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

Les silicates interstellaires



24 Les silicates interstellairescristallins dans les spectres de certaines �etoiles.1.1 El�ements de min�eralogieLe terme \silicate" est unanimement utilis�e pour d�esigner les grains de poussi�ereform�es dans les �etoiles riches en oxyg�ene par condensation du gaz proche de l'�etoile.Cependant, ce mot englobe une vaste classe de min�eraux de composition et de struc-ture tr�es diverses. Il est donc important de savoir quels min�eraux la communaut�eastrophysique d�esigne par le terme \silicate". D'autre part, la terminologie employ�eepar les astrophysiciens n'est pas aussi rigoureuse que celle employ�ee en min�eralogie.Elle sera donc pr�ecis�ee.1.1.1 Les classes et groupes de silicatesLes silicates sont des solides ionocovalents dont le r�eseau cristallin est constitu�ede t�etra�edres SiO4�4 , et de cations situ�es entre les t�etra�edres (Mg2+, Fe2+, Fe3+, Ca2+,Na+, Al3+) qui assurent l'�electroneutralit�e du r�eseau (Berry & Mason, 1959). Laclassi�cation des silicates cristallins en six groupes majeurs est bas�ee sur le nombred'atomes d'oxyg�ene partag�es par deux t�etra�edres cons�ecutifs, c'est-�a-dire le degr�e depolym�erisation de ces t�etra�edres (Figure 1.1).{ Lorsque tous les t�etra�edres sont isol�es et qu'ils ne partagent aucun atomed'oxyg�ene le rapport Si/O est �egal �a 1/4 : c'est la classe des n�esosilicates(groupes des grenats, olivines...).{ Dans la classe des inosilicates ou silicates �a châ�ne, les t�etra�edres partagentplusieurs atomes d'oxyg�ene et forment une structure plane plus ou moins com-plexe. Cette classe est compos�ee de plusieurs groupes. Le plus simple est legroupe des pyrox�enes dont les t�etra�edres forment une châ�ne simple et parta-gent tous deux atomes d'oxyg�ene. Le rapport Si/O est �egal �a 1/3. On distingue�egalement le groupe des amphiboles pour lesquels la châ�ne est double et lest�etra�edres partagent pour moiti�e deux ou trois atomes d'oxyg�ene. Le rapportSi/O est �egal �a 2/5.5.{ Dans la classe des cyclosilicates, les t�etra�edres forment des boucles ferm�ees.Chaque t�etra�edre partage deux oxyg�enes. Le rapport Si/O est �egal �a 1/3. Ontrouve dans cette classe des min�eraux tels que le b�eryl et la tourmaline.{ Dans la classe des sorosilicates, deux t�etra�edres partagent un oxyg�ene, le rapportSi/O est �egal �a 2/7. Cette classe contient par exemple le groupe des �epidotes.
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Fig. 1.1: Structure des di��erentes classes de silicates. A gauche : structure de l'olivineMg2SiO4, les cercles pleins et vides repr�esentent respectivement les sites d'occupation descations M1 et M2. A droite : (a) inosilicates (pyrox�enes) (b) phyllosilicates (c) silicates �afeuillet.{ Dans la classe des phyllosilicates ou silicates �a feuillet, les t�etra�edres formentun plan in�ni et tous les t�etra�edres partagent trois atomes d'oxyg�ene (groupesdes micas, smectite...).{ Finalement, la classe des tektosilicates regroupe les min�eraux dont tous lest�etra�edres partagent quatre atomes d'oxyg�ene, le rapport Si/O �etant �egal �a1/2 (groupe des feldspaths, quartz, z�eolites).Cette classi�cation est �eventuellement modi��ee par le fait que l'ion Al3+ peut sesubstituer �a Si4+ au centre du t�etra�edre. Cette substitution est d'ailleurs obligatoiredans le groupe des feldspaths pour conserver l'�electroneutralit�e du min�eral. Il fautalors consid�erer le rapport (Al + Si)/O en plus du rapport Si/O.Dans le cas interstellaire, la composition des silicates est contrainte par les abon-dances cosmiques. La di��erence entre l'abondance de r�ef�erence choisie (le plus sou-



