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Résumé

La prochaine pierre angulaire dans l'exploration spatiale des petits corps du système solaire sera le

rendez-vous de la sonde européenne Rosetta avec la comète 67P/Churyumov-Gerasimenko (67P/C-G)

prévu pour mai 2014. Rosetta arrivera au terme d'un voyage de 10 ans ponctué par les survols des

astéroïdes 2867 Steins et 21 Lutetia. À son bord, les instruments MIRO et CONSERT sont destinés

à l'étude des propriétés physiques du noyau cométaire. MIRO est un radiomètre composé de deux

récepteurs, le premier possède un centre de bande de fréquence de réception situé à 190 GHz (dans le

domaine millimétrique, à 1,6 mm) et le second à 560 GHz (dans le domaine submillimétrique, à 0,5 mm).

Ces récepteurs permettront respectivement de mesurer la température de brillance de la sous-surface

et de la surface du noyau cométaire. CONSERT permettra, pour la première fois, d'étudier la structure

interne d'un noyau cométaire par tomographie radar à 90 MHz. Les interprétations des données de ces

instruments reposent sur des modèles d'inversion qui nécessitent des connaissances préliminaires sur

les propriétés électriques (permittivité relative complexe) et magnétiques (perméabilité magnétique)

de la matière. Alors que des travaux pouvant s'appliquer à la fréquence de mesure de CONSERT ont

déjà été publiés, aucune donnée n'est disponible pour une application à MIRO. A�n de répondre à

ce besoin nous avons développé un programme de mesures de la permittivité relative complexe sur

une large gamme de fréquence (entre 0,05 et 190 GHz), pour des matériaux extrêmement poreux ; leur

porosité est susceptible d'approcher celle des noyaux cométaires ou de la surface régolitique des noyaux

et des astéroïdes. Nous avons également étudié deux fragments météoritiques compacts, une aubrite

et une diogénite, dont les corps parents seraient respectivement des astéroïdes de type E (comme 2867

Steins) et de type V (comme 4 Vesta).

Le premier chapitre dresse un bilan des connaissances actuelles sur les principales caractéristiques

des comètes, en particulier de leurs noyaux et de leurs poussières. Il résume ensuite certaines propriétés

des astéroïdes et des météorites. Puis, je rappelle les objectifs de la mission Rosetta et les bases

théoriques de l'expérience MIRO sont résumées. Je termine ce chapitre par une revue des propriétés

électromagnétiques des milieux géophysiques naturels et leur dépendance théorique et expérimentale

avec di�érents paramètres tels que la fréquence, la masse volumique (liée à la porosité), la température

ou encore la teneur en eau.

Le deuxième chapitre présente les échantillons extrêmement poreux (et donc susceptibles d'être

représentatifs de la porosité des poussières cométaires ou des régolites astéroïdaux) que nous avons
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préparé pour cette étude. Nous avons choisi trois types d'échantillons susceptibles de présenter une

porosité globale élevée : des cendres volcaniques provenant de l'Etna, ainsi que le simulant de régolite

martien JSC Mars-1 et le simulant de régolite lunaire JSC-1A, également constitués de cendres volca-

niques. Nous avons séparé ces échantillons en plusieurs sous-échantillons dont la distribution en taille

des grains varie de quelques micromètres à environ 600 micromètres. La masse volumique des sous-

échantillons (déterminée lors des mesures e�ectuées à 190 GHz) varie entre 800 et 1400 kg.m−3. Leur

porosité intrinsèque, mise en évidence par des images au microscope électronique à balayage, augmente

avec la taille des grains ; la porosité globale des sous-échantillons varie de 30% à 60%. Les propriétés

des deux fragments météoritiques compacts étudiés, ainsi que leur préparation pour les mesures de

permittivité sont également présentées.

Le troisième chapitre détaille les caractéristiques du banc quasi-optique développé au LERMA pour

les mesures à 190 GHz ainsi que les méthodes expérimentales utilisées au laboratoire IMS de Bordeaux,

entre 2,45 et 12 GHz avec des cavités résonantes et entre 0,05 et 0,50 GHz avec une sonde coaxiale. Les

mesures ont été e�ectuées dans les conditions du laboratoire. La température et l'hygrométrie relative

de l'air ambiant, relevées pour chaque mesure, sont respectivement comprises entre 23◦C et 27◦C et

entre 35% et 48% lors des mesures au LERMA ; elles restent proches de 20◦C et 54% lors des mesures à

l'IMS. Les variations de ces paramètres semblent su�samment modérées pour permettre de comparer

les résultats obtenus aux les di�érentes fréquences de mesures.

Dans le quatrième chapitre, les résultats des mesures de permittivité sont présentés et analysés.

Pour les échantillons poreux, les valeurs de la partie réelle et de la partie imaginaire de la permittivité

sont respectivement comprises entre 2 et 4 et entre 0,05 et 0,31 sur toute la gamme de fréquence.

Les résultats mettent en évidence une décroissance systématique de la partie réelle de la permittivité

quand la fréquence augmente. Pour la première fois, l'e�et de la masse volumique sur la permittivité

d'échantillons poreux est étudié à 190 GHz. Les résultats obtenus nous permettent de proposer une

première estimation de la partie réelle de la permittivité, ainsi qu'une limite supérieure de la partie

imaginaire, de la surface et de la sous-surface du noyau de la comète 67P/C-G, après une estimation

des e�ets de la température et de la composition. Ces résultats constituent une base de données unique

pour l'interprétation des futurs observations du récepteur millimétrique de MIRO : pour des zones

entièrement recouvertes de poussières, la partie réelle pourrait se trouver dans la gamme [1,12 � 1,54]

et la partie imaginaire serait inférieure à 0,05 pour une température maximale de la surface du noyau

de 27◦C ; tandis que pour une température minimale de -173◦C, la partie réelle pourrait se trouver

dans la gamme [1,09 � 1,50] et la partie imaginaire serait inférieure à 0,04 ; pour des zones constituées

d'un mélange de glaces et de poussières, la partie réelle pourrait varier entre 1,02 et 1,41. Par ailleurs,

les résultats à 190 GHz sur les fragments compacts d'aubrite et de diogénite fournissent une valeur de

la partie réelle de la permittivité respectivement de l'ordre de 6,1 et 7,0 tandis que la partie imaginaire

est respectivement de l'ordre de 0,22 et 0,16. Ils apportent de nouvelles données à prendre en compte

pour les observations radiométriques des surfaces astéroïdales, tout en con�rmant les interprétations

des observations des astéroïdes 21 Lutetia et 2867 Steins déjà obtenues par l'instrument MIRO.
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Abstract

Rosetta, the European cornerstone in the exploration of small Solar System bodies, is planned

to rendezvous with comet 67P/Churyumov-Gerasimenko (67P/C-G) in May 2014, after a 10 years

long cruise including the �ybys of asteroids 2867 Steins and 21 Lutetia. Onboard Rosetta, the two

radiometric experiments MIRO and CONSERT are dedicated to the study of physical properties of the

cometary nucleus. In order to contribute to the interpretation of their observations, estimations of the

properties of the complex relative permittivity of cometary material are mandatory. The dependence

of the permittivity on the porosity was, for the �rst time, studied at 190 GHz, the frequency of

the millimeter receiver of MIRO, for porous samples tentatively representative of cometary dust. A

�rst estimation of the permittivity of the near-surface of 67P/C-G nucleus was provided, taking into

account the changes related to their likely temperature and composition. Permittivity measurements

have been extended on an extremely large frequency range, up to the metric domain, of interest for

CONSERT (operating at 90 MHz). Evidence is provided for a constant decrease of the real part of

the complex permittivity, from 50 MHz to 190 GHz. Finally, results are obtained at 190 GHz on

two meteoritic fragments, an aubrite and a diogenite, the parent bodies of which are supposed to be

asteroids of respectively E-type, such as Steins, and V-type asteroids, such as Vesta. The results agree

with previous Lutetia and Steins in situ observations by MIRO, and provide new data of interest for

radiometric observations of asteroidal surfaces.
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Chapitre 1

Contexte scienti�que

La connaissance scienti�que des petits corps du système solaire que l'on nomme "astéroïdes" et

"comètes" connait depuis une trentaine d'années un bouleversement sans précédent. Les missions spa-

tiales conçues pour aller observer ces corps ont amélioré la connaissance de leurs propriétés physiques

et chimiques. Notamment, l'identi�cation des éléments chimiques présents dans l'environnement comé-

taire permet de penser que les comètes représentent un réservoir de molécules organiques complexes

à prendre en compte dans les processus qui ont mené à l'émergence de la vie sur Terre. L'imagerie

à haute résolution révèle la variété des surfaces des astéroïdes et des noyaux des comètes. Elles nous

apparaissent diversi�ées, impliquant des phénomènes géologiques encore mal connus et à étudier et des

processus physiques complexes.

L'étude approfondie des petits corps est une des voies pour comprendre le passé du système solaire.

Les petits corps renferment en leur sein des informations sur le système solaire primitif, quand les pla-

nètes n'étaient pas encore formées. Le Soleil s'est formé il y a environ 4,56 milliards d'années, à partir

de l'e�ondrement gravitationnel d'une zone de surdensité d'un nuage de matière interstellaire composé

principalement d'hydrogène et d'hélium, de poussières et de molécules interstellaires (Encrenaz et al.,

2003). Autour du jeune Soleil en formation se développe simultanément un disque protoplanétaire.

L'étoile ayant atteint son équilibre hydrostatique, le système est en équilibre et se refroidit. La tem-

pérature en fonction de la distance héliocentrique est une propriété déterminante pour la composition

chimique du disque protoplanétaire. Des grains solides se forment par condensation dans le disque

protoplanétaire. Par collisions et accumulations successives, ces grains de quelques micromètres à 1

millimètre, forment des corps d'une taille allant de quelques mètres au kilomètre que l'on appelle les

planétésimaux. Les collisions entre les planétésimaux forment des corps planétaires embryonnaires de

l'ordre du millier de kilomètres en taille, puis des planètes telluriques et des planètes géantes. Les

processus d'accumulation et la chronologie des évènements dans la formation des molécules et des pre-

miers agrégats de matière présents dans le disque protoplanétaire sont encore mal connus. En étudiant

les petits corps du système solaire, dont la composition chimique est caractéristique de leur région

de formation, il est possible de remonter à ces informations. C'est pourquoi ces objets sont des cibles
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Chapitre 1 : Contexte scienti�que

prioritaires pour l'exploration spatiale actuelle et future.

L'apport principal du travail présenté dans ce mémoire de thèse est de fournir des contraintes sur

la permittivité relative complexe de la surface et de la sous-surface des objets observés par des ra-

diomètres embarqués dans des sondes spatiales. La permittivité relative complexe intervient dans les

modèles d'inversion de données qui permettent de retrouver les propriétés de la surface observée. Plus

particulièrement, nous avons dirigé notre travail de telle manière qu'il s'applique au radiomètre MIRO

(Microwave Instrument for the Rosetta Orbiter) à bord de la sonde spatiale européenne Rosetta, puis-

qu'il n'existe aucune donnée dans la littérature à l'heure actuelle qui puisse s'appliquer directement

aux observations de MIRO en termes de fréquences et de matériaux. Rosetta a déjà survolé deux asté-

roïdes et doit rencontrer la comète 67P/Churyumov-Gerasimenko (appelée 67P/C-G dans la suite du

mémoire) moins d'un an après la soutenance de cette thèse. Dans ce chapitre, nous aborderons dans un

premier temps les propriétés générales des comètes et des astéroïdes. Nous décrirons les surfaces et les

di�érents modèles de structure interne des comètes. Les propriétés générales des poussières cométaires

seront également abordées. Nous présenterons également les principales caractéristiques des météorites

qui peuvent fournir des échantillons intéressants pour étudier les propriétés des petits corps du système

solaire. Ensuite on s'intéressera tout particulièrement à la comète 67P/C-G. Puis, le principe de fonc-

tionnement du radiomètre MIRO sera étudié. Finalement, nous expliquerons comment la permittivité

relative complexe détermine les performances des radars embarqués ainsi que les di�érentes propriétés

des matériaux qui in�uent sur sa valeur.

