficients de Fresnel correspondent &
des rapports d’amplitudes des ondes.
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FIGURE 7.6 — Schéma de la géométrie de I’émission par un point source dans un film
déposé sur un substrat. Le dipole produisant I’émission se trouve a une distance h de la
surface du film. Les rayons représentés sont ceux ayant un angle d’émission oy dans le milieu
1, et sont la combinaison des rayons directs D (en rouge) et réfléchis R (en vert).

Milieu | :air

Milieu 0 :a-C:H

FIGURE 7.7 — Modification de P’angle solide a la traversée d’une interface entre 2
milieux. A gauche, ce changement d’angle solide est représenté dans ’espace, et une coupe
dans le plan de réfraction est présentée a droite.
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aussi a cause de la modification, a I'interface, de ’angle solide sous lequel I’émission est détectée.
Cette modification est représentée sur la Fig. 7.7, et s’exprime par le rapport des angles solides
infinitésimaux de chaque milieu (§A.2 en annexe) :

dQ n? cos oy
0o 1

(7.5)

dey n2 cosa
0 0

Les réflexions successives de chaque faisceau aux interfaces du film créent des interférences
(multiple-reflection interferences) dont 'effet M peut étre calculé. La superposition du faisceau
D avec le faisceau R (dont les directions d’émission forment un angle m — 2ayq) crée d’autres
interférences (wide-angle interferences) représentées par le terme W calculé en annexe (§A.2).

La puissance émise par photoluminescence est proportionnelle a la puissance absorbée et au
rendement de photoluminescence ng. La puissance absorbée par le film a la profondeur h sur
une épaisseur infinitésimale dh est Abs(h) dh. L'intensité radiante (en W /sr) émise par cette

foo Abs(h) dh . . ) P
épaisseur de film est donc ng % L’absorption monochromatique résulte en une émission,

4
répartie sur une gamme de longueurs d’onde visibles, selon un profil d’émission normalisée
Em()). La puissance absorbée Abs est déterminée en fonction de la profondeur h dans le
film et de la longueur d’onde d’excitation A... & partir du coefficient d’absorption a(\) dans

I’UV-visible et de la puissance de 'excitation incidente sur ’échantillon Pj,igen: :

AbS(h) dh = —d (Tlo()\exc) exXp |:_ M} f)incident)
COS aemc,O
Abs(h) dh = Tio(Aeae) Mexp [—M] Pincident (7.6)
COS Cege,0 COS Qleze,0

Le calcul complet, écrit en annexe, montre que lintensité radiante spécifique I;(\) (en
W - sr7t-nm™!), émise dans le milieu 1 & la longueur d’onde A et dans la direction donnée par
I'angle d’émission g, est exprimée par I’équation 7.7 (les polarisations (s) et (p) sont indiquées
par les lettres correspondantes en exposant 4) :

L) = IP0) + 170

) 4%

i Em(\) Abs(h) dh
[1(3,;;)()\) _ /OGTO(h)T(()Sfp dQlM(S,p)W(S,p) ne Em()) s(h)

8

(7.7)

3. [Em(\) dr=1
4. On considére que ’émission dans le film est répartie de maniére égale entre les deux polarisations. Les

intensités radiantes polarisées s et p émises dans le film sont donc Iés) = Iép ) = ing %@rdh
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avec
MED L % e )0 g (A9
we = 14 pésg’p) Zemw 4 Qpésg’p)e_m/2 cOS (5&?)
we = 14 p((fQ’p) 2o 4 Qpésé’p)e’Tw/Q cos (555))) cos(2ayp)

47 h
h) = —
7o(h) A o coSs (v
8t H-—h
TW = TK/O
COS ay
4 s s
Al — ;nOH cos ag + 5(()1,;)) + 5(()2,;))
4
§EP) = ;nO(H — h) cos oy + 5(()3’7)) ’

(s,p) (s,p)
Z-]S.p et 51-]5»])
est la transmit-

n; et k; sont respectivement les parties réelle et imaginaire de I'indice du milieu i, p

sont le module et I'argument des coefficients de réflexion de Fresnel, et ﬂ(j»s’p )

tance de Fresnel a I'interface i/j (cf. §A.3).

La puissance spécifique émise qui est détectée par le fluorimétre dans I'angle solide €2; (une
fois corrigée de la réponse de l'instrument) est

P\ = /Q L) dQ (7.8)

I;(\) variant assez peu dans le petit angle solide de détection €, on peut considérer que :
P1<)\) - [1()\) . Ql-

Le rendement de photoluminescence 7y, défini comme un rapport d’énergie ou de puissance,

P\ do; 1
= — — d\ 7.9
- / ot (7.9)

est donc obtenu par

ou

2 1 Abs(h
Se = [ (250 MON) WK + TPO) MP) W) e - 20

dh

Dans la plupart des articles traitant de I’émission rouge étendue, le rendement de cette émission
est donné sous la forme d’un rendement quantique, c¢’est-a-dire comme un rapport d’un nombre
de photons. C’est I'énergie que nous mesurons ici, donc pour effectuer cette conversion, I’énergie
doit étre multipliée par ﬁ Le rendement quantique est alors obtenu grace a I’'Eq. 7.10 :

H 1 Abs(h
s — / (To(f)O‘) MO ) WO, R) —i—To(f)()\) M®(X) WP (A, h)) Lo ) g Z( )
0

P\ dQ, 1
— [ S P 1
n /A Q, dQ S (7.10)

dh
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En prenant ces effets optiques en compte, on obtient le rendement quantique de photolumines-
cence intrinséque et absolu des a—C:H produits, au lieu d’'un rendement apparent lorsque ces
effets sont négligés et qui peut étre significativement plus bas que le rendement intrinseque.

La variable P;()) est obtenue & partir de la puissance détectée par le fluorimeétre Py 1g55()
corrigée par la réponse de U'instrument entre 'échantillon et le détecteur Rpgs5(N\) @ Pi(\) =
P 1s55(X) / Rpsss(A). Le Spectralon de réflectance connue R(\), positionné a la place de
I’échantillon, permet de mesurer I'excitation incidente sur ’échantillon Pj,cigen: car I'intensité

. e . . . Pinei .
radiante diffusée par ce standard lambertien dans la direction oy est Z"C;ZZZ;S“ = 5 meident g cOS vy .
Pipcident €st donc lié a la mesure de Pjcigent, 555 par la relation :
P o f)incident,LSSEJ 1 ™ 711
incident — = . ( . )

Rpsss R le cos a1d2

Dans cette description, on ne tient pas compte de ’émission de PL secondaire, c’est-a-dire
la photoluminescence émise par ’échantillon faisant suite a ’auto-absorption de la PL. On ne
tient compte que de 'auto-absorption, mais pas de I’éventuelle PL additionnelle qui pourrait
en résulter. Comme le remarquent [Malloci et al. 2004], la contribution de cette émission ad-
ditionnelle est vraiment faible. De plus, cette PL secondaire peut avoir lieu seulement si il y
a une superposition spectrale de I'absorption et de 1’émission. Cette superposition est faible
pour les matériaux que nous considérons ici. Par conséquent, les rendements de PL obtenus en
négligeant cette émission secondaire ne sont pas significativement surestimés.

7.3.2 Validation de la méthode avec la sphére intégrante

Afin de valider le modeéle décrit ci-dessus, utilisé pour déterminer le rendement absolu de PL
des a-C:H, on cherche & déterminer le rendement absolu de la PL. du BGO par deux méthodes
indépendantes. La premieére méthode est celle aussi utilisée pour les a-C:H et décrite dans le
§7.3.1 (les milieux 0 et 2 sont alors tous les deux constitués par le BGO car il n’y a pas de
substrat pour cet échantillon). La seconde méthode utilise des mesures réalisées avec la sphére
intégrante couplée aux blocs d’excitation et de détection du fluorimétre. La méthode utilisée
pour déterminer le rendement absolu de PL d’un échantillon avec une spheére intégrante est
décrite par [De Mello et al. 1997| et dans I'annexe B.

Les rendements absolus du BGO déterminés par ces deux méthodes et présentés par la
Figure 7.8, sont en trés bon accord. Ces valeurs sont aussi similaires a celles trouvées par
[Rodnyi 1997| et [Weber & Monchamp 1973] (n =~ 13% a 295K). Ces résultats valident donc la
méthode développée pour déterminer les rendements absolus de PL & partir de mesures avec
le fluorimétre.
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FIGURE 7.8 — Rendement quantique absolu de PL du BGO. Le rendement est me-
suré pour différentes longueurs d’onde d’excitation, et déterminé par deux méthodes indé-
pendantes : avec le fluorimétre (croix) et avec la sphére intégrante (points). La variation de
'intensité de PL du BGO (rendements relatifs) avec la longueur d’onde d’excitation, mesurée
par [Weber & Monchamp 1973] est aussi représentée (courbe bleue).

7.4 Reésultats

La Figure 7.9 montre un exemple de spectres de PL. d’un échantillon d’a~C:H mesurés pour
différentes longueurs d’onde d’excitation entre 250 et 490 nm. La PL de cet échantillon apparait
jaune et intense sous la lampe UV. Ces spectres montrent que la photoluminescence produite
est une large bande sans structure. La longueur d’onde du maximum de cette bande est a peu
prés constante entre ces différents spectres jusqu’a ce que 'excitation ait lieu pour des longueurs
d’onde correspondant a celles de la bande de PL : lorsque A.,. augmente jusqu’a ces longueurs
d’onde, puisque ’énergie émise ne peut pas étre supérieure a I'énergie absorbée (Epp < Eepe),
la bande de PL semble se déplacer vers les plus grandes longueurs d’onde. Puisque la quantité
de rayonnement absorbé diminue pour les plus grands M., 'intensité de PL décroit jusqu’a ce
qu’il n’y ait plus aucune émission lorsque 'excitation a lieu a des longueurs d’onde en dehors
de celles pouvant étre absorbées par le matériau.
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FIGURE 7.9 — Spectres de photoluminescence d’un échantillon d’a—C:H. L’échantillon
dont les spectres de PL sont représentés a un gap optique Eyy = 4.1 eV. Les spectres corres-
pondant a différentes longueurs d’onde d’excitation (A € [250,490] nm) sont représentés et
illustrent le fait que Apy > Aeye (voir le texte pour plus de détails).
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FIGURE 7.10 — Variation de la couleur de photoluminescence des a—C:H avec le gap
optique Fy, . Les résultats de ce travail (points colorés, chaque couleur correspond & un échan-
tillon différent) sont représentés avec d’autres résultats d’étude de la PL des a-C:H (autres sym-
boles, en noir) [Watanabe et al. 1982, Wagner & Lautenschlager 1986, Chernyshov et al. 1991,
Yoshimi et al. 1992, Xu et al. 1993, Rusli et al. 1996]. Pour chacun des échantillons produits,
deux points sont représentés et correspondent aux extrémes de la longueurs d’onde centrale de

la bande de PL observés pour A € [250,370]. La ligne en pointillés est un ajustement des
données.
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7.4.1 Influence du gap optique FEy,

Différents types de carbones amorphes hydrogénés sont produits en variant les conditions de
production, et sont notamment caractérisés par la valeur de leur gap optique Eyy, comprise entre
2.7 et 4.4 eV (cf. Chapitre 6). Ces différents matériaux produisent des spectres de photolumines-
cence variés. La photo de la Fig. 7.1 montre la variation de couleur de PL du jaune au rouge sous
la lampe UV entre différents échantillons, et la Fig. 7.10 montre que ce déplacement de la bande
de photoluminescence vers les plus grandes longueurs d’onde a lieu lorsque 1’énergie du gap op-
tique diminue (les a—C:H dont la PL apparait jaune sous la lampe UV correspondent a des gap
Eyy autour de 4 eV et ceux apparaissant rouge sont ceux avec Eyy = 3 €V). Ces résultats sont
en accord avec ceux d’autres groupes [Watanabe et al. 1982, Wagner & Lautenschlager 1986,
Chernyshov et al. 1991, Yoshimi et al. 1992, Xu et al. 1993, Rusli et al. 1996|, aussi représen-
tés sur la Fig. 7.10.

Lorsque le gap optique varie, la photoluminescence change non seulement de couleur, mais
aussi de rendement. La Figure 7.11 montre que les rendements quantiques absolus de nos
échantillons d’a~C:H varient de 3% environ jusqu’a 0.01% lorsque la valeur de FEy; passe
de 4.4 a 2.7 eV. De précédentes études d’autres groupes fournissent des rendements relatifs
de la PL des a—C:H [Schiitte et al. 1993, Xu et al. 1993, Silva et al. 1996, Rusli et al. 1996,
Bourée et al. 1998]. La décroissance de ces rendements relatifs avec la diminution du gap op-
tique est tout a fait en accord avec nos résultats. On convertit donc ces rendements relatifs en
rendements absolus en ajustant ’ensemble de ces points a nos valeurs absolues. Cela permet
d’obtenir les rendements des carbones amorphes hydrogénés sur une plus large gamme de gap
optique que celle explorée uniquement par les échantillons que nous produisons a 1'TAS. Un
ajustement exponentiel de la variation du rendement absolu de PL des a—C:H avec le gap Foy,
(en eV) est donné par I’équation suivante (les incertitudes a 3 o sur les paramétres d’ajustement
sont indiquées et correspondent aux lignes en pointillés sur la Fig. 7.11) :

n = 0.44(40.39) - exp (%ﬁ) . (7.12)

Le rendement peut aussi étre tracé en fonction de la fraction d’hybridation sp? (Fig. 7.12)
estimée a partir de ’ajustement présenté sur la Fig. 6.18.

Les Figures 7.11 et 7.12 présentent des ajustements exponentiels correspondant & une équa-
tion de la forme n = ny exp[—K/(1 — Spf_’ip3)], donnée par [Robertson 1996] qui décrit le
mécanisme de PL des a—C:H. Le dénominateur Fyy — 0.6 dans la fonction exponentielle de I'Eq.

7.12 permet un bon ajustement des données (Fig. 7.11) et est cohérent avec le décalage entre
Eyy et Eraue et la variation de la fraction de sp? avec le gap optique : une valeur de la fraction
de sp? de 1 correspond a une valeur de Er,. autour de 0 (graphite, cf. Fig. 7.12), et donc a
FEyy =~ 0.6. Le dénominateur 1 — Spf_’ip3 correspond donc & Foy — 0.6. [Robertson 1996] décrit
le mécanisme de PL des a—C:H en étendant un modeéle proposé pour la PL des a—Si:H. Ce mo-

déle & un électron décrit la PL comme ’émission provenant des recombinaisons radiatives des
paires électron-trou piégées dans les états de bord dus aux sites sp? du matériau. Méme si cette
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FIGURE 7.11 — Variation du rendement quantique absolu de photoluminescence 7 des
a—C:H avec le gap optique Fj,;. Les rendements relatifs d’autres études de la PL. d’a-C:H
[Schiitte et al. 1993, Xu et al. 1993, Silva et al. 1996, Rusli et al. 1996, Bourée et al. 1998 ont
été convertis en rendements absolus grace au recouvrement avec des valeurs que nous avons
déterminées (points rouges). La courbe en trait plein est un ajustement exponentiel de ces
données et les courbes en pointillés correspondent aux incertitudes a 3 o sur les parameétres
d’ajustement.
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FIGURE 7.12 — Variation du rendement quantique absolu de photoluminescence 7
2

des a—C:H avec la fraction d’hybridation sp?. La fraction d’hybridation sp? (5257)

est estimée a partir de l'ajustement présenté sur la Fig. 6.18. La courbe est un ajustement

exponentiel des données (voir le texte pour plus de détails).
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FIGURE 7.13 — Variation du rendement quantique absolu de photoluminescence 7 des
a—C:H avec la longueur d’onde centrale de la bande de PL. Les différents échantillons
d’a—C:H produits sont représentés par différents symboles et couleurs (les points multiples pour
un échantillon donné correspondent aux différentes longueurs d’onde d’excitation entre 250 et
370 nm).
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FIGURE 7.14 — Variation de la largeur de la bande de PL avec la longueur d’onde
centrale de cette bande. La valeur de la largeur de bande est celle de Ag (méthode des
quartiles, axe de gauche) et la FWHM correspondante est indiquée par I'axe de droite (en
supposant une gaussienne : Ag = 0.57FW HM). Les différents échantillons d’a~C:H produits
sont représentés par différents symboles et couleurs (les points multiples pour un échantillon
donné correspondent aux différentes longueurs d’onde d’excitation entre 250 et 370 nm). La
droite en pointillés est un ajustement de ces données.
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description semble en accord avec les données expérimentales, [Heitz et al. 1999| remarquent
que les propriétés de PL des a—C:H indiquent de fortes interactions de Coulomb des paires
électron-trou. Cela suggére un comportement comparable a celui des excitons. La décroissance
exponentielle du rendement des a-C:H pourrait étre gouvernée par la dissociation des paires
électron-trou lorsque 1’électron, qui a été excité par un photon, migre par effet tunnel vers un
site conduisant a une recombinaison non radiative. La densité de ces sites augmente avec la
diminution du gap.

L’association des Figures 7.10 et 7.11 démontrent que le rendement de PL diminue lorsque la
bande de photoluminescence se décale vers les plus grandes longueurs d’onde. Ce comportement
est représenté sur la Fig. 7.13 : 'émission des a—C:H passe d'une PL jaune et intense a une PL
rouge et moins efficace lorsque le gap baisse. Cela correspond a des longueurs d’onde centrales
Apr, de la bande d’émission entre 460 et 660 nm.

La définition de la largeur de bande d’émission que nous adoptons est celle qui a été le plus
souvent utilisée pour caractériser 'ERE. Cette largeur, notée Aq, a été adoptée et définie par
[Witt & Boroson 1990] et [Darbon et al. 1999] pour 'ERE, a partir des quartiles de I'aire de la
bande de PL : Aq est la différence entre les longueurs d’onde des 3¢ et 1" quartiles de I'aire de
la bande d’émission, c¢’est-a-dire la largeur dans laquelle la moitié du flux de PL est concentrée.
Cette largeur est bien adaptée a des observations astrophysiques ot le rapport signal sur bruit
est faible, mais n’a pas de sens spectroscopique particulier. Dans les comparaisons entre données
de laboratoire et observations astrophysiques, il faut faire attention de ne pas confondre cette
définition avec la largeur a mi-hauteur FW HM ® car ces deux grandeurs donnent des valeurs
trés différentes. Dans le cas d’'une bande d’émission gaussienne, la largeur définie avec les
quartiles vaut 0.57 fois celle de la FWHM. La Fig. 7.14 montre que la largeur de la bande
de PL est corrélée a la couleur de PL. Pour nos échantillons d’a—C:H, Ag augmente de 60 a
220 nm (cela correspond & FWHM € [110,380] nm) lorsque la bande se décale vers les plus
grandes longueurs d’onde.

7.4.2 Influence de la longueur d’onde d’excitation \.,.

L’influence de la longueur d’onde d’excitation sur la photoluminescence des a—C:H est mon-
trée par les Figs. 7.15 et 7.16. Sur la Fig. 7.15, la longueur d’onde centrale de PL est représentée
en fonction de la longueur d’onde d’excitation pour différents échantillons. La position de la
bande de PL ne varie pas avec A, sauf lorsque I’excitation a lieu dans la bande de PL (c’est-a-
dire approximativement a droite des tirets%) puisque I'énergie de I’émission est nécessairement
plus basse que celle de I'absorption. Lorsque I'excitation a lieu aux longueurs d’onde de la PL,
uniquement la partie & grandes longueurs d’onde de la bande de PL est émise, et la longueur
d’onde centrale de la PL semble se décaler vers le rouge, comme on peut 'observer sur les Figs.

5. C’est souvent le cas a propos de la largeur de 'ERE : les valeurs données sont souvent annoncées comme
FWHM alors qu’il s’agit en fait des valeurs de Ag...

6. La ligne en tirets représente ’équation Aeze = Apr — %FWHM (la relation entre Ap;, et FWHM est
déterminée & partir de ajustement représenté sur la Fig. 7.14).
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FIGURE 7.15 — Variation de la longueur d’onde centrale de la bande de PL avec la
longueur d’onde d’excitation. Les différents échantillons d’a—C:H produits sont représentés

par différents symboles et couleurs. La ligne en tirets représente 'équation A... = App —
%F W HM (la relation entre Apy, et FW H M est déterminée & partir de I’ajustement représenté
sur la Fig. 7.14). Cette droite délimite donc les cas ou 'excitation a lieu & des longueurs d’onde
plus courtes que celles de la bande de PL (zone a gauche des tirets) des cas ou 'excitation a
lieu dans la bande de PL (qui se décale alors aux plus grandes longueurs d’onde).
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7.15 et Dans la gamme explorée (Aeze > 250 nm), I'énergie d’excitation ne semble pas avoir
une forte influence ni sur la couleur de PL, ni sur son rendement. Le rendement quantique est
a peu prés constant pour les différentes longueurs d’onde d’excitation explorées (Fig. 7.16).

7.5 Discussion

7.5.1 Spectres de photoluminescence

Pour comparer la PL des a-C:H aux observations de ’émission rouge étendue, on repré-
sente sur la Fig. 7.17 la largeur de la bande de PL Aq (et FW H M) en fonction de la longueur
d’onde centrale de I’émission Apy, & la fois pour les a-C:H produits en laboratoire et les ob-
servations de ’'ERE. Les données de PL des a—C:H sont les mémes que celles présentées sur la
Fig. 7.14 (points noirs) avec en plus les données de [Lin & Feldman 1982, Lin & Feldman 1983,
Watanabe et al. 1982, Wagner & Lautenschlager 1986, Chernyshov et al. 1991, Xu et al. 1993,
Rusli et al. 1996, Ledoux et al. 2001, Dartois et al. 2005] (différents symboles bleus). Les don-
nées correspondant aux observations de 'ERE (carrés rouges) sont issues de la Fig. 1 de
[Darbon et al. 1999] qui regroupent la plupart des observations spectroscopiques de 'ERE.
On a aussi ajouté sur cette figure les observations de 'ERE dans le milieu interstellaire dif-
fus [Szomoru & Guhathakurta 1998] et dans la nébuleuse sombre L780 [Mattila 1979] pour
lesquelles la largeur et la longueur d’onde centrale de la bande d’émission sont bien moins
contraintes (carrés rouges avec des barres d’erreurs).

On peut tout d’abord remarquer que les caractéristiques spectrales de 'ERE dans le MIS
diffus semblent différentes de celles des autres détections de 'ERE : I’émission rouge éten-
due du milieu diffus semble avoir lieu a plus courtes longueurs d’onde et avec une bande plus
large que dans les autres environnements interstellaires. [Szomoru & Guhathakurta 1998| ont
observé une bande d’ERE centrée en 600 nm, alors que les valeurs de Ap; sont entre 650
et 700 nm dans les nébuleuses par réflexion (e.g. [Witt & Boroson 1990]), autour de 700 nm
dans le halo de la galaxie M82 [Perrin et al. 1995|, entre 700 et 780 nm dans les nébuleuses
planétaires [Furton & Witt 1990, Furton & Witt 1992] et les régions HII [Perrin & Sivan 1992,
Sivan & Perrin 1993, Darbon et al. 1998, Darbon et al. 2000| et semblent méme étre au-dessus
de 800 nm dans la galaxie Evil Eye [Pierini et al. 2002]. Une autre détection de 'ERE dans le
milieu interstellaire diffus des nuages a hautes latitudes galactiques par [Witt et al. 2008] (non
représentée sur la Fig. 7.17 car la largeur ne peut pas étre déterminée) semble confirmer que
I’ERE dans le MIS diffus est centrée autour de 600 nm. Les détections de 'ERE dans ces envi-
ronnements sont peu nombreuses et difficiles (cf. discussion ci-aprés), mais si ces observations
se confirment, cela montrerait la spécificité des conditions et/ou des porteurs de 'ERE dans le
milieu interstellaire diffus.

Sur la Fig. 7.17, on remarque que les propriétés de PL des a—C:H produits par les différentes
équipes sont assez variées. Cela montre bien la large gamme de matériaux qui peut étre produite
par différentes conditions de production. Une partie de ces différences de caractéristiques de PL
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FIGURE 7.17 — Comparaison des caractéristiques spectrales (largeur et lon-

gueur d’onde centrale de la bande d’émission) de I'ERE et de la PL
des a—C:H. Les données correspondant & I'ERE sont les carrés rouges. Celles de la
PL des a—C:H sont les points noirs pour nos mesures et les autres symboles bleus
pour les données issues de précédentes études [Lin & Feldman 1982, Lin & Feldman 1983,
Watanabe et al. 1982, Wagner & Lautenschlager 1986, Chernyshov et al. 1991, Xu et al. 1993,
Rusli et al. 1996, Ledoux et al. 2001, Dartois et al. 2005|. Les données correspondant aux ob-
servations de I'ERE sont issues de la Fig.1 de [Darbon et al. 1999 auxquelles on a ajouté les
observations de 'ERE dans le MIS diffus par [Szomoru & Guhathakurta 1998| (carré rouge
avec des barres d’erreurs sur Aq et Apy) et pour la nébuleuse sombre L780 [Mattila 1979 (la
fléche représente une limite inférieure sur Ag).

peut étre expliquée par les différentes longueurs d’onde d’excitation utilisées (indiquées entre
parenthéses sur la figure). Comme le montrent les Figs. 7.9 et 7.15, la longueur d’onde centrale
et la largeur de la bande de PL sont constantes pour différentes longueurs d’onde d’excitation,
sauf lorsque A... entre dans la bande d’émission. Dans ce cas, la bande apparait plus fine et a
plus grandes longueurs d’onde. Méme si certaines des différences entre les propriétés de PL des
a—C:H apparaissant sur la Fig. 7.17 peuvent s’expliquer par I'utilisation de grandes longueurs
d’onde d’excitation, cette figure met en avant les larges variations de caractéristiques de PL
intrinseéques aux différents types d’a—C:H pouvant étre produits.

On observe que la largeur de la bande de PL des a—C:H est corrélée a la longueur d’onde cen-
trale (Fig. 7.14) avec un coefficient de corrélation de 0.86. Ce comportement avait été précédems-
ment observé en laboratoire [Watanabe et al. 1982, Furton & Witt 1993] et est donc confirmé
par nos mesures. La méme tendance est aussi observée pour 'ERE (|[Witt & Boroson 1990] et
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[Darbon et al. 1999] trouvent un coefficient de corrélation de 0.52 et 0.68, respectivement). La
largeur de bande Aq de la photoluminescence des a—C:H varie entre 60 et 220 nm pour nos
échantillons.

Les caractéristiques spectrales de photoluminescence des a-C:H varient contintiment sur
une large gamme de couleurs, de largeurs de bande et de rendements. Cette variation des
caractéristiques de PL est une des propriétés requises pour les porteurs de ’'ERE. Cependant,
a part pour les observations de 'ERE dans le MIS diffus, les caractéristiques spectrales de PL
(largeur et longueur d’onde centrale de la bande) des a—C:H et de 'ERE ne sont pas totalement
en accord. Les a—C:H avec les gap les plus hauts (Ey, supérieur & 3.5 €V) ne correspondent pas
a la couleur de 'ERE car leurs \py, sont trop bas. Une partie des a—C:H produits avec un gap
plus bas ne correspondent pas non plus a I’ERE car ils semblent produire une bande de PL trop
large en comparaison a celle de 'ERE. Il existe tout de méme sur la Fig. 7.17 un recouvrement
des caractéristiques de PL d’une partie des a-C:H avec certaines des observations de 'ERE,
notamment celle dans le milieu interstellaire diffus. On peut aussi remarquer que, pour les
observations de 'ERE, il est souvent difficile de déterminer précisément la ligne de base sur
laquelle la bande de 'ERE émerge (le plus souvent, la gamme spectrale de ces observations ne
dépasse que de trés peu la gamme de longueurs d’onde de 'ERE). Si la ligne de base s’avérait
étre mal déterminée, 1’écart entre les observations et les mesures de laboratoire pourrait étre
plus faible qu’il n’y parait actuellement.

Ces résultats montrent qu’en variant les conditions de production, différents a—C:H couvrant
une large gamme de propriétés spectrales de photoluminescence peuvent étre obtenus. Par
exemple, les a—C:H produits a 'TAS dont la largeur Ag vaut environ 100 nm peuvent produire
des bandes de PL centrées autour de longueurs d’onde variant de 480 a 660 nm. Cette grande
variété obtenue avec notre montage expérimental montre qu’il existe probablement une gamme
de caractéristiques de PL des a—C:H encore plus large que celle explorée par ces quelques
dizaines d’échantillons.

