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Manteaux de glace interstellaire 

On considère la formation de manteaux de glaces à la surface des grains de 
poussière interstellaire, en prenant pour hypothèse de départ que ces grains 
sont constitués de silicates, sous forme d’une olivine de composition 
MgFeSiO4, et que les atomes de silicium disponibles se retrouvent 
majoritairement bloqués dans cette phase solide.  

1. Les molécules d’eau se forment par réaction de surface sur les grains de 
poussières, lorsque les atomes de la phase gazeuse sont accrétés par collision 
avec ces grains. Expliquez brièvement pourquoi on s’attend à la formation d’un 
manteau de glace d’épaisseur constante, indépendante de la taille initiale du 
grain.  

Application 

Taux	de	croissance	en	rayon:	da/dt=(dm/dt)/(4*π*a2*ρ)		

da/dt=S*n*<v>*<m>/(4*ρ)	

Croissance	des	manteaux	indépendente	du	rayon	du	grain		

Epaisseur	des	manteaux	de	glace:		

Taux	de	croissance	en	masse:	dm/dt=S*π*a2*n*<v>*<m>	

	<v>	=	(	8kT	/	πm	)1/2	

Application 
Le rayon moyen d’un grain interstellaire, supposé sphérique, est < a >= 0.1µm. On 
donne la densité de l’olivine ρ(olivine) = 3.22g/cm3, de la glace ρ(glace) = 0.9g/
cm3, et les abondances cosmiques des différents éléments dans la table 1  

2. En admettant que les atomes d’oxygène disponibles forment la molécule H2O et 
donc de la glace par réaction de surface sur un de ces grains silicatés de rayon < a 
>, quelle est l’épaisseur attendue des manteaux de glace ?  
Explicitez votre démarche.  



3. La distribution de taille des grains de silicates prend en fait la forme donnée dans 
la figure 5. On suppose que l’épaisseur des manteaux de glace ne varie pas avec la 
taille initiale du cœur réfractaire du grain et qu’elle prend la valeur calculée à la 
question précédente. Pour les deux tailles extrêmes de cette distribution dans le 
cas des silicates (amin = 0.0004 µm et amax = 0.3 µm), quel est le rapport attendu 
du volume de glace par rapport à celui des silicates ?  

4. Densités de colonne des composantes de H2O, CO2 et des silicates, dont les 
caractéristiques sont données à la table 2. Quel est le rapport CO2/H2O?  

N(H2O) = 1.4×300 / 20 × 10(−17) = 2.1×10(18) cm−2 

N(CO2) = 1.8×20 / 7.6 × 10(−17) = 4.7×10(17) cm−2 � N(CO2) �0.22 N(H2O)  
N(Silicates) = 1.6 × 100 / 16 × 10(−17) = 10(18) cm−2 

e.g. Knez et al. 2005, 
Bergin et al. 2005 
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Sources astrophysiques des glaces  

Gerin et al. 2015; Dartois 1998 

Simulations en laboratoire &  
comparaison avec les spectres astro 
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Section efficace d’absorption intégrée A 
(analyse pratique du premier ordre) 

A = ∫band
 τ(   ) d   ]/N ν 

_ 
ν 
_ 

N = e ρ NA / M 

AOH ~ 2 10-16 cm/H2O 

Modes 
d’élongation

OH 

cm-2 cm 

g.cm-3 
g/mol 

cm/molecule 

SecOon	efficace	d’absorpOon	intégrée	A	

Bouilloud et al. 2015	

VariaOons	des	bandes	d’absorpOon	

Gerakines et al. 1998	

Schmitt et al. 1985	



Dartois +2013, 2015; Mejia et al. 2015, Rothard+ 2017 

Evolution de la phase avec l’irradiation des CRs 

Plusieurs mécanismes conduisent à la compaction de la glace D
ar

to
is

 e
t a

l. 
20

02
 

AbsorpOon	:	calcul	de	la	colonne	densité	
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N [cm-2] = 

∫bande-ln(I/Ic) dν/A  

∫bande
 τν dν / A 

A ~ 2 10-16 

cm/H2O 

AbsorpOon	:	calcul	de	la	colonne	densité	 AbsorpOon	:	calcul	de	la	colonne	densité	

Dartois et al. 2002	

N	[cm-2]	=		
∫bandeτν	dν]/A	

A	=	1.6	10-16	

cm/Si	



De nombreuses autres glaces détectées par 
comparaison avec les données de laboratoire. 