1.1 Comètes

1.1.1 Généralités

Leur taille varie de quelques kilomètres à une soixantaine de kilomètres pour la célèbre comète

C/1995 O1 Hale-Bopp, peut-être la plus observée au XXe siècle. Elle est restée visible à l'oeil nu pendant

18 mois pour le plus grand bonheur des observateurs. Les comètes sont composées d'un mélange de

glaces et de poussières. Leur orbite est en première approximation dé�nie par le mouvement keplerien

dans le système solaire et donc dessine une ellipse susceptible d'être inclinée par rapport au plan de

l'écliptique (dé�ni comme le plan orbital de la Terre autour du Soleil). Les comètes peuvent être classées

selon leur période de révolution orbitale. Celles dont la période de révolution est supérieure à 200 ans

sont appelées "comètes à longue période" (Long Period Comets ou LPCs) tandis que celles dont la

période est plus courte sont appelées "comètes à courte période" (Short Period Comets ou SPCs). Le

seuil à 200 ans est arbitraire et a été choisi pour des raisons historiques. Les SPCs sont divisés en

deux classes : les comètes de type Halley (Halley-type Comets ou HTCs) et celles de la famille de

Jupiter (Jupiter-Family Comets ou JFCs). Les HTCs ont une période de révolution supérieure à 20

ans alors que les JFCs ont une période de révolution inférieure et une faible inclinaison par rapport à

l'écliptique (typiquement inférieure à 20◦C) ; leur évolution orbitale est gouvernée par leur interaction

gravitationnelle avec Jupiter (Morbidelli, 2005).
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Le nuage de Oort (Oort, 1950), déjà envisagé par Schiaparelli (1910) et Opik (1932), a été introduit

pour expliquer le �ux continu des comètes à longue période. Sa structure serait proche d'une coquille

sphérique avec un rayon d'environ 100 000 au 1 autour du système solaire. La ceinture de Kuiper

décrite par Kuiper (1951) et Edgeworth (1949) (peuplée d'objets appelés les objets transneptuniens),

qui s'étend de 30 au à environ 70 au, pourrait constituer un réservoir pour les SPCs. Cependant l'étude

de la dynamique des comètes peuplant la ceinture de Kuiper a montré que leur orbite était plutôt stable,

ne favorisant pas leur évolution en SPCs. L'idée actuelle est que les SPCs seraient originaires d'une

autre classe d'objets transneptuniens, qui constituent ce que l'on appelle le "scattered disc", dont les

orbites seraint plus inclinées et plus excentriques (Duncan et Levison, 1997; Morbidelli, 2005).

Lorsqu'une comète se rapproche su�samment du Soleil, des éléments volatils se subliment. L'acti-

vité cométaire est donc d'autant plus intense que sa distance au Soleil est petite. À partir d'approches

astrophysiques et d'observations on peut dé�nir plusieurs régions. Tout d'abord, le noyau cométaire

solide, constitué de glaces et de poussières. Ensuite, l'atmosphère ephémère qui se développe autour du

noyau cométaire est appelée "chevelure" ou "coma". Son rayon peut s'étendre jusqu'à environ 105 km.

En�n, comme le montre la Figure 1.1, présentant une photographie de la comète C/1995 O1 Hale-Bopp

alors qu'elle était relativement proche du Soleil et restait visible à l'oeil nu depuis la Terre, deux queues

se distinguent : une queue de poussière formée par les particules solides éjectées du noyau cométaire

(repoussées par la pression de rayonnement) et une queue de plasma formée par des molécules photo-

ionisées (repoussées par le vent solaire dans la direction opposée au Soleil). Celles-ci peuvent s'étendre

respectivement jusqu'à des distances de l'ordre de 107 et 108 km. Plus d'informations sur les comètes

sont disponibles dans les ouvrages de vulgarisation suivants : Encrenaz et al. (2003), Levasseur-Regourd

et al. (2009a) (en français) ou encore dans l'ouvrage scienti�que de Festou et al. (2004).

La composition et la structure des poussières cométaires, l'accrétion des composés volatils et des

poussières a�n de former un noyau de l'ordre du kilomètre en taille, la structure interne des noyaux

cométaires, le développement et la composition chimique de la chevelure ainsi que l'évolution des

di�érentes composantes d'une comète et leur interaction sont des champs de recherche aujourd'hui très

actifs. Avant que les missions spatiales à vocation cométaire ne voient le jour, les connaissances étaient

seulement basées sur l'observation de la chevelure ou des queues à partir d'instruments terrestres. Ce

n'est qu'au début des années 80 que l'exploration spatiale des noyaux cométaires a démarré avec la

mission spatiale Giotto de l'agence spatiale européenne (ESA).

Le modèle fondateur de l'étude des noyaux cométaires prenant en compte certaines observations

(présence d'éléments volatils, retard ou avance au périhélie induits par des forces non-gravitationnelles)

est celui de la "boule de neige sale" proposé par Fred Lawrence Whipple en 1950. Il suggère l'exis-

tence d'un noyau cométaire constitué d'un mélange de glaces (eau, méthane, ammoniaque, dioxyde

de carbone) et de particules solides (Whipple, 1950). Alors que les observations au sol n'ont permis

d'étudier les noyaux cométaires que de manière indirecte en s'intéressant aux chevelures des comètes,

1. au : abréviation recommandée par l'Union Astronomique Internationale depuis 2012 pour désigner l'unité astro-
nomique.
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Figure 1.1 � Image de la comète C/1995 O1 Hale-Bopp, prise le 4 avril 1997. le champ est de 6.5◦×6.5◦.
On distingue aisément la queue de plasma ionisée (bleutée) et la queue de poussière (radiation solaire
blanche di�usée par les poussières). Crédits : E. Kolmhofer, H. Raab (Johannes Kepler Observatory,
Linz, Austria).

nos connaissances sur les propriétés des noyaux cométaires ont évolué considérablement avec les obser-

vations in situ e�ectuées entre 1984 et 2011. Le Tableau 1.1 répertorie les di�érentes comètes visitées

par des sondes spatiales.

Comète Mission spatiale Date de survol Taille (km) Albédo
1P/Halley Vega 1 et 2 6 et 9/03/1986 � �
1P/Halley Giotto 14/03/1986 14,8×7,4×7,4 0,04

26P/Grigg-Skjellerup GEM 10/07/1992 ∼3 �
19P/Borrelly Deep Space 1 21/09/2001 8×4×4 0,03
81P/Wild 2 Stardust 2/01/2004 5,5×4 �
9P/Tempel 1 Deep Impact 4/07/2005 7,6×4,9 0,05
9P/Tempel 1 NExT 15/02/2011 � �
103P/Hartley 2 EPOXI 4/11/2010 ∼2,2 ∼0,05

TABLEAU 1.1 � Les di�érentes missions spatiales d'exploration de noyaux cométaires. Notons que
trois fois, une sonde ayant survolé un noyau cométaire fût réorientée a�n d'aller survoler un autre
noyau cométaire. C'est le cas de la mission GEM (Giotto Extended Mission) pour laquelle l'ESA a
décidé de rediriger Giotto vers la comète 26P/Grigg-Skjellerup après le survol de la comète 1P/Halley
et des missions NExT (New Exploration of Tempel 1) et EPOXI (Extrasolar Planet Observation and
Deep Impact Extended Investigation) qui sont les prolongements respectifs des missions Stardust et
Deep Impact. Adapté de Barucci et al. (2011)

Les observations des sondes spatiales ont permis aux scienti�ques d'étudier directement la mor-

phologie des noyaux cométaires et la complexité de leur surface. Des modèles de structure interne ont

ensuite été élaborés sur la base des nouvelles observations. Lorsque la sonde Giotto s'est approchée à

environ 600 km du noyau cométaire 1P/Halley, les images prises par la caméra embarquée (voir Figure
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1.2) ont révélé un noyau irrégulier, avec une taille d'environ 14,8×7,4×7,4 km3, très sombre et présen-

tant seulement quelques zones actives. Sa surface très rugueuse a montré di�érentes caractéristiques :

des cratères, des terrains élevés, des dépressions et des crêtes. À partir de l'étude de l'évolution de la

di�usion lumineuse et des �ux de poussières lors de la traversée de la chevelure par Giotto (Levasseur-

Regourd et al., 1999), Fulle et al. (2000) ont estimé que l'albédo est égal à environ 0,04 et la masse

volumique est égale à environ 100 kg/m3. Il a été aussi établi que la molécule H2O était la plus pré-

sente sous forme gazeuse dans la chevelure, con�rmant que la glace d'eau était un volatil dominant

dans la composition du noyau cométaire et que le rapport isotopique D/H dans l'eau était de l'ordre

de 3, 16× 10−4 (Balsiger et al., 1995; Eberhardt et al., 1995).

Figure 1.2 � Images obtenues par la caméra HMC (Halley Multicolour Camera) à bord de la sonde
européenne Giotto (Keller et al., 1986) lors de l'approche de la comète 1P/Halley entre 25600 et 3900
km de distance. Elles révèlent un noyau irrégulier et sombre avec seulement quelques zones actives
éjectant du gaz et de la poussière en direction du Soleil. Crédits : MPAE, 1986.

1.1.2 Structure interne et surface des noyaux cométaires

Plusieurs concepts de structure interne ont été proposés depuis les années 80 avec l'intérêt gran-

dissant de la part de la communauté scienti�que pour les comètes, alimenté par les missions spatiales

cométaires. Le concept d'agrégats poreux proposé par Donn et al. (1985) et celui du "rubble-pile"

(ou agrégats gravitationnels) de Weissman et Lowry (2008) reposent sur le même principe de base. Ils
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suggèrent que les noyaux cométaires sont des agrégats formés par de petits corps glacés liés gravita-

tionnellement, ayant conservé leur forme irrégulière et leur structure initiale très poreuse depuis leur

formation. Les petits corps glacés sont supposés être composés de matière condensée à partir de la

nébuleuse solaire. Le concept de "rubble-pile" permet notamment d'expliquer les caractéristiques de

la fragmentation de la comète Shoemaker-Levy 9 alors qu'elle entrait dans la "limite de Roche" 2 de

Jupiter en juillet 1992 (Asphaug et Benz, 1994, 1996) et dont la collision avec Jupiter fût observée en

juillet 1994. Un autre concept nommé "icy-glue" est aussi proposé par Gombosi et Houpis (1986) pour

expliquer les observations du noyau 1P/Halley. Ces di�érents modèles sont illustrés dans la Figure 1.3.

Plus de détails sont fournis dans Weissman et Lowry (2008).

Figure 1.3 � Les di�érents concepts de structure interne cométaire. a : modèle de la boule de neige
sale ; b : modèle de l'agrégat poreux ; c : modèle du "rubble-pile" ; d : modèle "icy-glue". D'après
Weissman et Lowry (2008)

Les travaux de Belton et al. (2007) proposent un modèle de structure interne relatif aux JFCs et en

particulier à 9P/Tempel 1 : le modèle "layered pile" ou "talps" (voir aussi Lasue et al. (2009a, 2011)).

À partir de l'identi�cation et de l'étude de di�érentes couches de matériaux a�eurant à la surface du

noyau cométaire (voir Figure 1.4), ils proposent un modèle de noyau composé d'un coeur et entouré

d'une superposition de plusieurs couches. À la surface de la comète, ces travaux suggèrent la présence

de zones composées uniquement de poussières.

Quelques uns des autres noyaux cométaires survolés sont représentées dans la Figure 1.5. Ils pré-

sentent une certaine diversité au niveau des surfaces. Le noyau 19P/Borrelly se révèle être comparable

à 1P/Halley (avec une taille d'environ 8×4×4 km3). Aussi de forme irrégulière, sa surface est parsemée

de terrains cratérisés ou lisses, de mésas 3 ou encore de crêtes. Et de la même manière, les zones actives

2. La limite de Roche est la distance théorique en dessous de laquelle un corps commencerait à se disloquer sous
l'action des forces de marée causées par un autre corps (Brahic et al., 2003).

3. haut plateau ou encore une butte à sommet plat et aux versants abrupts.
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Figure 1.4 � Vue étendue de la surface du noyau cométaire 9P/Tempel 1. La texture de la surface
se révèle complexe et plusieurs régions ont été idienti�ées et sont marquées par les lettres a, c, d et
f sur la Figure (Belton et al., 2007). Ces régions sont interprétées comme des couches superposées de
compositions di�érentes, impliquant un noyau strati�é.

sont localisées. Avec une forme moins allongée, les noyaux cométaires 81P/Wild 2 et 9P/Tempel 1 sont

également sombres, avec un albédo inférieur à 10%, et possèdent aussi une surface complexe formée de

cratères et de terrains plus lisses.

