
L'�MIS

Nous avons, aux Chapitres 3 et 4, e�ectu�e une �etude d�etaill�ee de la compositionet de la structure de la poussi�ere silicat�ee �a sa formation, autour des �etoiles �evolu�eeset au terme de son s�ejour dans le MIS, dans les objets protostellaires. La compara-ison des r�esultats de ces deux chapitres montre qu'il existe des di��erences sensiblesde composition et de structure entre la poussi�ere silicat�ee observ�ee dans ces deuxtypes d'environnements. Ces di��erences re�etent le vieillissement des grains dans leMIS, c'est-�a-dire leur �evolution physico-chimique r�esultant de di��erents m�ecanismesphysiques : collisions gaz-grain et grain-grain, irradiation photonique, irradiation parles rayons cosmiques, des ions...Dans ce chapitre, la composition et la structure des grains silicat�es autourdes �etoiles �evolu�ees et des proto�etoiles sont compar�ees a�n de mettre en �evidencel'�evolution physico-chimique de ceux-ci. Parmi les processus physiques susceptiblesde modi�er la nature des grains de poussi�ere dans le MIS, nous consid�erons les e�etsde l'irradiation des grains silicat�es par des ions �energ�etiques produits par la prop-agation des ondes de choc r�esultant de l'explosion des supernovae. Les r�esultats de137
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138 L'�evolution des silicates dans le MISsimulations exp�erimentales d'irradiation d'olivine cristalline par des ions He+ de 4 et10 keV sont expos�es. Ils montrent que les modi�cations physico-chimiques de l'olivineirradi�ee sont compatibles avec celles observ�ees pour les grains silicat�es interstellaires.Les implications astrophysiques sont ensuite discut�ees.5.1 Les silicates, de leur formation �a leur destruc-tionLes r�esultats des �etudes sur la composition et la structure de la poussi�ere silicat�eemen�ees aux Chapitres 3 et 4 sur les �etoiles �evolu�ees et sur les proto�etoiles sont rappel�esau Tableau 5.1. La comparaison de ces r�esultats met en �evidence un changement dansla composition physico-chimique des silicates �a leur formation (autour des �etoiles en�n de vie) et �a la �n de leur �evolution (autour des proto�etoiles). En ce qui concerneleur composition, on constate que les silicates sont, �a leur formation, majoritairementcompos�es d'olivines amorphes alors qu'au terme de leur �evolution, ils sont principale-ment compos�es de pyrox�enes, et �eventuellement d'aluminosilicates, amorphes avec desinclusions d'oxyde. D'autre part, environ 25 �a 35 % des silicates nouvellement form�essont cristallins, alors que dans les proto�etoiles aucun silicate cristallin n'a �et�e d�etect�e.En�n, les grains autour des proto�etoiles sont poreux alors qu'ils sont compacts �a leurformation. Notons toutefois que cette comparaison et le constat d'�evolution qui peuten d�ecouler ne reposent que sur quelques sources, 2 �etoiles OH/IR et 3 proto�etoiles.Il est donc important de prendre en compte les r�esultats d'autres �etudes similairesr�ealis�ees sur d'autres objets.
5.1.1 Evolution de la composition chimiqueL'appr�eciation de la di��erence de composition entre les silicates observ�es autourdes �etoiles �evolu�ees, dans le MIS et autour des objets protostellaires repose sur lacomparaison de leurs caract�eristiques spectrales dans ces di��erents environnements.On constate en e�et que, de mani�ere g�en�erale, le mode d'�elongation des silicates amor-phes, dont la position du maximum se situe �a� 9.8 �m autour des �etoiles AGB et dansle MIS, est observ�e �a � 9.6 �m autour des proto�etoiles (par exemple Dorschner et al.(1988)). Un tel d�ecalage spectral, constat�e aussi bien dans des sources en �emissionqu'en absorption ne peut être dû �a des e�ets de transfert de rayonnement et s'expliquenaturellement par un changement de composition des silicates.



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



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



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



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



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



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

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



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



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



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



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



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

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



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



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



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



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



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



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



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



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



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