Dartois 2005, SSRv	
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Boogert et al. 2015, ARAA	

Profils des bandes – (i) glaces polaires versus apolaires 

e.g. Pontopiddan et al. 2003, A&A 408, 981; Chiar et al. 
1995, ApJ 455, 234. Palumbo & Strazzulla 1993, A&A 
269, 568; Tielens et al 1991, ApJ 381, 181; Sandford et 
al. 1988, ApJ 329, 498;  

Ehrenfreund et al. 1996, A&A 315, L341 

!  les largeurs de bandes et les 
positions mesurées au laboratoire 
changent quand mélangées avec des 
glaces polaires, traduisant des 
interactions dans le solide. 

! Initiallement tracé par le profil de la 
glace de CO car observable du sol. 

Spectroscopie des glaces  

Pontoppidan et al. 2008, ApJ 678, 1005. 
Mennella et al. 2006, ApJ 643, 923 
Bergin et al. 2005, ApJ 627, L33 

! Concerne principallement la 
decomposition de CO et CO2. 

! Hypothèse de séparation de 
phase. 

! Bcp d’observations decomposées 
sur la base de spectres de labo. 

Chiar et al. 1998, ApJ 498, 716. 

19	

Profils des bandes –  glaces polaires versus apolaires Profils des bandes – (ii) complexes intermoleculaires 

!  Profil du pliage CO2 varie pour 
différentes l.v. 

De Graauw et al. 1996, A&A 315, L345 

D’Hendecourt et al. 1996, A&A 315, L365 

!  Incompatible avec les spectres 
de laboratoire sur la base des 
abondances observées 
mélangées dans la même glace. 



!  Et avec de la glace d’eau 
jusqu’à un degré ou elle ne 
domine pas, en contradiction avec 
les abondances globales. 

Ehrenfreund et al. 1999, A&A 350, 240 

Dartois et al. 1999 

!  Peut être reproduit avec des 
mélanges intimes CH3OH / 
CO2 . 

Profils des bandes – complexes intermoleculaires 

Dartois et al. 1999, A&A 351, 1066 

Klotz et al. 2004, A&A 416, 801 

Pliage hors plan 

Pliage dans le plan !  Levée de 
dégénérescence, le 
mode de pliage se 
sépare en deux 
composantes. 

! Séparation confirmée 
par le calcul théorique. 

Profils des bandes – complexes intermoléculaires 

Dartois et al. 1999, A&A 351, 1066 

!  Comment expliquer les 
différentes structures? 

!  Complexe et recuit thermique, le 
pic double associé aux sources 
évoluées. 

! Formation stœchiométrique du 
complexe, sinon H2O détermine la 
structure de la glace. 

!  Profils de bandes 
                        ≠	
                    Abondances relatives 

!  Les manteaux de glace 
possèdent différentes phases 
ségréguées. 

Profils des bandes – complexes intermoléculaires Profils de bandes– (iii) diffusion et hydrate d’ammoniac  

Dartois et al. 2002, A&A 394, 1057 

!  Comparaison de l’élongation OH de 
la glace d’eau cristalline : 
-  Lab 
-  OH-IR (Manteau de glace pure)  
-  GL2136 (Protoétoile massive) 

!  Diffusion + abs. additionnelle 
Brooke et al. 1999, ApJ 517,883; Smith et al.	1989,	ApJ	344,	413 



Profils de bandes – diffusion et limite sup hydrate  

!  Une interaction donne accès à 
la contribution max  de l’hydrate 

NH3 / H2O ≤ 7%(5%) 

Dartois et al. 2002, A&A 394, 1057 

!  Une nouvelle raie ≠ nouvelle espèce 

!  Interactions sont non linéaires et doivent 
être mesurée au laboratoire 

Autres modes observés ou limites sup 

Bottinelli et al. 2010, ApJ 718, 1100  

	Données	Spitzer	=>		NH3/H2O	=	5.5%		±	2.0% 

Profils de bandes– (iv) l’influence de la croissance des grains 
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!  Les grains grossissent dans les régions denses. 