Mais l'objet le plus étonnant est sans doute le noyau cométaire 103P/Hartley 2, révélé par les

images de la sonde EPOXI (voir Figure 1.6) qui s'est approchée à environ 700 km de sa surface. Sa

forme est très allongée et trois parties peuvent être distinguées : deux gros blocs à l'aspect irrégulier se

trouvent aux extrémités d'une région à la surface très lisse ; il est probable que cette région correspond

à un puits de potentiel gravitationnel vers lequel sont retombées les poussières les plus �nes.

Plus encore que les planètes telluriques et les astéroïdes di�érenciés (voir section 1.2) possédant une

structure interne strati�ée, les noyaux cométaires nous semblent aujourd'hui plus que jamais complexes

tant au niveau de l'interprétation des observations de leur surface qu'au niveau de leur structure interne

qui n'est pas encore bien comprise. L'intêret de la prochaine mission cométaire, Rosetta, fondée sur

une collaboration internationale mais pilotée par l'ESA est spécialement conçue pour tenter d'apporter

des réponses. Nous détaillerons les ambitions de cette mission dans la section 1.4.

1.1.3 Masse volumique et porosité des noyaux cométaires

La détermination de la masse volumique des noyaux cométaires nécessite la connaissance des di-

mensions du corps et de sa masse. Lors d'un survol, les dimensions du corps peuvent être déduites à

partir des observations de la sonde. Pour déterminer la masse, la méthode classique consiste à mesurer

la déviation de la trajectoire de la sonde causée par la perturbation gravitationnelle exercée par le
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Figure 1.5 � Trois comètes de la famille de Jupiter (JFCs) et la comète 1P/Halley. En haut à gauche :
9P/Tempel 1. En haut à droite : 81P/Wild 2. En bas à gauche : 19P/Borrelly. En bas à droite :
1P/Halley. La taille et l'albédo de ces comètes sont indiqués dans le Tableau 1.1. Source : Belton et al.
(2007).

corps. Mais dans le cas d'un noyau cométaire celle-ci est trop faible pour être détectable. Un moyen

indirect pour estimer la masse est la modélisation des accélérations non-gravitationnelles que subit le

noyau cométaire. Cette approche, initialement proposée par Rickman a été validée par l'étude de l'évo-

lution du panache produit par l'impact sur 9P/Tempel 1 et par l'ajustement des contours de potentiel

sur 103P/Hartley (A'Hearn et al., 2011). Le Tableau 1.2 répertorie les masses volumiques déterminées

pour quelques noyaux cométaires survolés.

Comètes Masse volumique (kg.m−3) Références
1P/Halley 100�200 Rickman (1986)

500�1200 Skorov et Rickman (1999)
19P/Borrelly 290�830 Farnham et Cochran (2002)

180�300 Davidsson et Gutiérrez (2003)
9P/Tempel 1 200�700 Davidsson et al. (2007)

TABLEAU 1.2 � Estimations des masses volumiques de quelques noyaux cométaires survolés.

Ces estimations montrent que les noyaux cométaires ont une faible masse volumique comprise

entre 100 et 1000 kg.m−3, malgré de grandes incertitudes qui reposent sur une connaissance partielle
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Figure 1.6 � La comète 103P/Hartley 2 par la sonde EPOXI. Crédits : NASA/JPL-Caltech.

des dimensions du noyau cométaire ainsi que sur la modélisation des forces non-gravitationnelles.

Les modèles utilisés dépendent d'un certain nombre de paramètres libres tel que l'inertie thermique

et la rugosité de la surface. De plus, il faut prendre en compte les incertitudes sur les contraintes

observationnelles comme la mesure du taux de production de gaz suivant la trajectoire du noyau

cométaire. Pour une revue plus complète sur les méthodes de détermination de la masse d'un noyau

cométaire voir Weissman et al. (2004) ou Levasseur-Regourd et al. (2009b).

La porosité des noyaux cométaires, dé�nie comme le rapport du volume des vides au volume

total, est donc très élevée. Elle est certainement supérieure à 50% et pourrait atteindre 80%, tout

en correspondant probablement à la fois à une macro-porosité liée à la structure du noyau et à une

micro-porosité liée à celle des poussières et des agrégats (Levasseur-Regourd et al., 2009b).

1.1.4 Poussières cométaires

D'après les études in situ et le retour d'échantillons

Les survols de la comète 1P/Halley par les sondes soviétiques Vega 1 et 2 et la sonde européenne

Giotto, équipées de spectromètres de masse de poussières, ont permis d'étudier in situ les éléments

constitutifs des poussières éjectées du noyau cométaire (Kissel et al., 1986a,b). Au total, 5000 particules

ont été échantillonnées en prenant en compte la trajectoire respective des trois sondes à travers la
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chevelure. Les analyses (en particulier celles des données obtenues depuis Véga 1) montrent une grande

abondance de carbone, d'hydrogène, d'oxygène et d'azote (C, H, O, et N ou "CHON"), qui impliquent la

présence de molécules organiques réfractaires dans la composition chimique des poussières cométaires.

De plus, certains spectres de masse sont dominés par la présence de seulement quelques éléments (e.g.

un spectre dominé par [C,H] ou [C,H,O]), faisant aparaître des sous-groupes, et indiquant une variation

possible dans la composition chimique des molécules organiques réfractaires (Fomenkova et al., 1994).

Egalement, des éléments que l'on retrouve communément dans les roches terrestres ont été mis en

évidence, comme le magnésium, le calcium, le silicium et le fer. Leur abondance serait proche de celle

que l'on retrouve dans le Soleil (Jessberger et al., 1988; Jessberger, 1999). Cette information con�rme le

caractère primitif des constituants des poussières cométaires. Par ailleurs, au moins 40% des particules

analysées dans la chevelure de Halley sont représentées par des silicates riches en magnésium et pauvres

en fer. Le fer est présent dans d'autres minéraux métalliques, des sulfures ferriques (environ 10%) et de

façon moindre et des oxydes de fer (≤1%). Des résultats comparables ont été obtenus lors de l'analyse

des données du spectromètre de masse de poussières de la sonde Stardust (NASA) lors du survol de la

comète 81P/Wild 2 (Kissel et al., 2004).

Pour la première fois, des particules cométaires ont été ramenées sur Terre grâce à la mission

Stardust. Le 2 janvier 2004, cette sonde a traversé la chevelure de la comète 81P/Wild 2 dans le but de

collecter des particules dans des cellules d'aérogel et de les piéger dans une capsule. Celle-ci, contenant

moins d'un milligramme de matière cométaire, a atteint la surface de la Terre en janvier 2006. Les

particules récoltées se composent aussi d'olivines riches en magnésium ainsi que des silicates enrobant

des minéraux métalliques ou sulfurés (voir Figure 1.7). L'analyse de l'abondance de l'isotope du carbone
13C dans les particules a aussi mis en évidence la présence d'une molécule organique : la glycine (Elsila

et al., 2009). Même si la présence de molécules organiques et particulièrement d'acides aminés au sein

des poussières cométaires était attendue au vu des analyses des micrométéorites carbonées recueillies

en Antarctique (Duprat et al., 2010), cette mesure constitue la première détection d'un acide aminé

dans une comète.

D'après la spectroscopie infrarouge

La présence d'une proportion signi�cative de silicates dans les poussières cométaires est aussi

con�rmé par les observations spectroscopiques infrarouges. Les silicates produisent une raie d'émis-

sion proche de 10 µm, ainsi que plusieurs entre 16 et 35 µm. La longueur d'onde et la forme de la raie

d'émission sert à déterminer la composition du minéral.

Crovisier et al. (1997) ont établi un spectre de la comète C/1995 O1 Hale-Bopp entre 7 et 45 µm

avec l'instrument SWS (Short-Wavelength Spectrometer) à bord d'ISO (Infrared Space Observatory),

voir Figure 1.8. Plusieurs raies d'émissions de l'olivine cristalline sont identi�ées et sont en accord avec

le spectre d'émission obtenu en laboratoire du pôle magnésien de l'olivine, la forstérite (Koike et al.,

1993). De plus, Wooden et al. (1999) et Crovisier et al. (2000) ont attribué des caractéristiques de son

spectre d'émission à la présence de l'enstatite, pôle magnésien du pyroxène et de la forstérite, pôle
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Figure 1.7 � Observation au microscope électronique à balayage d'une particule cométaire de la
comète 81/Wild 2 apportée sur Terre par la mission Stardust. Les résultats de l'analyse montrent une
composition chimique silicatée, avec de l'olivine riche en magnésium (forstérite). Crédits : NASA/JPL-
Caltech/University of Washington.

magnésien de l'olivine, à la fois sous forme cristalline et amorphes.

Figure 1.8 � Spectre en émission (SWS-ISO) de la comète Hale-Bopp entre 7 et 45 µm. Le spectre
montre un continuum et de fortes raies d'émission à 10 jusqu'à 12, 19,5, 23,5 et 33,5 µm ; des raies
moins intenses sont observéees à 16 et 27,5 µm. Toutes ces raies d'émission ont été attribuées à de
l'olivine sous forme cristalline et plus précisément à de la forstérite. La ligne en tiret représente une
courbe d'émission obtenue pour un corps noir. Source : Crovisier et al. (1997).

Les silicates riches en magnésium paraissent signi�cativement présents dans la composition des

poussières cométaires. Parmis ces minéraux silicatés, la forstérite et l'enstatite ont été identi�ées sous

forme cristalline mais aussi amorphe.

1.2 Astéroïdes

Les astéroïdes, contrairement aux comètes, n'ont pas d'activité. Ils décrivent une orbite elliptique

de faible excentricité, à l'image des planètes dont l'excentricité ne dépasse pas celle de Mercure (égale
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à 0,2). La plupart des astéroïdes ont une inclinaison faible par rapport au plan de l'écliptique. On

peut distinguer plusieurs types d'astéroïdes dans le système solaire à partir de leurs caractéristiques

orbitales : les géocroiseurs (Near Earth Asteroids ou NEAs), dont l'orbite est essentiellement située à

l'intérieur de celle de Mars ; les astéroïdes de la ceinture principale d'astéroïdes, entre Mars et Jupiter ;

les Troyens, situés au niveau des points de Lagrange L4 et L5 de Jupiter (distance héliocentrique de 5

au) ; les Centaures, situés entre les orbites de Jupiter et de Neptune ; et en�n les objets transneptuniens.

Le lecteur peut se reporter à l'ouvrage scienti�que de Bottke et al. (2002) pour une revue à propos des

connaissances sur les astéroïdes.

Au début de la formation de notre système planétaire, l'intérieur des petits corps formés par

accrétion a chau�é principalement par la désintégration radioactive de noyaux instables à courtes

périodes comme l'aluminium-26 (26Al) et le fer-60 (60Fe) (McSween et al., 2002). Les petits corps

avec une taille généralement supérieure à 100 km, dont le rapport volume/surface était su�samment

important pour que la température interne atteigne un point de fusion typiquement supérieur à 1000◦C

pour les silicates (Brahic et al., 2003), ont subit une di�érenciation chimique interne. Les éléments

chimiques ont migré en fonction de leur masse, les métaux sont tombés au centre du corps et les

éléments les plus légers sont restés proches de la surface. L'intérieur du corps s'est di�érencié en une

croûte, un manteau silicaté et un noyau métallique. Au contraire, les petits corps dont la température

interne n'était pas assez importante ont relativement conservé leur composition chimique primitive,

proche de celle de la nébuleuse protosolaire.

Ces di�érences entre les astéroïdes peuvent être détectées par l'étude de leur surface. Basée par

exemple sur les travaux de Tholen (1984), une taxinomie des astéroïdes rend compte des di�érences

de leur surface en terme de composition chimique. Ils sont divisés en di�érent types selon la forme de

leur spectre en absorption dans le domaine visible et infra-rouge proche.