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

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



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



28 Les silicates interstellairesFig. 1.3: Composition des py-rox�enes les plus communs �a (a)haute et (b) basse temp�erature. Leszones gris�ees repr�esentent les so-lutions solides naturelles les pluscourantes ; �a haute temp�erature ilpeut y avoir une solution solide en-tre l'augite et la pigeonite.
exibles ce qui autorise la pr�esence d'une large gamme de cations de tailles di��erentes.Cette 
exibilit�e assure d'autre part la stabilit�e des pyrox�enes sur une large gamme detemp�erature et de pression. Il en r�esulte que le terme pyrox�ene d�esigne un ensemblede min�eraux de compositions et de g�eom�etries di��erentes, plus vaste que l'olivine.L'agencement des châ�nes entre elles, en grande partie d�etermin�e par la taille descations, d�e�nit deux types de pyrox�enes de structures di��erentes : les clinopyrox�enes(monocliniques) et les orthopyrox�enes (orthorombiques). A haute temp�erature, lesorthopyrox�enes se transforment en clinopyrox�enes plus stables.La formule g�en�erale des pyrox�enes est XYSi2O6 o�u X d�esigne Ca2+, Mg2+, Fe2+ ouNa+ dans le site M2 et Y Mg2+, Fe2+, Fe3+ ou Al3+ dans le site M1. Les compositionspossibles des pyrox�enes les plus courants sont indiqu�es Figure 1.3. Les solutions solidesde diopside (CaMgSi2O6) et d'hedenbergite (CaFeSi2O6) sont des clinopyrox�enes tan-dis que les solutions solides d'enstatite (MgSiO3) et de ferrosilite (FeSiO3) sont desorthopyrox�enes. Comme pour les olivines des pyrox�enes LIME riches en mangan�eseexistent dans les m�et�eorites (Kl�ock et al., 1989).1.1.4 Silicates amorphes et cristallinsLa plupart des min�eraux terrestres sont cristallins, c'est-�a-dire que leur r�eseauatomique pr�esente un ordre translationnel �a grande �echelle. S'il n'y a pas d'or-dre �a grande �echelle, c'est-�a-dire si les t�etra�edres sont agenc�es de fa�con al�eatoiretant au niveau translationnel qu'orientationnel, le min�eral est dit amorphe. Il peut�eventuellement y avoir une microstructure, un ordre �a une �echelle atomique plus oumoins reproductible (Figure 1.4).La caract�erisation de la structure �a grande �echelle des solides se fait traditionnelle-ment par di�raction. Le faisceau incident (rayons X, �electrons) est en e�et di�ract�epar les plans cristallins. La �gure de di�raction r�esultante est repr�esentative des



1.1 El�ements de min�eralogie 29

Fig. 1.4: Repr�esentation �a deux dimensions de l'agencement des atomes dans des verres desilicates. Suivant le nombre de cations, les t�etra�edres SiO4 partagent plus ou moins d'atomesd'oxyg�ene et forment des châ�nes plus ou moins longues. D'apr�es Tielens & Allamandola(1987).param�etres du r�eseau cristallin (groupe cristallographique, param�etre de maille). Si lesolide est amorphe le clich�e de di�raction est compos�e d'un halo di�us (Figure 1.5).Dans le cas d'un solide polycristallin, la �gure de di�raction est compos�ee d'anneauxconcentriques. Pour un monocristal en�n, la �gure de di�raction est constitu�ee d'unr�eseau de points.L'�etat structural des silicates est �egalement observable �a travers leur spectre in-frarouge (Figure 1.6). Un spectre de silicate cristallin pr�esente de nombreuses bandesde vibration �a des longeurs d'ondes sup�erieures �a 8 �m. Les deux bandes �a � 9.8 et 18�m, larges et structur�ees, sont dues, respectivement, aux mouvements d'�elongation etde d�eformation des liaisons O-Si-O dans les t�etra�edres SiO4. A plus grande longueurd'onde (� � 30 �m), la pr�esence de bandes li�ees aux vibrations des liaisons entreles atomes d'oxyg�ene des t�etra�edres et les cations atteste d'un ordre translationnel�a grande �echelle. Lorsque les silicates sont amorphes, il n'y a plus d'ordre �a grande�echelle : les bandes �a grande longueur d'onde disparaissent et la structure des ban-
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Fig. 1.5: Clich�e de di�raction �electronique d'une olivine amorphe (�a gauche) et cristalline(�a droite). L'olivine amorphe a �et�e obtenue par irradiation avec des ions He+ de 10 keV.Les clich�es ont �et�e obtenus avec un microscope �electronique �a transmission (MET PhilipsCM 30) au LSPES �a l'Universit�e des Sciences et Technologie de l'Universit�e de Villeneuve-d'Ascq.des �a � 9.8 et 18 �m s'e�ace. Les spectres infrarouges des silicates amorphesne sont donc caract�eris�es que par deux bandes larges et sans structure �a� 10 et 18 �m alors que les spectres des silicates cristallins pr�esentent,eux, de nombreuses bandes entre 8 et � 60 �m. Cet e�et sur les spectresinfrarouges des silicates constitue l'unique diagnostic de la structure dessilicates interstellaires accessible aux astrophysiciens.Fig. 1.6: Spectre de labo-ratoire obtenus �a l'IAS d'en-statite cristalline (trait pleins)et spectre d'enstatite amor-phe (verre) mod�elis�e pour unedistribution de particules el-lipso��dales de type CDE (Sec-tion 2.7)1. Le spectre dumin�eral cristallin est beau-coup plus riche que celui duverre.1Dans ce travail, toutes les mod�elisations de la poussi�ere amorphe ont �et�e e�ectu�ees �a l'aide des