!  la coagulation est le plus probable : 
   pas assez de gaz/atomes pour augmenter le manteau significativement 
par de l’accrétion pure du gaz disponible. Smith et al. 1989, 1993 

!  Modélisation du profil de la glace 
de H2O 

!  X = 2 π <r> / λ ,  où λ = 3 µm	

Profils de bandes 

(iv) l’influence de la croissance 
des grains 



Dartois et al. 2006,  

!  Modelisation du profil de la glace de CO dans un grain mélange glace 
silicates en utilisant un code DDA  
!  X = 2 π <r> / λ ,  où λ = 4.27 µm, coefficient d’extinction volumique	

Draine & Flatau  

Profils de bandes– (iv) l’influence de la croissance des grains 

InspireHep.Net 

Dartois & Bauerecker 2008, J. Chem. Phys. 128, 154715 

Mesuré au laboratoire en utilisant une cellule collisionnelle. 

Profils de bandes– (iv) l’influence de la croissance des grains 

Démontre la modification du profil de CO pur 

Mesuré au laboratoire avec  
une cellule collisionnelle. 

Profils de bandes– (iv) l’influence de la croissance des grains 

Dartois & Bauerecker 2008 

« Polaire / Apolaire »   
Decomposition 3 compsantes  

Dartois et al. 2006, A&A 445, 959 
Pontoppidan et al. 2003, A&A 408, 981 

Grossissement 
 CO pur mélangé avec les silicates 

!  Gros grains presents et influencent le profil autant que la composition 
chimique. 

Profils de bandes– (iv) l’influence de la croissance des grains 



Agrégats de grains et/ou grossissement: « effet Coreshine » 

Steinacker et al. 2010; Andersen et al. 2014 

Blue  
NIR (0.9microns) / CFHT 

 Yellow 
3.6 microns / Spitzer 

Ysard et al. 2016; Jones et al. 2016; 
Lefevre et al. 2016; Juvela 2016  

Interac(ons	gaz/grain	et	processus	énergé(ques	

RéacOons	de	surface	

Rayonnement	cosmique	

Photolyse	UV	(*,	ambiante,	induite	par	RC)	

PhotodésorpOon	UV	(indirect)	

Recombinaison	radicalaire	

EvoluOon	thermique,	sublimaOon	

Réactions de surface – naissance et distribution des glaces 

!  τ(H2O) = α(AV-AVthreshold) 

! Abondance 10-5 -10-4 NH   

Bien au dessus de la 
formation en gaz suivie par 
accretion 

!  réactions de surface 
impliquant l’oxygène 

!  besoin de solides pour la 
formation de H2 aussi !  

e.g. Murakawa et al. 2000, ApJS 128, 603, Whittet et al 1998, MNRAS 233, 321 

Réactions de surface – obs. telescopes et satellites  

!  H2O and CO2 semblent partager le même seuil en Av 

!  CO variable et apparaît plus tard 

!  CH3OH très variable 

Sonnentrucker et al. 2008, ApJ 672, 361 

H2O CO2 

e.g. Pontoppidan et al. 2008, Bergin et al. 2005, ApJ 627, L33 

e.g. Boogert et al. 2008 



Réactions de surface – addition d’H au CO ->  CH3OH   

!  Difficile à observer directement et quantifier 
astrophysiquement car seuls les produits sont 
observés. 

!  Au laboratoire l’addition d’hydrogène au CO 
est suggérée pour la production d’H2CO / 
CH3OH 

!  Expériences difficiles au laboratoire et 
parfois de la controverse sur les résultats. 

Watanabe et al. 2007 ApJ 668, 1001 
Watanabe et al. 2004, ApJ 616, 638 

Hiraoka et al. 2005, ApJ 620, 542; Hiraoka 2002, ApJ 577, 265 

Fuchs et al., 

Réactions de surface 

!  Ne permettent pas d’expliquer toutes les glaces 

Whittet et al. 2011 

Silicates	dans	le	DISM	

Kemper et al. 2004	

Silicates	dans	le	DISM	

Kemper et al. 2004	

Silicates	dans	l’ISM	sont	presque	
100%	“amorphes”	(<2.2%	Kemper	et	
al.	2004	+	erratum)	

Alors	qu’ils	sont	injectés	en	parOe	
crystallins	



Influence	des	rayons	cosmiques	énergéOques	?	

EGRET Gamma ray	

LPSC Grenoble 

AmorphisaOon	par	les	rayons	cosmiques	énergéOques	?	