La population de la ceinture principale est dominée par les types S et C. Le type S (silicaté) désigne

des astéroïdes dont la composition minéralogique est dominée par des silicates et qui ont un albédo

moyen de 0,20. Ils représentent la majorité des astéroïdes dans la ceinture principale interne, entre 2

et 3 au (Encrenaz et al., 2003). Les astéroïdes de type C (carboné) ont un spectre plat, possèdent un

albédo très faible (0,03 � 0,09) et représentent la majeure partie des astéroïdes de la partie externe de

la ceinture principale (entre 2,5 et 3,5 au), voir Figure 1.9.

Les astéroïdes de type E possèdent un albédo assez élevé (0,37) et un spectre assez plat. Ainsi

(2867) Steins, survolé en septembre 2008 par la sonde Rosetta, semble posséder les caractéristiques

d'un astéroïde de type E (Barucci et al., 2005; Fornasier et al., 2006, 2007).

Le type M (métallique) désigne les astéroïdes qui pourraient avoir une composition importante

en fer et nickel, et leur spectre est sans absorption, avec un pro�l croissant vers l'infra-rouge. Leur

albédo varie de 0,1 à 0,25. L'astéroïde (21) Lutetia, aussi survolé par la sonde Rosetta, serait de type

M d'après les mesures d'albédo de Mueller et al. (2006). Cependant l'albédo de cet astéroïde, dont la

valeur mesurée varie entre 0,09 et 0,23 suivant les expériences, est activement discuté (Magri et al.,

1999). D'autres études établissent un lien avec les caractéristiques des astéroïdes de type C, voir par

12



1.2 Astéroïdes

Figure 1.9 � Répartition des types spectraux des astéroïdes dans la ceinture principale en fonction
de leur distance au Soleil (Encrenaz et al., 2003). Dans la partie interne, les astéroïdes de type S sont
dominants alors que dans la partie externe ce sont les astéroïdes de type C qui sont les plus nombreux.

exemple Birlan et al. (2004); Barucci et al. (2005); Hadamcik et al. (2011).

Les astéroïdes de type V, dont les caractéristiques spectrales sont comparables à celles de l'astéroïde

(4) Vesta pour lequel le type a été crée initialement (Tholen, 1984), présentent des spectres avec une

ré�ectance plus importante vers l'infra-rouge, caractérisés par des bandes d'absorption de l'olivine et

du pyroxène et possèdent un fort albédo (0,40).

Il existe encore d'autres types, tels les A, B, G, F ou D dont les caractéristiques spectrales sont

discutés par Bus et al. (2002) et Bus et Binzel (2002). Le Tableau 1.3 indique les principaux minéraux

identi�és pour di�érents types taxinomiques.

Type Minéraux
A olivine ± métal FeNi
V pyroxène ± feldspath
E enstatite
M métal ± enstatite
S métal ± olivine ± pyroxène
C carbone, silicates hydratés

TABLEAU 1.3 � Principaux minéraux identi�és sur la surface des astéroïdes en fonction du type
taxinomique. Adapté de Encrenaz et al. (2003)

En sciences planétaires, le terme "régolite" décrit une couche de fragments formés sur une surface qui

subit un bombardement de météorites sur une longue période. Les corps ne possédant pas d'atmosphère
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Figure 1.10 � Image du pôle sud de Vesta, qui possède un diamètre d'environ 500 km, prise depuis
la caméra de la sonde spatiale Dawn en janvier 2012 (distance : 2700 km). Au centre de l'hémisphère
observé on peut remarquer une structure circulaire. L'hypothèse d'une collision avec un autre astéroïde
est évoquée pour expliquer cette formation. La résolution de l'image est de 260 m/pix. Crédits :
JPL/NASA.

tels que les astéroïdes, la Lune, Mercure et peut-être les noyaux cométaires ont des régolites développés

en l'absence de protection atmosphérique et surtout sous l'e�et des forces de van der Walls qui assurent

la cohésion du régolite. Aucun de ces corps n'a de surfaces géologiquement jeunes, autrement dit la

croûte n'est pas renouvelée comme elle l'est sur Terre, et donc leur surface est remodelée continuellement

par les petits et gros impacts. Lorsque les poussières constituant le régolite sont très �nes, elles se

comportent comme un matériau granulaire qui présente une surface lisse perpendiculaire au champ

de gravité local. Cet e�et a été mis en évidence au fond de cratères de l'astéroïde (433) Eros par la

mission NEAR-Shoemaker. Mars possède aussi une couche �ne de régolite de part la faible valeur de

sa pression atmosphérique au sol (environ 6 mbar).

1.3 Des petits corps à la Terre

1.3.1 Poussières interplanétaires

Les poussières éjectées par les comètes et les poussières formées lors de collisions entre astéroïdes se

dispersent peu à peu dans le milieu interplanétaire où elles sont soumises à l'attraction solaire (et à l'e�et

Poynting-Robertson) et forment le nuage zodiacal. Les particules interplanétaires (Interplanetary Dust

Particles ou IDPs) sont susceptibles d'entrer en collision avec la Terre. Comme illustré dans la section

1.1.4, les caractéristiques mesurées des poussières cométaires indiquent qu'elles possèdent un rapport
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Mg/Fe élevé, et un mélange d'olivine et de pyroxène sous forme cristalline ou amorphe (composition

chondritique). Ces caractéristiques se retrouvent dans certaines particules interplanétaires collectées

par avion dans la stratosphère qui se présentent sous une forme d'agrégats déshydratés de composition

chondritique comme le montre la Figure 1.11.

Figure 1.11 � Image au microscope électronique à balayage d'une particule interplanétaire poreuse
de composition chondritique collectée dans la stratosphère. Ces particules, probablement d'origine
cométaire, se présentent sous la forme d'un agrégat de grains de taille sub-micronique (Jessberger
et al., 2001).

Les observations en polarimétrie de la lumière di�usée par les poussières cométaires et interpla-

nétaires couplées à des simulations numériques suggèrent que des agrégats �oconneux sont signi�-

cativement présents dans les chevelures des comètes C/1995 O1 Hale-Bopp et 1P/Halley (Lasue et

Levasseur-Regourd, 2006; Lasue et al., 2009b), ainsi que dans le milieu interplanétaire (Lasue et al.,

2007). En se rapprochant du Soleil, les composés volatils présents dans ces poussières s'évaporent. Les

travaux de Nesvorný et al. (2010) basés sur l'étude de l'évolution dynamique des particules formant le

nuage zodiacal proposent que 80% de la masse totale des IDPs entrant en collision avec la Terre soient

d'origine cométaire (provenant en particulier des JFCs).

Il apparaît donc que la majorité des poussières cométaires sont très poreuses et marquées par

un aspect �oconneux plus ou moins développé. Elles sont riches en silicates tels que la forstérite et

l'enstatite sous forme cristalline ou amorphe. Ceci a un impact direct sur le choix des échantillons à

adopter pour des mesures en laboratoire qui sont e�ectuées dans le but de soutenir l'interprétation des

observations spatiales de la surface et des poussières cométaire. Nous en avons tenu compte, comme

nous le verrons dans le chapitre 2.

1.3.2 Méteorites et corps parents

Les fragments produits lors de collisions entre des petits corps sont susceptibles d'atteindre la

surface terrestre. Cela dépend des matériaux et de leur masse volumique ainsi que des conditions de leur

traversée atmosphérique, c'est-à-dire de l'angle d'incidence, de la vitesse, ainsi que de la composition et

de la pression atmosphérique (Jones et Kaiser, 1966). À partir du moment où on retrouve un fragment
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de roche d'origine extra-terrestre au sol, celui-ci est appelé une "météorite" si sa taille est supérieure à 1

mm et une "micrométéorite" si sa taille est inférieure à 1 mm. Le corps hypothétique dont proviennent

ces roches est appelé un "corps parent".

Environ 45000 météorites sont recensées aujourd'hui d'après la ISMPC (International Society of

Meteoritics and Planetary Science). Les météorites peuvent êtres divisées en deux groupes principaux,

les météorites non di�érenciées et les météorites di�érenciées. Le premier groupe se compose des mé-

téorites appelées chondrites et dont la composition chimique est primitive ; l'abondance des éléments

chimiques dans les chondrites est proche de celle du Soleil (mis à part les gaz rares, ainsi que l'hydro-

gène). Le deuxième groupe est composé de météorites métalliques, métallo-pierreuses ou pierreuses. Les

compositions chimiques des di�érentes classes de météorites sont détaillées dans le livre de McSween

(1999).

Certaines météorites di�érenciées ont des caractéristiques spectrales en absorption comparables à

ce qui est mesuré pour un certain type d'astéroïdes. Par exemple, les caractéristiques spectrales en

absorption des achondrites à enstatite, aussi appelées aubrites, suggérent que les astéroïdes de type E,

tel que l'astéroïde (2867) Steins, sont probablement leurs corps parents (Barucci et al., 2005; Fornasier

et al., 2006; McFadden et al., 2009).

Egalement, (4) Vesta et les Vestoïdes (astéroïdes de la famille de Vesta, probablement issus de

l'impact géant ayant peut-être eu lieu au voisinage du pôle sud de Vesta ; voir Figure 1.10), sont

probablement les corps parents d'un groupe de météorites di�érenciées de composition basaltique que

l'on appelle les HED pour howardite, eucrite et diogénite (McCord et al., 1970; Binzel et Xu, 1993).

Cette hypothèse a été renforcée par l'étude des caractéristiques spectrales en absorption de la surface

de (4) Vesta par la sonde spatiale américaine Dawn, voir par exemple McSween et al. (2011) et Russell

et al. (2012).

Nous présenterons dans le chapitre 2 deux fragments de météorites, une aubrite et une diogénite,

dont nous avons mesuré la permittivité relative complexe à 190 GHz et dont les corps parents associés

sont respectivement des astéroïdes de type E et de type V.

1.4 Mission Rosetta

Rosetta est une mission d'exploration cométaire orchestrée par l'ESA. Approuvée en novembre

1993, elle fait partie du programme Horizon 2000 de l'ESA. Elle est la première mission de rendez-vous

cométaire (et d'atterrissage) sur un noyau jamais envisagée. Pour cela, la cible choisie devait avoir

une orbite proche de l'écliptique, une distance au périhélie proche 1 au et une distance à l'aphélie pas

trop élevée (a�n de garantir une vitesse relative sonde-comète faible), d'où le choix d'une comète de la

famille de Jupiter. La cible initiale de la mission était la comète 46P/Wirtanen. Suite à un problème

survenu avec le lanceur Ariane en décembre 2002 ayant impliqué un report de lancement d'au moins un

an, Rosetta a été lancée par Ariane-5 le 2 mars 2004 (depuis la base de Kourou, en Guyane française)

en direction d'une autre JFC, la comète 67P/Churyumov-Gerasimenko. Rosetta a e�ectué une croisière

16



1.4 Mission Rosetta

de plus de 9 ans à travers le système solaire interne et a utilisé quatre assistances gravitationnelles

(Terre-Mars-Terre-Terre ; voir Figure 1.12) a�n d'atteindre son objectif principal.

Figure 1.12 � Voyage interplanétaire de la sonde Rosetta. Crédits : CNES Sébastien Rouquette

Dans moins d'un an, en mai 2014, selon le programme de la mission, la sonde rencontrera la comète

cible, alors qu'elle se rapprochera de plus en plus du Soleil. Elle étudiera l'évolution de sa chevelure,

les caractéristiques physiques et chimiques de son noyau et les régions d'interaction entre la comète et

le vent solaire pendant plus de deux ans. D'autre part, en plus de la dizaine d'instruments scienti�ques

qu'elle transporte, Rosetta possède un atterisseur nommé "Philae" qui sera déployé sur la surface de

comète.

Dans cette section nous aborderons les principaux objectifs de la mission Rosetta. Ensuite, nous

décrirons la comète 67P/C-G à partir des derniers travaux scienti�ques s'y attachant. Puis, nous

développerons en particulier les objectifs et le fonctionnement de l'expérience radiométrique MIRO.

En�n, nous décrirons les résultats obtenus par MIRO à partir des données recueillies lors des survols

des astéroïdes (2967) Steins et (21) Lutetia, déjà mentionnés dans la section 1.2. Plus d'informations

sur la mission Rosetta sont disponibles dans les articles de Glassmeier et al. (2007); Bibring et al.