Nous avons vu que la géométrie de nos échantillons a une influence sur I’émission que l'on
percoit et que la photoluminescence apparente est différente de la photoluminescence intrin-
séque. Il faut donc garder a l'esprit le fait que ’'ERE que ’'on observe peut aussi étre le résultat
d’effets optiques dus a la géométrie de ses porteurs (cf. §7.5.5) : de I'auto-absorption peut avoir
lieu dans le grain et peut avoir un effet plus ou moins important suivant la taille du grain
[Mulas et al. 2004]. Le résultat de Pauto-absorption serait justement de produire une bande de
PL en apparence plus étroite et décalée vers les plus grandes longueurs d’onde.

7.5.2 Rendements de photoluminescence

Les rendements quantiques intrinséques de PL de nos échantillons d’a—C:H sont inférieurs ou
égaux a environ 3% (cela correspond a des rendements énergétiques de moins de 2% environ 7).
Les rendements baissent lorsque 1'énergie du gap est plus faible, c’est-a-dire lorsque la bande

7. La différence entre rendements quantiques et énergétiques est plus importante lorsque la PL a lieu & plus
grandes longueurs d’onde.
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de PL se décale vers le rouge, comme le montrent les Figs. 7.11 et 7.13. Pour le calcul du
rendement, il est important de prendre en compte les effets optiques décrits dans la section
7.3.1. En effet, a part les effets d’interférence, chacun de ces comportements (auto-absorption,
modification de l'angle solide, coefficient de transmission de l'excitation et de I’émission a
I'interface) implique un rendement apparent plus bas que le rendement intrinséque. La sous-
estimation du rendement si ’ensemble de ces effets n’est pas pris en compte est significative car
on estime que le rendement apparent est environ 6 fois plus faible que le rendement intrinséque
dans nos conditions de mesure.

La Figure 7.11 montre que les rendements de PL des a—C:H sont les plus forts pour les maté-
riaux ayant les plus hauts gaps. Nous avons aussi vu que les a—C:H avec les hauts gaps sont ceux
dont la PL apparait aux courtes longueurs d’onde, et donc ceux qui semblent le moins corres-
pondre aux couleurs de 'ERE. Cette difficulté pour les a-C:H de satisfaire a la fois la couleur et
le rendement de 'ERE est représentée sur la Fig. 7.18 permettant une autre comparaison entre
la PL des a—C:H mesurée en laboratoire et les observations de 'ERE. Les mesures de la PL des
a—C:H sont celles de la Fig. 7.13, ainsi que les quelques mesures de rendements absolus détermi-
nées avec une excitation par laser [Furton & Witt 1993, Furton et al. 1999, Ledoux et al. 2001].
Les observations de I’émission rouge étendue sont reproduites a partir de la Table 1 et la Fig. 4
de [Smith & Witt 2002]. Tl est possible d’observer une large gamme de rendements des a—C:H
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FIGURE 7.18 - Comparaison des rendements 7 et couleurs \p; de ’ERE et avec la
PL des a—C:H. Les données correspondant a I'ERE sont les carrés rouges. Celles de la PL
des a—~C:H sont les points noirs pour nos mesures et les autres symboles bleus pour les données
issues de précédentes études [Furton & Witt 1993, Furton et al. 1999, Ledoux et al. 2001]. Les
données correspondant aux observations de I'ERE sont issues de [Smith & Witt 2002].
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pour des couleurs de PL similaires. Comme pour la Fig. 7.17, ces variations sont bien au-dela
des incertitudes de mesure. Cela laisse penser qu’il est probablement possible d’obtenir de plus
forts rendements pour des conditions de production spécifiques.

On remarque que les rendements de PL d’a—C:H mesurés par [Ledoux et al. 2001] varient
avec la valeur de Ap; dans le sens opposé de ce qui est habituellement observé (y compris par
nos mesures). Ces rendements sont trois ordres de grandeur plus faibles que nos mesures (pour
Apr, &~ 510 nm). Cela montre la grande sensibilité du rendement de PL des a—C:H par rapport a
leurs conditions de production et de stockage. [Furton & Witt 1993| et [Furton et al. 1999 ont
aussi mesuré la photoluminescence d’a—~C:H et déterminé les rendements absolus correspondant.
La plupart des effets optiques discutés dans la section 7.3 n’ont pas été pris en compte dans ces
travaux. Bien que ces deux échantillons d’a—C:H sont censés étre similaires, une variation du
rendement de plus d’un ordre de grandeur est observé entre ces deux études. Les caractéristiques
de PL mesurées par [Furton et al. 1999] semblent différentes de celles des autres a—C:H comme
on peut le voir sur la Fig. 7.18. De plus, le gap Ey, devrait avoir une valeur autour de 2.4 eV
(Etaue = 1.9 €V, le rendement mesuré de 5% se trouve donc trois ordres de grandeurs au-dessus
des valeurs que 1'on mesure pour cette gamme de gap optique. On peut aussi remarquer que
[Furton & Witt 1993], [Furton et al. 1999], et [Ledoux et al. 2001], ainsi que les références de la
Figure 7.17, utilisent un laser comme source d’excitation de la PL. On peut donc se demander
si la puissance du laser pourrait étre responsable d’une altération de 1’échantillon et de sa PL.
[Dartois et al. 2005] ont d’ailleurs observé une diminution de 'intensité de PL, qui est en partie
restaurée lorsque que I'exposition au laser est arrétée pendant quelques minutes. On peut donc
s’attendre a des rendements plus hauts dans un contexte astrophysique ot les photons sont le
plus souvent absorbés et relaxés un par un.

La plupart des a—C:H produisent une photoluminescence avec un rendement quantique du
méme ordre de grandeur que 'essentiel des rendements estimés pour 'ERE, c¢’est-a-dire entre
0.1% et 1%. La diminution du rendement lorsque la bande de PL se déplace aux plus grandes
longueurs d’onde est observée a la fois pour la PL des a-C:H et pour 'ERE. La PL des a-C:H
que 'on produit ne semble par contre pas assez efficace et rouge simultanément. Aucun de nos
échantillons a un rendement quantique supérieur a 10%, comme les observations de 'ERE dans
le MIS diffus par [Gordon et al. 1998] et [Szomoru & Guhathakurta 1998| semble le requérir.
Le rendement de PL estimé & partir des observations de 'ERE dans la nébuleuse du Rectangle
Rouge par [Smith & Witt 2002| est encore plus fort : les auteurs ont traité ce cas a part, mais
estiment un rendement de l'ordre de 20% en employant la méme méthode que pour les autres
nébuleuses par réflexion.

Notons qu’il est difficile d’estimer le rendement de 'ERE a partir d’observations. Cela
requiert de faire des hypothéses concernant la gamme d’excitation causant 'ERE et la fagon
de déterminer le rayonnement absorbé a partir de la diffusion par les poussiéres (en supposant
par exemple la valeur de I'albédo des poussiéres, la loi d’extinction, la distribution d’énergie
de T'étoile, la géométrie de la nébuleuse ...). De petites variations de ces paramétres peuvent
faire varier le rendement estimé de plus d’un ordre de grandeur comme le montre une figure
de [Smith & Witt 2002] représentée sur la Fig. 7.19. De plus, dans certains environnements
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FIGURE 7.19 — Diagramme de contour illustrant la difficulté d’estimer précisément
le rendement de ’ERE a partir des observations. Cette figure de [Smith & Witt 2002]
représente la variation jusqu’a un facteur 30-40 de l'intensité de 'ERE divisée par l'intensité
diffusée (aux longueurs d’onde de 'ERE) en fonction des valeurs de la température 7 de Iétoile
et du parametre d’extinction Ry . Les variations de ce rapport d’intensité sont issues d’un
modele, avec dans ce cas un rendement de PL fixe de 1%. T" et Ry sont parmi les paramétres
dont il faut faire I'hypothése pour chaque source pour pouvoir estimer le rendement de 'ERE
associé.

interstellaires (particuliérement dans le MIS diffus), 'ERE est trés faible en comparaison du
niveau du fond de ciel et de ses fluctuations. Par exemple, la Fig. 2.8 en bas & droite montre bien
cette difficulté pour les observations du MIS diffus par [Szomoru & Guhathakurta 1998] : le flux
de I’émission du ciel présente une bande d’émission dans la méme gamme spectrale que 'ERE et
est plus de deux ordres de grandeur plus intense que le signal de 'ERE. La contrainte forte d’un
rendement supérieur & 10% pour 'ERE correspond justement aux observations les plus rares
et les plus difficiles, celles du MIS diffus [Gordon et al. 1998, Szomoru & Guhathakurta 1998|.
Les rendements de 'ERE sont estimés en faisant '’hypothése que la lumiére diffusée par la
poussiére (qui permet d’évaluer I'excitation absorbée) est isotrope. Il est pourtant connu que
la fonction de phase du rayonnement diffusé par les poussiéres interstellaires est telle que
la diffusion a lieu majoritairement vers 'avant. L'ERE du milieu interstellaire diffus est le
plus souvent observée vers les nuages a haute latitude galactique. L’excitation de 'ERE dans
ces environnements est due au rayonnement interstellaire standard (ISRF) dont la direction
est fortement non isotrope (provenant majoritairement du plan galactique). La diffusion par
les poussieres de ces environnements, majoritairement dirigée vers l'avant, est donc envoyée
principalement en dehors de la ligne de visée. Le fait de ne pas prendre en compte cette
anisotropie de la diffusion peut donner lieu a une sous-estimation de la lumiére absorbée par
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les porteurs de ’'ERE. Puisqu’on s’attend a ce que I’émission de I’ERE soit isotrope, la non prise
en compte de I'anisotropie de la diffusion peut donc résulter en une apparente augmentation
du rendement de 'ERE dans ces régions, comme le soulignent [Witt et al. 2008]. Cela montre
que le sujet du rendement de 'ERE est observationnellement complexe.

7.5.3 Excitation de la photoluminescence

Nous avons vu (Figs. 7.15 et 7.9) que le spectre de PL des a—C:H (la position et la largeur de
la bande) ne varie pas avec les longueurs d’onde d’excitation explorées, sauf lorsque I’excitation
a lieu aux énergies de la bande de PL. Dans ce cas, la partie des plus hautes énergies de la
bande de PL ne contribue plus a ’émission. Par conséquent, la bande de PL apparait plus
étroite et décalée a plus grandes longueurs d’onde. Ce comportement a précédemment été
observé [Chernyshov et al. 1991, Rusli et al. 1996, Pocsik & Koos 2001].

Le rendement de PL des carbones amorphes hydrogénés ne varie pas non plus dans la gamme
de longueur d’onde d’excitation explorée, c’est-a-dire entre 250 nm et les longueurs d’onde de
la bande d’émission. Les mesures quantitatives n’ont été possibles que pour des excitations
au-dela de 250 nm, mais il a été observé que la PL existe aussi pour des longueurs d’onde
d’excitation jusqu’a 200 nm au moins. Le fluorimétre ne nous permet pas de mesurer avec fia-
bilité le rendement de PL & plus haute énergie d’excitation, mais il serait important d’explorer
la PL des a-C:H induite par excitation dans I’'UV du vide. Nous avons estimé que la plupart
des photons pouvant exciter 'ERE sont dans la gamme d’excitation que nous avons explorée.
En effet, nous avons calculé la proportion du nombre de photons dont la longueur d’onde se
situe entre 250 et 540 nm par rapport au nombre de photons considérés comme source d’exci-
tation pour 'ERE [Smith & Witt 2002], c¢’est-a-dire entre 91 nm ('ionisation de I’hydrogéne)
et 540 nm (début de la bande d’émission de 'ERE). Nous avons trouvé que ce rapport vaut
environ 80 — 85% pour le champ de rayonnement interstellaire standard [Mathis et al. 1983|
(c’est-a-dire la source d’excitation de I'ERE dans le MIS diffus), et plus de 95% pour la distri-
bution d’énergie du Rectangle Rouge (issue des spectres de [Sitko 1983], [Reese & Sitko 1996]
et [Schmidt et al. 1980]). Pour une émission de corps noir correspondant & une étoile de type
spectral B8, ce rapport vaut plus de 80%. Les rendements quantiques de PL de poussiéres
interstellaires dans ces environnements sont donc principalement déterminés par les photons
excitateurs du visible et de I'UV proche.

Il avait été suggéré que 'excitation de I'ERE avait principalement lieu dans 'UV aux lon-
gueurs d’onde plus courtes que 250 nm [Witt & Schild 1985, Darbon et al. 1999]. [Witt et al. 2006,
Witt et al. 2009] ont plus récemment fait I'hypothése que 'ERE résulte d’un processus a
deux étapes, son initiation, c’est-a-dire la création et/ou 'activation des porteurs de I'ERE,
et l'excitation de 'ERE. Les auteurs discutent le fait qu’il est probable que ce soit l'ini-
tiation de 'ERE, pas son excitation, qui nécessite la présence de photons UV énergétiques
[Witt et al. 2006, Witt et al. 2009] car le flux de photons UV énergétiques est trop faible pour
étre responsable de I'excitation de 'ERE qui est observée, méme avec de trés fort rendements
quantiques. Ils ont donc conclu que 'excitation de I'ERE devait étre due au pompage optique
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des porteurs de I’'ERE par des photons de ’'UV proche ou du visible. Nous avons montré que
les a—C:H produisent de la photoluminescence lorsqu’ils sont excités par un rayonnement de
cette gamme spectrale, et dont le rendement est approximativement constant pour I’ensemble
de ces longueurs d’onde.

Cette étude démontre que la PL des a—C:H est efficace sur une large bande d’excitation. Les
porteurs de 'ERE nécessitent probablement une PL efficace pour une large gamme d’excitation
puisque les rendements estimés & partir des observations sont déterminés en considérant que
tous les photons absorbés entre la limite de Lyman & 91 nm et le début de la bande de 'ERE
autour de 540 nm constitue l'excitation de 'ERE [Smith & Witt 2002]. Par conséquent, un
matériau qui serait capable de produire une photoluminescence avec de trés forts rendements,
mais pour seulement une gamme étroite d’énergies d’excitation pourrait difficilement satisfaire
les contraintes imposées par les observations de 'ERE. Cet argument d’une large bande d’ab-
sorption dans le visible et I’'UV supporte les solides ou grosses molécules comme porteurs de
I'ERE.

7.5.4 “Fatigue” et atténuation de la PL due a oxygéne

Nous avons observé une diminution du rendement de PL de certains de nos échantillons d’a—
C:H lorsqu’ils sont exposés au rayonnement UV dans une atmospheére contenant de I'oxygeéne.
Cette diminution de 'intensité de PL est observée, plus ou moins forte suivant les échantillons,
a la suite de I'exposition a l'excitation UV /visible pendant plusieurs minutes. On remarque
souvent une baisse de PL de I’échantillon qui correspond a la surface ou I’excitation est incidente
lors des mesures, comme le montre la photo de la Fig. 7.20 d'un des échantillons placé sous
la lampe UV (on peut aussi deviner la surface soumise a l'excitation pour les échantillons de
la Fig. 7.1). Idéalement, il faudrait mesurer la PL de nos échantillons in situ, sans avoir a les
remettre a 'air aprés leur production. Etant conscients de cet effet de “fatigue/photo-bleaching”
de la PL des a—C:H, nous avons pris soin d’effectuer les mesures de photoluminescence avant
tout autre mesure, et juste aprés la production des échantillons. La fatigue de PL de nos
échantillons n’a pas pu étre systématiquement caractérisée, mais la Fig. 7.21 donne un exemple
de l'ordre de grandeur de cette diminution de I'intensité de PL lorsque I’échantillon est soumis
au rayonnement d’excitation (UV dans le cas présent) du fluorimétre pendant un certain temps.

Cette fatigue de la PL peut étre activée ou accélérée par 'exposition aux photons et/ou
a l'air (plus particuliérement I'oxygéne de 'air). Il est possible que ce soit la combinaison de
ces deux expositions qui aboutisse a cette baisse de PL, si 'oxygéne de 'air réagit avec les
a—C:H par photochimie induite par le rayonnement d’excitation. [Sakata et al. 1992] ont aussi
remarqué un effet de fatigue pour des matériaux proches des a—C:H, appelés QCC (Quenched
Carbonaceous Composites). Leurs observations semblent montrer que l'irradiation par les UV
ne fait qu’accélérer la fatigue qui a aussi lieu (mais avec une échelle de temps de I'ordre du jour
plutot que de I’heure) lorsque les échantillons de QCC sont conservés a l'air dans le noir. Par
contre, les auteurs n’ont pas observé de baisse de PL lorsque les échantillons sont conservés
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FIGURE 7.20 — Photos d’un échantillon montrant la fatigue de la PL. On distingue
clairement sur la photo de droite (sous la lampe UV) une intensité de PL plus faible sur une
zone rectangulaire de 1’échantillon. Cette zone correspond a l'aire qui a été éclairée par le
rayonnement d’excitation pendant les mesures avec le fluorimétre.
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FIGURE 7.21 — Mesures de la fatigue de PL d’un échantillon soumis a une excitation
continue de 260 nm. A gauche : différents spectres de PL mesurés aprés 0, 25 et 55 minutes
d’exposition de I’échantillon & I'excitation continue du fluorimeétre & 260 nm. A droite : Dimi-
nution du maximum de l'intensité de la PL d’un échantillon en fonction du temps d’exposition
a lexcitation (a 260 nm).
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sous vide dans le noir.

[Xu et al. 1993] ont mesuré la fatigue de PL des a—C:H pour une irradiation par des photons
visibles (2.54 eV). Ils ont montré que cet effet est plus ou moins fort (de 20% a plus de 90%
de réduction de l'intensité de PL) d’un échantillon a lautre. Il apparait que les a—C:H avec les
gaps optiques les plus larges (c’est-a-dire ceux avec les rendements les plus forts) sont ceux qui
sont les plus affectés par cet effet de fatigue. Nous avons aussi remarqué cette différence entre
les échantillons de gaps forts et faibles. [Xu et al. 1993] ont aussi observé que cette diminution
du rendement de PL est réduite lorsque les mesures sont effectuées a basses températures.

[Laikhtman et al. 1998| ont étudié effet de I'hydrogénation et de 'oxydation sur le rende-
ment de PL de films de diamant. Les valeurs de ces rendements dépendent de 1’état de surface :
les surface hydrogénées présentent les plus forts rendements, tandis que 'oxydation dégrade
l'intensité de la photoluminescence émise. Une quantité méme trés faible en oxygéne (de 'ordre
du % atomique) diminue fortement les rendements de PL, par un facteur deux ou trois.

Cela souléve le point que les expérience que nous utilisons pour produire et étudier les
échantillons d’a-C:H ne sont pas effectuées dans des conditions d’ultravide comme dans le
milieu interstellaire. En particulier, on détecte la présence d’oxygéne sous forme de traces au
travers dune faible bande d’absorption IR des groupements carbonyles. La présence d'une faible
quantité d’oxygéne dans les a—C:H produits, induite soit lors de la production des échantillons,
soit lors de ’exposition des échantillons a I’air apreés leur production, pourrait fortement réduire
le rendement de photoluminescence par la création de piéges récupérant les électrons excités
par absorption du rayonnement.

7.5.5 Photoluminescence des a—C:H dans les conditions interstellaires

Dans le cas de nos expériences, les échantillons d’a—C:H sont obtenus sous forme de films
de quelques microns d’épaisseur déposés sur des substrats, et les mesures de PL sont effectuées
a 'air a température ambiante. En revanche, les poussiéres de carbones amorphes hydrogénés
du milieu interstellaires, méme si nous ne connaissons pas vraiment sous quelle forme elles
se présentent, existent dans des conditions (taille, forme, température, pression, champ de
rayonnement, ...) différentes de celles de nos expériences de laboratoire. Par conséquent, ces
différences peuvent peut-étre avoir une influence sur les propriétés de PL des a—C:H, et nous
devons nous interroger pour savoir dans quelle mesure il est possible de comparer les propriétés
de PL des a—C:H mesurées en laboratoire a celles dans des conditions interstellaires.

Géométrie et taille

En prenant en compte les effets optiques décrits dans la section 7.3.1 et dans I'annexe A.2, nous

avons obtenu les propriétés intrinseques de PL des a—C:H, et nous nous sommes donc affranchis

des effets dus a la géométrie de nos échantillons et a la configuration de nos expériences.
[Malloci et al. 2004] et [Mulas et al. 2004] ont soulevé le probléme de la comparaison di-

recte des mesures de PL en laboratoire (sans prise en compte de la forme des échantillons,

comme c’est souvent le cas) aux observations de I'ERE, et se sont intéressés aux effets de la
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géométrie et de la taille des grains de poussiéres sur 'ERE que 'on détecte. Ils ont modélisé
les modifications entre la PL mesurée en laboratoire a partir d’échantillons et la PL produite
par une distribution de taille de poussiéres sphériques et homogénes. Comme nous ’avons fait,
ils ont modélisé la photoluminescence par 1’émission d'un ensemble de dipdles électriques in-
cohérents et non polarisés dans le cadre de 'approximation locale, c’est-a-dire en considérant
que I'énergie d’excitation est absorbée localement et que la PL qui en résulte est émise par la
zone ot 'absorption s’est produite. Cela semble étre une approximation raisonnable pour les
a—C:H puisque leur PL semble étre produite par les groupements de sites sp? confinés dans
la matrice sp® |Demichelis et al. 1995, Robertson 1996, Heitz et al. 1999|. [Mulas et al. 2004]
ont appliqué leur modéle & des particules de carbones amorphes hydrogénés, et ont discuté les
implications astrophysiques concernant I’émission rouge étendue. Ils ont montré que les effets
de géométrie et de taille ont une influence sur la PL apparente qui résulte de petits grains
interstellaires. Le spectre de PL est modifié par I'auto-absorption aux courtes longueurs d’onde
lorsque les particules ne sont pas trop petites. Différentes distributions de tailles donnent lieu
a un décalage de la bande de PL vers le rouge plus ou moins important. Ces modifications
de la PL de la poussiére existent et dépendent de la distribution de taille des grains et de
I’angle entre les directions d’excitation et d’émission. Les conséquences sur l'interprétation de
I’émission rouge étendue sont diverses. Premiérement, une variation de la distribution de taille
d’'un méme porteur entre différents endroits (au sein d’'un méme objet astrophysique ou bien
entre différentes sources interstellaires) pourrait suffire & expliquer les variations des propriétés
de 'ERE. Ensuite, 'ERE pourrait apparaitre plus rouge que la PL intrinseque de ses porteurs.
Ce rougissement apparent pourrait étre plus ou moins important selon la distribution de taille
des porteurs de 'ERE. Pour une taille de grain donnée, l’auto-absorption est moins importante
lorsque le gap augmente car le recouvrement entre les bandes d’émission et d’absorption est
alors plus faible. Par conséquent, a cause de I'auto-absorption, plus la PL intrinséque des a—C:H
est rouge, plus le décalage de la PL de ces matériaux sous forme de grains vers les plus grandes
longueurs d’onde sera important.

Température

Les mesures de PL ont été effectuées a température ambiante. En effet, la PL des a-C:H ne
dépend que trés peu de la température, contrairement aux a—-Si:H dont la photoluminescence
est trés fortement réduite (de plus de quatre ordres de grandeurs) a température ambiante par
rapport a 50 K [Chernyshov et al. 1991]. Ainsi, puisque 'on s’attend a ce que la température du
milieu interstellaire n’ait qu'un impact mineur sur la PL produite par des poussiéres de carbones
amorphes hydrogénés, les mesures effectuées a température ambiante paraissent justifiées. Il
semble important cependant de discuter le faible effet sur la PL. d’une température plus basse.
[Watanabe et al. 1982], [Lin & Feldman 1983, [Chernyshov et al. 1991], et [Xu et al. 1993] ont
observé une faible augmentation de I'intensité de PL des a—C:H lorsque la température baisse.
Une augmentation de l'intensité par un facteur deux environ est observée lorsque la tempé-
rature passe de 350 K & 2 K, sauf pour I'un des échantillon de [Xu et al. 1993| pour lequel
l'augmentation du rendement entre 300K et 120K est d'un facteur dix. [Xu et al. 1993] ont
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observé que cette augmentation du rendement de PL n’affecte pas tous les a—C:H de la méme
fagon, et s’accompagne d’une réduction des effets de fatigue de la PL a basse température.
[Chernyshov et al. 1991] ont aussi remarqué un léger étrécissement de la bande de PL & basse
température, qui n’a cependant pas été observé par les autres auteurs [Watanabe et al. 1982,
Lin & Feldman 1983, Chernyshov et al. 1991]. Ainsi, on peut s’attendre a ce que les propriétés
de PL des a—C:H, mesurée en laboratoire & température ambiante, ne soient que légérement
modifiées & plus basse température. L’éventuelle différence pouvant apparaitre a basse tempé-
rature est une augmentation de quelques unités du rendement de PL. Ces mesures a basses
températures sont dans la continuité de ce travail et seront effectuées prochainement.

7.5.6 Résumé de la comparaison entre la PL des a—C:H et ’'ERE

Les a—C:H sont des constituants abondants parmi les poussiéres interstellaires dont les signa-
tures spectrales (les bandes d’absorption a 3.4, 6.85, et 7.25 microns) sont largement observées
dans le milieu interstellaire diffus. Ces matériaux produisent une photoluminescence visible
qui couvre une large gamme de caractéristiques spectrales (position, largeur et intensité de la
bande de PL) en réponse a différentes conditions de production. Cette variation des propriétés
de PL des a—C:H est en bon accord avec les variations spectrales de 'ERE d’un environnement
interstellaire a I'autre et au sein d’'un méme objet astrophysique couvrant différentes conditions
interstellaires (densité et dureté du rayonnement, température, etc.). De plus, la bande de PL
des a—C:H s’élargit en méme temps qu’elle se décale vers les plus grandes longueurs d’onde;
le méme comportement est observé pour 'ERE. Une autre corrélation est aussi observée aussi
bien pour la PL des a-C:H que pour 'ERE : les rendement de PL des a—C:H et de 'ERE
diminuent lorsque 1’émission se décale vers le rouge. Les forts rendements de 'ERE, estimés
en considérant que l'absorption du rayonnement sur toute la gamme spectrale entre 91 et 540
nm contribue a l'excitation de 'ERE, nécessitent que les matériaux produisant ’'ERE soient
capables d’absorber et de transformer en PL une grande partie du rayonnement de cette large
gamme spectrale. Nous avons montré que pour les a—C:H, au moins ’'UV proche et le visible
du spectre d’excitation donnent lieu & une photoluminescence efficace. Jusqu’a des énergies
d’excitation de 5 eV au moins, le rendement de PL ne s’affaiblit pas. Il faudrait maintenant
explorer des énergies d’excitation plus fortes, mais nous avons montré que 'UV proche et le
visible semblent étre responsables de la majorité des photons excitateurs de 'ERE.

Cependant, les caractéristiques de PL des a—C:H ne semblent pas correspondre compléte-
ment a celles estimées a partir des observations de ’'ERE. Le spectre de PL des échantillons
d’a~C:H que nous avons produits est légérement trop large, ou bien a lieu a des longueurs
d’onde trop courtes pour correspondre totalement aux observations de 'ERE. Les rendements
quantiques de PL que l'on a déterminés pour les a-C:H sont compatibles avec la plupart des
limites sur le rendements de ’ERE, mais ne le sont pas avec la plus haute valeur de rendement
de 10%, estimée a partir de I'observation difficile de 'ERE du MIS diffus. De plus, les rende-
ments de PL des a-C:H les plus forts correspondent aux émissions aux plus courtes longueurs
d’onde. Par conséquent, il semble difficile pour les a~C:H que nous produisons de satisfaire
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simultanément les spectres et les forts rendements de 'ERE.

Néanmoins, plusieurs effets comme la fatigue de la PL, le probable affaiblissement du ren-
dement de PL par le contenu en oxygéne apportés aux a—C:H pendant leur production ou par
oxydation aprés leur production, I'influence de la température lors des mesures de PL, et la
géométrie et la taille des grains de poussieres responsables de 'ERE modifient plus ou moins
les propriétés de PL. De plus, tous ces effets semblent affecter les caractéristiques de PL de
fagon & ce que 'écart entre ’émission par les a—C:H et les observations de 'ERE se réduise. 11
apparait donc nécessaire de mieux contraindre I'influence de chacun de ces effets afin d’obtenir
une réponse compléte et définitive a la question : est-ce que les a—C:H interstellaires participent
a I’émission rouge étendue ?

