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Les enveloppes des �etoiles �evolu�ees riches en oxyg�ene constituent les principauxsites de formation de la poussi�ere r�efractaire riche en oxyg�ene, c'est-�a-dire des silicateset des oxydes interstellaires. On verra dans ce chapitre qu'une mod�elisation simple desspectres permet d'identi�er rapidement les silicates cristallins, mais qu'il est n�ecessairede tenir compte du transfert radiatif et de la distribution de temp�erature des grainspour e�ectuer une analyse quantitative plus compl�ete. L'�etude de la poussi�ere dansce type d'environnement donne acc�es �a sa composition physico-chimique peu apr�es,voire pendant sa formation, avant que les grains n'aient �evolu�e suite �a leur s�ejour dansle MIS. On peut esp�erer �egalement, �a l'aide de ces �etudes, v�eri�er et/ou contraindreles mod�eles de nucl�eation et de croissance des grains.3.1 Les �etoiles �evolu�eesLe terme \�etoiles �evolu�ees" d�esigne les �etoiles de type spectral M. Elles ont, dans larepr�esentation de Hertzsprung-Russel, quitt�e la s�equence principale. Tout l'hydrog�ene83
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84 Composition et structure des silicates jeunesdu noyau a �et�e consomm�e et les r�eactions nucl�eaires s'e�ectuent �a partir des �el�ementsplus lourds tels que He ou C, N et O, selon le stade d'�evolution apr�es la s�equenceprincipale. L'�evolution des �etoiles d�epend de leur masse dans la s�equence principale(MSP ). Les �etoiles de masse MSP inf�erieure �a 5 M�, c'est-�a-dire 95 �a 98 % des �etoiles,passent par la phase AGB puis deviennent des n�ebuleuses plan�etaires tandis que les�etoiles plus massives �evoluent tr�es rapidement et explosent en supernova (par exempleHabing (1996)).Les �etoiles AGB sont caract�eris�ees par leur perte de masse. Des mouvements deconvection am�enent �a la surface de l'�etoile les �el�ements synth�etis�es en leur c�ur. Ces�el�ements vont participer �a la formation de la poussi�ere qui est ensuite �eject�ee dans leMIS par les vents stellaires. Le taux de perte de masse, qui varie entre 10�7 et 10�3M�/an, re�ete le stade d'�evolution de l'�etoile ainsi que sa masse dans la s�equenceprincipale : une forte perte de masse indique un stade d'�evolution avanc�e de l'�etoileet/ou une masse �elev�ee.Les �etoiles OH/IR sont des �etoiles AGB caract�eris�ees par un fort taux de perte demasse (jusqu'�a 10�4 M�/an), une �epaisse enveloppe de poussi�ere riche en oxyg�ene etune �emission maser OH �a 1612, 1665, 1667 MHz. Ce sont des objets tr�es �eteints et lemode d'�elongation des silicates �a 9.8 �m est observ�e en absorption dans leurs spectres(voir Habing (1996) et r�ef�erences cit�ees). On pense que les �etoiles Mira, �etoiles AGBde faible perte de masse ( _M � 10�7 M�/an ), sont les pr�ecurseurs des �etoiles OH/IR(van der Veen & Habing, 1988).3.2 Etoiles �evolu�ees : �etude qualitativeNous illustrons dans ce paragraphe comment, par l'utilisation de spectres de lab-oratoire de min�eraux terrestres cristallins, coupl�ee �a une mod�elisation sommaire desobjets, il est possible d'obtenir rapidement l'identi�cation des principales bandescristallines.Nous pr�esentons les r�esultats pour les trois �etoiles CPD-56 8032 (n�ebuleuseplan�etaire), IRAS 09425-4060 (�etoile AGB riche en carbone) et IRAS 18184-1302(MWC 922) (nomm�ees par la suite CPD56, IRAS 09425 et IRAS 18184). Il faut noterque le stade d'�evolution de cette derni�ere �etoile est assez incertain et il est possiblequ'il s'agisse d'une �etoile jeune et non d'une �etoile post-s�equence principale (Barlow,1998). Nous l'avons tout de même incluse dans cette �etude car la m�ethode d'analysereste la même. Cependant, la poussi�ere de cette source ne peut être consid�er�ee avec



3.2 Etoiles �evolu�ees : �etude qualitative 85

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



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



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



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



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

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



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

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



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



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



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



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



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



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



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



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



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



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



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



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



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