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



32 Les silicates interstellaires�m. Les premi�eres �etudes exp�erimentales de fabrication de silicates amorphes et demesure de leur spectre infrarouge ont con�rm�e ces identi�cations (Day, 1976, Day,1979).
Fig. 1.7: Observations 8-13 �m du LickObservatory des �etoiles brillantes VX Sgret o Ceti pr�esentant un exc�es d'�emission �a10 �m. La r�esolution est R = ��� � 200.Les spectres sont normalis�es �a leur maxi-mum. Une courbe de corps noir �a 500 K estmontr�ee pour comparaison. D'apr�es Gam-mon et al. (1972).Fig. 1.8: Observations prises �a partirde l'avion de la NASA KAO (KuiperAirborne Observatory) du Centre Galac-tique entre 16 et 30 �m. La r�esolutionest R = ��� � 50. Les spectres dessources Sgr A west, NE, et SW sont com-par�ees �a un mod�ele de nuage de poussi�erechaude obscurci par un nuage de poussi�erefroide. Les deux nuages sont optiquementminces et compos�es de silicates amorphes.D'apr�es McCarthy et al. (1980).Le spectrom�etre LRS (Low Resolution Spectrometer) �a bord du satellite IRAS(InfraRed Astronomical Satellite) , op�erationnel de janvier �a novembre 1983, a per-mis pour la premi�ere fois d'obtenir des spectres continus entre 7.5 et 23 �m, a�ran-chis des probl�emes li�es �a l'atmosph�ere, avec une faible r�esolution spectrale (�/��= 15-40). Les catalogues dress�es �a partir des observations LRS et des donn�ees pho-tom�etriques ont constitu�e une source d'information sans pr�ec�edent sur la poussi�ere.IRAS a observ�e une multitude de sources infrarouges optiquement invisibles, r�ev�elantainsi l'omnipr�esence de la poussi�ere silicat�ee par la pr�esence dans les spectres desbandes �a 9.8 et 18 �m, observ�ees en �emission ou en absorption selon la densit�e et latemp�erature de la poussi�ere dans les objets (Figure 1.9). Du fait du grand nombre dedonn�ees et grâce �a la couverture spectrale continue sur les deux bandes des silicates,
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Fig. 1.9: Spectres IRAS-LRS d'�etoiles OH/IR. Selon ladensit�e de poussi�ere des en-veloppes entourant les objets,les bandes des silicates, �a �9.8 et 18 �m, sont observ�eesen �emission (faible densit�e) ouen absorption (forte densit�e).Chaque spectre correspond �aune classe du catalogue LRS.D'apr�es Volk & Kwok (1987).
des �etudes statistiques et syst�ematiques ont pu être entreprises a�n de caract�eriserla poussi�ere et de comprendre le lien existant entre sa nature et le stade d'�evolutionou le type des objets dans lesquels elle est observ�ee. Ainsi, �a partir de ce catalogue,les bandes des silicates ont �et�e class�ees suivant leurs principales caract�eristiques spec-trales : largeur, position, forme, contraste par rapport au continuum (Little-Marenin& Price, 1986, Volk & Cohen, 1989). La plupart des objets �etudi�es sont des �etoiles�evolu�ees et les di��erentes classes de silicates sont interpr�et�ees en termes de degr�esdi��erents d'avancement du processus de formation de la poussi�ere (Little-Marenin &Price, 1986, Stencel et al., 1990).Autour des �etoiles �evolu�ees, mais aussi dans le milieu interstellaire et autour desproto�etoiles et des �etoiles jeunes (Figure 1.10), les bandes observ�ees (en �emissionou en absorption) sont toujours larges et, dans la quasi-totalit�e des spectres, sansstructure. Ceci indique que la structure des silicates est amorphe, c'est-�a-dire que lesmat�eriaux composant les grains ne poss�edent pas de structure atomique ordonn�ee �agrande �echelle. Bien que l'absence de structure des bandes observ�ees rende
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(a) (b)

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



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

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



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

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



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



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



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



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



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



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

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



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



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



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



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