(2007) et dans l'ouvrage de Schulz et al. (2007).
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1.4.1 Objectifs principaux et calendrier

La mission Rosetta a vu le jour à la suite de la réussite de la première mission européenne à vocation

cométaire Giotto, qui a fourni des images de la comète 1P/Halley à environ 600 km de distance dans

la nuit du 13 au 14 mars 1986. Le nom Rosetta fait référence à la pierre de Rosette, un fragment de la

stèle conservée au British Museum de Londres qui permit à Jean-François Champollion de déchi�rer

les hiéroglyphes de l'ancienne Egypte en 1822. Les secrets de l'Egypte antique et de sa civilisation

ont pu alors être abordés par les égyptologues. De la même manière que la pierre de Rosette, Rosetta

a comme objectifs l'étude approfondie de la comète 67P/C-G, cible principale de la mission et des

origines de notre système solaire.

Rosetta a pour ambition de remplir les objectifs suivants (Schwehm et Schulz, 1999) :

- une caractérisation globale du noyau cométaire ;

- la détermination des propriétés orbitales ;

- la morphologie de la surface et de sa composition ;

- la détermination de la composition chimique, minéralogique et isotopique des éléments volatils

et réfractaires du noyau cométaire ;

- la détermination des propriétés physiques et des interactions entre les éléments volatils et ré-

fractaires au sein du noyau cométaire ;

- l'étude du développement de l'activité cométaire, des processus physico-chimiques ayant lieu

dans les di�érentes couches de la surface et de la partie interne de la chevelure, ainsi que les

intéractions gaz/poussières ;

- l'étude de l'évolution des intéractions entre le vent solaire et les jets gazeux cométaires pendant

l'approche du périhélie.

L'orbiteur Rosetta observera localement la chevelure et à distance le noyau cométaire, tandis que

l'atterrisseur Philae, délivré sur la surface de la comète en novembre 2014, permettra (entre autres) de

sonder l'intérieur du noyau cométaire grâce à l'expérience radiométrique CONSERT (Comet Nucleus

Sounding Experiment by Radiowave Transmission) (Kofman et al., 1998, 2007). Toute la di�culté de

la mission, en ce qui concerne l'atterrisseur, est d'optimiser le choix du site d'atterrissage qui ne risque

pas d'endommager ni le module ni les communications. Pour cela, la phase d'approche du noyau est

combinée avec une phase d'observation. À partir de la manoeuvre de rencontre 2, en mai 2014, la

sonde se rapprochera du noyau cométaire avec une vitesse relative de 25 m/s à une distance d'environ

10 000 km. Toute la manoeuvre sera contrôlée à partir des observations astrométriques jusqu'à ce

que les caméras de la sonde détectent le noyau. Cette phase d'approche aura lieu à une distance

héliocentrique d'environ 3,6 au. Dès que les panneaux solaires, dont la sonde est équipée, pourront

fournir su�samment de puissance, une phase d'acquisition d'images avec des caméras démarrera. Les

données astrométriques basées sur les observations terrestres seront alors remplacées par les données

recueillies sur place. Au bout d'une trentaine de jours, la vitesse relative de la sonde devrait avoir été

réduite à 1,5 m/s, sa distance au noyau étant d'environ 1200 km. Un a�nement de la phase d'approche

(mise à jour de la position relative entre la sonde et la comète, de la vitesse relative, de la gravité et de
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la rotation diurne de la comète) sera opéré en utilisant des points de repère ainsi que des expériences

radiométriques a�n de procéder au mieux à l'insertion de la sonde en orbite proche à environ 250 km

du noyau avec une vitesse relative de quelques cm/s. La manoeuvre de rapprochement mènera la sonde

jusqu'à environ 100 km du noyau. Des orbites polaires entre 25 et 5 km du noyau seraient ensuite

utilisées a�n de cartographier la surface. Quelques surfaces de 500×500 m2 devraient être sélectionnées

en fonction des propriétés mesurées à basse altitude (probablement à moins de 10 km de la surface). À

la �n de cette phase d'observation rapprochée, encore jamais réalisée au niveau d'un noyau cométaire,

le lieu d'atterrissage pour Philae sera choisi.

Alors que la sonde évoluera autour du noyau cométaire, l'atterrisseur sera libéré en novembre 2014.

La distance de la comète par rapport au Soleil étant alors d'environ 3 au, le noyau sera encore peu actif.

L'orbiteur commandera et ajustera les séquences d'opérations, puis il relaiera les données scienti�ques

recueillies vers la Terre. Rosetta escortera la comète pendant approximativement 200 jours, jusqu'au

passage au périhélie (à environ 1,2 au), avant de suivre la décroissance de l'acttivité de la comète au

moins jusqu'à la �n de l'année 2015. Un résumé du calendrier de la mission Rosetta est présenté 1.4 :

Evènement Date
Lancement 2 mars 2004
AGT 1 4 mars 2005
AGM 1 25 fevrier 2007
AGT 2 13 novembre 2007

Survole (2867) Steins 5 septembre 2008
AGT 3 13 novembre 2009

Survol (21) Lutétia 10 juillet 2010
Manoeuvre de rencontre 1 23 janvier 2011

Mise en hibernation juillet 2011
Fin de l'hibernation janvier 2014

Manoeuvre de rencontre 2 (entre 4 et 4,5 au) 22 mai 2014
Début des opérations à proximité du noyau à 3,25 au 22 août 2014

Largage de Philae 10 novembre 2014
Début de l'accompagnement du noyau 16 novembre 2014

Passage au périhélie 13 août 2015
Fin de la mission nominale 31 décembre 2015

TABLEAU 1.4 � Calendrier des évènements importants de la mission Rosetta (communication ESA).
AGT : assistance gravitationnelle terrestre ; AGM : assistance gravitationnelle martienne.

1.4.2 Noyau de la comète 67P/Churyumov-Gerasimenko

Membre de la famille des JFCs, la comète 67P/C-G a connu une évolution orbitale relativement

chaotique due à ses rencontres répétées avec Jupiter. Le noyau semble être un corps irrégulier de rayon

e�ectif (le rayon d'une sphère ayant le même volume que le corps) de l'ordre de 1,72 km ; sa période
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de rotation est estimée entre 12,4 et 12,7 heures ; son albédo géométrique est estimé entre 0,04 et

0,06 (Lamy et al., 2007). D'après la modélisation menée à partir des forces non-gravitationnelles par

Davidsson et Gutiérrez (2005), la masse volumique est comprise entre 100 et 370 kg/m3 ; pour un

mélange de poussières et de glaces, une telle masse volumique impliquerait une porosité de l'ordre de

80%. On peut supposer que ce sont des agrégats de cométésimaux, rassemblés par leurs attractions

gravitationnelles mutuelles, qui sont responsables de cette forte porosité, menant au modèle de structure

interne "rubble-pile" que l'on a déjà évoqué pour la comète Shoemaker-Levy 9. De plus, comme nous

l'avons indiqué dans la partie 1.1.3, les poussières cométaires semblent principalement organisées en

agrégats �oconneux possédant une micro-porosité. Un milieu aussi poreux est supposé être un milieu

très isolant dans le vide. L'inertie thermique, probablement proche de celle estimée pour la comète

9P/Tempel 1 par Groussin et al. (2006), est estimée comme étant inférieure à 50 J/(K.m2s0,5). La

température sur une zone localisée de la surface de la comète dépend de la distance héliocentrique et

de la rotation diurne. Les modèles thermiques d'évolution de la comète étudiés par de Sanctis et al.

(2005) ou encore Rosenberg et Prialnik (2009) prédisent que les températures de la surface du côté

éclairé pourraient atteindre environ 27◦C et pourraient tomber à environ -213 ◦C du côté non-éclairé

lors de la rencontre avec la sonde Rosetta. En considérant une période de rotation du noyau cométaire

d'environ 12 heures et une faible inertie thermique, la profondeur de pénétration de l'onde de chaleur

ne devrait pas dépasser plusieurs dizaines de centimètres, et à partir de plusieurs mètres le matériau

ne devrait plus être altéré (Rosenberg et Prialnik, 2009).

1.4.3 MIRO : télédétection passive

Généralités

La télédétection est la détermination à distance des propriétés physiques d'un objet à partir du

rayonnement électromagnétique dans une certaine bande de longueur d'onde. Les parties du spectre

électromagnétique les plus utilisées en télédétection sont le visible (0,4 µm à 1 µm), l'infrarouge (1 µm

à 100 µm) et le domaine radio (0,1 mm à 105 km). Un système passif de télédétection consiste en un

récepteur qui mesure le signal de l'énergie solaire ré�échie et émise par la surface. La télédétection dans

le domaine radio implique que les observations sont sensibles aux di�érentes structures qui composent

les surfaces dont les dimensions sont comparables à la longueur d'onde. Une part de l'énergie solaire

incidente est alors di�usée dans plusieurs directions (voir �gure 1.13). Le problème de la di�usion des

ondes dans le domaine radio est largement décrit par Campbell (2002).

Tout corps dont la température thermodynamique (T ) est supérieure au zéro absolu (-273◦C) émet

un rayonnement électromagnétique appelée "émission thermique". Pour un corps "parfait" à l'équilibre

thermodynamique à la température T , que l'on appelle un "corps noir", dé�ni comme un matériau

qui absorbe la totalité de l'intensité du rayonnement incident et la réémet en intégralité, l'intensité

du rayonnement ou plus précisément la luminance monochromatique Lu de la surface (i.e. le �ux de

rayonnement émis en W.m−2.sr−1.λ−1) est modélisée de manière exacte par la fonction de Planck
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Figure 1.13 � Phénomène de di�usion. Une onde incidente atteint la surface et est di�usée dans
plusieurs directions si la longueur d'onde est comparable aux dimensions des irrégularités de surface.
En étudiant les caractéristiques des ondes di�usées on peut remonter aux propriétés physiques de la
surface. Adapté de Campbell (2002).

Lu(T, λ) =
2hpc

2

λ5

 1

exp
(
hpc
λkbT

)
− 1

 , (1.1)

avec kb constante de Stefan-Boltzmann (= 1, 38066×10−23 J.K−1 ), c vitesse de la lumière (=2, 997925×
108 m/s), hp constante de Planck (= 6, 62618 × 10−34 J.s) et T température du corps (K). L'énergie

émise croît avec la température et le pic spectral se déplace vers les longueurs d'ondes plus courtes.

Par exemple, si l'on considère le Soleil (dont la température photosphérique est de l'ordre de 5800 K)

comme un corps noir, on trouve un pic d'émission thermique dans le visible. L'émission thermique d'un

corps noir est indépendante de la direction ; le rayonnement est dit isotrope.

Les milieux naturels comme les surfaces des comètes ou des astéroïdes ne se comportent pas comme

des corps noirs (et sont appelés "corps gris") et donc leur émission thermique ne suit pas la fonction

de Planck. Pour une longueur d'onde donnée, l'énergie directionnelle monochromatique émise par

une surface dS à la température T dans une direction (θ, φ) par rapport à la normale à la surface à

l'intérieur d'un angle solide dΩ, est L(λ, θ, φ, T ) cos θdSdΩ, où L(λ, θ, φ, T ) (en W.m−2.sr−1.λ−1) est la

luminance directionnelle monochromatique de la surface du corps considéré. L'émissivité directionnelle

monochromatique est dé�nie comme le rapport entre la luminance directionnelle monochromatique

émise par la surface et la luminance monochromatique émise par un corps noir :

Ed =
L(λ, θ, φ, T )

Lu(λ, T )
(1.2)

L'émissivité directionnelle monochromatique (appelée émissivité dans la suite du mémoire) est une

grandeur sans dimension qui dépend de la direction, de la longueur d'onde, de la température de la

surface et d'autres propriétés de la surface comme la permittivité relative complexe (voir section 1.5 et
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équation 1.5), la texture ou encore la composition chimique. Une surface dont l'émissivité est inférieure

à 1 est appelée un "corps gris".

Dans le cas d'un équilibre thermodynamique local, la loi de Kirchho� permet d'écrire une relation

directe entre l'énergie absorbée et l'énergie émise par la surface. Cette loi s'écrit Ed = αd où αd est

l'absorptivité directionnelle monochromatique. Si on considère un rayonnemment électromagnétique

arrivant sur une surface plane, la conservation de l'énergie implique que le �ux radiatif incident FI soit

égal à la somme du �ux ré�échi Fre, du �ux transmis Ftr et du �ux absorbé Fab (voir �gure 1.14), cela

s'écrit

FI = Fre + Ftr + Fab , (1.3)

ce qui donne l'équation suivante quand on normalise par le �ux incident

1 = ρd + τd + αd , (1.4)

où ρd, τd et αd sont respectivement la ré�ectivité directionnelle monochromatique, la transmitivité

directionnelle monochromatique et l'absorptivité directionnelle monochromatique.