7.6 Conclusion

Nous avons réalisé les premiéres mesures des rendements quantiques absolus de la pho-
toluminescence des a—C:H, en fonction de la longueur d’onde d’excitation. Afin d’obtenir le
rendement intrinséque et absolu de photoluminescence, nous avons pris en compte les effets
optiques engendrés par la géométrie de ’échantillon. Nous avons établi un lien entre les va-
riations des propriétés de PL (rendement, longueur d’onde centrale et largeur de la bande) et
I’énergie du gap optique, caractérisant I’a—C:H produit. Ces propriétés ont été comparées aux
observations de I’émission rouge étendue du milieu interstellaire.

La distribution des propriétés de PL des a—C:H couvre une large gamme spectrale, pro-
bablement plus large encore que celle explorée par les a—C:H que nous avons produits. Cette
bande s’élargit lorsque la PL se déplace vers les plus grandes longueurs d’onde (Fig. 7.17),
tendance qui est également observée pour 'ERE. Quelques mesures de PL d’a-~C:H recouvrent
certaines observations de 'ERE, cependant des a—C:H ayant une PL plus rouge permettraient
un meilleur accord avec les propriétés de ’'ERE.

Le rendement absolu augmente avec 1’énergie du gap (Fig. 7.11), et donc avec I'inverse de
la longueur d’onde centrale de la bande de PL. Cette tendance est également observée pour
I'ERE (Fig. 7.18). Un meilleur accord serait observé si les rendements de I'ERE étaient un ou
deux ordres de grandeur plus bas.

Pour un a—C:H donné, le spectre de photoluminescence (longueur d’onde centrale et lar-
geur), ainsi que le rendement, restent approximativement constants pour différentes longueurs
d’onde d’excitation dans le domaine optique ou UV proche (Figs. 7.15 et 7.16). Cette large
bande d’absorption des a—C:H est une caractéristique favorable pour pouvoir satisfaire les forts
rendements de I’'ERE. Les photons du visible et de 'UV proche semblent étre ceux responsables
en majorité de l'excitation donnant lieu a 'ERE.

Depuis sa premiéere détection en 1975 et depuis lors, 'ERE reste une des signatures spec-
trales observées dont l'origine n’est toujours pas résolue. Aucun matériau ne semble satisfaire
complétement les contraintes observationnelles requises pour correspondre a 'ERE. Les car-
bones amorphes hydrogénés semblent également avoir quelques difficultés a simultanément
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atteindre les hauts rendements de PL et satisfaire les caractéristiques spectrales de 'ERE.
Cependant, il semble que plusieurs effets, tels que la forme et la taille des grains de poussiére
interstellaire par exemple, pourraient modifier les propriétés de PL et mieux faire correspondre
la PL des a-C:H avec 'ERE.

La plus grande contrainte astrophysique apportée par les observations de 'ERE concerne
I’évaluation des rendements de PL. De grandes incertitudes existent cependant toujours sur
I’évaluation des photons réellement absorbés par les porteurs de 'ERE. Celles-ci reposent
aujourd’hui sur les propriétés de diffusion supposées des grains. D’un point de vue expérimental,
quelques points seront abordés plus en détails a ’avenir, comme le comportement du rendement
de PL & basse température et la relation liant la quantité d’atomes d’oxygéne présents dans la
structure des a—C:H avec la diminution de PL.
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8.1 Introduction

La poussiére interstellaire est continuellement en interaction avec son environnement. Sa
composition et sa structure peuvent étre en partie forgées par des processus énergétiques comme
le passage d’ondes de choc, I'exposition a de fortes températures, a des atomes d’hydrogéne, aux
photons UV, ou encore aux rayons cosmiques. Dans chaque environnement, un équilibre existe
entre ces processus menant a la formation ou a la destruction de la poussiére. Les expériences
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de laboratoire, cherchant a reproduire ces différentes altérations dans des conditions s’appro-
chant de celles du MIS, peuvent permettre de mieux comprendre 1’évolution des poussiéres,
notamment observée au travers des modifications des signatures spectrales entre les phases
diffuses et denses du milieu interstellaire. Le domaine infrarouge est particuliérement adapté
pour tracer ces modifications de composition et de structure des poussiéres interstellaires.

Nous avons vu dans le chapitre 3 que, bien que la poussiére évolue rapidement d’une phase
interstellaire diffuse & un nuage dense, les carbones amorphes hydrogénés, largement observés
dans le MIS diffus, ne sont pourtant pas détectés dans les nuages denses. Dans ces environne-
ments moléculaires, dans la gamme spectrale de la bande & 3.4 ym, en sus du mode d’élongation
C-H du méthanol & 3.53 pum parfois présent, on observe une large bande sans structure centrée
a 3.47 pm que nous avons déja évoquée dans ce manuscrit et dont la forme est tres différente
de celle associée aux a—C:H (cf. Fig. 3.5 pour une comparaison entre ces deux bandes d’ab-
sorption). Le fait que la bande a 3.4 pm soit largement répandue dans le MIS diffus, et semble
disparaitre ou se transformer dans les régions denses impose des contraintes pour expliquer
la formation et I’évolution de la composante aliphatique de la poussiére carbonée. Les pro-
cessus d’altération interstellaires et leurs effets doivent donc étre bien compris pour pouvoir
interpréter les observations.

L’irradiation par les rayons cosmiques (CR pour Cosmic Rays) de la poussiére interstellaire
est un des processus connus pour détruire les liaisons C-H aliphatiques, et donc provoquer
une diminution de la profondeur optique de la bande a 3.4 pm. Différentes études expéri-
mentales portent sur les effets d’irradiation de carbones amorphes hydrogénés et d’autres ma-
tériaux hydrocarbonés par des ions énergétiques (e.g. [Baumann et al. 1987, Prawer et al. 1987,
Gonzalez-Hernéandez et al. 1988, Fujimoto et al. 1988, Ingram & McCormick 1988, Zou et al. 1988,
Adel et al. 1989, Marée et al. 1996, Pawlak et al. 1997, Som et al. 1999, Mennella et al. 2003,
Baptista et al. 2004, Som et al. 2005, Brunetto et al. 2009]). Pour suivre les modifications du
matériau irradié, différentes méthodes de diagnostic sont utilisées, comme la spectroscopie
infrarouge, la spectroscopie Raman, ou bien des techniques permettant de mesurer la concen-
tration en hydrogéne. Ces études montrent que les irradiations induisent une diminution de la
profondeur optique des bandes caractéristiques des liaisons C-H aliphatiques et de la quantité
d’hydrogéne dans le matériau.

Les implications astrophysiques d’expériences d’irradiation d’analogues interstellaires par
des ions, concernant l’évolution des porteurs de la bande & 3.4 pum, ont été discutées par
[Mennella et al. 2003|. Les auteurs ont irradié¢ des grains hydrocarbonés avec des ions He™ de
30 keV. Les effets de I’ensemble des éléments et énergies des rayons cosmiques ont été extrapolés
a partir des mesures faites avec les ions d’hélium d’énergie modérée, en faisant I’approximation
des protons a 1 MeV pour laquelle on considére que I'ensemble des rayons cosmiques peut étre
représenté par des protons ayant une énergie de 1 MeV.

Le but de ce travail est d’étudier en détails les effets des rayons cosmiques sur les a—C:H
interstellaires et leurs signatures spectrales, en analysant les résultats d’expériences d’irradia-
tion d’analogues par une large gamme d’ions énergétiques. Ces travaux sont le résultat d'une
collaboration entre I'Institut de Physique Nucléaire d’Orsay (IPNO), I'Institut d’Astrophysique
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Spatiale (IAS), I'Institut des Sciences Moléculaires d’Orsay (ISMO) et le Centre de Spectro-
scopie Nucléaire et de Spectroscopie de Masse (CSNSM), et ont fait 'objet d'un article publié
dans le journal Astronomy € Astrophysics en mai 2011 [Godard et al. 2011a]. Dans ce cha-
pitre, le §8.2 présente les différents analogues hydrocarbonés qui ont été étudiés, ainsi que les
expériences d’irradiation que nous avons menées. Les résultats obtenus concernant la déshydro-
génation des matériaux irradiés sont présentés et analysés dans le §8.3. La section 8.4 abordera
brievement les autres modifications induites par les irradiations et observées au travers des
spectres IR. Les conséquences astrophysiques de la déshydrogénation des matériaux irradiés
sont estimées et discutées dans le §8.5. Les conclusions de ce travail sont récapitulées dans le

§8.6.

8.2 Experiences

8.2.1 Echantillons étudiés

Deux types de matériaux carbonés ont été étudiés lors de ces expériences d’irradiation :
des carbones amorphes hydrogénés produits a I'TAS (cf. chapitre 5) et des suies produites a
I'ISMO. Les échantillons sont déposés sur des substrats de KBr ou de KCl. Deux types d’a—
C:H différents sont irradiés : les a—C:H 1 et a-C:H 2 sont respectivement produits & partir
d’un plasma de méthane ou de butadiéne, et sont de couleur jaune ou orange-marron. Tous
ces échantillons présentent des bandes d’absorption a 3.4, 6.85 et 7.25 um, caractéristiques
des élongations et des pliages des liaisons C-H aliphatiques. Parmi les a—C:H, les a-C:H 1
reproduisent particuliérement bien la structure des poussiéres aliphatiques observées dans le
MIS diffus (cf. Fig. 6.11). Le fait d’utiliser différents matériaux hydrocarbonés lors de ces
expériences permet de tester la sensibilité des résultats aux différentes structures aliphatiques
et aromatiques sous-jacentes.

Les suies sont produites par Géraldine Féraud, Yvain Carpentier et Thomas Pino grace
a 'expérience "Nanograins" a 'ISMO. Ces matériaux résultent des réactions de combustion
incompléte dans une flamme plate de pré-mélange, basse pression (70 mbar). Cette flamme
permet la nucléation d’espéces aromatiques de tailles variées, des molécules PAH jusqu’aux
particules de suies. Le type de suie étudié ici est produit en briilant du propyléne avec du
dioxygeéne. Un substrat est placé en face de la flamme, aprés un cone d’extraction et permet
de recueillir la phase condensable. Les suies obtenues forment un dépot homogéne et plus ou
moins sombre, de quelques microns d’épaisseur. Une description plus détaillée peut étre trouvée
dans [Pino et al. 2008| et dans la thése d’Yvain Carpentier [Carpentier 2009).

Pour la suite de ce travail, on utilisera les caractéristiques estimées pour ces deux grandes
familles de matériaux, données dans le tableau 8.1. Les estimations des propriétés des a—C:H
sont expliquées dans la section 6.4. Des mesures élémentaires par combustion ont permis de
déterminer le rapport H/C des suies. Leur indice est estimé grace a [Bond & Bergstrom 2006].
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Type d’échantillon | H/C Masse volumique py; Indice n
(g-cm~?)
a—C:H 1 ~ 1.2 ~ 1.5
Suie 1072 ~ 1.8 ~ 1.8

TABLE 8.1 — Caractéristiques des échantillons avant irradiation.
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FIGURE 8.1 — Spectres IR des différents types d’échantillons étudiés (avant irradia-
tion). A gauche : profondeur optique d’un échantillon d’a—C:H 1 (en noir, pour une épaisseur
H ~ 10pum, décalé verticalement de 1.5) et d’un échantillon d’a-C:H 2 (en bleu, pour une épais-
seur H ~ 7um). A droite : profondeur optique d’un échantillon de suie (d’épaisseur H ~ 5um).

Les différences de structure entre ces trois types d’échantillons (a-C:H 1, a-C:H 2, suie)
se traduisent notamment par différents spectres infrarouges présentés sur la Fig. 8.1. Les a-
C:H 1 posseédent une importante quantité d’hydrogéne et de carbone aliphatique. Les a-C:H
2 ont une structure un peu différente, avec plus de liaisons oléfiniques, un rapport sp?/sp?
plus haut, une concentration en hydrogéne plus faible, et un gap plus faible que pour les a—
C:H 1 (nous avons vu dans le chapitre précédent que ces matériaux différent aussi par leurs
propriétés de photoluminescence). Les suies sont des matériaux qui reproduisent une phase
carbonée plus aromatique de la poussiére interstellaire. Ces échantillons ne contiennent que tres
peu d’hydrogeéne, et sont composés de structures poly-aromatiques reliées entre-elles par des
chaines aliphatiques. Les liaisons sp? dominent donc largement la structure. Contrairement aux
a—C:H, les suies étudiées présente un continuum d’absorption, di a des transitions électroniques
de basse énergie.
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FIGURE 8.2 — Schéma et photo du montage expérimental au TANDEM. Le spectro-
meétre FTIR est couplé a la ligne d’irradiation du TANDEM.

8.2.2 Irradiation des échantillons

Les irradiations ioniques de ces échantillons ont été effectuées a température ambiante, avec
différents ions et énergies accélérés par le Tandem de 'TPNO en mars 2009 (avec des ions H de
10 MeV, C5F de 50 MeV, Si™" de 85 MeV, et Ni®t de 100 MeV) et en février 2010 (avec des ions
He?* de 20 MeV, C5* de 91 MeV, et I'** de 160 MeV). Une série d’irradiations a plus basses
énergies a été effectuée au laboratoire d’astrophysique expérimentale (INAF-Catane, Italie) en
octobre 2007 et février 2009 (avec des ions H de 200 keV, He' de 200 keV, et Ar*™ de 400
keV). Les échantillons ont été respectivement irradiés sur une surface circulaire de 5 mm et 1.5
cm de diameétre a Orsay et a Catane.

Pour les irradiations effectuées au Tandem, les échantillons ont été placés dans une chambre
sous vide (quelques 107 mbar), perpendiculaires au faisceau d’ions. Les spectres d’absorption
IR des échantillons ont été mesurés pendant les irradiations par un spectromeétre FTIR Bruker
vector 22, entre 6000 et 600 cm ™! avec une résolution de 2 ecm™!. Le temps d’acquisition dun
spectre durait entre 5 et 10 min. Le faisceau IR formait un angle de 45° avec la normale de
I'échantillon (Fig. 8.2).

La configuration des expériences a Catane était similaire, mais les deux faisceaux (d’ions et
IR) étaient & 45° par rapport a la normale de I’échantillon [Strazzulla et al. 2001]. La pression
typique pendant les irradiations est aussi de 10~7 mbar. Les spectres IR sont enregistrés entre

8000 et 400 ecm ™! avec une résolution de 1 cm™!.

Les différents ions/énergies permettent d’explorer une large gamme de pouvoirs d’arrét
S =5,+5,, ouS, et S, sont respectivement les pouvoirs d’arrét électronique et nucléaire.
Se désigne plus précisément le pouvoir d’arrét de masse électronique (electronic stopping cross
section en anglais), et est défini comme le pouvoir d’arrét linéaire électronique dE/dx (c’est-
a-dire 1’énergie déposée par lion aux électrons de la cible par unité de longueur traversée,



Echantillon Ion E Expérience Se Sn/Se Rp H (o33 o35 Tigr Fromax Fg max
(MeV) (MeV/(mg/cm?)) (pm) (um)  (ions em™2 s71) (MeV mg=! s7!) (heures) (ions cm™2) (MeV mg~1!)

a—C:H 1 HT 0.2  Catane 2009 7.092 10~ 1 1.1 1073 1.46* =~0.9 21012 1102 0.6 4 101° 2.8 101°
a~C:H1 Het 0.2  Catane 2009 1.886 541073 0.933* =009 6 1011 11012 1.9 41015 7.5 1015
a-C:H1 Ar?t 0.4  Catane 2009 5.001 3.310°1 0.363* =~0.6 6 1011 3 1012 0.9 21015 1 1016
a—C:H 1 Ht 10  Tandem 2009 4.580 102 5.510~% 1010 ~T7 1.4 1011 6.4 10° 4.0 2.1 1015 9.6 1013
a—C:H 1 Ht 10 Tandem 2009 4.580 102 5.510~* 1010 ~ 10 0.7-1.2 1012 3.2-5.5 1010 6.1 2.0 1016 9.1 1014
a~C:H1 He?* 20  Tandem 2010 3.207 10~1 5.9107% 29648 ~11 1.2-1.9 1010 3.9-6.1 1010 5.7 3.0 1014 9.7 1013
a—C:H 1 Co+ 91  Tandem 2010 2.07 5.4107% 21367 <6 2.3-12 1010 4.8-25 1010 15.7 2.3 1015 4.8 1015
a-C:H 1 Cot 50  Tandem 2009 3.274 5.710~% 82.66 ~ 12 1.5-7.5 1010 0.5-2.5 1011 5.3 8.2 104 2.7 1015
a-C:H1  Si"t 85  Tandem 2009 15.91 7.910% 36.97 ~ 6 0.5-2.3 1010 0.8-3.7 1011 3.5 1.0 1014 1.6 101
a-C:H1 Ni®t 100 Tandem 2009 46.98 1.6 1073  24.31 ~6 1.2 1010 5.6 1011 1.2 5.4 1013 2.5 1015
a~C:H1 It 160 Tandem 2010 89.33 351073 25.39 ~ 6 1.6-3.6 108 1.4-3.2 1010 6.3 4.9 1012 4.4 1014
a—C:H2 He?t 20  Tandem 2010 3.207 10~1 591074 296.48 =~ 7 0.9-1.3 1010 2.9-4.2 1010 4.5 1.9 1014 6.0 1014
a-C:H 2 Cco+ 91  Tandem 2010 2.07 5.4 10~% 213.67 =~7 2.2-4.5 1010 4.6-9.3 1010 5.4 6.0 1014 1.3 1015
a-C:H2 I'2t 160 Tandem 2010 89.33 351073 25.39 ~5 1.9-2.5 108 1.7-2.2 1010 2.3 1.4 1012 1.2 1014
Suie H+ 0.2 Catane 2007 5.909 10~! 1.0 10~3 1.21* ~5 2.5 1012 1.5 1012 0.2 21015 1.2 1015
Suie Het 0.2  Catane 2009 1.588 5.0 1073 0.704* =~0.8 11012 21012 0.9 3.4 101 5.4 1015
Suie Ht 10  Tandem 2009 4.109 102 4.810~% 758.01 ~afew  5.3-9.7 1011 2.2-4.0 1010 4.5 1.1 1016 4.6 1014
Suie Cot 50  Tandem 2009 2.864 5.310~% 64.85 ~4 2.3-5.7 1010 6.6-16 1010 1.9 2.7 1014 7.8 1014
Suie SiTt 85  Tandem 2009 13.7 7.5107% 29.35 ~5 0.9-2.3 1010 1.2-3.2 1011 1.4 7.8 1013 1.1 101
Suie Ni®t 100 Tandem 2009 39.35 1.6 103 19.35 ~3 1.2 1010 4.7 1011 0.6 2.5 1013 9.9 104

* Les profondeurs de pénétration des expériences a Catane, ot 'angle d’incidence des ions est «;,, = 45°, ont été
multipliées par cos a;,, afin de prendre en compte 1'épaisseur de 1’échantillon effective (dans la direction du faisceau
d’ions).

TABLE 8.2 — Expériences d’irradiation ionique d’analogues interstellaires. Les différents échantillons irradiés avec
des ions et énergies F variés sont indiqués. Les valeurs correspondantes des pouvoirs d’arrét électroniques S., des rapport
entre pouvoirs d’arrét nucléaire et électronique S,,/S., la profondeur de pénétration R, et les épaisseurs des échantillons H
sont aussi données dans ce tableau. Pour chaque expérience, on reporte les gammes des flux d’ions et d’énergie ®; et ¢p,
les temps d’irradiation 7j,,, les fluences maximales atteintes en terme de nombre d’ions F7 4, et d’énergie recue Fg -
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FIGURE 8.3 — Courbe de Bragg des ions utilisés lors des irradiations. Les courbes
noires donnent les valeurs du pouvoir d’arrét électronique S,, tandis que .S,, est représenté en
bleu. Les droites en pointillés rouges indiquent les énergies de chaque ion utilisé lors de nos
expériences d’irradiation. Pour comparaison, la droite en pointillés violets correspond a 1'He™
de 30 keV utilisé par [Mennella et al. 2003|. Les zones vertes indiquent les énergies ou le flux
de rayons cosmiques de I’élément indiqué est le plus fort, c¢’est-a-dire entre 10 MeV /nucléon et
1 GeV /nucléon.

electronic stopping power en anglais) divisé par la masse volumique de la cible. S, s’exprime
généralement en MeV /(mg/cm?), alors que dE/dx est donné en MeV /mm. Dans la suite, nous
utiliserons les pouvoirs d’arrét massiques. Lorsque la vitesse des ions est grande (comme c’est
le cas pour les rayons cosmiques), le pouvoir d’arrét électronique est dominant par rapport au
pouvoir d’arrét nucléaire. Pour chaque expérience, les valeurs de S, et S, sont calculées en
utilisant le logiciel SRIM (the Stopping and Range of Ions in Matter) |Ziegler et al. 2010] et
sont indiquées dans le Tableau 8.2. Pour un matériau cible (caractérisé par son rapport H/C et
sa masse volumique) et un ion projectile donnés, le code SRIM permet d’obtenir, en fonction
de I'énergie de l'ion, les valeurs de S, S, et de la profondeur de pénétration R,, c’est-a-dire la
longueur parcouru par l'ion dans le matériau cible avant qu’il ne s’implante. Les variations des
pouvoirs d’arrét d’un ion en fonction de son énergie (courbes de Bragg) sont représentées, pour
les ions que nous avons utilisés, sur la Fig. 8.3. On remarque que le pouvoir d’arrét électronique
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passe par un maximum, le pic de Bragg, pour une énergie autour de 0.1-1 MeV /nucléon (le
maximum de S, se situe autour de 100 eV /nucléon), et que I’énergie transférée aux atomes de
la cible, représentée par 5, devient significative seulement aux faibles énergies.

Dans le tableau 8.2 sont aussi reportées les valeurs de ®; (le flux d’ions a été controlé a
de nombreuses reprises au cours des expériences) et de la fluence maximale F7 0, (de 1012
a 10 ions cm™?2) atteinte en quelques heures d’irradiation. Les flux d’énergie @5 et énergie
totale déposée Fg e, correspondants sont calculés en multipliant ®; et Fy 0, par Se. Chaque
échantillon a recu entre 10% et quelques 102 MeV mg—! s7! et une énergie totale allant de
10 MeV mg=! a 106 MeV mg~!. Les flux d’ions que nous avons utilisés pour ces expériences
s’étalent entre 108 et 10'? ions cm 2 2
S

s~!, mais sont le plus souvent de quelques 10'° ions cm™

Dans le milieu interstellaire, le flux des rayons cosmiques est bas (le flux de rayons cosmiques
galactiques est de l'ordre de 20 ions cm™2 s71). Nous avons fait attention a ne pas utiliser de
trop forts flux, afin d’éviter le chauffage des échantillons. [Brunetto et al. 2004] ont estimé
que I'élévation de température due aux irradiations par des ions de quelques centaines de keV
d’échantillons de diamant avec des flux de ordre de 10" ions cm™2 s7! (c’est-a-dire au moins
un ordre de grandeur de plus que les flux de nos expériences) était seulement de 5-10 K. Par
différents tests, nous avons vérifié qu’il n’existe pas d’effets dus aux flux utilisés. Nous n’avons
pas observé différents régimes pour la diminution d’absorbance des bandes des C-H aliphatiques
lorsque différents flux ont été successivement utilisés pour irradier un méme échantillon. Deux
échantillons de méme type ont été irradiés avec des protons de 10 MeV, I'un avec un flux de
10" jons cm ™2 2
la perte d’hydrogéne des ces deux échantillons n’a été observée. De plus, lors de l'irradiation
d’un a—C:H 1 par du carbone a 91 MeV, l'irradiation a été stoppée pendant quelques heures
puis continuée, sans qu’aucune discontinuité dans 1’évolution ne puisse étre remarquée.

s~!, lautre avec un flux de 10'2 ions cm =2 s7! ; 1a encore, aucune différence dans

Puisque les rayons cosmiques interstellaires ont un pouvoir d’arrét trés majoritairement
électronique (cf. Fig. 8.3), nous avons vérifié que les ions ne s’implanteraient pas dans le film
mais dans le substrat. Il était donc requis de connaitre I’épaisseur H des échantillons produits.
Comme expliqué dans le chapitre 6, lorsque les franges d’interférences sont visibles dans le
spectre IR, I'épaisseur est déterminée a partir de la mesure de linterfrange Ao grace a la
relation H = 1/(2 n Ao cos(asg)), ot arg est 'angle que fait le faisceau IR avec la normale
de I’échantillon (a;p = 45°). Lorsque les franges ne sont pas visibles, I’épaisseur est déterminée
a partir de I'absorbance du continuum pour les suies, et a partir de I’absorbance de la bande
a 3.4 um pour les a—C:H. La valeur de H résultante est donnée dans le Tableau 8.2. On peut
alors vérifier que, pour la majorité des échantillons, les ions sont implantés dans le substrat, et
non dans I’échantillon (la profondeur de pénétration R, calculée par SRIM est alors largement
supérieure a I’épaisseur des films). L’énergie des ions peut alors étre considérée constante dans
I’échantillon, c’est-a-dire que, si 'on note AFE la différence d’énergie de l'ion entre les deux
surfaces du film, la relation AF/FE < 1 est vérifice. Par contre, dans le cas des irradiations des
a~C:H avec les ions d’Ar?T de 400 keV et des suies avec les ions H* & 200 keV, les ions sont

implantés dans le matériau et I'interaction nucléaire devient significative au bout de la trace de
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ion, rendant les analyses hautement non linéaires et couplant deux mécanismes d’interaction
treés différents. Parmi les expériences a basse énergie effectuées a Catane, seules celles avec
les ions HT de 200 keV présentent une profondeur de pénétration clairement supérieure a
I’épaisseur de ’échantillon. Par précaution, nous avons choisi de n’exploiter que les résultats
des expériences vérifiant R,/d > 1 (les expériences avec les ions Het de 200 keV n’ont donc
pas été retenues non plus).

Nous avons aussi vérifié que 1’épaisseur des échantillons n’a pas significativement changée au
cours des irradiations (l'interfrange est restée approximativement constante). On estime donc
que I’érosion de la surface de I’échantillon réduit I’épaisseur que de quelques pourcents tout au
plus. Cet effet n’est pas pris en compte dans la suite de ce travail.

L’apparence des échantillons irradiés est présentée sur la Fig. 8.4. La zone irradiée apparait
complétement noircie (les suies, qui sont déja sombres avant irradiation, présentent une zone
irradiée noircie lorsqu’elles sont observées par transparence en direction d’un rayonnement
intense).

Zone irradiée

FIGURE 8.4 — Photos d’échantillons aprés irradiation. Un échantillon de chaque type
est présenté. Les surfaces noires sur chaque échantillon correspondent & la zone irradiée. La
photo de gauche présente les échantillons d’a—C:H dans le porte-échantillons utilisé lors des
irradiations.
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8.3 Deéshydrogénation induite par 'irradiation

Toutes les irradiations de nos échantillons carbonés se sont traduites par une destruction
effective ! des liaisons C-H aliphatiques. La profondeur optique des bandes correspondant aux
modes d’élongation (autour de 3.4 ym ou 2900 cm™') et de pliage (& 6.85 et 7.25 pm, 1460
et 1380 cm™! respectivement) des groupements sp® méthyle et méthyléne décroit pendant
les irradiations (Fig. 8.5). L’évolution de cette profondeur optique intégrée sur la bande des
¢longations des C-H aliphatiques (entre 2760 et 3140 cm™!) est représentée, pour les différentes
expériences, sur la Fig. 8.6 en fonction de I’énergie déposée. L’évolution des a—C:H 1 (& gauche
de la Fig. 8.6) et celle des a—C:H 2 (non représentée sur la figure) irradiés avec les mémes ions
sont similaires.

8.3.1 Le modéle de recombinaison

La profondeur optique intégrée A = [ 7 do de la bande des C-H aliphatiques a 3.4 ym (et
de celles & 6.9 et 7.3 um) diminue lorsque la fluence augmente, et donc aussi lorsque ’énergie
déposée augmente (c’est ce qui est représenté sur la Fig. 8.6). Cette évolution peut étre ajustée
par une fonction de la forme :

1
A= AT WA 1A enl(—oa )’ (8.1)

ot Fj est la fluence d’ions (en ion/cm?), et og est la section efficace de destruction effective des

Zion™1). A; et Ay sont respectivement les valeurs initiale et asymptotique (a

liaisons C-H (cm
fluence infinie) de A, la profondeur optique intégrée. On considére que les valeurs de A sont
proportionnelles & la concentration en hydrogéne aliphatique p du matériau. L’équation 8.1

résulte donc de 1'équation :

1
= Up ¥ W= 1/p;) opl=oa F1)’ (8.2)

ou p; et py sont les concentration en hydrogene initiale et asymptotique.