30keV	He+,	irradiaOon		
de	Forsterite	(Mg2	SiO4	)	

	20-50keV	He+,	irradiaOon		
d’EnstaOte	(MgSiO3	)	

Brucato et al. 2004	 Demyk et al. 2004, 
Carrez et al. 2002	
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Wikipedia	

Perte d’énergie des ions dans un solide Traces 

SRIM/TRIM	



SRIM/TRIM	

Pouvoir d’arret 

Bringa	2003	

Energies et pouvoir d’arret des rayons cosmiques 

	C.R.	énergéOques	(E	>	10MeV)	passent	au	travers	

Brucato et al. 2004	

Lab	versus	temps	astro	
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«	0.1-5.0	GeV	heavy-ion	cosmic	rays	can	rapidly	(~70	Myr)	amorphize	crystalline	silicate	»	



Dartois 2008, « Cosmic Dust: Near and Far » conference, Heidelberg 	
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ImplicaOon	:	mélange	radial	dans	les	disques	?	

Silicates	cristallins	(Tform.	≈1000K)	mélangés	avec	des	glaces	(Tsubl.	
≈100K)	

Mélange	radial,	reprocessing,	rayons	X	

Rayons cosmiques peuvent induire des modifications 
de structure 

Palumbo et al. 2006 A&A 453, 903  

!  structuration de l’ASW 
poreuse à compacte 

! Change la reactivité pour 
les réactions de surface : 
-  reduit la surface dispo 
-  nature des sites   

Approcher l’irradiation des rayons cosmiques d’analogues au labo 



« Exacte » reproduction des spectres observés 
(C-H élong. & def.) vers IRS7 (centre galactique, 
milieu diffus) 

Comparé aux spectres ISO / VLT-ISAAC /Spitzer 

Production d ’a-C:H au laboratoire 

Explorer exp.  
La gamme complète des sections efficaces des  CR 

Godard et al. 2011 

Survie des analogues en milieu astrophysique 

Godard et al. 2011 

Rayons  
cosmiques	

H	

C	

Fe	

FL
U

EN
C

E 

évolu>on	FTIR	in-situ	:	
Suivi	de	la	modifica>on	en	

temps	réel	

FL
U

EN
C

E 

Evolu>on	sous	irradia>on	de	
rayons	cosmiques	des	
analogues	de	poussière	

carbonée	



Temps caractéristique de destruction pour les a-C:H pour ζ ≈ 3d-17 s-1 

Godard et al. 2011 

DestrucOon	

(Re-)formaOon	

ES
O
-V
LT
	

Transition 
milieu diffus 
vers dense 

Godard et al. A&A 2011 Mennella et al. ApJ 2003 

Evolution des a-C:H du milieu diffus au dense 

Godard et al. A&A 2011 Mennella et al. ApJ 2003 

Photons UV et flux induit par les rayons cosmiques  

Shen & Greenberg 2004 

!  Les rayons cosmiques avec des énergies de 10 à 100 MeV/u ionisent H2 et 
génèrent des électrons avec une énergie moyenne autour de 30 eV. 

! Ces électrons secondaires dissocient et ionisent H2, qui en se désexcitant 
émettent des photons VUV 



Photons UV et flux induit par les rayons cosmiques  

!  Les photons UV induits par les rayons cosmiques produisent la photochimie 
dans les cœurs denses, pas la lumière stellaire ni l’ISRF. 

!  Les solides volatiles autours des étoiles de faible/forte masse ont toutes les 
raisons d’être les mêmes / l’environnement radiatif (pas temporel) 

! Si le nuage parent est perturbé par l’étoile, alors elle joue un rôle important  

Gredel et al. 1989  

Gredel et al. 1989  

Cruz Diaz et al. 2013  

Photochimie UV  
de glaces pures 

Gerakines 1996 

Photochimie UV de mélanges de glaces 

Munoz Caro et al. 2013 NH3:CH3OH 



Photochimie UV de mélanges de glaces 

Munoz Caro et al. 2013 NH3:CH3OH 

Photochimie UV et 
formation de résidus 
solides stables à plus 
haute T.  