Figure 1.14 � Interaction d'un rayonnement électromagnétique avec une surface plane. Pour une
surface plane, les rayonnements incident, transmis et ré�échi, se propagent dans le même plan ; il n'y
a pas de di�usion. i est l'angle d'incidence du rayonnement incident et γ est l'angle de réfraction selon
lequel le rayonnement transmis se propage.

Sous les hypothèses que la loi de Kirchho� s'applique et que τd = 0 pour les surfaces planétaires,

l'équation 1.4 se simpli�e et l'émissivité s'écrit
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Ed = 1− ρd . (1.5)

Ainsi, une mesure de la ré�ectivité directionnelle monochromatique d'une surface permet de calculer

son émissivité directionnelle monochromatique. Les coe�cients de Fresnel (Campbell, 2002) permettent

d'exprimer la ré�ectivité directionnelle monochromatique d'une surface plane suivant la polarisation

verticale ou horizontale de l'onde électromagnétique. Si celle-ci se propage dans le vide et atteint un

milieu d'indice de réfraction complexe ñ, les coe�cients de Fresnel s'écrivent (avec τd = 0)

rh =
ñ cos(i)− 1

ñ cos(i) + 1
, (1.6)

et

rv =
cos(i)− ñ
cos(i) + ñ

, (1.7)

où rh et rv représentent respectivement la ré�ectivité de l'onde électromagnétique polarisée horizon-

talement et verticalement ; et i est l'angle d'incidence du rayonnement incident. Comme l'indice de

réfraction complexe est égal à la racine carrée de la permittivité relative complexe (Fox, 2010), à partir

de la permittivité relative complexe on peut estimer l'émissivité du corps observé.

On peut se référer au livre Bonn et G. (1996) pour des explications plus détaillées concernant les

méthodes de télédétection.

MIRO : Microwave Instrument for the Rosetta Orbiter

MIRO est un instrument constitué d'une parabole de 30 cm de diamètre avec deux récepteurs hété-

rodynes opérant dans le domaine millimétrique et submillimétrique destinés à mesurer respectivement

la température de luminance 4 de la sous-surface et de la surface de la cible. Le centre de la bande

de fréquence couverte par le récepteur millimétrique est à 190 GHz (1,58 mm). Le centre de la bande

de fréquence couverte par le récepteur submillimétrique est à 563 GHz (0,53 mm). Un spectromètre,

capable de détecter huit raies d'absorption, correspondant aux fréquences de transition moléculaires

de CO, CH3OH, NH3, H16
2 O, H17

2 O et H18
2 O, est connecté au récepteur submillimétrique (Gulkis et al.,

2007a,b). MIRO mesure "une température d'antenne", dé�nie comme la somme de la température de

luminance du corps observé, de la température résiduelle due aux bruits provenant de l'instrument et

des autres instruments de la sonde, et de celle du fond de ciel. L'étalonnage de la mesure est e�ectué

en positionnant un miroir devant le récepteur qui permet de mesurer séquentiellement les tempéra-

tures d'une cible arti�cielle chaude (environ 20◦C) et d'une cible arti�cielle froide (environ -20◦C). Les

deux cibles arti�cielles sont montées directement sur l'instrument. Lors de la rencontre avec la cible, la

température d'antenne est proportionnelle au rayonnement émis par la cible et donc directement liée

à son émissivité.

4. la température de luminance est la température qu'aurait l'objet mesuré s'il était un corps noir.
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Pour interpréter les données recueillies par les deux récepteurs, un modèle de prédiction de la lumi-

nance monochromatique directionnelle de la surface et de la sous-surface est élaboré pour la cible selon

un modèle de transfert radiatif (Gulkis et al., 2010). La luminance monochromatique directionnelle se

déduit seulement de la température physique du corps en fonction de la profondeur, de la partie réelle

de la permittivité relative complexe dont dépend la ré�ectivité et donc l'émissivité (voir équation 1.5),

et aussi de la partie imaginaire de la permittivité relative complexe dont dépend la profondeur de pé-

nétration (dé�nie dans la section 1.5.3). La permittivité relative complexe est dé�nie plus précisément

dans la section 1.5.

Le modèle de transfert radiatif requiert la connaissance du pro�l de température sur quelques

centimètres de profondeur sur l'ensemble du disque visible du corps observé. Son calcul dépend de

l'inertie thermique, de l'angle de phase, des paramètres orbitaux et de la rotation (Gulkis et al., 2010,

2012). À partir de ce modèle thermique et du calcul de transfert radiatif, une température d'antenne

théorique est calculée en fonction du temps. Celle-ci est comparée directement aux mesures réelles

de MIRO. Ensuite, un ajustement par les moindres carrés permet de dé�nir les meilleurs paramètres

d'ajustement et donc de �xer l'inertie thermique et l'émissivité qui correspondent aux observations.

MIRO a déjà recueilli des données lors des survols des astéroïdes (2867) Steins et (21) Lutétia (voir

section 1.2), le 5 septembre 2008 et le 10 juillet 2010, respectivement. Les paramètres obtenus à partir

du meilleur ajustement de la température d'antenne théorique avec les observations sont résumés dans

le Tableau 1.5 pour les deux astéroïdes.

Paramètres (2867) Steins (21) Lutetia

Fréquence (GHz) 190 GHz 563 GHz 190 GHz 563 GHz

Emissivité 0,85 � 0,90 0,60 � 0,70 0,96 0,96

ε′ 7 20 2,3 2,3

Inertie thermique 450 � 850 <120

J/(K.m2s0,5)

TABLEAU 1.5 � Paramètres d'ajustement des observations de (2867) Steins et (21) Lutetia par MIRO
d'après Gulkis et al. (2010) et d'après Gulkis et al. (2012), respectivement. ε′ est la partie réelle de la
permittivité relative complexe (voir section 1.5).

D'après les paramètres obtenus, la surface de (2867) Steins serait dominée par de la roche (Gulkis

et al., 2010), alors que la surface de (21) Lutetia serait recouverte d'un régolite (voir section 1.5.5) de

type lunaire (Gulkis et al., 2012). La di�érence d'émissivité obtenue entre les deux canaux de réception

de MIRO pendant les observations de l'astéroïde (2867) Steins est peut-être due à un e�et de la di�usion

liée à la rugosité de la surface, qui n'est pas pris en compte dans le modèle, ou bien à la présence de

particules di�usantes au sein même de la roche (Gulkis et al., 2010).

MIRO jouera un rôle primordial dans la cartographie du noyau cométaire et comptera parmis les

instruments déterminants pour le choix du lieu d'atterrissage de Philae. Il est donc crucial de mener
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des recherches sur la permittivité relative complexe de la surface et de la sous-surface de 67P/C-G

a�n de préparer l'interprétation des données des récepteurs millimétriques et submillimétriques pour

en déduire l'emissivité, la température et l'inertie thermique.

Le développement d'une expérience de mesure de la permittivité relative complexe pour des ma-

tériaux poreux, tels que l'on peut les imaginer en surface et sous-surface d'un noyau cométaire, peut

également servir à contraindre les propriétés des surfaces des astéroïdes recouverts d'une couche de

poussières.

La permittivité relative complexe, qui décrit la réponse d'un matériau par rapport à une sollicitation

électromagnétique, dépend de plusieurs paramètres physiques comme nous allons voir dans la section

suivante.
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1.5 Réponse électromagnétique des milieux naturels

Les ondes électromagnétiques (EM) se propagent dans les milieux naturels et modi�ent leur proprié-

tés électriques et magnétiques. La réponse d'un milieu est décrite par trois paramètres : la conductivité

électrique σ, la permittivité ε et la perméabilité magnétique µ. Ces paramètres peuvent être représentés

sous la forme de tenseurs si le milieu traversée est un milieu anisotrope. Dans ce cas précis, la réponse

dépend de l'orientation du champ électrique appliqué car l'arrangement des atomes dans certains cris-

taux expose une direction privilégiée. Ensuite ces paramètres peuvent varier avec la fréquence : le

milieu que l'onde traverse est alors dit dispersif. En�n, quand l'onde électromagnétique traverse un

matériau, elle peut interagir avec lui de deux manières :

1. de l'énergie peut être échangée entre le champ EM appliqué et le matériau (l'énergie est stockée) ;

2. de l'énergie du champ EM peut être perdue de façon permanente et absorbée par le matériau ;

Les trois paramètres dé�nissant la réponse du matériau à un champ EM appliqué s'écrivent alors sous

forme complexe lorsqu'il y a des pertes (représentée par la partie imaginaire).

Dans cette section nous allons décrire la réponse de milieux linéaires et isotropes sous l'e�et d'un

champ EM. La permittivité électrique étant le paramètre auquel nous nous intéressons pour des mesures

en laboratoire, nous décrirons plus en détail son comportement selon la fréquence de l'onde, le matériau

(glaces, liquides, roches), la masse volumique et la température du milieu naturel dans lequel l'onde se

propage.

1.5.1 Permittitivité électrique, conductivité électrique et perméabilité magné-

tique.

La permittivité électrique

La permittivité électrique décrit d'un point de vue microscopique la redistribution locale des charges

électriques contenues dans un milieu sous l'action d'un champ EM. Dans le système international (SI)

l'unité de la permittivité électrique est le farad/mètre. Plus précisément, l'application d'un champ

électrique produit une polarisation (dé�nie comme le moment dipolaire par unité de volume 5) par

les forces exercées sur les charges positives et négatives des atomes contenus dans un milieu. Si les

molécules ont des moments dipolaires permanents, le champ électrique appliqué exerce une force qui

tend à orienter préférentiellement ces moments le long de la direction du champ. S'il n'existe pas de

dipôles permanents, le champ électrique repousse les charges positives et négatives dans des directions

opposées, créant alors un dipôle parallèle au champ. Dans les deux cas, le résultat d'un champ EM qui

se propage dans un milieu tend à produire des dipôles microscopiques alignés et parallèles à la direction

du champ électrique. Un moment dipolaire est donc induit dans le milieu traversé par le champ EM ; la

permittivité électrique caractérise la redistribution des charges selon ce moment dipolaire. Lorsque la

5. Le moment dipolaire d (mesuré en coulomb/mètre dans le SI) est une grandeur dé�nissant un dipôle électrostatique :
il dé�nit la répartition des charges dans le dipôle selon la formule suivante : d=

∑
i qiri ; c'est-à-dire la somme sur toutes

les charges électriques qi formant le dipôle, repérées par leur rayon vecteur ri dans un système de coordonnées.
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polarisation entraîne des pertes d'énergie par dissipation, la permittivité électrique s'écrit sous la forme

complexe : ε = ε′ − iε′′. La partie imaginaire représente la capacité du matériau à absorber l'énergie

EM et à la dégrader en chaleur. La partie réelle contrôle la vitesse de l'onde EM dans le matériau. Elle

est égale au carré de la partie réelle de l'indice de réfraction complexe (Fox, 2010).

La conductivité électrique

Tout comme la permittivité électrique, la conductivité électrique σ peut être complexe et représente

la capacité de la matière à favoriser le passage d'un courant électrique sous l'e�et d'un champ EM

appliqué. Elle s'exprime en siemens/mètre (SI). La conductivité électrique complexe s'écrit : σ =

σ′ − iσ′′. Le déplacement des charges électriques est décrit par la partie réelle σ' de la conductivité.

Ce déplacement engendre un phénomène de polarisation qui est décrit par la partie imaginaire σ′′.

L'inverse de la conductivité électrique est la resistivité électrique qui s'exprime en Ohm/mètre.

La perméabilité magnétique

La perméabilité magnétique exprime, à l'instar de la permittivité par rapport à un champ élec-

trique, la réponse d'un matériau sous l'e�et d'un champ magnétique induis. Elle caractérise sa capacité

à modi�er les lignes de �ux magnétique. Son unité est le henry/mètre (SI). Similairement à la per-

mittivité, elle peut s'exprimer sous une forme complexe µ normalisée par rapport à la perméabilité

magnétique du vide µ0 (= 4π × 10−7H/m) comme µr = µ′r − iµ′′r = µ
µ0

Dans la pratique, outre les

matériaux métalliques, les matériaux géologiques réagissent très peu à une sollicitation magnétique.