Cette fonction, décrivant 1’évolution du contenu en hydrogéne du matériau irradié avec la
fluence, résulte d’un modéle développé par [Adel et al. 1989] et [Marée et al. 1996]. Ce modéle
est construit sur le fait que 'hydrogéne quitte le film d’a—C:H sous forme moléculaire comme
I'ont observé [Wild & Koidl 1987] et [Moller & Scherzer 1987|. Par conséquent, 1’évolution de
la quantité d’hydrogéne est décrite par un processus du second ordre. Dans cette approche,
[Adel et al. 1989] et [Marée et al. 1996] ont donc développé un modeéle dans lequel la recom-
binaison de deux atomes d’hydrogeéne, libérés grace a la rupture de liaison C-H par le dépot

1. Comme cela est expliqué dans le §8.3.1, les liaisons C-H sont rompues par le passage des ions, mais une
partie des atomes d’hydrogéne libres vont reformer de nouvelles liaisons.
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FIGURE 8.5 — Exemples de destruction par irradiation de la bande d’absorption a
3.4 pm des liaisons C-H aliphatiques. C’est la profondeur optique qui est représentée sur
ces figures, pour deux a~C:H 1 (a et b), un a—C:H 2 (c), et une suie (d). La courbe rouge
correspond au spectre initial, avant irradiation. La profondeur optique décroit ensuite avec la
fluence (les couleurs des courbes passent alors du vert au violet). La fluence entre deux spectres
est de l'ordre de quelques 10! ions cm ™2 pour les irradiations avec les ions Si’t (a et d), de
quelques 10 ions cm ™2 pour irradiation avec les ions I'** (b), et de quelques 10'3 ions cm ™2
pour lirradiation avec les ions C%F (c).
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FIGURE 8.6 — Evolution relative de la profondeur optique intégrée de la bande des
élongations C-H aliphatiques. Les valeurs de A/A; sont tracées en fonction de ’énergie
déposée par les ions Fip = F - S, (et non pas en fonction de la fluence, pour que les différentes

expériences puissent étre représentées sur le méme graphique). Les ajustements correspondant
au modele de recombinaison sont aussi tracés. Les résultats correspondant aux a-C:H 1 sont
représenté a gauche, et a droite ce sont les irradiations des suies.
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FIGURE 8.7 — Schéma de l’interaction d’un ion énergétique avec I’hydrogéne d’un
film. Des atomes d’hydrogeéne sont libérés le long de la trace de lion (de rayon r), et peuvent

recombiner pour former une molécule de Hs qui pourra s’échapper du film. La figure est issue
de [Marée et al. 1996].

d’énergie d’un ion incident, en hydrogéne moléculaire a lieu a I'intérieur du film irradié. La mo-

lécule de Hy formée peut ensuite rapidement diffuser jusqu’a la surface sans trop d’interactions.
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Lorsqu’une liaison C-H est cassée, I'atome d’hydrogéne libéré diffuse sur une distance caracté-
ristique [ avant d’étre éventuellement piégée par un site réactif dans le matériau irradié ou de
recombiner avec un autre atome H libre. Cette distance définit un volume de recombinaison V/,
a l'intérieur de la trace de I'ion de rayon r, dans lequel deux atomes d’hydrogéne, libérés par
le passage d'un méme ion, peuvent recombiner en une molécule de Hy. Py.cqi définit la proba-
bilité de rompre une liaison C-H avec un ion, et P,.. désigne la probabilité de recombinaison
de deux atomes H diffusant dans le volume V. Le nombre de paires d’atomes d’hydrogéne qui
peuvent étre formées par un ion incident, dans le volume V' est % - pV Pyrear - (pV — 1) Pyreak-
Le nombre d’atomes H perdus, sous forme de molécules Hy, par ion dans le volume V' est donc
pV (pV — 1) P2, i Prec- L'équation différentielle décrivant la perte d’hydrogene dans le film en
fonction de la fluence I} est donc :

dp = —p(pV —=1)P;

break

Pree - mr? dFy. (8.3)

L’équation 8.2 est la solution de cette équation différentielle avec oq4 = P2, Prec ™ 1% et
pr = 1/V. Lorsqu’il ne reste plus qu'un atome d’hydrogéne dans le volume de recombinaison,
on a alors pV = 1 et la perte d’hydrogéne par la recombinaison moléculaire doit alors cesser
ou devenir trés improbable. Ce comportement permet de relier le volume de recombinaison V'
avec pr, la concentration finale/asymptotique en hydrogéne : V = 1/p;. L’équation 8.3 peut
donc s’écrire :

dp 04 2( pf)
L < 8.4
aF P ) (84)

L’équation 8.4 est valide pour une irradiation avec un faisceau d’ions perpendiculaire a la
surface de 1’échantillon. Si ce n’est pas le cas, 'angle d’incidence doit étre pris en compte
dans la section de la trace de I'ion. Lors des irradiations effectuées a Catane, le faisceau d’ions
avait une direction faisant un angle de 45° par rapport a la surface de I’échantillon ; dans les

équations précédentes, le parameétre o4 doit alors étre remplacé par >4 7

Ce modéle peut donc étre appliqué a la perte d’hydrogeéne des carbones amorphes hy-
drogénés induite par irradiation ionique, et a été utilisé dans ce cadre par [Adel et al. 1989,
[Marée et al. 1996, [Som et al. 1999], et [Baptista et al. 2004]. Ce modéle peut aussi étre utilisé
pour d’autres matériaux organiques (comme l'ont fait [Adel et al. 1989], [Marée et al. 1996], et
[Baptista et al. 2004]).

Nous avons ajusté nos données (Fig.8.6) avec des fonctions correspondant & la description
du modéele de recombinaison, de la forme de I'Eq. 8.2. 04 et py sont alors utilisés comme des
paramétres d’ajustement. Les meilleures valeurs de ces paramétres et les incertitudes associées
sont déterminées par une minimisation d’'un y2. Les valeurs obtenues pour les sections efficaces
de destruction o4, les concentrations relatives finales en hydrogéne As/A;, et les volumes de
recombinaison V' = 1/py correspondants, pour les différentes expériences, sont reportées dans
le Tableau 8.3 (I'estimation des valeurs de V' est expliquée dans le §8.3.3).
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FIGURE 8.8 — Comparaison entre les meilleurs ajustements (fonction exponentielle
et modéle de recombinaison) de la perte d’hydrogéne induite par les irradiations.
Cet exemple correspond aux irradiation d'un a—C:H 1 par des ions Si’* de 85 MeV. Les données

Fit—Data difference

expérimentales sont représentées par les losanges noirs, le meilleur ajustement exponentiel est
tracé en bleu, et le meilleur ajustement correspondant au modéle de recombinaison est en rouge.
En haut, la variation relative de la profondeur optique intégrée sur la bande & 3.4 um est tracée
en fonction de la fluence. En bas, c’est la différence entre les valeurs des ajustements et des
données qui est représentée. On voit bien que 'ajustement issu du modéle de recombinaison
est meilleur pour reproduire les données.

La baisse de la concentration en hydrogéne peut aussi étre ajustée par une fonction fai-
sant 'hypothése d’un processus du premier ordre. C'est ce qu’ont fait [Mennella et al. 2003]
et [Pawlak et al. 1997] par exemple, en ajustant leurs données expérimentales par une fonc-
tion exponentielle & laquelle un terme constant est ajouté pour tenir compte des profondeurs
optiques résiduelles des bandes aliphatiques observée & hautes fluences. Pour comparaison,
nous avons analysés nos résultats systématiquement avec un ajustement correspondant au mo-
déle de recombinaison (Eq. 8.2) et un ajustement par une fonction exponentielle du type :
p = (pi — py)exp(—oqaF7) + ps. Méme si cette fonction exponentielle fournit un accord tout
a fait raisonnable avec les données, ’équation 8.2 ajuste systématiquement mieux les données
mesurées que la fonction exponentielle (la valeur de x? est inférieure pour le modeéle de com-
binaison), comme le montre la Figure 8.8. Il a donc été choisi d’analyser les résultats de ces
expériences avec les équations issues du modéle de recombinaison. Les résultats obtenus avec
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Echantillon  Ion E Se o4 As/A; Vv
(MeV)  (MeV/(mg/cm?)) (cm?) (A%)
a-C:H 1 o+ 10 4.580 10~2 < 3.51071° - -
a-C:H 1 o+ 10 4.580 10~2 (0.3)1.9(5.6) 10~7  (0.02)0.66(0.82) > 22
a-C:H1  He?t 20 3.207 1071 <5.310715 - —
a-C:H 1 o+ 0.2 7.092 101 (0.3)1.2(3.6) 1076 (0.01)0.50(0.62) > 29
a-C:H 1 o+ 91 2.07 (0.7)3.2(7.8) 10716 (0.17)0.35(0.45)  (40)51(104)
a-C:H 1 ot 50 3.274 (0.3)1.7(3.9) 107> (0.23)0.47(0.55)  (32)38(78)
a-C:H1  Si™t 85 15.91 (0.6)1.0(1.5) 1071 (0.21)0.23(0.25)  (73)79(83)
a-C:H1  Ni%F 100 46.98 (1.2)6.8(15) 10~ 14 < 0.37 > 49
a-C:H 1 T2+ 160 89.33 (0.3)4.1(12) 10=*  (0.01)0.10(0.18)  (98)184(1470)
a-C:H2  He*t 20 3.207 1071 < 1.0107Y7 — -
a-C:H 2 o+ 91 2.07 (4.0)8.8(16) 10716 (0.46)0.55(0.61)  (29)33(38)
a-C:H 2 12+ 160 89.33 (0.02)1.8(12) 10~ (0.01)0.38(0.68)  (26)47(1220)
Suie HT 10 4.109 1072 (0.001)2.2(6.1) 107*¢  (0.00)0.65(0.67) > 27
Suie o 50 2.864 (0.008)5.5(14) 107> (0.00)0.62(0.68) > 26
Suie Si7t 85 13.7 (5.9)7.8(30) 101> (0.00)0.18(0.32) > 55
Suie Nt 100 39.35 (0.02)8.3(23) 10~'*  (0.00)0.35(0.40) > 45

TABLE 8.3 — Paramétres de la destruction de la bande & 3.4 ym par les irradiations,
obtenus grace au modéle de recombinaison. Les valeurs de la section efficace de destruc-
tion des C-H aliphatiques o4, de 'asymptote de la profondeur optique intégrée relative Ay/A;,
et du volume de recombinaison V' sont reportées dans ce tableau (voir le texte pour plus de
détails). Les valeurs extrémes de chacun de ces paramétres sont données entre parenthéses.

un ajustement exponentiel sont cependant présentés en annexe (Annexe C).

8.3.2 Sections efficaces de destruction

La Fig. 8.9 présente les valeurs de o, en fonction des pouvoirs d’arrét électroniques S,
pour les différentes expériences d’irradiation des a—C:H et des suies. Ces valeurs sont celles
déterminées a partir de la bande des élongations des liaisons C-H aliphatiques & 3.4 pm, mais
pour les a—C:H, les valeurs de o, déterminées a partir des modes de pliage & 6.9 et 7.3 pm sont
aussi tracées. Comme on aurait pu s’y attendre, les valeurs déterminées & partir de ces trois
bandes IR, tragant les mémes liaisons C-H, sont trés similaires.

Les grandes barres d’erreurs illustrent le fait que les valeurs de o, déterminées avec 1’équa-
tion 8.1 sont dépendantes des valeurs du parameétres A;. Cela signifie que les incertitudes sur oy
sont largement dépendantes du comportement asymptotique de la déshydrogénation a grande
fluence. Pour certaines de nos expériences, les valeurs de Ay ne sont pas trés contraintes. Afin
de mieux contraindre les valeurs de Ay, il aurait fallu atteindre des fluences trés élevées. Or, la
conjonction de la durée limitée des expériences et I'obligation de ne pas utiliser des flux élevés
pour ne pas chauffer les échantillons ne nous permettaient pas d’atteindre ces fluences élevées
dans des temps raisonnables. La faible contrainte sur Ay apportée par nos mesures concerne
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surtout les expériences avec les ions déposant peu d’énergie au matériau, c’est-a-dire celles
avec les ions ayant une faible valeur de S.. Ainsi, les irradiations avec les ions d’hélium a 20
MeV (S, ~ 0.2 MeV/(mg/cm?)) permettent seulement de déduire une limite supérieure sur les
valeurs de Ay et oy.
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FIGURE 8.9 - Sections efficaces de destruction o; des C-H aliphatiques en
fonction du pouvoir d’arrét électronique S.. Les valeurs de o, sont détermi-
nées, grace au modeéele de recombinaison, pour les différentes expériences d’irradiation
de nos échantillons d’a~C:H (les a—C:H 1 sont représentés par des point, les a—C:H 2
par des carrés) et de suies (croix noires). Les valeurs de o4 calculées, avec les ajus-
tements correspondants au modeéle de recombinaison, & partir des données expérimen-
tales de différentes expériences d’irradiation d’a—C:H sont représentées par les losanges
bleus [Adel et al. 1989, Baptista et al. 2004, Baumann et al. 1987, Fujimoto et al. 1988,
Gonzalez-Hernéandez et al. 1988, Ingram & McCormick 1988, Marée et al. 1996,
Mennella et al. 2003, Pawlak et al. 1997, Prawer et al. 1987, Som et al. 2005, Som et al. 1999,
Zou et al. 1988].

8.3.2.1 Influence du matériau irradié

Les a—C:H 1 et a—C:H 2 présentent des valeurs similaires de o4. Bien que la structure car-
bonée et la concentration en hydrogéne soient légérement différentes pour ces deux types de
matériaux, cela ne semble pas avoir une forte influence sur les sections efficaces de destruc-
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tion. Dans le cas des suies, les valeurs de o4 sont aussi comparables & celles des a—C:H, aux
incertitudes expérimentales? prés. Cette similarité peut sembler surprenante & cause des larges
différences de rapport H/C par exemple. Les suies et les a—C:H sont aussi trés différents par
leur squelette carboné et leur concentration en hydrogéne : les suies sont principalement com-
posées d'unités poly-aromatiques, peu organisées, et reliées les unes aux autres par des ponts
aliphatiques. Cela signifie que les domaines aliphatiques des suies sont localisés aux bords des
domaines aromatiques, et que la concentration des atomes d’hydrogéne (reliés aux carbones
aliphatiques) est loin d’étre homogéne dans les suies. On peut donc faire I'hypothése que, tant
que le volume de recombinaison est plus petit ou de taille comparable & la taille des domaines
aliphatiques, les atomes d’hydrogéne des suies subissent un environnement similaire & celui des
a—C:H. Il semble donc que seulement I’environnement local des atomes d’hydrogéne, représenté
par le volume de recombinaison, détermine la valeur de la section efficace oy.

La Fig. 8.9 contient aussi les valeurs de o4 issues de précédentes études de la déshydrogéna-
tion des a—C:H par irradiation ionique [Adel et al. 1989, Baptista et al. 2004, Baumann et al. 1987,
Fujimoto et al. 1988, Gonzalez-Hernandez et al. 1988, Ingram & McCormick 1988, Marée et al. 1996,
Mennella et al. 2003, Pawlak et al. 1997, Prawer et al. 1987, Som et al. 2005, Som et al. 1999,
Zou et al. 1988|. Ces valeurs de o, et des incertitudes associées ont été déterminées a partir des
données disponibles dans ces articles en utilisant la méme procédure que pour les données de
nos expériences (c’est-a-dire en utilisant un ajustement par I'Eq. 8.1). Seules les expériences ot
le pouvoir d’arrét nucléaire n’est pas dominant (S, /S, < 0.5), et ot il n’y a pas d’implantation
dans I'échantillon (H/R, < 0.9) sont représentées sur la Fig. 8.9 afin de ne pas comparer des
expériences ot les conditions d’irradiation sont différentes, mélangeant processus électroniques
et nucléaires. Méme s’il est difficile de comparer des données issues de différentes expériences,
nos résultats et ceux issus de précédentes études sont pour la plupart du méme ordre de gran-
deur, et présentent le méme comportement avec S.. Ces matériaux couvrent une large gamme
de concentration en hydrogeéne, de quelques pourcents jusqu’a environ 50% (ces valeurs sont
celles de la proportion d’atomes H/(H+C)). Par conséquent, les valeurs mesurées de sections
efficaces de destruction des liaisons C-H aliphatiques semblent peu dépendantes du matériau
carboné étudié et pourrait donc étre une caractéristique générale.

Dans la suite de ce chapitre, seuls les résultats obtenus par nos expériences avec les a-C:H
1 et avec les ajustements correspondant au modéle de recombinaison seront utilisés, car ce sont
pour ces expériences que les données sont les plus fournies, et donc que les incertitudes sont
les plus basses.

8.3.2.2 Dépendance avec le pouvoir d’arrét

Les sections efficaces de destruction des C-H aliphatiques semblent suivre une loi de puis-
sance de S.. Les résultats sont ajustés par la fonction suivante :

oq = K-S° (8.5)

2. plus grandes pour les suies que pour les a—C:H
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Le meilleur ajustement des valeurs de o4 des a—C:H est représenté sur la Fig. 8.10 par la droite
violette en trait plein. Les droites en tirets correspondent aux ajustements extrémes. Les valeurs
des parameétres de cet ajustement, pour les a-C:H et les suies, sont données dans le Tableau
8.4 (pour S, en MeV/(mg/cm?) et o4 en cm?).
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FIGURE 8.10 — Sections efficaces de destruction o, des a—C:H en fonction du pouvoir
d’arrét S.. Les valeurs correspondantes aux modes d’élongation des liaisons C-H, & 3.4 um,
sont représentées en noir, le mode de pliage des groupements CH, a 6.85 pym en rouge, et
le mode de pliage des groupements CHz a 7.25 um en vert, pour les a—C:H 1 (points) et a—
C:H 2 (carrés). Les droites en trait plein et en tirets représentent respectivement le meilleur
ajustement et les ajustements avec les valeurs extrémes de « (Les valeurs correspondantes de
a sont indiquées). Les fleches colorées représentent la gamme de S, de quelques principaux
¢éléments des rayons cosmiques.

Matériau o K
a C:H | 1.3(£0.4) 5(+£4)10°1©
Suie | 1.0(£0.5) 2.2(£1.2)1071

TABLE 8.4 — Valeurs des paramétres d’ajustement de o; (Eq. 8.5). K est donné en
cm? 2*MeV ~“mg®.
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Les valeurs de a ne sont pas complétement contraintes et se situent entre 0.5 et 1.7, mais
les valeurs satisfaisant a la fois les données concernant les a—C:H et les suies sont entre 0.9 et
1.5. Dans la suite du chapitre, les résultats seront donnés pour des valeurs de o de 1.0, 1.2
et 1.4 pour montrer U'influence de différentes variations de o4 avec S.. [Mennella et al. 2003|
ont fait I’hypothése d’une puissance o = 1 (c’est-a-dire proportionnalité entre o, et S,),
tandis que [Baptista et al. 2004| ont déterminé une puissance de 2 environ. Le modéle de
[Marée et al. 1996] explique non seulement la perte d’hydrogéne comme un processus ciné-
tique de second ordre, mais explique aussi la dépendance de o, avec S.. Comme 'expliquent
les auteurs, le pouvoir d’arrét est proportionnel a r2. Nous avons vu que le modéle de re-
combinaison prédit que les valeurs de o4 soient aussi proportionnelles & 2. On pourrait donc
s’attendre a ce que o, soit proportionnel a S, (i.e. &« = 1). Cela est compatible avec nos résultats
expérimentaux.

Afin de comparer les pouvoirs d’arrét S, explorés par nos expériences avec ceux des rayons
cosmiques, les gammes de S, de plusieurs éléments principaux des rayons cosmiques (H, He, O,
Fe) sont représentées sur les Figs. 8.10 et 8.11 (fleches colorées). Ces valeurs sont déterminées
pour chaque élément, & partir des courbes de Bragg (S, en fonction de I’énergie de l'ion, Fig.
8.3) et de la distribution d’énergie des rayons cosmiques (cf. §8.5.1, Fig. 8.16). La gamme
d’énergie est considérée de 100 eV /nucléon jusque 10 GeV /nucléon car, en dehors, le flux de
rayons cosmiques devient trop bas et/ou la destruction induite devient négligeable.

8.3.3 Contenu en hydrogéne résiduel et volume de recombinaison

On observe que les valeurs des profondeurs optiques intégrées des bandes des C-H alipha-
tiques ne semblent pas tendre vers zéro a fluence infinie, et que, méme a fluence trés élevée, il
restera probablement une fraction de I’hydrogéne initial dans le matériau irradié. Cette quantité
résiduelle d’hydrogéne est atteinte lorsque la concentration en liaisons C-H est suffisamment
faible pour que les atomes H libérés par un ion soient trop loin les uns des autres pour pou-
voir recombiner en molécules Hy (c’est-a-dire que la distance entre les atomes d’hydrogeéne
dans le matériau est plus grande que le rayon définissant le volume de recombinaison). Les
atomes H libres sont alors capturés avant de pouvoir sortir hors du matériau. Les valeurs de ce
contenu résiduel en hydrogéne des a—C:H, représenté par le parametre A;/A; obtenu & partir
de 'ajustement issu du modéle de recombinaison, sont tracées en fonction de S, sur la Fig.
8.11. On observe que la quantité d’hydrogene finale décroit lorsque le pouvoir d’arrét élec-
tronique augmente. Pour les expériences ou les valeurs de S, sont les plus basses (celles avec
S, < 1 MeV/(mg/cm?)), les valeurs de Ay ne sont pas contraintes et des limites supérieures
sont déterminées.

On peut estimer la concentration p d’atomes d’hydrogéne dans le matériau a partir des
valeurs de sa masse volumique py; et du rapport H/C, données dans le §8.2.1 :

pu = mp-p+me-p/(H/C) (8.6)
PM
P= i, +12m,/(H/O) (87)
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FIGURE 8.11 — Valeurs asymptotiques a fluence infinie de la profondeur optique
intégrée relative A;/A; des a—C:H en fonction du pouvoir d’arrét S,. Ces valeurs
sont déterminées & partir de la bande a 3.4 um des a—C:H 1. Deux ajustements différents,
correspondant a une augmentation linéaire du volume de recombinaison V' avec S, (Eq. 8.8),
sont représentés : la courbe en trait plein (fit 1) est le meilleur ajustement, et la courbe en tirets
(fit 2) représente un ajustement extréme pour lequel les valeurs de Ay/A; sont les plus fortes a
bas S.. Les fleches colorées représentent la gamme de S, de quelques principaux éléments des
rayons cosmiques.

ol my, mc, et my, désigne les masses des atomes d’hydrogene, de carbone, et la masse d’un

3 environ

proton. On estime ainsi une concentration initiale en hydrogéne p; de 5.6 10*? H at. cm ™
pour les a—~C:H. Cela permet de calculer py a partir de A;/A;. Le volume de recombinaison V" est
défini comme 'inverse de la concentration finale en hydrogene py. Les valeurs de V' ainsi estimées
pour les a—C:H sont données dans le Tableau 8.3. La méme méthode appliquée aux suies donne
une concentration en hydrogéne d’environ 9.0 10?° H at. cm 2. Cependant, contrairement aux
a—C:H, la concentration en hydrogéne n’est pas homogéne dans les suies, et est élevée dans les
domaines aliphatiques reliant les unités aromatiques entres-elles. Les estimations de V' données
pour les suies dans le Tableau 8.3 sont donc calculées avec une densité locale en hydrogene égale
a la valeur p; des a—C:H. Les volumes obtenus sont équivalents a ceux de sphéres de quelques
angstroms de rayon.

Les volumes de diffusion déterminés par [Marée et al. 1996| pour les a—C:H sont similaires
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(ou légérement supérieurs) aux notres pour des pouvoirs d’arrét équivalents. Dans la littérature
portant sur les irradiations ioniques des a—C:H, des quantités résiduelles d’hydrogéne non nulles
sont aussi observées a haute fluence et semblent compatibles avec nos résultats. Nous n’avons
pas déterminé les volumes de recombinaison équivalents car la concentration en hydrogéne de
ces différents échantillons n’est probablement pas toujours homogene, et les valeurs de py ne
peuvent alors pas étre estimées correctement. Dans ces travaux, différentes observations ont
été faites concernant la variation de ces contenus finaux en hydrogéne avec le pouvoir d’arrét.
[Adel et al. 1989] ont écrit que la concentration finale en H ne dépend pas des ions utilisés,
et que cette concentration résiduelle est de l'ordre de 5 % at. Ce n’est pas en accord avec
'augmentation du volume de recombinaison avec S, que [Marée et al. 1996] et nous observons.
[Baptista et al. 2004] ont trouvé une corrélation opposée, c’est-a-dire une augmentation de la
quantité résiduelle d’hydrogéne avec le pouvoir d’arrét. On peut cependant remarquer que
certaines des expériences de cette étude sont réalisées avec des ions dont la part d’interaction
avec les noyaux, et non les électrons, du matériau cible devient importante, causant peut-étre
un mélange de différents mécanismes d’interaction.

8.3.3.1 Dépendance avec le pouvoir d’arrét

Les volumes de recombinaison V' que nous avons estimés semblent augmenter linéairement
avec S.. L’équation de I'ajustement des volumes de recombinaison des a—C:H 1 est, lorsque V'
est exprimé en A® et S, en MeV/(mg/cm?) :

Vo= 20 (1) s+ 50 (1) 53

Le meilleur ajustement de Ay/A; correspondant a 'Eq. 8.8, appelé dorénavant Fit 1, est re-
présenté sur la Fig. 8.11 par la courbe rouge en trait plein. La courbe en tirets représente un
ajustement extréme, appelé Fit 2, pour lequel les valeurs de Ay /A; sont les plus fortes a bas S,
(cf. Eq. 8.8). Ces ajustements sont déterminés a partir des données expérimentales obtenues
avec les a~C:H 1, mais les résultats obtenus avec les autres échantillons sont aussi compatibles
avec ce comportement. De plus, les ajustements 1 et 2 sont en accord avec le modéle de re-
combinaison de |[Marée et al. 1996], dans lequel les volumes de recombinaison devraient étre
proportionnels & S, si le pouvoir d’arrét est bien proportionnel a r2.

Le minimum du volume de recombinaison V', correspondant & un maximum des valeurs de
Ar/A;, et étant associé & la constante de 50 A3 dans 'Eq. 8.8 pour le fit 1, et 32 A3 pour le
fit 2, est aussi cohérent avec le modéle de recombinaison. En effet, ces volumes minimum sont
équivalents aux volumes de spheres de 2-3 A de rayon, c¢’est-a-dire la distance approximative a
entre deux atomes d’hydrogéne adjacents®. Le rayon du volume de diffusion ne pouvant pas étre
plus petit que a, cela explique la présence d'un maximum pour les valeurs de Ay/A; a bas S..
On peut aussi remarquer que, si I’on fait I’hypothéese que 1’'on peut estimer le rayon de la trace
de ion r & partir de la section efficace de destruction o, avec I'approximation 7r? ~ o4, alors

~1/3

3. a=p; ° =26 A avec notre estimation de p; = 5.610?2 at. cm~3 pour les a-C:H.
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la transition a S, ~ 1 MeV/(mg/cm?), en dessous de laquelle A;/A; est approximativement
constant, correspond environ au pouvoir d’arrét pour lequel le volume de diffusion est équivalent
a un spheére de rayon r.

8.4 Autres modifications observées des a—C:H irradiés

Dans ce chapitre, nous analysons la déshydrogénation des matériaux irradiés, observée au
travers de la diminution de la profondeur optique des bandes de vibration des liaisons C-
H aliphatiques. Cette modification est la plus flagrante pour les matériaux irradiés, et les
bandes d’absorption IR qui disparaissent peu a peu au cours de l'irradiation sont les signatures
spectrales observées dans le milieu interstellaire diffus. Cependant, la mesure de la transmission
de nos échantillons dans I'IR proche et moyen nous permet de constater d’autres modifications
de structure induites par les irradiations qui seront seulement abordées dans cette section.
La Figure 8.12 présente la variation du spectre IR dun échantillon d’a-C:H 1 durant son
irradiation par des ions Si’* de 85 MeV.
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FIGURE 8.12 — Modification du spectre IR d’un a—C:H 1 durant son irradiation par
des ions Si"* de 85 MeV. La courbe rouge correspond au spectre initial, avant irradiation.
Les spectres passent ensuite du vert au violet lorsque la fluence augmente. La fluence entre

deux spectres est de I'ordre de quelques 10'? jons cm™2.