Munoz Caro 2009 

Munoz Caro et al. 2003 

Nuevo et al. 2006 

Photons UV et rayons cosmiques  

Gerakines et al. 2001,JGR 106, 33381  

UV irradiation Cosmic rays 
Photochemistry 
(Break specific bonds) 

Energy	deposiOon	via	electronic	
excitaOon	

PenetraOon	depth	is	composiOon	
dependent	

PenetraOon	depth		
Energy	of	the	parOcle	/stopping	power	

Stopped	in	a	typical	ice	mantle	 Goes	through	the	grain	

!  E(UV) / E(Rayonnement cosmique) ~ 10 -100 

!  Ce rapport est relativement constant car l’UV est induit par les rayons 
cosmiques. 

!  La nature de l’interaction est différente et peu représenter une différence 
pour des réactions avec un seuil au dessus de la limite UV. 

Shen & Greenberg 2004, A&A 415, 203  

irradiation UV Rayons cosmiques 

Nuages denses eV.cm2.s-1		 eV.cm2.s-1		

NH	~	103	cm-3		 104-105	 103	

Photons UV versus rayons cosmiques  



Peut-on voir la différence d’effet des cosmiques / UV ?   

!  Rendements de formation sont différents (ex. pour HCOO-), mais vision du 
labo pour analyser l’ISM ou les glaces sont mélangées. 

!  A hautes doses, les photons UV plus spécifiques que les ions 

! Seuils énergétiques 
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See also, e.g. Palumbo et al. 2006 MSAIS 9, 192; Baratta et al. 2002, A&A 384 ,343 
 Strazzulla et al. 2007, Icarus 192, 623; Brucato et al. 2004 MSAIS 5, 33  

UV et photodesorption  

•  Premières mesures en labo : 
 efficacité de désorption (CO et CO2) environ 
10(-3) molécule / photon UV incident 

Oberg et al. 2007, ApJ 662, L23; Oberg et al. 2008  

!  efficacité plus haute mesurée par 
d’autres 3.5x10(-2) 

! Seules les premières couches affectées, 
avec un rendement proche de l’unité pour 
les vrais volatiles. 

! Le reste de l’énergie sert à la 
photochimie dans le grain 

Munoz-Caro et al. 2010  

!  Temps d’accrétion de la phase gaz… 

1ML~10(15)molecules	

!  Photodésorption peut (ré)injecter des espèces dans le gaz (aussi 
les rayons cosmiques et le chauffage stellaire) 

~109 ans / nH : tout condense 

UV et photodesorption  

Fayolle et al. 2011  

!  Les mesures dépendantes de la longueur d’onde montrent que le 
processus est induit par les transitions électroniques. 

Oberg et al. 2007  

Efficace au bord des nuages, 
dedans permet juste un faible 
pourcentage de réinjection en gaz 

Recombinaison radicalaire et désorption explosive.   

!  Le passage d’un rayon cosmique 
(lourd, comme le Fe) peu déclencher 
des réactions en avalanche. 

!  Libère les radicaux / ions dans la 
glace qui « stockent » de l’énergie. 

!  Evolution moléculaire car ainsi cela 
rempli la phase gaz avec des 
espèces plus complexes.  

D’Hendecourt et al. 1982 A&A 109, 12;  
Léger 1987, IAUS 120, 539 



Réactions activées thermiquement ou spontanées  
!  Réorganisation des matrices glacées sous l’effet de l’évolution des étoiles 
enfouies. 

!  La mobilité et la diffusion des espèces engendre de nouvelles réactions 

! Réactions de polymerisation ? 

H2CO + NH3       -(CH2-O)- (POM) 

 Réactivité de surface à basse température 

e.G pour former OCN- depuis HNCO / NH3  

Schutte et al 1993, Icarus 104,118 

Raunier et al. 2004, CP 104 

Conclusions	provisoires	
!  Les solides representent les premières surfaces de 

l’univers, concentrant les espèces en grande 
abondance. 

!  Ils initient une chimie impossible ou moins efficace que 
dans la phase gazeuse 

!  Ils influencent le transfert de rayonnement 
!  Les profils des bandes contiennent une grande quantité 

d’information (structure, composition …) 
!  Les processus d’évolution sont concomitants, et pas à 

mettre en opposition (surface, UV, rayons cosmiques, 
effets thermiques …) 

!   importance relative dans un milieu donné ? 
!  Durée d’exposition et temps caractéristiques de survie ? 
!  Volume de la Galaxie affecté ?  



Nébuleuse	bipolaire	