Leur perméabilité magnétique est identi�ée à celle du vide.

1.5.2 Mesure de permittivité en laboratoire.

En laboratoire, la permittivité complexe mesurée prend en compte à la fois la polarisation due à

la redistribution des charges locales par l'e�et du champ électrique transmis dans le matériau, et la

polarisation obtenue par la conductivité électrique. Le paramètre mesuré en laboratoire est donc une

permittivité complexe e�ective εeff dé�nie par

εeff =

(
ε′ +

σ′′

ω

)
− i
(
ε′′ +

σ′

ω

)
= ε′eff − iε′′eff . (1.8)

La permittivité complexe e�ective mesurée est généralement représentée sous une forme normalisée

par rapport à la permittivité du vide ε0 (= 8.854 × 10−12F.m−1). On parle alors de permittivité

complexe e�ective et relative εr. Dans la suite du manuscrit on simpli�era cette appellation par le

terme "permittivité". On dé�nit la tangente de perte tan δ comme le rapport entre la partie imaginaire

et la partie réelle de permittivité.
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1.5.3 Profondeur de pénétration des ondes radio

Les matériaux naturels possèdent tous une certaine capacité à interagir avec le champ électrique

des ondes radios qui se traduit par la permittivité. Un signal radar passant à travers un milieu est

donc modi�é en phase et en amplitude. Si il n'y a pas d'interfaces (ou plus généralement, d'objets le

long du trajet de propagation) alors l'énergie se propage au travers du matériau. Si au contraire l'onde

rencontre des changements de propriétés diélectriques au sein du matériau alors une partie de l'énergie

est ré�échie vers la source (vers la surface si on se place dans un contexte de télédetection). Il y a

donc une perte de puissance sur le chemin parcouru par l'onde. Pour obtenir la puissance du champ

électrique en fonction des propriétés diélectriques du matériau (permittivité εr et perméabilité µr), on

peut écrire la norme du champ électrique Ep qui se propage suivant un axe z avec la polarisation p de

la manière suivante (Ulaby et al., 1982)

Ep(z) = Ape
−αze−iβz , (1.9)

avec Ap amplitude du champ électrique qui se propage selon la polarisation p et α facteur d'atténuation

α = 2πν
√
µrεr

[
1

2

(√
1 + tan2 δ − 1

)]1/2

. (1.10)

Le paramètre β est le facteur lié à la phase de l'onde

β = 2πν
√
µrεr

[
1

2

(√
1 + tan2 δ + 1

)]1/2

, (1.11)

A partir d'une puissance initiale P0, la puissance restante de l'onde à une distance z parcourue

dans le matériau dépend du facteur d'atténuation α et se calcule comme

P (z) = P0e
−2αz . (1.12)

La puissance perdue le long du chemin de propagation est une fonction exponentielle de la distance

parcourue. La perte de puissance s'écrit généralement en décibel par mètre (dB/m). La profondeur à

partir de laquelle une quantité signi�cative d'énergie pénètre à l'intérieur d'un matériau est exprimée

par la profondeur de pénétration La qui se dé�nit comme la distance à partir de laquelle la puissance

initiale de l'onde est réduite par un facteur 1/e (environ 37%)

P0

e
= P (z = La) , (1.13)

La =
1

2α
. (1.14)

Ce qui donne �nalement
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La =
1

4πν
√
µrεr

[
1
2

(√
1 + tan2 δ − 1

)]1/2
. (1.15)

En considérant que les matériaux sondés ont une perméabilité magnétique relative proche de celle

du vide (µr = 1), comme c'est le cas pour la plupart des roches terrestres, on peut réecrire la profondeur

de pénétration selon la relation (Campbell et Ulrichs, 1969)

La =
λ

2π [2 (|εr| − ε′)]1/2
. (1.16)

Et �nalement en considérant tan δ << 1, on peut obtenir la relation simpli�ée suivante (Campbell et

Ulrichs, 1969)

La =
λ
√
ε′

2πε′′
. (1.17)

Cette dernière expression servira à estimer la profondeur de pénétration appliquée à nos mesures de

permittivité dans le chapitre 4.

1.5.4 Dépendance en fréquence

Comme rappelé au début de la section 1.5, un matériau est dispersif si ses propriétés EMs dépendent

de la fréquence. Le mécanisme de polarisation mis en jeu dépend de la fréquence du spectre EM (voir

Figure 1.15). Dans l'ordre des fréquences décroissantes apparaît la polarisation électronique, atomique,

dipolaire ou encore interfaciale (Guéguen et Palciauskas, 1992). À chaque mécanisme de polarisation

correspond un temps de relaxation di�érent. Ce dernier est dé�ni comme le temps requis pour que

l'e�et du champ EM causé sur les charges électrique soit amorti lorsque la source EM est modi�ée. La

permittivité, qui dépend de la polarisation, varie donc avec la fréquence.

Lorsque le champ électrique appliqué au matériau oscille lentement, les charges électriques qui

réagissent établissent un état d'équilibre quasi-statique. Au contraire lorsque le champ électrique oscille

rapidement, les mécanismes de polarisation ne sont plus e�caces. Par conséquent, comme les e�ets des

di�érents mécanismes de polarisation sur la permittivité sont additifs, ε décroît lorsque la fréquence

augmente. À très hautes fréquences (>1 THz), les polarisations atomiques et électroniques sont les

seuls mécanismes contribuant à la valeur de la permittivité d'un matériau comme illustré sur la Figure

1.15.

La variation fréquentielle de la permittivité a été abordée par plusieurs auteurs. Le modèle de

Cole et Cole (1941) décrit ce qui se passe pour un ensemble de mécanismes de polarisation possibles.

Les temps de relaxation de chaque polarisation intervenante sont dispersés selon une distribution

gaussienne autour d'un temps de relaxation moyen τ0. À basse fréquence, le comportement statique de

la permittivité est caractérisé par la constante εs. À haute fréquence, le comportement de la permittivité

est caractérisé par la constante ε∞ (dé�nie pour une fréquence in�nie). Dans la région de transition,
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Figure 1.15 � Variation fréquentielle de la permittivité sur l'ensemble du spectre électromagnétique
liée aux di�érents mécanismes de polarisation. Adapté de Guéguen et Palciauskas (1992)

la permittivité est sous forme complexe et varie avec la fréquence ν selon l'équation

ε′(ν)− iε′′(ν) = ε∞ +
εs − ε∞

1 + (i2πντ0)1−ξ , (1.18)

où ξ (compris entre 0 et 1) un paramètre permettant d'ajuster la largeur de la distribution gaussienne

autour de τ0.

Le modèle de variation fréquentielle de la permittivité le plus fréquemment utilisé est celui de

Debye (Debye, 1929), qui est en réalité un cas particulier du modèle Cole-Cole pour lequel α = 0. De

plus, les di�érents temps de relaxation ne peuvent prendre que des valeurs discrètes particulières τp,

chacune correspondante à un mécanisme de polarisation p. La contribution de chaque polarisation est

représentée dans le calcul par un coe�cient gp. Le modèle de Debye s'écrit alors

ε′(ν)− iε′′(ν) = ε∞ +
∑
p

gp
εs − ε∞

1 + i2πντp
. (1.19)

En appliquant les deux modèles présentés à des matériaux conducteurs, l'énergie perdue par conduction

doit être prise en compte. Le modèle de Cole-Cole s'écrit alors

ε′(ν)− iε′′(ν) = ε∞ +
εs − ε∞

1 + (i2πντ0)1−α − i
σs

2πνε0
(1.20)

et le modèle de Debye devient :

ε′(ν)− iε′′(ν) = ε∞ +
∑
p

gp
εs − ε∞

1 + i2πντp
− i σs

2πνε0
, (1.21)
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avec σs la conductivité statique du milieu.

1.5.5 Permittivité des roches, sols et simulants de régolites planétaires

A�n d'interpréter les données radars relatives à la surface des noyaux cométaires et des astéroïdes, il

est nécessaire de connaître à priori comment la permittivité varie en fonction de la nature de la surface.

On peut s'appuyer sur la littérature concernant la permittivité des roches et des sols terrestres, des

météorites, ainsi que sur des simulants de sols lunaires et martiens pour une première approche de la

nature de la surface observée.

Roches

La permittivité des roches et des sols terrestres est importante pour la télédétection radar. Certaines

roches magmatiques pourraient être considérées comme de bons analogues représentatifs de la composi-

tion minéralogique de zones géologiques planétaires ou astéroïdales (e.g. le basalte). Une grande variété

de roches volcaniques terrestres a été étudiée par Campbell et Ulrichs (1969) à 450 MHz et 35 GHz

(voir Figure 1.16). À une fréquence donnée, la partie réelle de la permittivité et la tangente de perte

des di�érentes roches solides varient respectivement dans la gamme 3 � 10 et 0.01 � 0.20 (Campbell

et Ulrichs, 1969). La composition chimique (comme la teneur en silicates ou en oxydes métalliques),

la masse volumique ou la porosité (micro-pores, macro-pores, fractures), ainsi que la teneur en eau

(phase liquide ou solide), sont autant de paramètres in�uant sur la permittivité des roches. Cela rend

possible la caractérisation lithologique d'un sol par la télédection radar (Grandjean et al., 2006). La

grande variabilité des résultats des mesures de la permittivité pose des problèmes pour l'inversion des

données.
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Figure 1.16 � Partie réelle de la permittivité pour des matériaux volcaniques à 450 MHz (en haut) et
35 GHz (en bas). La moyenne, le minimum et le maximum des valeurs mesurées sont indiquées. Les
mesures ont été e�ectuées à température ambiante. Source : Campbell et Ulrichs (1969)
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Roches réduites en poudre, sables et cendres volcaniques

Parmi les principaux paramètres qui in�uent sur la permittivité, nous nous sommes spécialement

intéressés à la masse volumique (ou porosité) et donc nous nous sommes penchés sur des matériaux

poreux pour notre étude. La permittivité de roches réduites en poudre, de sables et de cendres vol-

caniques a été mesurée par di�érents auteurs (Campbell et Ulrichs, 1969; Adams et al., 1996; Heggy

et al., 2001; Calla et al., 2007). On appelle "poudre" le produit d'une roche broyée. Les cendres vol-

caniques sont des �nes particules qui sont éjectées dans l'atmosphère lors d'une éruption volcanique

explosive et qui retombent sur les �ancs du cône volcanique. Leur taille caractéristique est inférieure

à 2 mm. Ce sont des milieux hétérogènes dans leur composition minéralogique et chimique. De plus

ils contiennent de l'air entre les grains et dans les pores si il y en a. Ce qui est mesuré en laboratoire

est donc une permittivité e�ective. Des modèles de mélanges, élaborées de façon empirique (van Beek,

1967) permettent d'estimer la permittivité e�ective de ces milieux dont la porosité est généralement

de l'ordre de 30 à 50%.

La formule de Polder-van Santen-de Loor (PVL), exprime la permittivité e�ective εm d'un mélange

composé d'une matrice et d'inclusions aux formes ellipsoïdales qui ont la même orientation (Ulaby

et al., 1982). Elle dépend de la fraction de volume occupé par les inclusions fv,k, de la permittivité εk
des inclusions et de la permittivité εh de la matrice,

εm = εh + fv,k
εk − εh

1 + px,y,z (εk/εe − 1)
, (1.22)

où px,y,z est le facteur lié aux mécanismes de variation de la polarisation des inclusions le long des

di�érents axes x, y et z ; il varie car la polarisation des inclusions est favorisée le long de leur grand

axe. εe représente le degré de couplage électrique entre les inclusions séparées par une certaine distance.

La permittivité εe est égale à environ εh si le volume total des inclusions est inférieur à 10% et égale à

environ εm sinon.

Parmi les modèles de mélange, le plus simple est le modèle de Rayleigh (van Beek, 1967). Ce modèle

permet de prédire la permittivité d'un milieu composé d'air et d'une collection de particules sphériques

solides selon la relation

εm − 1

εm + 2
=
ρp
ρs

εs − 1

εs − 2
, (1.23)

où ρp et ρs sont respectivement la masse volumique du mélange et la masse volumique des particules

solides. εs est la permittivité d'une particule solide.