Ce spectre montre la variation de nombreuses bandes d’absorption IR. On observe bien la
décroissance des bandes de vibrations des liaisons C-H aliphatiques a 3.4 ym (~ 2950 cm™1),
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6.85 pm (~ 1450 cm™!) et 7.25 pm (~ 1375 cm™!), mais la profondeur optique d’autres bandes
d’absorption augmente avec la fluence.

Formation de liaisons triples (carbones sp') :  On observe que des carbones hybridés
sp! (carbones formant des liaisons triples visibles au travers des vibrations des liaisons C-H a
3300 cm ™! et des liaisons C=C a 2100 cm™!) apparaissent dans le matériau irradié¢. On peut
caractériser cette formation en définissant une section efficace de formation oy comme la pente
a 'origine de I’évolution de la profondeur optique intégrée sur la bande en fonction de la fluence.
Les valeurs de oy déterminées pour les liaisons C=C acétyléniques (c’est-a-dire reliées par une
liaison triple) semblent augmenter environ linéairement avec le pouvoir d’arrét S, comme le
montre la Fig. 8.13 (la courbe rouge est une droite d’équation oy = 1.8 10717 - S1-1).

-12 T — T T T T T T T T T T T T T T
10 a-C:H 1 a—C:H 2
ICC sp' stretch ® o

10714 T _

1071

10718 |

Alkyne CC Formation: o; (cm®/ion)

10720
L PR | L PR | L PR | L PR |
0.01 0.10 1.00 10.00 100.00
Stopping cross section Se (MeV/(mg/cm?))

FIGURE 8.13 — Section efficace de formation o; des liaisons CC acétyléniques (sp')
des a—C:H en fonction du pouvoir d’arrét électronique S.. La courbe rouge est une
droite d’équation o; = 1.8 1077 - S1-1.

Formation de liaisons doubles (carbones sp?) : Le spectre de la Fig. 8.12 montre
aussi 'augmentation du nombre de carbone sp? dans les a-C:H irradiés. En effet, les modes
d’¢longation des liaisons C-H oléfiniques (a 3080 et 3010 cm™!) et les modes de pliage associés
(entre 800 et 1000 cm™!) présentent des profondeurs optiques qui augmentent avec la fluence.
La croissance des bandes autour de 1600 cm™' et 1930 cm~! montre que des liaisons C=C
apparaissent. Les ¢longations de ces liaisons doubles entre deux atomes de carbone se situent
autour de 1640 cm~! lorsqu’elles sont dans des chaines oléfiniques et autour de 1600 cm™*
lorsqu’elles sont intégrées dans un cycle aromatique. L’évolution de la sous-structure autour
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de 1600-1650 cm ™! semble montrer que le rapport C=Cromatique/ C=Colefinique augmente avec
la fluence.

Evolution des groupements oxygénés : Les quelques atomes d’oxygéne présents dans
nos a-C:H sont visibles au travers des élongations des liaisons O-H vers 3400-3500 cm ™ et
des liaisons C=0 autour de 1710 cm~!. L’irradiation des échantillons d’a—C:H provoque aussi
I’évolution de ces bandes d’absorption : on observe presque systématiquement une rapide di-
minution de la bande des OH au début de l'irradiation. Parallélement, la bande des liaisons
C=0 augmente aussi assez rapidement avant de décroitre plus lentement. Cela suggére que
Ioxygéne des groupements hydroxyles se réorganise pour former des groupements carbonyle,
et que l'oxygéne est ensuite évacué petit a petit.

Modification de la structure de la bande a 3.4 ym Nous avons vu que la profondeur
optique de la bande a 3.4 ym diminue avec la fluence, traduisant la destruction des liaisons C-H
aliphatiques. En normalisant la profondeur optique de cette bande pour les différents spectres
acquis au cours des irradiations, on se rend compte que la sous-structure de la bande change
aussi. La Figure 8.14 montre ce changement en reprenant les spectres affichés sur la Fig. 8.5,
mais en représentant leur profondeur optique normalisée. Les spectres des a—C:H (a, b, et c)
confirment I'augmentation du nombre de carbone sp? (relativement par rapport aux carbones
sp® sur cette figure). En effet, les sous-structures entre 3000 et 3100 cm ™! sont due aux modes
d’élongation des liaisons C-H dont le carbone est hybridé sp?. En particulier, les bandes que
'on distingue vers 3010 et 3080 cm ™! sont celles des CH oléfiniques, et il existe entre les deux
une bande des CH aromatiques. Par ailleurs, pour les a—C:H 1, on remarque une variation
relative des modes d’élongation des groupements méthyles par rapport aux groupements mé-
thylénes. Le rapport CH, /CHg déterminé a partir des modes d’élongation asymétriques (a 2955
et 2925 cm™!) augmente avec la fluence. De méme, les modes symétriques (& 2870 et 2855 cm™!)
montrent aussi cette augmentation de CHy/CHj au travers de 'apparition de I’épaulement a
2855 cm ™!, di aux groupements CHy, de plus en plus visible lorsque la fluence augmente (la
Fig. 8.14 b est celle qui permet le mieux de voir ce changement de structure). Par contre, les
a-C:H 2 et les suies ne montrent pas de changement significatif de la structure de la bande a
3.4 pm (sauf 'augmentation des modes d’élongation des liaisons C-H sp? pour 'a-C:H 2).

Ainsi, ’hydrogéne atomique libéré par la rupture des liaisons C-H aliphatiques lors du
passage des ions énergétiques pourra s’échapper hors du matériaux (sous forme de Hjy) ou
bien sera capturé et formera a nouveau une liaison dans le matériau. Cette nouvelle liaison
avec un atome d’hydrogéne pourra éventuellement étre une liaison C-H aliphatique, mais la
Fig. 8.12 nous montre qu'un certain nombre de ces atomes d’hydrogéne formera des liaisons
C-H dont le carbone est hybridé sp? ou sp'. 1l serait intéressant d’évaluer les rapports entre les
différentes liaisons C-H formées et le nombre de liaisons C-H aliphatiques détruites. Les spectres
présentés sur la Fig. 8.12 semblent montrer que l'irradiation des a—C:H fait évoluer la structure
du matériau en diminuant sa concentration en hydrogéne aliphatique et en augmentant les
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FIGURE 8.14 — Modification de la structure de la bande a 3.4 ym des a—C:H durant
Pirradiation. Les différents spectres sont normalisés par leur profondeur optique maximum.
La profondeur optique normalisée est représentée sur ces figures, pour deux a—C:H 1 (a et b), un
a—C:H 2 (c), et une suie (d). La courbe rouge correspond au spectre initial, avant irradiation.
Les spectres passent ensuite du vert au violet lorsque la fluence augmente. La fluence entre
deux spectres est de I'ordre de quelques 10'2 ions cm™2 pour les irradiations avec les ions Si’*
(aet d), de quelques 10'° ions cm~2 pour lirradiation avec les ions I'** (b), et de quelques 103
ions cm ™2 pour l'irradiation avec les ions C%" (c¢). Les spectres correspondants non normalisés
sont représentés sur la Fig. 8.5.
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rapports sp?/sp® et CH,/CHs. L’analyse de ces transformations est en cours, mais permettra
de mieux comprendre les mécanismes de restructuration du matériau lors de son irradiation.

8.5 Implications astrophysiques concernant la déshydrogé-
nation

En utilisant les résultats de ces expériences d’irradiation ionique, il est possible d’esti-
mer la section efficace de destruction effective des liaisons C-H aliphatiques 04(Z, E4) et la
concentration asymptotique d’hydrogéne a haute fluence py(Z, E4) pour chaque ion de numéro
atomique Z et d’énergie par nucléon E,. Dans cette section, ces résultats seront utilisés pour
déduire I'évolution des a—C:H interstellaires, et des signatures spectrales associées, lorsqu’ils
sont exposés aux rayons cosmiques. Pour estimer la contribution globale de ce rayonnement
énergétique, nous allons sommer les effets de chaque élément et chaque énergie des différents
rayons cosmiques.

8.5.1 Flux interstellaire des rayons cosmiques

Nous avons besoin de connaitre le flux de rayons cosmiques irradiant les poussiéres inter-
stellaires, en fonction de leur énergie et pour les différents éléments. On désigne par %(Z ,EA)
le flux différentiel de rayons cosmiques (particules cm™2 s™! st=! (MeV /nucleon)™!) de numéro
atomique Z et d’énergie par nucléon Fj,.

La dépendance en Z de ce flux est donnée par A, (7), I'abondance relative de chaque élé-
ment (normalisé a I'hydrogéne). Différentes distributions A,y (Z) trouvées dans la littérature
sont représentées sur la Fig. 8.15 (http ://galprop.stanford.edu/, [Simpson 1983|, [Meyer et al. 1998b],
Fig. 3 of [Horandel 2008| et les références citées). Des différences existent entre ces distribu-
tions et les effets de ces différences sur l'ionisation du gaz interstellaire et la destruction de
la composante aliphatique par les rayons cosmiques sont reportés dans le Tableau 8.5. Nous
avons comparé les résultats concernant le taux d’ionisation par les rayons cosmiques (cf. §8.5.2)
et choisi d’utiliser la distribution élémentaire de rayons cosmiques & 100 MeV /nucléon donnée
par le code GALPROP dont les résultats sont disponibles en ligne (modéle de réaccélération,
http ://galprop.stanford.edu/, [Vladimirov et al. 2011]). Tous les éléments plus légers que le
cuivre sont considérés (Z < 29).

Dans la suite, nous utiliserons la distribution d’énergie des rayons cosmiques donnée par
[Webber & Yushak 1983|. Dans cet article, le flux différentiel des protons zﬂg—f(E 4) (en parti-
cules cm™2 571 sr7! (MeV /nucl)™!) est exprimé par :

dNy C E93

E< ) = (Fa 1t Eo)® (8.9)

ot B4 est I'énergie par nucléon des rayons cosmiques (en MeV /nucléon), C' = 9.42 10* est une
constante de normalisation, et Fy = 400 MeV /nucléon est un paramétre modifiant la partie
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FIGURE 8.15 — Distributions d’abondance des rayons cosmiques en fonction du nu-
méro atomique 7. Ces abondances, normalisées a 1’hydrogéne, correspondent a des éner-
gies de l'ordre de 0.1-1 GeV/nucléon. Elles sont issues du modéle GALPROP (http ://gal-
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FIGURE 8.16 — Flux différentiel dN/dFE, des principaux CR en fonction de leur énergie
par nucléon E4. Les distributions en trait plein sont données par [Webber & Yushak 1983,
Shen et al. 2004| (voir le texte pour plus de détails) et sont celles adoptées. Les courbes en poin-
tillés sont les distributions données par GALPROP (http ://galprop.stanford.edu/webrun/,
[Vladimirov et al. 2011]), tracées pour comparaison.
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a basse énergie du spectre des rayons cosmiques. A cause de la modulation solaire (effet du
champ magnétique et du vent solaire sur les rayons cosmiques galactiques, cf. §1.3.2), la distri-
bution des rayons cosmiques a basse énergie n’est pas directement mesurable depuis la Terre, et
n’est pas complétement contrainte en dessous de 10-100 MeV /nucléon. [Padovani et al. 2009]
ont comparé deux distributions extrémes du spectre des CR & basse énergie : ces deux dis-
tributions, minimale et maximale, présentent des flux respectivement fortement décroissant et
fortement croissant en dessous de 10 MeV. Elles sont issues de [Webber 1998| (minimum) et
[Moskalenko et al. 2002] (maximum), et sont extrapolées par une loi de puissance aux énergies
inférieures a 10 MeV. La distribution maximale apparait comme une limite supérieure forte. La
distribution adoptée ici est entre ces deux extrémes. De plus, [Padovani et al. 2009] ont calculé
que ces deux distributions d’énergie initiale (c’est-a-dire & la source) sont modifiées lorsque les
rayons cosmiques se propagent et interagissent avec le milieu interstellaire. Elles tendent alors
toutes les deux vers une distribution ot le flux des CR a basse énergie est a peu prés constant,
semblable a la distribution que nous avons adoptée.

Les distributions de vitesse des CR sont assez similaires pour les différents éléments. Par
conséquent, comme l'ont fait [Shen et al. 2004|, nous adoptons une méme distribution d’énergie
normalisée pour chaque élément des CR (lorsque représentée en énergie par nucléon). Les
distributions d’énergie obtenues avec le code GALPROP (courbes en pointillés sur la Fig.
8.16) confirment que ce choix est raisonnable. Le flux différentiel de chaque élément est donc
obtenu en combinant la distribution d’énergie donnée par I'Eq. 8.9, Valable pour les protons,
avec les abondances relatives de chaque élément par rapport aux protons - (Z Ea) =Au(Z)-
gg—f( 4). On considére les énergies par nucléon F4 entre 100 eV et 10 GeV, le flux de rayons
cosmiques en dehors de cette gamme est bas et induit une moindre destruction (car les valeurs
du pouvoir d’arrét électronique sont basses en dehors de cette gamme, comme le montrent les
courbes de Bragg (Fig. 8.3), et celles des sections efficaces de destruction sont donc faibles
aussi).

8.5.2 Taux d’ionisation

Afin de vérifier que la distribution de rayons cosmiques choisie est cohérente, on cherche
a relier le flux de CR adopté a une observable astrophysique. Cette observable est le taux
d’ionisation interstellaire par les rayons cosmiques R; cr (en s™!), et peut étre calculée grace a
I’équation suivante :

Ricr = (1+ kona -) 47 Z /Uz (Z,Eq) (Z E,) dEa, (8.10)

ou le spectre des rayons cosmiques —A(Z E4) est déterminé comme expliqué dans la section
précédente. Les sections efficaces 0;(Z, E4) (cm? /ion) d’ionisation par les ions énergétiques sont
estimées a partir de I’équation de Bethe donnée par [Spitzer & Tomasko 1968 :

1.23 10720 72 (2

0i(Z,Ex) = ~— (620 +logyy {

i T—F 0.43 5?) (8.11)
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Distribution Ay (Z) n  Taux d’ionisation (s71) Taux de destruction (s~1)
a=1.0 a=1.2 a=1.4
GALPROP (reacceleration model®) | 1.84 2.3 10717 1.6 1071 6.1 10717 3.110°Y7
GALPROP (plain diffusion model®) | 1.76 2.2 10717 1.5107% 5910717 3.010°Y7
[Meyer et al. 1998b] 2.47 3.110717 2110716 1.0107% 6.5 10717
[Simpson 1983] 3.93 4.9 10717 3310716 1.610°%6 9.9 10717
[Horandel 2008] 3.88 4.9 10717 3210716 161076 1.010°1

¢ Ces deux modéles difféerent par les valeurs des paramétres décrivant la propagation des rayons
cosmiques [Moskalenko et al. 2002].

TABLE 8.5 — Comparaison des différentes distributions d’abondance A,y(Z) des
rayons cosmiques. Les conséquences de ces différentes distributions sur les valeurs de 7,
des taux d’ionisation et de destruction sont indiquées (voir le texte pour plus de détails).

ol (- c est la vitesse des ions énergétiques. kqna .~ est la fraction du taux d’ionisation due
aux électrons secondaires, c’est-a-dire les électrons produits par le processus d’ionisation et qui
contribuent ensuite a ioniser d’autres atomes lorsque leur énergie est assez élevée. Ce facteur a
une valeur autour de kyna .- = 0.7 [Cravens & Dalgarno 1978|. Avec la distribution de rayons
cosmiques adoptée, un taux d’ionisation R; cr = 2 10717s™! est obtenu.

La plupart des observations du H3 dans le milieu interstellaire diffus fournissent des valeurs
du taux d’ionisation par les rayons cosmiques entre 2 10717 s7! et 4 10716 57! [Webber 1998,
Dalgarno 2006, Indriolo et al. 2007, Indriolo et al. 2009]. Néanmoins, une valeur de 1.2 1071° s7*
a 6té déterminée par [McCall et al. 2003]. Les taux d’ionisation calculés a partir des différentes
distributions de CR de la Fig. 8.15 sont tous de quelques 1077 s71 (nous reviendrons sur les
implications d’un plus fort taux d’ionisation dans le §8.5.6). Par ailleurs, les ions lourds, autres
que I'hydrogéne, sont souvent considérés contribuer au taux d’ionisation environ 1.8 fois plus
que les atomes d’hydrogéne [Spitzer & Tomasko 1968, Shen et al. 2004]. Ce facteur peut étre
calculé par la somme n = Y A,y (Z) Z* (cf. équations 8.10 et 8.11). Avec la distribution de
GALPROP adoptée, on trouve = 1.8. Le Tableau 8.5 montre une comparaison de n et R; cr
estimés a partir des différentes distributions A,y (7).

8.5.3 Taux de destruction

Le taux de destruction Ry cp (en s™') de la composante interstellaire des C-H aliphatiques
par les rayons cosmiques peut étre calculé par la méthode utilisée par [Mennella et al. 2003] :

dN
Rd,CR = 4dr Z /O’d(Z,EA) E(Z,EA) dEA (812)
4

Le code SRIM permet de calculer les pouvoirs d’arrét électroniques S, pour chaque élément
de numéro atomique Z et chaque énergie par nucléon E,. Les valeurs correspondantes de
04(Z, E4) peuvent alors étre déterminées par la relation établie grace a nos expériences (Fig.
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8.10). On peut ainsi estimer les sections efficaces de destruction pour tous les rayons cosmiques.
En appliquant I’'Eq. 8.12, on trouve un taux de destruction interstellaire des C-H aliphatiques
par les rayons cosmiques Rycr = 3.1 107Ys™! (pour o = 1.4), Rycr = 6.1 107'7s™! (pour
a=12) et Rycr = 1.6 10771 (pour o = 1.0). Ces valeurs sont un ordre de grandeur plus
faible que celle déterminée par [Mennella et al. 2003]. Les valeurs de Ry cr déterminées avec
les différentes distributions A,y (Z) sont aussi comparées dans le Tableau 8.5. Cependant, ce
taux de destruction, calculé comme 'ont fait [Mennella et al. 2003], ne prend pas en compte
la quantité résiduelle de liaisons C-H aliphatiques observée a hautes fluences.

8.5.4 [Evolution des C-H aliphatiques interstellaires due aux rayons
cosmiques

Nous cherchons maintenant a décrire plus en détail ’évolution des a—C:H interstellaires et
de leurs signatures spectrales sous l'effet des rayons cosmiques. La variable p(t) représente la
quantité de C-H aliphatiques interstellaires.

p(t+dt) = p(t) + dp(t)
SRS [dpzento
d/JZEA dFI
= p(t) dE
i Z/ dF; dEA A
dF

g5 S‘exprime en ions cm ™2 (MeV /nucl) ™! et cette variable est reliée au flux différentiel des

rayons cosmiques par :

dF dN
L= ~dt - 4m.
dE,  dEa
L’équation décrivant I’évolution de la concentration des C-H aliphatiques des poussiéres inter-
stellaires devient :

d
plt+dt) = p(t) + dt d—f(t) (8.13)
o —(t) = 4 A (¢ Z, E,) dE 8.14
e 0 = dn 3 [URE Go B vy (8.14)

La valeur %( ) représente la destruction de la composante aliphatique hydrogénée a 'instant
t par 'ensemble des rayons cosmiques. Les équations du modéle de recombinaison nous per-

mettent de déduire :

dpzE, (1) — 0 sip(t) < pp(Z, Ea)
dF; —0u(Z, Ea) - plt) - (pf{;gA) - 1) si p(t) > pp(Z, En)
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FIGURE 8.17 — Evolution des C-H aliphatiques interstellaires (et des signatures IR
associées) sous ’effet des rayons cosmiques. Les valeurs de o4 sont déterminées a partir
des données des a—C:H 1 avec o = 1.0 (Fig. 8.10). La courbe noire correspond & une décroissance
exponentielle sans prise en compte des quantités résiduelles d’hydrogene (p/p; = exp(—Racr -
t)). Les courbes rouges en trait plein (fit 1) et en tirets (fit 2) sont obtenues lorsque les valeurs
asymptotiques pr/p; # 0 sont considérées. Les valeurs de ps/p; sont déterminées a partir des
données des a-C:H 1 avec deux ajustements différents (voir les fits 1 et 2 sur la Fig. 8.11). La
droite verticale en pointillés correspond au temps de vie caractéristique d’un nuage interstellaire
t =3-107 ans [McKee 1989, Draine 1990, Jones et al. 1994].

Ajustements adoptés | Ap/A; =0 Af/A; :Fit1 Ap/A; : Fit 2
oq:a=1.0 14% 21% 13%
oqg:a=12 6% 10% 7%
og:a=14 3% 6% 5%

TABLE 8.6 — Pourcentage de destruction %, aprés ¢t = 3 107 ans (temps de vie moyen
d’un nuage interstellaire) d’exposition aux rayons cosmiques. Les différentes valeurs
correspondent aux différents ajustements adoptés concernant les valeurs de o4 et A/ A;.

On considére donc que, lorsque p(t) a dépassé la valeur asymptotique ps(Z, E4), le rayon
cosmique de numéro atomique Z et d’énergie par nucléon E4 ne participe plus a la destruction,
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et ddeIfA (t) = 0 pour p(t) < pp(Z, E4). Les valeurs de 04(Z, E4) et pp(Z, E4) sont calculées

pour chaque ion et énergie a partir du comportement des échantillons d’a—C:H irradiés avec le
pouvoir d’arrét S, (Figs. 8.10 et 8.11). L’évolution temporelle des C-H aliphatiques interstel-

laires sous l'effet des rayons cosmiques est représentée sur la Fig. 8.17. On peut remarquer que
1dp
p dt
lorsque p suit une décroissance exponentielle avec py = 0. Cette décroissance exponentielle

p/pi = exp(—Racr - t) (ot seulement les valeurs de 04(Z, E4) sont considérées, pas les valeurs
de ps(Z, E4)) est aussi représentée sur la Fig. 8.17 (courbe noire) pour comparaison. Le temps

le taux de destruction Ry cr, défini dans la section précédente, correspond a la valeur de —

caractéristique de destruction est de l'ordre de quelques 10® ans. Les fractions des C-H ali-
phatiques détruites %y correspondant au temps de vie caractéristique d’'un nuage interstellaire
t =3-10" ans [McKee 1989, Draine 1990, Jones et al. 1994] sont données dans le Tableau 8.6
pour les différents ajustements adoptés.

8.5.5 Contribution des ions lourds

Dans le calcul du taux de destruction décrit dans le §8.5.3 (c¢’est-a-dire lorsque la destruction
est décrite par une décroissance exponentielle ne prenant pas en compte le contenu résiduel
en hydrogéne), les contributions des ions lourds & l'ionisation et la destruction sont constantes
dans le temps et sont indiquées dans le Tableau 8.7.

Element | Abundance | Ionization | Destruction, for Ay/A; =0
(%) (%) (%)
a=10 a=12 a=14
H 91.4 54.3 55.7 38.7 22.7
He 8.1 19.1 19.5 17.8 13.6
O 0.2 6.3 6.1 9.3 11.4
Fe 0.01 5.6 4.8 10.8 19.3

TABLE 8.7 — Contributions des éléments majeurs des CR a l’ionisation et la destruc-
tion lorsque ’on considére A;/A; = 0. L’abondance des rayons cosmiques indiquée est celle
donnée par GALPROP, a 100 MeV par nucléon (reacceleration model). La contribution de ces
différents éléments & la destruction lorsque 'on prend en compte les valeurs de Ay/A; # 0 est
représentée sur la Fig. 8.18.

En prenant en compte la quantité résiduelle de liaisons C-H aprés de longues irradiations, la
contribution des rayons cosmiques plus lourds que I’hydrogéne et I’hélium pour la destruction
augmente avec le temps (cf. Fig. 8.18). La contribution des éléments légers devient négligeable
lorsque la valeur de Ay/A; correspondant a ces éléments est dépassée, et alors, seuls les éléments
plus lourds poursuivent la destruction. Sur la Fig. 8.18, on peut voir que, pour a = 1.0,
la transition ou les ions lourds commencent & dominer la destruction a lieu aprés quelques
centaines de millions d’années d’irradiation. Cela correspond a un temps un peu plus long que
le temps de vie caractéristique d'un nuage interstellaire. Si « = 1.4, les éléments lourds ont
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FIGURE 8.18 — Contributions de quelques CR & la destruction pour A;/A; # 0 en
fonction du temps d’irradiation. La contribution de chaque élément de numéro atomique
Z a l'instant t est représentée par %(Z ) %, ol % est la destruction en considérant tous les
rayons cosmiques et %(Z ) est la destruction en ne considérant que les rayons cosmiques de
numéro atomique Z. La droite verticale en pointillés correspond au temps de vie caractéristique

d’un nuage interstellaire ¢t = 3 - 107 ans [McKee 1989, Draine 1990, Jones et al. 1994].

une contribution dominante dés le début de I'exposition aux rayons cosmiques. C’est aussi le
cas lorsque o > 1.3 pour le fit 1, et lorsque o > 1.2 pour le fit 2.

Dans tous les cas, la contribution a la destruction des éléments lourds, et en particulier des
ions fer, est importante. Bien que, parmi les rayons cosmiques, les ions Fe ont une abondance
plus faible de quatre ordres de grandeur par rapport aux protons, ils contribuent a eux seuls
entre 5% et 40% (pour ¢t < 10® ans) de la destruction des C-H aliphatiques par les rayons
cosmiques.

8.5.6 Implications d’un fort taux d’ionisation

Nous avons vu que les spectres de rayons cosmiques interstellaires standards, discutés dans
la section 8.5.1 et utilisés comme distributions de CR pour ce travail, permettent de prédire
des taux d’ionisation de quelques 1077 s7! (e.g [Webber 1998] et tableau 8.5). Jusqu'il y a
quelques années, les taux d’ionisation déterminés a partir d’observations (utilisant les tra-
ceurs moléculaire comme HD ou OH) étaient de cet ordre de grandeur. Mais, plus récemment,
plusieurs mesures de 'abondance de Hj indiquent des valeurs plutot de quelques 10716 s7*
[McCall et al. 2003, Indriolo et al. 2007|. Les implications d’un tel taux d’ionisation sont dis-
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cutées par [Indriolo et al. 2009]. Etant donné que ce sont les rayons cosmiques de basse énergie
(~ 10 MeV) qui sont les plus efficaces pour ioniser ’hydrogéne, et que le spectre des CR n’est
réellement connu que pour les énergies supérieures a quelques centaines de MeV par nucléon a
cause de la modulation solaire, les récentes valeurs du taux d’ionisation indiquent que le flux
des CR de basse énergie couramment utilisés jusqu’a présent sont probablement sous-estimés.

Les implications d'un flux plus important de rayons cosmiques de basse énergie par rapport
a celui adopté dans ce chapitre d’aprés [Webber & Yushak 1983| (cf. Fig. 8.16 et Eq. 8.9)
sont estimées en adoptant une distribution d’énergie donnée aussi par I’équation 8.9 mais avec
Ey = 200 MeV /nucléon (au lieu de 400 MeV /nucléon). Cela implique une augmentation d’un
ordre de grandeur du flux de CR ayant des énergies inférieures a 100 MeV /nucléon, et le flux de
CR d’énergie supérieure a 1 GeV /nucléon n’est pas modifié. Le taux d’ionisation correspondant
vaut 1.3 10716 s71. Le taux de destruction Ry cr devient 8.3 10716 s7! pour a = 1.0, 3.5 10716
sl pour @ = 1.2, et 1.9 1071 s7! pour @ = 1.4. Les pourcentages de destruction apres
t = 3 107 ans d’exposition aux CR sont donnés dans le Tableau 8.8. Le temps caractéristique
de destruction est plus court que pour la distribution donnant un taux d’ionisation de quelques
10717 571, mais est toujours de l'ordre de 10® ans.

Ajustements adoptés | Ap/A; =0 Af/A; :Fit1 Agp/A, : Fit 2
oq4:a=1.0 57% 52% 39%
oqg:a=12 30% 38% 31%
og:a=14 17% 30% 26%

TABLE 8.8 — Pourcentage de destruction %, aprés t = 3 107 ans (temps de vie
moyen d’un nuage interstellaire) d’exposition aux rayons cosmiques pour £, = 200
MeV /nucl. Les différentes valeurs correspondent aux différents ajustements adoptés concer-
nant les valeurs de o4 et Ay/A;. Ce tableau est similaire au tableau 8.6, mais correspond a un
flux plus important de rayons cosmiques de basse énergie (Ey = 200 au lieu de 400 MeV /nucl
dans I’équation 8.9).

Les conclusions obtenues avec un flux plus faible de CR de basse énergie restent donc
inchangées, a savoir que le temps de destruction est de l'ordre de 10® ans, et que la destruction
n’est pas compléte méme pour des temps d’exposition aux rayons cosmiques plus long.

8.5.7 Evolution entre les phases diffuses et denses du milieu inter-
stellaire

Nous allons maintenant discuter, a partir des résultats obtenus dans les sections précédentes,
la contribution des rayons cosmiques pour la destruction des a—C:H interstellaires et le role
qu’ils jouent dans la disparition de la bande a 3.4 pym dans les nuages interstellaires denses.
Les effets des rayons cosmiques seront comparés a la destruction induite par les photons UV,
et la formation ayant lieu lorsque les poussiéres sont exposées a un flux d’atomes d’hydrogéne.
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Les effets de chacun de ces processus seront confrontés dans les différents environnements
interstellaires. La discussion de l'altération des poussiéres aliphatiques dans les régions diffuses
et denses du MIS montrera I'importance de considérer aussi les régions intermédiaires. Cette
discussion est résumée dans le Tableau 8.9.

Comme le montre la Fig. 8.17, le temps caractéristique de destruction ¢, cr de la signature
spectrale & 3.4 pm par les rayons cosmiques est de quelques 10® ans, un temps supérieur a la
durée de vie typique d'un nuage interstellaire t.o,q = 3 107 ans. De plus, en considérant les
valeurs asymptotiques A; non nulles a fluence élevée dans le modéle astrophysique décrit au
§8.5.4, on trouve que, méme pour des temps d’irradiation plus longs, la destruction par les
rayons cosmiques n'est pas totale (aprés 1 10° ans, la destruction par les CR ne dépasse pas
65%). Ces résultats sont valides a la fois pour les phases interstellaires diffuses et denses puisque
le flux de rayons cosmiques est approximativement le méme pour ces deux types de régions (ou
légérement inférieur dans les régions les plus denses). Cela confirme que lirradiation par les
rayons cosmiques ne peut pas étre le seul processus responsable de la disparition de la bande
d’absorption a 3.4 um dans le MIS dense.

En fait, lorsqu’ils sont présents les photons UV dominent le plus souvent la destruction de la
composante aliphatique hydrogénée. La déshydrogénation par irradiation UV a été étudiée par
[Munoz Caro et al. 2001 dans le cas de molécules hydrocarbures, et par [Mennella et al. 2001]
pour des grains hydrocarbonés. Ces auteurs ont déterminé une section efficace de destruction
par les UV o4y = 1.0 107" ¢cm? /photon. Ils ont aussi observé que ce processus de déshydro-
génation reste efficace lorsque qu’une fine couche de glace recouvre les grains, sans importante
modification de gy

8.5.7.1 Milieu interstellaire diffus

Dans le MIS diffus, le flux du rayonnement ISRF valant environ 8 107 photons cm™2 s™!

[Mathis et al. 1983, associ¢ a la valeur o4y déterminée par [Mennella et al. 2001], résulte en
un temps caractéristique de destruction par ’exposition au rayonnement UV tzllf{;{}‘ % =4 103
ans. Ce temps est bien plus court que le temps de destruction par les rayons cosmiques. Le
processus de destruction de la bande d’absorption & 3.4 pum par les rayons cosmiques est donc
négligeable dans le MIS diffus par rapport a l'effet des UV. L’omniprésence de la bande alipha-
tique a 3.4 pum dans le milieu interstellaire diffus requiert un processus de formation efficace
actif dans ces régions pour contrebalancer la destruction par les UV et les rayons cosmiques.
C’est trés probablement l’exposition aux atomes d’hydrogéne qui génére cette reformation
[Mennella et al. 1999, Mennella et al. 2002, Mennella 2006]. [Mennella 2006] ont déterminé une
section efficace de formation de liaisons C-H aliphatiques par ’exposition aux atomes H valant
opp = 1.7 1078 ¢cm?/(atome H) pour une température des atomes H de 100 K dans le MIS
diffus (cette section efficace diminue lorsque la température baisse). Un flux de 8 10 atomes
cm~? s~ dans les nuages diffus [Sorrell 1990] donne lieu & un temps de formation de 'ordre
de t;lf};f 4% — 2 10% ans. Par conséquent, dans le milieu interstellaire diffus, I’évolution de ’ab-
sorption interstellaire & 3.4 pm est gouvernée par sa formation due a I'exposition aux atomes
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Phase interstellaire Diffus Interface ¢ Dense
uv ~
Bare grains 107 0.01 1 Av 1oe coated grains
H
H2
10 Ay 001 1
Extinction visuelle Ay (mag) <1074 107% -1 >2-3
Densité n (cm™3) 1—100 102 — 104 10 — 108
Energie déposée UV > CR UV > CR UVeR induced ~ 10 x CR ?
Hydrogéne atomique ou moléculaire H> Hp H < Hy H < Hy
Temps dynamique tayn (ans) 108 © <1074 ~ qq 107 ©
Temps de destruction par les CR ta.cr (ans) 108 108 108
Temps de destruction par les UV ta.uyv (ans) 4103/ > 4.10% exp(Ay) >1079
Temps de formation par 'H atomique  t; g (ans) 21037 moins efficace que dans le MIS diffus inefficace ?
Destruction / Formation Formation efficace Destruction efficace ? Destruction lente

La figure est issue de [Le Petit et al. 2006]. La zone bleue montre la zone de transition entre I’hydrogéne atomique et moléculaire.

Le rayonnement UV local induit par les CR dépose plus d’énergie que les CR eux-mémes [Shen et al. 2004]. Cependant, la profondeur de pénétration des photons
est plus petite. C’est donc le manteau de glace qui est majoritairement altéré par les UV, et la partie interne des grains est principalement altérée par les CR.

¢ e.g., |Jones et al. 1994].

@ e.g., [Goldsmith et al. 2007, Glover & Mac Low 2007].

¢ [McKee 1989, Draine 1990, Jones et al. 1994, Tassis & Mouschovias 2004, Mouschovias et al. 2006, Elmegreen 2007].

f [Mennella et al. 2001] (o4, = 1.0 1071 cm? /photon), [Mathis et al. 1983] (flux de 'ISRF de 8 107 photons cm~2 s71).

9 [Mennella et al. 2001] (oq,;v = 1.0 10719 cm? /photon), [Prasad & Tarafdar 1983] (flux du rayonnement UV interne dfi aux CR de 10% —10% photons cm~2 s~ 1)
=> temps caractéristique de destruction par ces UV ~ 107 — 10% ans. Lorsque les manteaux de glace apparaissent sur les grains (Ay > 3, [Whittet et al. 1988,
Smith et al. 1993, Murakawa et al. 2000]), le matériau réfractaire est partiellement protégé des UV par les interactions photochimiques avec le manteau.

b [Mennella 2006] (o 5 = 1.7 10718 cm?2/H atom), [Sorrell 1990] (flux de 8 10° H atoms cm~2 s~! dans le MIS diffus).
Voir les 2¢ et 3¢ paragraphes de la section 8.5.7.2 pour plus de détails.

TABLE 8.9 — Table synthétique des temps caractéristiques de destruction et de formation de la composante
hydrocarbonée aliphatique dans les différentes phases du MIS. Les temps de destruction et formation peuvent
étre comparés aux temps dynamiques, c’est-a-dire le temps approximatif passé dans chacune de ces phases.
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d’hydrogéne qui est légérement plus efficace que la destruction causée par les photons UV.

8.5.7.2 Nuages denses

Dans les nuages denses, la bande d’absorption a 3.4 pm dont le profil est associé aux grou-
pements méthyle et méthyléne, et caractéristique du MIS diffus, n’est pas observée. Des obser-
vations avec des forts rapports signal /bruit montrent que la limite supérieure sur la profondeur
optique de la bande & 3.4 ym est faible dans les nuages moléculaires [Munoz Caro et al. 2001].
Cela suggere que les porteurs de cette signature spectrale sont absents de ces régions, ou pré-
sents en trés faibles quantités tout au plus.

Dans les régions interstellaires denses, les processus de formation de la bande 3.4 um
n’opérent plus ou sont trés peu efficaces a cause de différents facteurs : (1) la plupart de
I’hydrogéne est sous forme moléculaire, et le flux d’atomes H est réduit de deux ordres de gran-
deurs en comparaison avec le MIS diffus. (2) Dans les nuages denses, les grains de poussiéres
sont recouverts d'un manteau de glace qui empéche une hydrogénation efficace de l'intérieur
du grain. (3) La section efficace de formation est probablement réduite par trois ordres de
grandeur lorsque les atomes d’hydrogéne passent de la température du MIS diffus & une tem-
pérature de 10 K dans les nuages denses [Mennella 2006]. Par conséquent, la formation de
liaisons C-H aliphatiques est probablement inefficace dans les régions interstellaires denses.
Par contre, la destruction par les rayons cosmiques continue a opérer dans ces régions (la pré-
sence d’'une couche de glace ne semble pas affecter la section efficace de destruction par les CR
comme le montrent [Mennella et al. 2003|, ce qui est logique étant donné leur grand pouvoir
de pénétration).

Récemment, une autre hypothése concernant les effets de 1'exposition aux atomes d’hydro-
géne dans les régions denses a été proposée par [Mennella 2008 et [Mennella 2010]. 11 a exposé
des particules de carbone couvertes d'une couche de glace d’eau a des atomes d’hydrogéne.
Ces expériences, effectuées dans des conditions simulant celles du milieu interstellaire dense,
n’ont pas montré de formation de liaisons C-H aliphatiques dans des groupements CHs et
CHj (c’est-a-dire celles responsables de la bande d’absorption & 3.4 pum observée dans le MIS
diffus), mais 'apparition d’une large bande d’absorption autour de 3.47 pum. L’auteur assigne
cette bande aux vibrations d’élongation des liaisons C-H tertiaires (c’est-a-dire les carbones
sp® reliés & un seul atome d’hydrogéne) et propose que la bande d’absorption interstellaire a
3.4 pum band observée dans les régions diffuses devienne la bande a 3.47 pm dans les nuages
denses par altération interstellaire.

Bien que la destruction de la bande & 3.4 pum soit dominante dans les régions interstel-
laires denses, les travaux présentés dans ce chapitre montrent que les rayons cosmiques seuls
ne semblent pas pouvoir expliquer I'apparente disparition de cette signature spectrale durant
le temps de vie typique d’un nuage interstellaire. Le rayonnement UV galactique ne peut pas
pénétrer I'intérieur des nuages denses et donc ne peut pas engendrer de destruction addition-
nelle. Cependant, 'interaction des rayons cosmiques galactiques avec le milieu interstellaire
génére un champ de rayonnement UV interne dii a la fluorescence des molécules Hy induite par
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les CR [Prasad & Tarafdar 1983|]. Le flux UV correspondant est estimé approximativement a
103 — 10* photons cm~2 s~!. Le temps de destruction associé¢ vaut ~ 107 — 108 ans. Au dessus
d’une certaine extinction Ay, lorsque les glaces se forment, une majorité de ces photons UV est
probablement absorbée par les manteaux de glace et n’affecte pas la composante aliphatique
des grains. Le temps de destruction par ce rayonnement UV interne aux nuages denses est donc
supérieur a ~ 107 — 10® ans. Par contre, lorsque la glace ne couvre pas encore la surface des
grains, c¢’est-a~dire pour Ay < 3 [Whittet et al. 1988, Smith et al. 1993, Murakawa et al. 2000],
Ieffet de destruction des UV induits par les CR peut étre 10 fois plus fort que celui des rayons
cosmiques eux-mémes. Ce rayonnement UV interne est donc un processus de destruction par
les rayons cosmiques indirect non négligeable, mais ne semble toujours pas suffisant pour pou-
voir expliquer I'entiére (ou presque entiére) disparition de la bande d’absorption interstellaire
caractéristique des a—C:H.

8.5.7.3 Interfaces entre régions diffuses et denses

Il semble que la disparition de la bande a 3.4 pum ne puisse avoir lieu ni dans le MIS
diffus, ni dans les nuages denses, mais plutot dans les régions intermédiaires, telles que les
nuages transluscents ou les régions dominées par le rayonnement (PDR pour photon do-
minated regions). Dans de telles régions, les atomes d’hydrogéne recombinent en Hy et la
quantité d’hydrogéne sous forme atomique commence & chuter pour des extinctions visuelle
Ay ~ 107 — 1073 |Le Petit et al. 2006]. Cette faible abondance d’atomes H rend le processus
de “re-hydrogénation” moins efficace dans ces régions, et le temps caractéristique de formation
devient probablement bien plus long que dans le MIS diffus.

Le champ de rayonnement UV externe décroit avec 'extinction comme exp(—Ay ). Entre
Ay ~ 1073 et une extinction Ay de quelques magnitudes environ, le flux d’atomes d’hydrogéne
est beaucoup plus bas que dans le MIS diffus, et le flux de photons UV reste assez intense pour
déshydrogéner les porteurs de la bande a 3.4 pm (Tableau 8.9). Dans ces régions intermédiaires,
la destruction de la composante aliphatique est peut-étre assez efficace pour faire disparaitre
les signatures spectrales associées, et ainsi justifier leur non observation dans les régions denses.
Malheureusement, les observations de ces interfaces entre le MIS diffus et les nuages denses
ne permettent pas d’obtenir facilement des contraintes sur ce scénario. En effet, dans ces
régions, une éventuelle absorption a 3.4 um serait probablement masquée par d’intenses bandes
d’émission (des PAH par exemple). [Mennella et al. 2001, Mennella et al. 2003| ont proposé
comme explications alternatives la circulation du matériau aliphatique dans le nuage dense
(puisqu’ils ont estimé que seulement 1% du temps de vie du nuage passé au bord du nuage est
nécessaire pour altérer la poussiére par le rayonnement UV externe) ou la pénétration des UV
externes dans une structure en filaments du nuage.
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8.6 Conclusion

Nous avons effectué des expériences d’irradiation par des ions énergétiques (H, He, C, Si, Ni,
I, de 200 keV a 160 MeV) d’analogues interstellaires carbonés (a~C:H et suies). La déshydrogé-
nation progressive de ces matériaux induite par les irradiations a été mesurée grace aux bandes
d’absorption dans I'IR proche et moyen correspondant aux vibrations des C-H aliphatiques.
Ce sujet avait été précédemment exploré par [Mennella et al. 2003] au travers d’irradiation a
relativement basse énergie par des ions He a 30 keV. Les effets des rayons cosmiques, qui sont
des ions de plus fortes énergies, sont extrapolés. Notre étude poursuit ce travail et développe
en particulier les points suivants : (i) différents éléments et énergies ont été utilisés, permet-
tant ainsi d’explorer une large gamme de pouvoirs d’arrét électroniques (de quelques 1072 a
10 MeV/(mg/cm?) environ), comparables a ceux des rayons cosmiques. (ii) Les parameétres
caractéristiques de destruction des liaisons C-H aliphatiques (section efficace de destruction et
quantité d’hydrogéne résiduelle a fluence élevée) ont été déterminés a l'aide d’un modéle dit
de recombinaison. Ce modele explique la déshydrogénation observée par la recombinaison des
atomes d’hydrogéne libérés par le passage d’ions énergétiques dans le matériau irradié. (iii) Nos
expériences nous ont permis de déduire la variation de ces paramétres avec le pouvoir d’arrét
électronique. (iv) En particulier, la quantité résiduelle d’hydrogéne observée a fluence élevée,
en accord avec le modéle de recombinaison, a été prise en compte dans notre analyse et nous
avons trouvé que les volumes de recombinaison sont reliés au pouvoir d’arrét électronique par
une relation linéaire. Ces résultats ont permis de déduire 'effet des rayons cosmiques sur la
composante aliphatique hydrogénée des poussiéres interstellaires. (v) Bien que les a—C:H et les
suies possédent des structures et des taux d’hydrogénation trés différents, aucune différence
notable de leur paramétre de destruction n’a été observée. Cela suggére que, méme si les por-
teurs de la bande & 3.4 pum étaient 1égérement différents de nos a—C:H, les résultats déduits de
ces expériences resteraient valables.

Ce travail a permis de montrer que la destruction des liaisons C-H aliphatiques par les
rayons cosmiques a lieu en un temps caractéristique de quelques 10® ans, mais que cette des-
truction n’est que partielle, méme a des échelles de temps plus longues. La contribution des
ions lourds, et du fer en particulier, a cette destruction est importante. Nous avons comparé
ces résultats a l'altération de cette méme composante par les photons UV, et a sa (re)formation
par l'exposition aux atomes d’hydrogéne, dans les différentes phases du milieu interstellaire.
Comme l'ont montré [Mennella et al. 2003], la destruction par les rayons cosmiques dans le MIS
diffus est négligeable en comparaison de la destruction provoquée par le rayonnement UV. Dans
ces régions, 'hydrogénation par les atomes H excede la déshydrogénation, expliquant ainsi les
observations de la bande & 3.4 um. Dans les nuages denses, la formation par les atomes d’hy-
drogéne n’a plus lieu, le champ de rayonnement UV galactique ne peut pas pénétrer, et seuls les
rayons cosmiques peuvent faire évoluer les grains de poussiéres (directement et indirectement
par les photons UV internes qu'’ils générent). La bande & 3.4 um n’est pas observée dans les
régions denses, mais les rayons cosmiques ne semblent pas étre assez efficaces pour faire totale-
ment disparaitre cette signature spectrale omniprésente dans le MIS diffus. Nous en concluons
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donc que cette destruction ou modification de cette composante aliphatique hydrogénée doit
probablement avoir lieu dans les régions intermédiaires, ot la destruction par les photons UV
et les rayons cosmiques excéde la formation par les atomes d’hydrogeéne.

L’irradiation de la poussiére interstellaire par les rayons cosmiques n’est pas le processus
de déshydrogénation le plus efficace, notons cependant que les CR sont une des rares sources
d’énergie pouvant pénétrer les nuages interstellaires les plus denses, et que ce processus de
déshydrogénation par les rayons cosmiques se produit donc dans toutes les régions interstel-
laires. De nouvelles études devraient nous aider a comprendre plus en détails les effets des
rayons cosmiques sur 1’évolution de la poussiére interstellaire. Dans les expériences présentées
ici, nous avons pris soin d’irradier nos échantillons avec de faibles flux de sorte a éviter leur
chauffage. Méme si le role de la température n’est sans doute pas critique quand au dépdt
d’énergie considéré ici, il serait intéressant d’effectuer ce genre d’expériences dans des condi-
tions plus proches de celles du MIS, c’est-a-dire a basse température; le fait de diminuer la
mobilité de ’hydrogéne pourrait influencer les paramétres de destruction. L’effet de destruc-
tion des électrons secondaires (créés par les rayons cosmiques) n’a pas été pris en compte ici.
Ces électrons de faible énergie (~ 30 eV) ont une faible profondeur de pénétration. Dans les
régions denses, ils sont stoppés par le manteau de glace, et n’altérent que la surface des grains
dans les régions diffuses. Bien que l'altération par ces électrons secondaires ne concerne donc
qu'une faible proportion de la masse de poussiére interstellaire, il serait intéressant d’explorer
et de prendre en compte cet effet. Le modéle de recombinaison que nous avons utilisé pour
modéliser le processus de déshydrogénation est valide quand l'interaction de l'ion peut étre
considérée continue dans le matériau le long de sa trace. Ce n’est peut-étre plus le cas pour les
ions ayant un faible pouvoir d’arrét. De nouvelles expériences d’irradiation avec de tels ions,
menées jusqu’a de fortes fluences (c’est-a-dire grace a de longues irradiations), permettraient de
contraindre le comportement asymptotique & bas S,. Il apparait important d’explorer quelles
sont les limites du modeéle de recombinaison. Enfin, dans ce chapitre, seule la déshydrogénation
a été analysée en profondeur, et les autres modifications induite par les irradiations n’ont été
qu’évoquées. Leur analyse prochaine permettra d’avoir une vision plus globale de I'évolution
de la structure des matériaux irradiés.



Conclusion

L’objectif de cette these était d’étudier les carbones amorphes hydrogénés interstellaires.
Cette composante de la poussiére carbonée s’est avérée étre trés importante au cours des der-
niéres années, notamment au travers des observations galactiques, mais aussi plus récemment
des nombreuses détections extragalactiques. La caractérisation de ces a—C:H interstellaires, de
leurs propriétés et de leur évolution est donc essentielle et nécessaire pour pouvoir interpréter
et comprendre les processus dont le milieu interstellaire est le siége. Cette thése contribue a
ce travail de caractérisation des carbones amorphes hydrogénés interstellaires au travers d’ob-
servations de ces poussiéres d'une part, et d’expériences permettant la synthése et 1'étude
d’analogues en laboratoire d’autre part.

Une premiére partie de mon travail de thése (Chapitre 4) a été consacrée a 1’observation
de carbones amorphes hydrogénés du milieu interstellaire diffus galactique, grace au télescope
Gemini North et & l'instrument NIRI. Les spectres acquis entre 3 et 4 pym ont permis la
détection de la bande a 3.4 pm, caractéristique des élongations C-H aliphatiques des a-C:H,
avec un rapport signal sur bruit suffisant pour que 'on distingue les sous-structures de cette
bande. Cette signature a été détectée le long des trois lignes de visée observées vers les sources
S7, S10 et S11 de ’amas de protoétoiles associées & IRAS 18511+40146. La contribution a 3.47
pm du milieu dense a été estimée et pour la premiére fois systématiquement retirée des spectres
observés afin d’obtenir la signature des a—C:H, et de la corréler avec ’extinction, en prenant en
compte la contribution du MIS diffus uniquement. Ces observations m’ont permis de montrer
que les profondeurs optiques de la bande & 3.4 um associées a ces lignes de visée proches les
unes des autres sont (i) d’une part particuliérement fortes, et (ii) sont d’autre part similaires
les unes aux autres, indiquant que ces lignes de visée ne sont pas des cas particuliers et sont
représentatives du milieu interstellaire sondé dans cette direction. Ces lignes de visée constituent
les plus fortes profondeurs optiques a 3.4 pum détectées dans la Galaxie en dehors du centre
galactique. De plus, les différents arguments permettant d’estimer la distance et 'extinction vers
IRAS 18511+0146 ont été discutés, et il semble que cette forte profondeur optique ne coincide
pas avec la profondeur de bande a 3.4 um attendue avec la distance la plus probable de cet
amas. En faisant I'hypothése du rapport extinction/distance interstellaire moyen, la corrélation
habituellement observée dans le milieu interstellaire local entre la profondeur optique de la
bande a 3.4 um et 'extinction visuelle prédit une bande d’absorption environ trois fois moins
intense que celle observée. Ce travail met donc en avant la particularité de cette ligne de visée,
qui se démarque soit par sa bande a 3.4 um exceptionnellement forte, soit par son rapport
extinction /distance particulierement élevé. La profonde bande des C-H aliphatiques observée
le long de ces lignes de visée en font une direction remarquable et privilégiée pour 'observation
des a—C:H galactiques.

Dans une seconde partie, les a—C:H d’intérét interstellaire ont été étudiés expérimentale-
ment grace a la synthése et la caractérisation d’analogues de laboratoire de cette composante
de poussiéres interstellaires. Ces analogues ont été formés sous forme de film sur un substrat,
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au moyen d'un plasma d’hydrocarbure (Chapitre 5). De nombreux tests et améliorations du
montage expérimental ont permis d’aboutir a I’élaboration de protocoles expérimentaux per-
mettant la synthése de différents types d’a-C:H. Plus de 150 échantillons ont été produits et
analysés, notamment en mesurant leur transmission UV-visible et infrarouge (Chapitre 6). Ces
multiples analyses ont conduit & I'obtention d’informations sur les propriétés spectrales et la
structure des a—C:H produits. Les différents échantillons ont été en particulier différenciés par
la valeur de leur gap optique. Certains de ces a—C:H possédent un spectre infrarouge similaire
a ceux des a—C:H interstellaires et constituent donc d’excellents analogues de laboratoire de
ces poussieres.

L’émission de photoluminescence des a—C:H (Chapitre 7) est I'un des aspects abordés ex-
périmentalement au cours de cette thése grace a ces analogues de laboratoire. J’ai mesuré
la photoluminescence visible des échantillons de carbones amorphes hydrogénés résultant de
I’absorption de photons UV-visibles, et comparé les caractéristiques spectrales de la bande
d’émission entre les différents a—C:H. J’ai pu évaluer les rendements absolus et intrinséques de
photoluminescence, soigneusement calculés a partir de ces mesures, en prenant en compte les
différents effets optiques dus a la géométrie des échantillons (dont I'influence s’est révélée im-
portante). Pour la premiére fois, la photoluminescence des a—C:H d’intérét astrophysique a été
mesurée pour différentes longueurs d’onde d’excitation. Etant donné que les carbones amorphes
hydrogénés sont une composante importante des poussiéres du milieu interstellaire diffus, il
était nécessaire d’effectuer cette étude systématique de la photoluminescence des a—C:H, pour
pouvoir évaluer et caractériser leur contribution & I’émission interstellaire. Par ailleurs, il est
possible que cette PL contribue & 1’émission rouge étendue, observée dans de nombreux envi-
ronnements interstellaires, mais dont les porteurs ne sont toujours pas identifiés. Puisqu’aucun
des candidats ne semble a priori satisfaire parfaitement les conditions imposées par les obser-
vations de 'ERE, il s’avére essentiel de mesurer soigneusement les propriétés de PL de chaque
candidat et de comparer chaque caractéristique aux observations de 'ERE. Cette comparaison
entre la PL des a-C:H et 'ERE a donc été discutée. Pour 'ERE comme pour la PL des a-C:H,
les rendements et les largeurs de la bande d’émission sont corrélés a la longueur d’onde centrale
d’émission. La PL des a—C:H est efficace pour une large gamme d’excitation correspondant a
celle de 'ERE. La PL des a—C:H comporte donc de nombreux points communs avec ’ERE, mais
elle présente aussi des difficultés a satisfaire simultanément les propriétés spectrales de 'ERE
et le fort rendement déduit des observations du MIS diffus. Cette étude montre cependant qu’il
faudrait explorer plus en détails plusieurs aspects pouvant affecter la PL des a—C:H (contenu
en oxygene, température) ou les caractéristiques apparentes de 'ERE (géométrie et taille des
porteurs par exemple), et qui sembleraient avoir pour effet de rapprocher les propriétés de
I'ERE et des a—C:H.

L’évolution des a—C:H interstellaires et la problématique de la disparition de la bande a 3.4
pm dans les régions denses du milieu interstellaire ont aussi été explorées au cours de cette thése
(Chapitre 8). L’évolution des poussiéres interstellaires hydrocarbonées sous l'effet des rayons
cosmiques a été caractérisée par des expériences d’irradiation des analogues de laboratoire. En
usant d’une gamme d’ions énergétiques, produits a I'accélérateur Tandem d’Orsay, des dépots
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d’énergie similaires & ceux des rayons cosmiques ont été employés. Grace a la spectroscopie
infrarouge mesurée in situ au cours des irradiations, nous avons pu suivre le comportement des
a—C:H, mais aussi de suies, nous permettant ainsi de tester 'influence des irradiations sur des
structures carbonées différentes et allant d’hybridation fortement sp® vers sp?. La déshydrogé-
nation induite par ces irradiations, observée au travers de la diminution progressive des modes
de vibration IR des liaisons C-H aliphatiques, a été analysée a ’aide d’'un modéle décrivant
la perte d’hydrogéne par la recombinaison des atomes d’hydrogene libérés par le passage des
ions pour former la molécule Hy, qui s’échappe des analogues par la suite. Les résultats de
cette analyse des mesures expérimentales, obtenus sur une large gamme de pouvoirs d’arrét
électroniques, ont permis, en les couplant & un modéle de la distribution des rayons cosmiques,
de déduire I'évolution des signatures aliphatiques interstellaires et la déshydrogénation induites
par I’ensemble des éléments et énergies du rayonnement cosmique interstellaire. Le temps ca-
ractéristique de destruction de cette composante a ainsi été estimé a quelques centaines de
millions d’années. Les résultats indiquent aussi que la destruction par les rayons cosmiques ne
peut pas étre compléte méme a des échelles de temps plus longues a cause de la quantité rési-
duelle d’hydrogéne observée a haute fluence. Les effets de I'irradiation par les rayons cosmiques
ont été comparés a ceux de l'exposition aux photons UV et aux atomes d’hydrogéne. Dans le
milieu interstellaire diffus, le flux d’hydrogeéne atomique compense la destruction par les UV
et les rayons cosmiques, et permet la formation des a—C:H. Par contre, dans les nuages denses,
la reformation de cette composante est beaucoup moins active, et le rayonnement cosmique,
qui peut pénétrer, domine. Les rayons cosmiques et les photons UV qu’ils générent engendrent
une destruction des a—C:H interstellaires et des signatures associées, mais dans des temps qui
semblent trop longs pour expliquer 'absence de bande & 3.4 pm dans les régions denses. Au
regard de ce travail, nous avons proposé que la destruction de la composante aliphatique hydro-
génée ait lieu dans les régions intermédiaires ot la formation par les atomes d’hydrogéne moins
abondants n’est pas aussi efficace que la destruction par les photons UV encore nombreux.






Perspectives

Ce travail de thése rassemble des efforts expérimentaux et observationnels apportant cer-
taines réponses aux caractéristiques et processus d’évolution de la matiére carbonée inter-
stellaire dans les milieux diffus et denses. Les réponses apportées ont suscité de nombreuses
questions supplémentaires qui ouvrent de nouvelles perspectives pour un travail futur, a plus
ou moins longs termes.

Concernant les observations des a—C:H interstellaires, les lignes de visée en direction d’IRAS
1851140146 et des sources du méme amas se sont avérées étre particulierement intéressantes
pour ’étude des carbones amorphes hydrogénés et des poussiéres interstellaires en général. Afin
de pouvoir interpréter complétement la profonde bande a 3.4 pum observée dans ces directions,
la distance vers cet amas doit étre confirmée par des mesures additionnelles. Il serait aussi
intéressant d’observer d’autres composantes de poussiéres du milieu interstellaire diffus le long
de ces lignes de visée. Par exemple, I'observation de la profondeur de la bande d’absorption a
9.7 pm des silicates permettrait de fournir des informations additionnelles sur la particularité
de ces lignes de visée en recherchant par exemple si le rapport Ay /797 est inhabituel. Cela per-
mettrait de vérifier si cette forte absorption est spécifique aux a—C:H ou propre a la poussiére
en général le long de ces lignes de visée. L’observation de sources additionnelles dans cet amas,
ainsi qu'une augmentation du rapport signal/bruit des spectres permettraient de discuter la
sous-structure de la bande & 3.4 pm et les rapports CHy/CHj associés, et de les comparer
avec les autres observations. De maniére plus générale, I'observation de nouvelles directions
galactiques présentant la signature des a—C:H, ou la réobservation des sources pour lesquelles
le rapport signal /bruit donne actuellement des résultats trop imprécis, permettrait de mieux
contraindre la distribution de cette composante dans la Voie Lactée. Dans ce but, une propo-
sition d’observation d’une ligne de visée dans une autre direction hors du centre galactique et
dans laquelle la présence d’une bande & 3.4 ym potentielle observée a bas rapport signal /bruit,
vient d’étre acceptée.

La production et la caractérisation d’analogues de laboratoire de ces a—C:H interstellaires
doivent étre poursuivies. L’obtention et ’analyse des constantes optiques de ces matériaux,
dont I'importance interstellaire est clairement établie depuis quelques années, sont importantes
et sont en cours. Nous avons ainsi vu que la détermination de l'indice optique des a-C:H,
au travers des franges d’interférences présentes dans leur spectre, est possible mais que des
mesures précises et dédiées, avec un microscope infrarouge, seront nécessaires pour obtenir
des résultats plus précis. Une analyse plus approfondie des bandes d’absorption IR mesurées
fournira des informations plus quantitatives sur la structure de ces a—C:H, qui pourront étre
mises en relation avec le gap des matériaux. Il est aussi prévu d’essayer de synthétiser d’autres
types d’a—C:H, pour étendre la gamme de matériaux vers des phases plus aromatiques, grace
a des conditions de production différentes.

Dans le chapitre 7, nous avons vu que I'étude de la photoluminescence des a-C:H devra étre
approfondie, notamment pour pouvoir déterminer si I’émission rouge étendue est générée par
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les carbones amorphes hydrogénés interstellaires. Il faudra mesurer et caractériser cette PL en
fonction de la température. De plus, les petites quantités d’atomes d’oxygéne présentes dans la
structure du matériau affectent I’émission des a—C:H, et en particulier abaissent le rendement de
PL. Il faudra donc s’affranchir le plus possible de cette contamination. Dans I'idéal, un montage
expérimental avec un meilleur vide et un systéme de refroidissement couplés, permettant a la
fois la production des échantillons et la mesure de PL in situ serait optimal pour ce genre
d’étude. Comme avec nos échantillons d’a—C:H sous forme de films, des effets optiques dus a
la géométrie des porteurs de 'ERE et a 'auto-absorption dans ces grains existent. Ces effets
ont pour conséquences des différences probables entre les propriétés de 'ERE observées et
celles de la PL intrinseéque des porteurs de 'ERE. Il apparait important d’intégrer les résultats
expérimentaux de la PL intrinséque des candidats & ’'ERE dans un modéle tenant compte des
conditions de taille, géométrie, température, rayonnement, etc. des poussiéres responsables de
I’ERE pour permettre une comparaison plus directe avec les observations. Nous avons mis en
avant la difficulté d’estimer correctement les propriétés de 'ERE & partir des observations,
notamment concernant les estimations des rendements de PL et du rayonnement absorbé par
les porteurs de 'ERE. Etant donné que le critére de rendement constitue I'une des contraintes
les plus fortes, de nouvelles observations de 'ERE, notamment dans le MIS diffus car ces
régions ont été peu explorées par les observateurs, seraient appréciables. Finalement, pour
pouvoir formellement identifier les porteurs de 'ERE, une étude précise et systématique de la
PL de chaque candidat, discutant les modifications des propriétés de PL entre les conditions
de laboratoire et celle du MIS, est absolument nécessaire puisqu’a ce jour, en ne tenant pas
compte de ce niveau de considération, aucun candidat ne correspond complétement aux critéres
déduits des observations de 'ERE.

Les expériences d’irradiation ionique des a—C:H ont fourni de nombreuses informations sur
la déshydrogénation de ces matériaux observée au travers de la diminution des bandes d’absorp-
tion caractéristiques des vibrations des liaisons C-H aliphatiques. La prochaine étape consistera
a analyser en profondeur les autres modifications des matériaux observées dans les spectres IR
acquis lors de ces expériences. Notamment, nous analyserons les liaisons qui apparaissent au
cours des irradiations. Cela permettrait une compréhension plus globale de la restructuration
du matériau irradié. En comparant la formation des bandes d’absorption aux observations inter-
stellaires, des contraintes supplémentaires sur la contribution des rayons cosmiques a I’évolution
des a—C:H interstellaires pourront probablement étre apportées. Concernant les expériences ef-
fectuées, il serait utile de les compléter par des irradiations plus longues pour atteindre des
fluences plus fortes, et ainsi mieux contraindre les valeurs de I'asymptote du contenu en hy-
drogéne. Ces expériences seraient nécessaires surtout pour des ions dont le pouvoir d’arrét
électronique est faible. Il serait intéressant de mener des expériences d’irradiation a basse tem-
pérature et d’explorer I'influence de ce paramétre. Pour déduire de maniére plus certaine les
effets de I’ensemble des rayons cosmiques interstellaires, des contraintes observationnelles plus
précises sur leur flux et leur distribution (d’abondance et en énergie), notamment au travers
de la mesure des taux d’ionisation interstellaires ou le franchissement de 1’héliosphére par les
sondes Voyager par exemple, seront précieuses. Les différents processus d’altération des a—
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C:H (comme 'exposition aux UV, aux rayons cosmiques, et aux atomes d’hydrogéne) opérant
conjointement dans le milieu interstellaire, il est important de poursuivre 1’étude de chacun de
ces processus et de confronter leurs effets. Ainsi, on pourrait chercher & quantifier la contri-
bution a la formation de molécule de Hy résultant de lirradiation des a-C:H par les rayons
cosmiques.

Plus généralement, de nombreuses questions persistent a propos des carbones amorphes
hydrogénés interstellaires. Sous quelles formes ces poussiéres d’a—C:H se trouvent-elles (tailles,
géométrie, ...) 7 Quel est leur lien avec d’autres formes de poussiéres interstellaires carbonées,
comme les PAH par exemple? L’étude des carbones amorphes hydrogénés interstellaires, au
travers d’observations, de modeéles et d’expériences de laboratoire, doit donc étre poursuivie.
Au cours des prochaines années, je m’intéresserai aussi a d’autres composantes de la poussiére
interstellaire. La production de silicates au moyen d'un plasma a été treés peu explorée jusqu’a
présent pour produire des analogues interstellaires. Cette synthése d’analogues et leur étude
fait partie d’'un projet que je ménerai prochainement au NASA Goddard Space Flight Center.
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ANNEXE A
Modéle optique de I’émission d’un film
sur un substrat

A.1 Emission par un dipdle électrique dans un milieu infini

Nous allons d’abord étudier le champ électrique E généré dans un milieu homogéne infini
par un seul dipdle électrique, dont le moment dipolaire est p, et sa décomposition en ses
composantes polarisées s et p. La configuration correspondante est décrite par la Fig. A.1 et
les différentes notations utilisées sont listées dans le Tableau A.1.

L’indice de réfraction 7n; est complexe si le milieu j est absorbant. Dans le cas ou l'on
considere le milieu j non absorbant, la partie imaginaire de l'indice, x;, est nulle. L’indice
de réfraction 7; est donné par la relation A.1, et le vecteur d’onde /;j (dans la direction de
I'observateur) est relié a I'indice de réfraction complexe par 'Eq. A.2 :

'ﬁ,j = ny + 2 Rj (Al)
- 9
ki = n;- Tﬂ ot A est la longueur d’onde dans le vide. (A.2)

A.1.1 Polarisation du champ électrique

Le champ électrique E est perpendiculaire & la direction de 'observation k et peut étre
décomposé en deux composantes orthogonales, correspondant aux deux polarisations : la po-
larisation s est perpendiculaire au plan d’observation, la polarisation p est dans ce plan :

E® = EO® 4 (A.3)

E® = EW (—cosa u, +sina ) (A.4)

E® = Esingy et  EY =F cosi (A.5)
—CoSY - cosa Uy

E = E | siny Uy (A.6)
cos 1 - sin « U,

E® = E, et EW) = E, sina — E, cosa (A.7)
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FIGURE A.1 — Systéme de coordonnées et angles utilisées pour calculer le champ
électrique E. Ce champ E est créé par un dipdle électrique p, et est composé par ses polari-
sations s et p.
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Notation Définition
0 Indice s’appliquant au milieu du film.
1 Indice s’appliquant au milieu au dessus du film (air).
2 Indice s’appliquant au milieu en dessous du film (substrat).

7-axis
X-axis

X-axis

Exposant s’appliquant a la direction de polarisation du champ électrique
perpendiculaire au plan d’observation (x, z, k;;)

Exposant s’appliquant a la direction de polarisation du champ électrique
dans le plan d’observation (x, z, k:;) et perpendiculaire a k:_;

Direction perpendiculaire & la surface du film.
Direction a la fois dans le plan de la surface du film

et dans le plan contenant le vecteur d’onde k.
Direction a la fois dans le plan de la surface du film

et dans le plan contenant le moment dipolaire p.

Angle d’observation dans le milieu j, entre k;; et 'axe z.
Angle entre p'et l'axe z.

Angle entre et 'axe X et I'axe x.

Angle entre p'et k

Angle entre E et E®)

Indice de réfraction complexe du milieu j.
Partie réelle de I'indice de réfraction du milieu j.
Partie imaginaire de I'indice de réfraction du milieu j.

Vecteur d’onde complexe dans le milieu j.
Champ électrique généré par un dipdle électrique dans un milieu infini.

TABLE A.1 — Définitions des axes, angles, et autres notations utilisées.
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U, = sinf ug + cosf uj
_ 1 cos
E = FE |— Up — — b Uy,
sin 8 sin 8
E sinf - cos ¢ 1y sina  u,
E = — 3 sinf -sin¢g u,; —cosfB| 0 Uy
sin I 3
cos 6 s cosa U,
r sinf - cos¢p —sina - cos . uy
E = sin @ - sin u, ) A.8
sin 8 ¢ v (A.8)

cosf — cosa - cos B w,

Grace aux Eqs. A.7 et A.8, on obtient :

E
() _ . .
E S5 sinf sin ¢ (A.9)
E
EP = e (cos@ sina —sinfcospcosa) . (A.10)

A.1.2 Intensité énergétique dans un milieu infini

Les équations suivantes montrent comment obtenir I'intensité a partir de I'amplitude du
champ électrique. On peut relier le champ électrique a l'irradiance Irr qui est la puissance
incidente du rayonnement électromagnétique sur une surface, par unité de surface.

— 1 — —
Irradiance spécifique® (W -m™2 - nm™') : Irr = (1) = —Re(E x H*)

neoc

Irr = I=]*

oll €y est la permittivité du vide, c est la vitesse de la lumiére dans le vide, et n est I'indice de
réfraction du milieu.

L’intensité énergétique (puissance incidente par unité d’angle solide) I et 'irradiance créée
par le dipole électrique p sont normalisée de maniére a ce que :

/ / 8)+I(”) Q= / /4 2 Irr,gs)ﬂrrlgm)-dszp@) (A.11)

[ﬁ )40 = Ir'r: -dS = ['rr(s’p) r?2 dQ

Y

ot r est le rayon de la sphére ou 'irradiance est calculée, et P()) est la puissance totale? émise
a la longueur d’onde A par un seul dipole p, dans toutes les directions.

Intensité énergétique spécifique (W - sr~'-nm™1) : Iéf’p) = [r'r(f’p) ot = neoc | ECP)||
0 = P g (A

1. L’adjectif spécifique signifie que la variable s’exprime par unité de longueur d’onde.
2. La contribution des polarisations (s) et (p) sont sommées
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Iz(;) = Fsin®@ sin® ¢ et I]gp) = F(cos sina — sin 6 cos ¢ cos a)?

L’équation de normalisation A.11 permet d’obtenir le facteur F :

T P21
F // (sin®@ sin®¢ + (cos sina —sinf cospcosa)?) -sina da dg = P(N)
0

P() g 2 s 2
L = sin’6 / sin @ do / sin¢ d¢p  + cos®f / sin® o dov / do
F 0 0 0 0
T 2m s 27
+ sin H/c:os « sin « da/cosZgbdgb — 2 cosf sin@/sin20z cos & da/cosgb do
0 0 0 0
)2l s in 9 2
ﬂ = sinQH[— cos a} . [? o Qﬂ +  2mcos’h {— cosa + €0 oz}
F o L2 4 |, 3 1,
3 ™ in? 2T
+ sin®6 _Losan 4 + sin 2¢ — 2 cosf sind Sm a sm¢
3 1o L2 4 1,
P(A 8 2
% = 2msin®f  + ?ﬂ cos’f  + ?ﬂ sin? + 0
E2
F = 3 P(\) = r?. NEoc ——
8T 2 sin*f

L’intensité énergétique émise par un dipole électrique p, dans la direction k donnée par les
angles («,¢), s’exprime par I’équation suivante (quelque soit la distance depuis le dipole source
puisque le milieu est infini, homogeéne et non absorbant) :

I](;)()\) _ 3 P(\) sin®6 sin? ¢ I(f’)()\) _ 3 P(\) (cos@ sina — sin 6 cos ¢ cos ar)?
8T P 8T

Considérons maintenant une couche luminescente d’épaisseur H, et donc un ensemble de
dipoles électriques émettant de maniére incohérente, et ayant des moments dipolaires p égaux
mais orientés aléatoirement. Pour prendre en compte ces orientations aléatoires des dipoles,
) sur les directions de p, c’est-a-dire sur les différents 6 et ¢. L’intensité

A (Svp) .
obtenue est appelée P

il faut moyenner I z(;’

1
[0, ) = — / / =P)(\) sin6 df do

(s) _ _

[@‘)(aa)‘)—[(@(aa)‘) = _ﬂ,

Les dipoles sont situés dans le film d’épaisseur H ; l'intensité totale émise par cette couche
luminescente est donc obtenue en intégrant le produit de I <(;>’p ) avec L.(h), la distribution
linéique des dipoles émetteurs (s’exprimant en m~1), sur les différentes profondeurs dans le
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film h. Puisque la couche est formée par un milieu homogéne, L,(h) est constante avec h :

H
169, \) = / 157 (a, A) - La(h) dh
L
IO, ) =IP(a,\) = = [ P(\h)dh
8T Jo
L H
I, \) =T (a, \) + TP (o, \) = E/ P(X\, h) dh
0

Etudions maintenant le cas d'un mulieu absorbant, ayant donc un indice n complexe. Les
équations suivantes montrent les effets de la propagation d’une onde électromagnétique (de
vecteur d’onde E) sur une longueur r dans ce milieu absorbant

— sur 'amplitude de 'onde E :

= 2
E' = E-exp(zk-?)zE-exp(z%ﬁr)

2 2
E' = E-exp <277T nr) - exp <—77T I{T)

dep};;sage abSOI‘ptiOIer e~T/2
— sur 'intensité de 'onde I :
I' o B
, 4m
I' = [I-exp R = Il-exp(—a-r) = T-exp(—7)

ou « est le coefficient d’absorption du milieu (en cm™') et 7 est 1’épaisseur optique.

A.2 Effets aux interfaces du film

Dans cette section de ’annexe, les effets dus aux interfaces du film sont introduits et ’ampli-
tude de I’émission dans le milieu 1 est calculée en sommant toutes les composantes transmises,
et en prenant en compte le déphasage et ’absorption dus a la propagation de l'onde dans
chaque milieu. On obtient ainsi le profil de rayonnement, c’est-a-dire la distribution angulaire
de la lumiére émise par le film dans le demi-espace 1.

Jusqu’a maintenant, nous avons étudié un milieu infini. Considérons ensuite trois milieux
homogeénes différents (le milieu 0 est un film entre deux milieux semi-infinis 1 et 2) et leurs
interfaces. Le dipdle émetteur p'est situé dans le film 0. Le but est de déterminer le rayonnement
transmis dans le milieu 1 sous un angle d’observation «;.

On distingue deux faisceaux transmis dans le milieu 1 : le faisceau direct D est émis direc-
tement vers le milieu 1 (avec un angle d’émission oy donné par I'angle d’observation oy et la
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EI,D(P)
Medium |
N
A oo
no h
| o oo
! |
Medium 0 Ao
H
Xp : Mo o ~
Y
ni
Medium 2 02 o2 02

FIGURE A.2 — Schéma de la géométrie de ’émission par un dipdle dans un film. Le
film est le milieu 0, situé entre les milieux 1 et 2. Le dipole considéré est a une profondeur h
depuis la surface. L’émission est la combinaison des faisceaux D (rayons rouges) et R (rayons
verts).

loi de réfraction de Snell-Descartes). Le faisceau réfléchi R est le faisceau d’abord dirigé vers
le milieu 2 et réfléchi a linterface 0/2 avant d’étre transmis dans le milieu 1. Chacun de ces
faisceaux est réfléchi de multiples fois aux interfaces du film 0. Des effets d’interférence appa-
raissent a cause de ces multiples réflexions (multiple-refiection interference effects), et aussi a
cause de la somme des faisceaux D et R. Les interférences résultant de la somme de ces deux
faisceaux sont désignées par the wide-angle interference effect.

On considére que le milieu 1 n’est pas absorbant, cela implique que :

51:0 ﬁlznl

A.2.1 Le faisceau direct D

Etudions ici le faisceau direct D, réfléchi de multiples fois & l'intérieur de la couche 0, puis
transmis dans le milieu 1 comme le montre la Fig. A.3 :
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D beam
Z Eip®
Medium |
n
A
No h
Medium 0 H
A 4
n
Medium 2

FIGURE A.3 — Schéma de la géométrie de I’émission pour le faisceau direct D.

Eg’p) = ECP) (o = ay)

s s 7 h s
B = B57 e (1R )t

(. >
~~

dephasage externe

. H y
1+ [ 787 787 exp (l 2k ) cexp (—1k 2 Htanagsinay) | + (...)* + ...
cos ay

Efsg) = E](:f’p) . t((ﬁ’p) - exp (250(h)) - exp ( — To(h)/Q) (A.13)

1+ Z (r((ﬁvp) ré‘;’p) exp (1 200(H)) exp (— 7o(H)) exp (v 61(H)) )l]
=1

Les notations suivantes sont utilisées pour alléger les expressions.
Remarque : 1y est défini avec un facteur % pour obtenir une atténuation de la puissance d'un
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facteur e~ .

Absorption :
To(h) 27 h
= —/{,0
2 A COS g
Déphasage :
2w h
do(h) = —
o(h) A o Cos
2 4 in”
o(h) = —%nﬂhtan apsina; = —%no SCI(I;S ;)f
A
d(h) = 260(h)+61(h) = Tnoh oS (g
ri(;’p ) = ng;»,p ) exp (z 55;”9 )> : coefficient de réflexion de Fresnel

ACP(R) = 5(h) + 65" + 65" = 200(h) + du(h) + 557 + 5"

ou A(H) et 7(H) sont le déphasage et 1'absorption dus seulement & un aller-retour dans la
couche 0. On obtient donc :

Effg’) = Eg’p) . tésl’p) - exp (zéo(h)) - exp ( — To(h)/Q) (P (A.14)
1

1= 57057 exp (1 AP (H)) -esxp (— mo(H)]

avec 1 mP) =

A.2.2 Le faisceau réfléchi R

Pour le faisceau réfléchi (Fig. A.4), le facteur di aux multiples réflexions dans le film reste
le méme que celui pour le faisceau direct. La référence pour la phase est définie dans le milieu
1 par le faisceau direct :

ESP = E6P(q = 1 — ag)

0) _ (D) - H—=h\ (p -
B = ERPexp (zko o Oéo) Toy” exp (zk:o —

. {1 + (Té‘i’p) ré‘;’p’ exp (z ko ) - exp ( — 1 ky2H tan ag sin ozl)) + ()2 + ]

B = BRT gy - oxp [1 (Go(H = h) + 0o(H) + 61(H — )]

) tésfp)eXP (_1%12([{ — h) tan o sin al)

COS (v

cexp [ — %(TO(H — h) +1o(H))] - mP)

PP — B G0 o (s en) | (o) e (A15)
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i R beam
EI D(P)
Medium | % Ein® _R %
. (s)
ety o Ei ™
-('d %
o = X
&
_______ /o &
2 (H-h) tan®o 7
7
Medium 0 e
o
r'/ &€
”, \b\
Xo
~
n
Medium 2

FIGURE A.4 — Schéma de la géométrie de 1’émission pour le faisceau réfléchi R.

A.2.3 Combinaison des faisceaux D et R

Nous avons calculé 'expression de 'amplitude du champ électrique transmis dans le mi-
lieu 1 des faisceaux direct Efg) et réfléchi Efz’f), pour chaque polarisation, (s) ou (p). Ces
amplitudes sont exprimées en fonction de ES”’ ) et Eg’p ), qui sont les amplitudes des champs
électriques émis par un dipole dans les directions ap = ag et agr = ™ — ag, respectivement :

Eg’p) = EGP) (o = ay) et : Eg’p) = BP0 =71 — ag)
Les équations A.9 et A.10 donnent I'influence de I'angle o sur £?). On obtient :
E
E,(:f) = Ez(;) = FEB& = S0 sinf sin ¢ (A.16)
E® = £ (cos @ sinay — sinf cos ¢ cos ay) (A.17)
p sin 8
EP 0 si _ —<inf —
hi S0 (cos @ sin(m — ap) — sin @ cos ¢ cos(m — )
E
Eg’) = — 3 (cos @ sinag + sin @ cos ¢ cos ap) (A.18)
sin

=By # EY
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Pour combiner les champs électriques dans le milieu 1 dus aux faisceaux direct et réfléchi
Efg) et Ef}f )il faut faire attention a la direction de ces vecteurs et pas seulement a leur
amplitude,

B = Eep 4 B

Considérons la direction des vecteurs Eg), Eg)), Ez(;) et E ) dans le milieu 0, avant toute
réflexion ou transmission aux interfaces du film. Les Eqs. A.3 et A.4 montrent que :

Y — _gw

L L

(s) _ pi(s)

La réflexion a Uinterface 0/2 du faisceau réfléchi change le signe de Egj)z, donc les vecteurs Eg

)
et Eg’) sont de sens opposés. Comme on peut le voir sur les Figs. A.2, A.3, et A4, les faisceaux
direct et réfléchi transmis dans le milieu 1, El p et EL R, sont

— dans le méme sens pour la polarisation s

— de sens opposé pour la polarisation p.
L’équation suivante résulte donc de la combinaison de I'amplitude des faisceaux direct et réflé-

chis :

EY = EP), + B ot : EY = EBY), — B7)

E%S,p) — té’?p) . m(svp) |:Eg’p) . eXp (2(50<h,>) N eXp ( - TO(h)/2)

+() El(,%s’p) T((]Q’p) exp [¢ (60(2H — h) +6:1(H — h))] -exp [ — —7'0 (2H — h)]

(p)
7o(h)
2

[\%\]I—I
|_Iﬁ_|

Efs’p) = té‘i’p)m(s’p) exp (zéo(h)) exp (— ) [E( sP) 4 E](%S’p)pé 5,P) exp (25(S’p eXp
ot 6P =28H-h)+&H-h)+65" e  rmy=27(H-h).

A.2.3.1 Polarisation s

B = B exp (i) - exp (~ 20 o)

2
’ = 1 i h S s s
N s S sing - exp (ado(h)) - exp (- é))-téf-m”-wi’ (A.20)
ous w = (14l exp (108) - exp (- )]
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A.2.3.2 Polarisation p

To(h Tw
EP = exp (100(h)) exp (— 0; )) té’i) m®) [Eg) - E(p) pé’;) exp (2 555))) cexp (— 7)}
FE 7
Efp) = S gdolh) =75 (()1) m®) |:COS@ sin g w® — sin 6 cos ¢ cos o ng)] (A.21)
sin

wgf) = [1 + p(p) -e! o -e’%w] et w® = [1 — P(()g) -e’ o 'GJTW} .

A.2.4 Profil du rayonnement

Le profil du rayonnement est la distribution angulaire du rayonnement émis par la source

p située dans le milieu 0, dans le demi-espace 1, exprimé par [1(3};;;})?(6 ¢)(a0,¢, A) Pintensité

(W - sr=t-nm™1) émise dans la direction donnée par les angles (ayg, @).

s 3 ) i T0(h R s s ds)
11(7275(97@(&0, ¢, A) = — P(\h) sin®@ sin®¢ - |lexp (dg(h)) - exp (— ol )) -tél) -m(® -WSF) —0
8T 2 d€,
s 3 , . . s . s dQ
Lgo0(@0 @) = 5= POLR) sin®0 sin® - ™0 TG m 2wl o2 (A.22)
1
3 dQ 2
Il(f),lﬁw@)(ao, O, N) = 8_7TP()\’ h)e"r"(h)Tgi)H ||2dQ cosf sinag w® — sin 6 cos ¢ cos oy WEE)
3 dQ . 2
[1(%),2,5(97@(&0,(?, ) = . P\ R) e™® TR @2 =2 o, {00529 sin ag Hw(f))
2 1
+sin? @ cos? ¢ cos® ag ngf) By sin 26 cos ¢ sin 2ay Wép):| (A.23)
ou : W(()p) = %e(w(,p)) %e(wﬂf)) + Sm(w(f)) Sm(wﬂf)) = 1- p(()g) cexp (— Tw) -

A.2.4.1 DModification de I’angle solide a l’interface

Le rapport % représente la modification de ’angle solide en passant d’un milieu & un
autre. I; d§2; est la puissance rayonnée dans le milieu i dans I'angle solide df2;. Lorsque I'onde
traverse l'interface i/j, angle solide est modifié et la conservation de la puissance est donnée
I'Eq. (A.24) (lorsque le coefficient de transmission vaut 1) :

)

C’est 'origine du facteur dg dans l'expression de l'intensité I; (*7) En utilisant la dérivée de la

loi de Snell-Descartes, on obtient :

dQ sin g dag d n? cos o
0 0 dayg 1

(A.25)

dy sin a; day d¢ n% COS v
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A.2.4.2 Orientation aléatoire des dipoéles

Pour prendre en compte 'orientation aléatoire des dipoles électriques du film, 'intensité est

moyennée sur les différentes valeurs des angles 6 et ¢. La géométrie n’est alors plus dépendante
de 'angle ¢; I; dépend uniquement de 'angle d’observation . P(A,h), qui est la puissance
totale émise dans toutes les directions de I'espace, a la longueur d’onde A, par un seul dipdle p
a la profondeur h, ne varie pas avec la direction du dipole. L’intensité (en W sr—! nm= m~1)
émise par une couche d’épaisseur dh du film, a la profondeur h, vaut :

157 (a, )

3

_/ / 162, ) 5 (00,6, A) sin 6 df dg

dQ
L P T(S) . )2 . (s)12 . Hee0
oy La() PO T - S
T 2T
/ sin® @ d@/ sin® ¢ do
0 0
3 dQ
—70(h) (s) ()12 Hiio
a9.2 La(h) P(A h) €™y D m® 12w TN
3 s . 2T
‘ {_ cos 0 4+ & 9} [? B s1n(2¢)}
3 |, 127 14 |,
1

dQ
— L.(h) P(A\h) e ™®T) [m® 12w H2°

= (A.26)

0 ™ 2
= L.(h) P(A, h) ¢ ™™ T ||m®)||2 Q- |:Si112 o ||W(p)||2/COSZHSiIl0 d@/ do
0 0 0

3272

2 s 2
+ cos?® ag ||W )|| sin® 0 dﬁ/ cos® ¢ de — —stao W(p)/sin%sinﬁ d@/cosgb dgb]
0 0

3

= L.(h) P, h) O T ) -

3272

dQ
dQ,

)2 2 )2 4
- |sin? ay ||w || 327T+Cos ap ||w+ I 37

1

dQ
= g L) POR) @™® T @ 2 S [sin® ag [ 4 cos” ag [l (A27)

81

Finalement, l'intensité énergétique spécifique dans le milieu 1 et créée par des dipoles élec-
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triques d’orientations aléatoires a la profondeur h du film s’exprime par :

1 n? cosa
I5P(ag,\) = — M TEP) \ER) wr) L 2T ) p() b A2
1,h (g, A) St € 01 W 12 cos ag (h) P(A,h) (A.28)
ot: MOP = |lmtP|? = Hl — p" " - exp (2 ABP(H)) 'eXp(—To(H)))
- 1 + p(()sfp) 2p(()82,p) 2 Le~20(H) _ 9 p(()sfp)p(()sép) e mo(H) Log (A(s,p)(H))

et: WH = ||W$)||2 = ’ I+ Pésép) * exXp (l 555)) " €Xp ( - T_W) H2

2
L AP e 2 e cos (5)

W® = sin?aqg [|[w® ) + cos? ag [|w]

= 1+ pé%’pp e ™ 4 2/)((]82’19) e ™2 cos (555))) cos(2ap)

4
Rappelons que : AGP(R) = 28,(h) + 6, (h) + 685F) + 6157 = —ﬂnoh cos ag + 0P + sl
01 02 h\ 01 02
4
5(5713) = 92 50 H _ h _|_51 H— h +5(37P) — _ﬂ-no H _ h cos ay _'_5(371?)
w 02 )\ 02
8 H—h
w = 27(H—-—h) = —
" ol ) A o COS v

ol ||t(()81’p )||2, pgj’p ) et 51(]5.’]) ) sont exprimés dans la section suivante. La variable M®?) représente
influence des multiple-beam interferences, et WP est dt aux wide angle interferences.

A.2.4.3 Intensité énergétique observée dans le milieu 1

Jusqu’a maintenant, nous n’avons pas abordé la dépendance de I’émission avec la longueur
d’onde. L'intensité observée dépend de A au travers de P(\, h) la puissance rayonnée par chaque
dipole, qui varie avec la longueur d’onde suivant un profil d’émission Em(\) (en nm™!) propre
au matériau étudié. Dans le cas de photoluminescence, I’émission de chaque dipdle résulte aussi
de D'excitation absorbée (Abs(h) est la puissance absorbée par unité de longueur (W - m™1))
qui dépend de la profondeur h. L’émission dépend aussi du rendement de photoluminescence
ne®.

La puissance spécifique émise par unité de longueur du film (W nm=t m~=1) est :

L.(h) P(\B) = Abs(h) ng Em(N) . (A.29)

3. Le rendement de photoluminescence est ici un rapport d’énergies (ou de puissances), différent du rende-
ment quantique qui est un rapport de nombres de photons.
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La puissance totale (W) émise par le film dans la gamme de longueurs d’ondes comprises entre
Amin €t Amaz, €t dans toutes les directions, s’exprime par :

Amaz H
P — / / L.(h) P(\,h) dh dA (A.30)
Amin 0
H Amaw
Py = 77E/ Abs(h) dh/ Em(\) dX\ . (A.31)

De plus, puisque 'ensemble du film émet, il faut tenir compte de tous les dipdles électriques
p'situés aux profondeurs h comprises entre 0 et H (avec une distribution homogéne des dipdles
sur cet intervalle). Pour obtenir l'intensité énergétique spécifique observée dans le milieu 1, il
faut donc intégrer I'expression donnée par 'Eq. A.28 sur U'intervalle [0, H] :

H

159 (g, \) = / I (ap, A) dh (A.32)
0

Li(og, A) = I(ag, A) 4+ IP (g, ) (A.33)

La puissance totale regue entre \,,;, et A\juz, sur un détecteur D qui “voit” un angle solide (2p
vaut :

)\maac
Pl,D<050) = / / [1(0[0, )\) dx d©2 . (A34)
QD Amzn

A.3 Coefficients de Fresnel

Dans cette section, les coefficients de Fresnel seront exprimés pour un milieu absorbant
(c’est-a~dire avec un indice de réfraction complexe).

A.3.1 Reéflexion
Les coefficients de Fresnel pour la réflexion sont donnés par les équations :

T(;) _ T COS ¢y — T COS (O T(p) N COSj — NjCOS @
v i COS ay; + Nj COS

(A.35)

Y T; COS (vj + Tj COS v

Les angles a; ; sont des angles complexes donnés par la loi de réfraction de Snell-Descartes pour
un milieu absorbant, c¢’est-a-dire avec des indices complexes [Kovalenko 2001] :

n; sinoy = 7y sina; . (A.36)

S (s.p) (sp) | o2 6ff’p).

Les variables p;>" ) et 51(]5.’]) ) sont définies par T = P
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A.3.2 Transmission

Les coefficients de Fresnel pour la transmission (rapport des amplitudes de 1'onde) sont
donnés par les équations :

E(-SJ))
ty? = —— (A.37)
EP
(s) _ 2n; cos q; @ _ 2n; cos q; (A.38)
Y n;cosa; + 1y cos a;j Yy cos a4+ 1y cos
Les transmittances de Fresnel (rapport de puissances) sont obtenues par les équations :
pir Irrl™P A,
TEP = 4 - 3 I (A.39)

Y per) I Trgs’p ) A

7

ol A, ; est la section surfacique du faisceau dans le milieu i ou j, alors que P, ; et Irr; ; sont les
puissances (en Watt) et l'irradiance (en W.m™?) incidentes et transmises :

Irrl™?) cos oy

T = I ! (A.40)
Irr;®" cos o
s njCcosa; | (s,

TP = L) (A1)

(s:p)
Remarque : De la méme facon, la réflectance est définie par jo’p ) = % = ||T§;’p )||2
RSP 4 TP = (A.42)
ij i T - :

On peut aussi définir un autre facteur de transmission Tij qui prend en compte la modifi-
cation de 'angle solide due a la réfraction a 'interface entre les milieux i et j :

(s s dQZ
T = T (A.43)
J

. n? cos a

Tsp)  _ plsp) d J A 44
“ Y n?cosqy ( )
R n? cos? a;

TP = e P — A.45
R Al (A.45)



ANNEXE B

Utilisation d’une sphére intégrante

B.1 Principe de la mesure

La sphére intégrante que nous utilisons est une cavité sphérique de quelques centimétres de
diameétre, avec quelques ouvertures, et dont les parois sont recouverte de Spectralon (diffuseur
lambertien) dont la réflectance est connue et supérieure a 99%. Les ouvertures serviront a faire
entrer le rayonnement d’excitation, collecter la photoluminescence émise, placer 1’échantillon
dans la sphére ou bien seront fermées avec des bouchons de Spectralon. Deux fibres optiques
relient la sphére au fluorimétre afin d’utiliser les blocs d’excitation et de détection de ce dernier.

L’intérét d'une sphére intégrante est sa capacité a collecter toute la lumiére émise dans la
sphére, quelque soit les directions de I’émission et la géométrie de ’échantillon. Par contre,
les parois de la sphére diffuse de multiples fois la PL et une partie de ’émission peut étre
absorbée par ’échantillon. Cet effet aurait pu étre important pour le calcul du rendement de
photoluminescence, mais pour le BGO, le recouvrement entre la bande d’émission et la bande
d’absorption peut étre considéré comme nul.

L’échantillon est placé sur la paroi de la sphére (sur un bouchon de Spectralon), face au
faisceau d’excitation quasi-monochromatique (dont I’étendue est plus petite que la surface de
I’échantillon). Une partie de l'excitation est absorbée par 1’échantillon qui émet ensuite de la
photoluminescence dans toutes les directions. Cette PL et I'excitation qui n’a pas été absorbée
directement par I’échantillon sont réfléchies de multiples fois sur les parois de la spheére. La
fibre optique de sortie, connectée au bloc de détection du fluorimétre, récolte ainsi la PL et
I’excitation qui n’a pas été absorbée. L’excitation diffusée dans la sphére peut en paralléle étre
absorbée par 1’échantillon et donner lieu a de I’émission secondaire qui devra étre prise en
compte.

Pour calculer le rendement de PL de I’échantillon avec la sphére intégrante, trois mesures
différentes sont nécessaires (Fig. B.1). Une premiére mesure est effectuée sans I’échantillon et
permet d’évaluer 'excitation incidente. Le pic d’excitation détecté et intégré sur les longueurs
d’onde est noté L;. La deuxiéme mesure est celle ot I'on place I’échantillon en face du faisceau
d’excitation. On désigne par L, l'aire du pic détecté aux longueurs d’onde d’excitation, et
par P, celle de la bande de PL. Pour finir, on mesure le spectre du rayonnement issu de la
sphére lorsque 'on place I’échantillon sur la paroi de maniére a ce que l'excitation ne soit pas
directement incidente sur ce dernier. L3 et P3; désignent les bandes d’excitation et d’émission
détectée lors de cette troisieme mesure. L’excitation non absorbée est plus importante lorsque
I’échantillon ne Uintercepte pas directement (Ls > Ls), et la photoluminescence est alors plus

faible (Pg < PQ)
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FIGURE B.1 — Principe des mesures pour calculer le rendement de photoluminescence avec une sphére

intégrante. Trois mesures sont nécessaires : une sans ’échantillon, une avec ’échantillon en face du faisceau d’excitation,
et une derniére mesure avec 1’échantillon de telle maniére a ce qu’il ne regoive pas l’excitation directement, seulement apreés
diffusion par la sphére. Les spectres mesurés dans chaque cas sont représentés schématiquement en bas.
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B.2 Calcul du rendement de PL avec une sphére intégrante

Notons p la fraction de 'excitation diffusée par la sphére et absorbée par ’échantillon dans
la troisiéme expérience. La quantité L3 mesure ’excitation incidente sur la sphére qui n’a pas
été absorbée par I’échantillon et s’exprime donc par :

Ly = Li-(1-p) (B.1)

Sil'on appelle A la fraction d’excitation directement absorbée par I’échantillon dans la deuxiéme
expérience, alors la quantité Lo qui désigne 'excitation qui n’a pas été absorbée par 1’échantillon
(ni directement, ni par les absorptions secondaires) peut s’écrire :

Ly = Li-(1=A)-(1—p) = Ly (1 - A) (B.2)
On obtient donc :
A = 1- L_3 (B.3)

La photoluminescence détectée lors de la troisiéme expérience est la somme de la PL émise di-
rectement lorsque I'excitation collimatée sur I’échantillon a été absorbée, et de la PL secondaire
résultant des absorptions de l'excitation diffusée par la sphére. Puisque cette PL secondaire
est équivalente a celle mesurée lors de la troisiéme mesure, mais avec une excitation plus faible
d’un facteur 1 — A (ce qui n’a pas été absorbé lors de l'incidence directe de 'excitation sur
’échantillon), on peut écrire :

Et donc, le rendement de PL de I’échantillon s’obtient par :

P - P (1-4A)
= L-A







ANNEXE C
Résultats des irradiations avec un
ajustement par une fonction exponentielle

C.1 Ajustement par une fonction exponentielle

Dans le chapitre 8, la diminution de la profondeur optique des modes de vibration des
liaisons C-H aliphatiques a été ajustée par une fonction résultant du modéle de recombinai-
son (Eq. 8.1). La décroissance de la concentration en hydrogéne peut étre alternativement
ajustée en faisant I’hypothése de processus cinétiques du premier ordre [Mennella et al. 2003,
Pawlak et al. 1997|, avec une fonction exponentielle & laquelle une constante représentant la
quantité résiduelle d’hydrogéne est ajoutée. Cette équation est :

p = pr + (pi—py) exp(— oq Fi). (C.1)

L’évolution de la densité d’hydrogéne en fonction de la fluence est donnée par :

dp Pr
ar T4 p (1 p) . (C.2)

Les incertitudes sur la section efficace o, déterminées par I’équation 8.2 sont plus impor-
tantes que celles déterminées par ’équation C.1, a cause du fait que o4 soit plus dépendant de
la valeur de py pour I'équation 8.2 que pour I'équation C.1. Pour réduire ces incertitudes, il se-
rait nécessaire de déterminer plus précisément le comportement asymptotique a haute fluence,
et donc d’irradier avec de trop forts flux (beaucoup plus élevés que les flux interstellaires, et
qui pourraient induire un chauffage des échantillons) ou bien d’irradier pendant des temps trop
longs.

C.2 Paramétres de la destruction déterminés par ’ajuste-
ment exponentiel

Les sections efficaces de destruction o, les contenus relatifs en hydrogéne asymptotiques
Ay /A;, et les volumes 1/py correspondants, sont reportés dans le Tableau C.1 pour les différentes
expériences ajustées par la fonction exponentielle. Les valeurs de o4 sont tracées en fonction de
Se sur la Fig. C.1, pour les a-C:H et les suies. Comme pour les résultats obtenus avec le modele
de recombinaison, g, augmente avec S, comme une loi de puissance, et cette corrélation peut
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étre ajustée par 'Eq. 8.5. Les valeurs correspondantes de « et de K sont données dans le tableau
C.2, pour les a—C:H et les suies. Les valeurs de o4 obtenues avec I'ajustement exponentiel sont
légérement plus élevée que celles obtenues avec le modéle de recombinaison, mais les valeurs
possibles de a déterminées avec ’ajustement exponentiel sont en accord avec celles obtenues

par le modéle de recombinaison.

Echantillon  Ion E Se o4 Ar/A; 1/ps
(MeV)  (MeV/(mg/cm?)) (cm?) (A3)
aCH1  HT 10 4580 102 (0.05)1.9(3.5) 10~ 10 - -
aCH1  HF 10 4.580 102 (0.7)3.2(7.0) 10—17 (0.00)0.72(0.83) > 21
a-C:H1  He?*t 20 3.207 1071 (0.4)3.8(5.3) 10~ -
aCH1  HF 02 7.092 107! (0.8)2.6(5.5) 10*16 (0.26)0.56(0.64)  (28)32(69)
aCH1  C 91 2.07 (3.7)9.4(17) 10716 (0.29)0.45(0.50)  (35)40(61)
aCHL1 % 50 3.274 (1.5)3.4(6.1) 10715 (0.42)0.52(0.56) (32)34(42)
a-C:H1 SiT+ 85 15.91 (1.6)3.6(5.7) 1071 (0.21)0.30(0.31)  (58)59(82)
a-C:H1  Ni%F 100 46.98 (1.2)2.1(2.9) 10713 <0.45 > 40
a-C:H1 T2+ 160 89.33 (2.6)4.6(7.2) 10713 (0.24)0. 31(0.36) (50)57(72)
a-C:H 2 He?* 20 3.207 10~* <1.010715 -
aCH2 C 91 2.07 (1.0)1.9(3.1) 10715 (0.56)0.63(0.68) (26)28(32)
A CH2 12t 160 89.33 (1.3)6.1(18) 10-13  (0.00)0.54(0.71) > 25
Suie H+ 10 4.109 102 (0.2)2.8(7.2) 10716 (0.00)0.65(0.67) > 26
Suie 5+ 50 2.864 (0.9)8.3(19) 10-15  (0.00)0.64(0.68) > 26
Suie SiTt 85 13.7 (1.6)4.2(6.8) 10714 (0.16)0.31(0.33) > 55
Suie NiF 100 39.35 (0.9)1.9(3.3) 1073 (0.31)0.39(0.40) > 45

TABLE C.1 — Parameétres de la destruction de la bande a 3.4 ym par les irradiations,
obtenus grace a ’ajustement exponentiel. Les valeurs de la section efficace de destruction
des C-H aliphatiques 0,4, de 'asymptote de la profondeur optique intégrée relative Ay/A;, et de
1/ps sont reportées dans ce tableau (voir le texte pour plus de détails). Les valeurs extrémes
de chacun de ces paramétres sont données entre parenthéses.

Matériau o K
a-C:H | 1.3(£0.3) 1.0(£0.4)10~*
Suie 1.0(£0.3) 4.0(£2.3)1071

TABLE C.2 — Valeurs des paramétres d’ajustement de o, (Eq. 8.5). K est donné en
em?72*MeV~*mg®. Les valeurs de o4 sont obtenues par 1’ajustement exponentiel.

Sur la Fig. C.1 sont aussi représentées les valeurs de o, obtenues avec l'ajustement ex-
ponentiel de données trouvées dans la littérature concernant les a—C:H (|Prawer et al. 1987],
[Baumann et al. 1987|, [Fujimoto et al. 1988|, [Ingram & McCormick 1988]|, |Zou et al. 1988],
[Gonzalez-Hernandez et al. 1988|, [Adel et al. 1989], [Marée et al. 1996], [Pawlak et al. 1997,
[Som et al. 1999], [Mennella et al. 2003, [Baptista et al. 2004], [Som et al. 2005]). Dans 'ar-
ticle de [Pawlak et al. 1997|, de nombreuses valeurs de o, ont été calculées avec des ajuste-
ments exponentiels, mais les données de la diminution du contenu en hydrogéne en fonction de
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F1GURE C.1 — Sections efficaces de destruction o; des C-H aliphatiques, obtenues
avec ’ajustement exponentiel, en fonction du pouvoir d’arrét électronique S.. Les
a—C:H 1 sont représentés par des point, les a—C:H 2 par des carrés, et les suies par des croix
noires. Les valeurs de g, calculées, avec les ajustements par des fonctions exponentielles, a partir
des données expérimentales de différentes expériences d’irradiation d’a-C:H sont représen-
tées par les losanges bleus [Adel et al. 1989, Baptista et al. 2004, Baumann et al. 1987,
Fujimoto et al. 1988, Gonzalez-Hernandez et al. 1988, Ingram & McCormick 1988,
Marée et al. 1996, Mennella et al. 2003, Pawlak et al. 1997, Prawer et al. 1987,
Som et al. 2005, Som et al. 1999, Zou et al. 1988|.

la fluence ne sont pas disponibles pour la plupart des expériences. Les valeurs correspondantes
apparaissent donc sans barre d’erreur sur la Fig. C.1. Comme sur la Fig. 8.9, les expériences
pour lesquelles S,,/S. > 0.5 ou d/R, > 0.9 ne sont pas représentées.
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The deep 3.4 um interstellar absorption feature toward the

IRAS 1851140146 cluster
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Abstract

Context. An absorption feature at 3.4 um, widely observed in the diffuse interstellar medium, is
produced by aliphatic hydrocarbon dust. In the local interstellar medium there is in general a linear
correlation between the 3.4 pum optical depth and the visual extinction Ay . However, the 3.4 pm
optical depth toward the young stellar object IRAS 1851140146, the highest found in the local diffuse
ISM apart from the Galactic centre lines of sight, is three times higher than predicted from the most
likely value for the distance of the object, the extinction-distance relation for the Galactic diffuse ISM,
and the value of Ay /734 in the Galactic disk.

Aims. IRAS 18511+0146 is associated with a small cluster of stars. We have obtained spectra of it as
well as two other cluster members in order to verify the unusually high 3.4 pm optical depth toward
IRAS 1851140146 and test for patchiness in the foreground diffuse cloud material.

Methods. Spectra covering 2.9 - 4.1 pm were recorded using the near-infrared imager/spectrograph
(NIRI) at the Gemini North telescope.

Results. After subtraction of the superimposed 3.47 pum band, produced in dense interstellar gas
associated with the cluster, we have determined optical depths of 0.06-0.08 for the 3.4 pm absorption
on the three lines of sight. We discuss the distance and extinction to the IRAS 1851140146 cluster
and possible interpretations of the high optical depth of the 3.4 pm absorption.

Conclusions. The most probable distance to the IRAS 1851140146 cluster is 3.9 kpc. Two different
interpretations of the high observed 734 are then possible. (i) The Ay to distance ratio toward the
cluster is approximately the one observed on average in the Galactic diffuse ISM, in which case Ay ~ 7
and 734 in this direction is three times higher than predicted by the usual Ay /734 observed in local
diffuse ISM. (ii) The visual extinction in the direction of the IRAS 18511-+0146 cluster is higher (i.e.
15-20 mag), probably due to a diffuse cloud associated with the cluster, resulting in a high value of
73.4. In either case, the high 73 4 makes this cluster a unique and valuable line of sight for studying the
Galactic hydrocarbon dust.

Key words. Dust, extinction — ISM : lines and bands — infrared : ISM — methods : observational —
techniques : spectroscopic — stars : individual : IRAS 1851140146
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Photoluminescence of hydrogenated amorphous carbons
Wayvelength-dependent yield and implications for the extended red
emission

Astronomy € Astrophysics, 519, A39 (2010)
Marie Godard, Emmanuel Dartois

Institut d’Astrophysique Spatiale (IAS, UMRS8617); Univ Paris-Sud, bat. 121, F-91405 Orsay, France

Received 18 December 2009 / Accepted 11 March 2010

Abstract

Context. Hydrogenated amorphous carbons (a—C:H or HAC) have proved to be excellent analogs of
interstellar dust observed in galaxies diffuse interstellar medium (DISM) through infrared vibrational
absorption bands (3.4 pm, 6.8 pm, and 7.2 pum bands). They exhibit photoluminescence (PL) after
excitation by UV-visible photons, and are possible carriers for the extended red emission (ERE), a
broad red emission band observed in various interstellar environments.

Aims. As many candidate materials/molecules can photoluminesce in the visible, along with the carrier
abundance, the PL efficiency represents one of the strongest constraints set by such ERE observations.
We wish to precisely characterize the PL behavior of a-C:H as a family of materials.

Methods. The a—C:H samples are produced in the form of films deposited on substrates by plasma-
enhanced chemical vapor deposition. The produced films were analyzed in transmission by UV-visible
and IR spectroscopy, and the wavelength dependent PL spectra were recorded. The intrinsic absolute
quantum yield 1 was then rigorously calculated taking self-absorption of the PL by the film and in-
terfaces effects into account.

Results. A wide range of different laboratory synthesized a—C:H were analyzed. Their PL properties
are dependent on the optical gap Fps : when Eyg decreases from 4.3 €V to 2.8 eV, the a-C:H vary
from highly (n ~ 1%) yellow photoluminescent soft materials to hard materials that emit a wider PL
band in the red spectral range, with a lower efficiency (n ~ 0.01 — 0.1%). For any given a—C:H, the
PL characteristics (central wavelength, band width and efficiency) are found to be essentially constant
over the explored excitation range (Aeze = 250 nm). We compared the characteristics of the produced
interstellar dust analog to the constraints imposed by the ERE observations.

Conclusions. As for ERE observations, PL efficiencies and band widths of a-C:H are both correlated
to the PL central wavelengths. The excitation responsible for the a—C:H emission is efficient over a
wide spectral range that matches the ERE excitation. The present a—C:H encounter difficulties for the
diffuse ISM ERE observations (n > 10%) in simultaneously satisfying the high quantum yield criteria
and PL spectral characteristics. We still need to investigate the role of a small number of residual
oxygen atoms in the laboratory-produced a—C:H network in quenching the PL yield, as well as to
consider the interstellar temperature effect for our analogs.

Key words. ISM : dust, extinction — galaxies : ISM — infrared : ISM : lines and bands — radiation

mechanisms : non-thermal — astrochemistry — methods : laboratory
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Ion irradiation of carbonaceous interstellar analogues
Effects of cosmic rays on the 3.4 ym interstellar absorption band
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Abstract

Contert. A 3.4 pm absorption band (around 2900 cm™1), assigned to aliphatic C-H stretching modes
of hydrogenated amorphous carbons (a—C:H), is widely observed in the diffuse interstellar medium,
but disappears or is modified in dense clouds. This spectral difference between different phases of the
interstellar medium reflects the processing of dust in different environments. Cosmic ray bombardment
is one of the interstellar processes that make carbonaceous dust evolve.

Aims. We investigate the effects of cosmic rays on the interstellar 3.4 pm absorption band carriers.
Methods. Samples of carbonaceous interstellar analogues (a—C:H and soot) were irradiated at room
temperature by swift ions with energy in the MeV range (0.2-160 MeV). The dehydrogenation and
chemical bonding modifications that occurred during irradiation were studied with IR spectroscopy.
Results. For all samples and all ions/energies used, we observed a decrease of the aliphatic C-H ab-
sorption bands intensity with the ion fluence. This evolution agrees with a model that describes the
hydrogen loss as caused by the molecular recombination of two free H atoms created by the breaking
of C-H bonds by the impinging ions. The corresponding destruction cross section and asymptotic hy-
drogen content are obtained for each experiment and their behaviour over a large range of ion stopping
powers are inferred. Using elemental abundances and energy distributions of galactic cosmic rays, we
investigated the implications of these results in different astrophysical environments. The results are
compared to the processing by UV photons and H atoms in different regions of the interstellar medium.
Conclusions. The destruction of aliphatic C-H bonds by cosmic rays occurs in characteristic times of
a few 10® years, and it appears that even at longer time scales, cosmic rays alone cannot explain the
observed disappearance of this spectral signature in dense regions. In diffuse interstellar medium, the
formation by atomic hydrogen prevails over the destruction by UV photons (destruction by cosmic rays
is negligible in these regions). Only the cosmic rays can penetrate into dense clouds and process the
corresponding dust. However, they are not efficient enough to completely dehydrogenate the 3.4 pm
carriers during the cloud lifetime. This interstellar component should be destroyed in interfaces bet-
ween diffuse and dense interstellar regions where photons still penetrate but hydrogen is in molecular
form.

Key words. Cosmic rays — dust, extinction — evolution — methods : laboratory — infrared : ISM —
ISM : lines and bands






Liste des Abréviations

2MASS Two Micron All Sky Survey

a—C:H Carbone Amorphe Hydrogéné

AGB Asymptotic Giant Branch

AIB  Bandes aromatiques infrarouges (Aromatic Infrared Bands)

CR  Rayon cosmique (Cosmic Ray)

CSNSM Centre de Spectrométrie Nucléaire et de Spectrométrie de Masse

ERE Emission Rouge Etendue (ou Extended Red Emission)

FTIR Spectroscopie Infrarouge a Transformée de Fourier (Fourier Transform IR Spectroscopy)
FWHM Largeur & mi-hauteur (Full Width at Half Maximum)

GC  Galactic Center

HAC Carbone Amorphe Hydrogéné (Hydrogenated Amorphous Carbon)

[AS Institut d’Astrophysique Spatiale

IPNO Institut de Physique Nucléaire d’Orsay

IR Infrarouge

ISMO Institut des Sciences Moléculaires d’Orsay

ISRF Champ de rayonnement interstellaire (Interstellar Standard Radiation Field)
MIS Milieu Interstellaire

NIRI Near Infrared Imager/spectrograph

PAH Hydrocarbure Aromatique Polycyclique (Polycyclic Aromatic Hydrocarbon)
PL  Photoluminescence

QCC Quenched Carbonaceous Composite

RCN  Random Covalent Network

SRIM the Stopping and Range of Ions in Matter

UV Ultraviolet
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