Le modèle de Lichtenecker est autre modèle qui s'applique dans le cas où le mélange est composé

de deux éléments de compositions di�érentes dont les fractions de volume sont V1 et V2 (V1 + V2 = 1)

et les permittivités ε1 et ε2 (Parkhomenko, 1967),

log(εm) = V1log(ε1) + V2log(ε2) . (1.24)
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Ce modèle s'applique bien pour les sols secs et les roches (Parkhomenko, 1967).

La formule de mélange de Böttcher peut être utilisée pour un mélange quelconque composé de N

constituants de permittivité εk et s'écrit

N∑
k

fv,k
εk − εm
εk − 2εm

= 0 . (1.25)

Les modèles de mélanges énoncés ci-dessus permettent de rendre compte de la dépendance de la

permittivité avec la masse volumique (liée à la porosité), voir Figure 1.17. D'après les modèles de

mélange la partie réelle de la permittivité augmente lorsque la masse volumique augmente. Pour un

mélange contenant des particules solides et de l'air, la masse volumique prend en compte l'air qui se

trouve entre les grains. Plus les grains sont compressés et plus cette fraction du volume d'air diminue ;

donc la masse volumique augmente et la porosité diminue. Certains types de grains possèdent des

micropores ou sont fracturés. Cette porosité intrinsèque augmente alors la porosité d'ensemble de

l'échantillon.

Figure 1.17 � Permittivité d'une poudre en fonction du rapport entre la masse volumique de l'en-
semble de l'échantillon et la masse volumique des particules solides suivant quatre modèles de mélange
di�érents. Source : Campbell et Ulrichs (1969)

Plus la porosité du matériau est importante, plus la proportion d'air est importante et donc la

permittivité e�ective se rapproche de celle de l'air (que l'on peut considérer égale à 1). Si la porosité

augmente, et donc que la masse volumique diminue, alors ε′ diminue et tend vers 1, comme illustré

dans la �gure 1.18. En ce qui concerne les surfaces des petits corps, soumise aux conditions du vide

interplanétaire, si la porosité augmente alors ε′ devrait tendre vers celle du vide (égale à 1). Les pertes

diélectriques sont moins importantes pour une plus grande porosité donc ε′′ diminue aussi, comme
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illustré dans la Figure 1.18. Cette �gure présente les mesures de Heggy et al. (2001) à 2 MHz pour

des poudres de basalte, préparées sous forme de pastilles plus ou moins compressées, indiquent que ε′

diminue d'environ 35 % lorsque la porosité varie de 28 à 31% et qu'elle diminue d'environ 60% lorsque

la porosité varie de 31 à 50%. En ce qui concerne la partie imaginaire, elle semble diminuer d'environ

50% lorsque la porosité passe de 31 à 50%.

Figure 1.18 � Variations de la partie réelle et de la partie imaginaire de la permittivité en fonction de
la porosité pour un basalte réduit en poudre. La taille des grains est controlée (50 µm) et la fréquence
de mesure est de 2 MHz. Les lignes en pointillés représentent les courbes d'ajustement exponentielles
des mesures (Heggy et al., 2001).

De plus, la permittivité e�ective peut dépendre de la taille des grains, de la forme, de l'orientation

et de la localisation des grains qui composent l'échantillon au moment de la mesure (Adams et al.,

1996). Le Tableau 1.6 donne un aperçu de quelques mesures e�ectuées sur des sables di�érents. Lorsque

la teneur en argile 6 augmente, ε′ et ε′′ augmente. Des mesures à 100 MHz ont montré que l'ajout de 5%

d'argile dans du sable réduit d'un facteur 20 la profondeur de pénétration des ondes radars (Olhoeft,

1987).

La permittivité de cendres volcaniques a été étudié pour des longueurs d'ondes centimétriques et

millimétriques notamment par Campbell et Ulrichs (1969) pour des fréquences de 450 MHz et 35 GHz

(voir Tableau 1.7) et Adams et al. (1996) pour une exploration en fréquence de 4 à 19 GHz. Les mesures

6. En géologie les argiles désignent l'ensemble des minéraux dont la taille est inférieure à environ 2 µm.
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Références Echantillons ε′ ν (GHz)
Calla et al. (2007) sable n◦1 (pur) 2,19 � 2,53 8,3 � 10,0

sable n◦2 (argileux) 2,30 � 2,53 8,3 � 10,0

TABLEAU 1.6 � Permittivité mesurée pour un sable pur et un sable argileux provenant du désert du
Rajasthan (Inde).

montrent que la partie réelle de la permittivité e�ective se trouve dans la gamme 2,8 � 4,5 et la partie

imaginaire dans la gamme 0,01 � 0,15. Pour la permittivité du matériau continu, calculée avec une

formule de mélange à partir de la permittivité e�ective, les valeurs se trouvent dans la gamme 5,5 � 7

pour ε′ et 0,01 � 0,30 pour ε′′.

Echantillons Origine
450 MHz 35 GHz
ε′ tan δ ε′ tan δ

Tuf volcanique Cripple Creek (Colorado, USA) 6,1 0,06 5,4 0,07
Tuf volcanique Ennis (Montana, USA) 3,6 0,006 3,4 0,02
Tuf volcanique Bend Quarry (Oregon, USA) 2,6 0,011 2,6 0,03

Cendre volcanique Cha�ee County (Colorado, USA) 3,4 0,07 2,84 0,014
Cendre volcanique Florisant (Colorado, USA) 2,7 0,03 2,6 0,015

TABLEAU 1.7 � Permittivité de plusieurs échantillons de tuf volcaniques et de cendres volcaniques. Le
tuf est une roche friable, poreuse, formée à partir d'une consolidation de cendres volcaniques éjectées
d'un volcan.

Mesures sur des simulants de régolites et des échantillons lunaires

La planète Mars et la Lune sont des cibles prioritaires de l'exploration planétaire depuis les années

60. Dans le cadre d'une mission spatiale avec un instrument de détection radar embarqué il est possible

de se baser sur la permittivité d'échantillons répresentatifs du sol observé pour le calcul d'inversion des

données. L'élaboration d'échantillons proches des régolites lunaire et martien en terme de composition

chimique, d'analyse spectrale ou encore de taille de grains a été menée entre autres par la NASA

(Allen et al., 1998; Hill et al., 2007) ; nous en parlerons plus en détail dans le chapitre 2. Des mesures à

température ambiante et e�ectuées entre 1,8 et 3,5 GHz ont fourni une valeur de la partie réelle de la

permittivité comprise entre 2,5 et 3,5 et une partie imaginaire comprise entre 0,003 et 0,03 (Barmatz

et al., 2012).

Les mesures sur des simulants de régolite lunaire peuvent être directement comparées aux mesures

de permittivité e�ectuées sur des échantillons d'origine lunaire rapportés par les missions américaines

Apollo (Olhoeft et al., 1974; Olhoeft et Strangway, 1975; Barmatz et al., 2012), voir Figure 1.19.

La courbe d'ajustement des mesures de la partie réelle de la permittivité des simulants des régolites

lunaires en fonction de la masse volumique (Barmatz et al., 2012), illustrée dans la Figure 1.19, possède

un coe�cient égal à 2,15. Ce coe�cient est légèrement supérieur à ce qui a été obtenu par Olhoeft et

Strangway (1975) sur des échantillons de régolites lunaires (avec un coe�cient égal à 1,93).
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Figure 1.19 � En haut : variation de ε′ avec la masse volumique pour des échantillons lunaires (lo-
sanges), des simulants de mers lunaires de la société Zybeck (Zy), des simulants sans oxydes de fer
(PP), et des simulants de mers lunaires de la société Orbitec (Or) d'après Barmatz et al. (2012). En
bas : variation de ε′ avec la masse volumique pour des échantillons lunaires d'après Olhoeft et Strang-
way (1975). Les carrés, triangles et cercles vides représentent des échantillons lunaires provenant des
missions Apollo 11, 12 et 14, respectivement. Les carrés, triangles et cercles pleins représentent des
échantillons lunaires provenant des missions Apollo 15, 16 et 17, respectivement.

On retrouve des caractéristiques diélectriques proches par exemple pour le simulant de régolite

martien JSC Mars-1 (ε′ et ε′′ restent respectivement dans la gamme 3 � 4 et 0,10 � 0,30) avec des
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variations liées à la fréquence mais aussi sans doute à la technique de mesure utilisée, qui varie d'un

auteur à un autre (Leuschen, 1999) (Williams et Greeley, 2004). Les travaux de Heggy et al. (2001)

portent aussi sur la détermination de la permittivité du sol martien et couvrent la bande de fréquence

1 � 500 MHz. Les échantillons étudiés se composent de poudre basaltique (basalte de Djibouti), mais

aussi d'oxydes de fer (hématite et maghémite), d'évaporite (gypse) et calcite (composant commun

d'une roche sédimentaire) et forment ensemble, séparemment ou sous forme de mélange, un bon moyen

d'approcher la diversité des formations géologiques recensées sur Mars. Ces travaux ont notamment

bien mis en évidence l'augmentation de la permittivité (partie réelle et imaginaire) avec l'augmentation

de la teneur en oxydes de fer.

Une bonne connaissance des régolites des surfaces planétaires est indispensable dans le cadre des

futures missions de colonisation de la Lune ou de Mars qui pourraient voir le jour durant le XXIe siècle.
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1.5.6 Variation de la permittivité avec la température et la teneur en eau

Nous avons vu que c'est la redistribution locale des charges au sein du milieu sous l'e�et d'un champ

électrique (d'une onde radar par exemple) qui caractérise la permittivité. En théorie, une baisse de la

température tend à atténuer le mouvement des charges et le mouvement vibrationel des dipôles, ce qui

diminue la capacité du matériau à intéragir avec l'onde EM transmise. Par conséquent la permittivité

diminue lorsque la température diminue. L'e�et de la température sur la permittivité a été mesuré par

plusieurs auteurs dont Campbell et Ulrichs (1969), voir Figure 1.20. Ces mesures montrent que ε′ décroît

quand la température diminue, elle est quasiment constante pour un granite et une péridotite. La

tangente de perte tan δ semble globalement décroître lorsque la température diminue pour la majorité

des roches mesurées. Heggy et al. (2001) ont mesuré la permittivité de di�érentes poudres (incluant un

basalte réduit en poudre et des oxydes métalliques) à la fréquence de 2 MHz ; leurs résultats indiquent

que si la température diminue de 27 à -43◦C, ε′ diminue d'environ 25% au maximum (moins de 10%

pour 4 échantillons sur 5) tandis que ε′′ diminue au plus de 17%.

Figure 1.20 � Variations de ε′ (à gauche) et tan δ (à droite) en fonction de la température pour
di�érents échantillons de roches.

Des mesures sur le simulant de régolite lunaire JSC-1A entre -190◦C et 200◦C englobant la

variation de température de la surface lunaire (entre -180◦C et 110◦C) ont été e�fectuées par Calla et

Rathore (2012) pour quatres fréquences entre 1,7 et 31,6 GHz. Les résultats de cette étude montrent

que lorsque la température augmente, ε′ augmente de 14% (de 3,50 à 4,00 ; pour une fréquence de
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31,6 GHz) à 25% (de 3,66 à 4,59 ; pour une fréquence de 1,7 GHz) et ε′′ augmente de 44% (de 0,18 à

0,26 ; pour une fréquence de 6,6 GHz) jusqu'à plus de 100% (de 0,09 à 0,43 ; pour une fréquence de

1,7 GHz).

L'eau contenu dans l'air peut être adsorbée par le matériau. Etant donné que la molécule d'eau

est très polarisée, la teneur en eau in�ue sur la valeur de la permittivité. Par exemple, Sabouroux

et Ba (2011) ont étudié les propriétés diélectriques d'un échantillon de sable provenant de la dune

du Pilat (sud-ouest de la France, bassin d'Arcachon) et d'un autre échantillon de sable provenant de

Fontainebleau (Seine-et-Marne) en fonction de la teneur en eau volumique à 600 MHz et 1 GHz (voir

Figure 1.21). Ces mesures ont été comparées avec des relations empiriques liant la permittivité à la

teneur en eau (Topp et al., 1980; Guéguen et Palciauskas, 1992; Peplinski et al., 1995). La teneur en

eau volumique est égale au produit de la teneur en eau gravimétrique par la masse volumique. La

teneur en eau gravimétrique du sable peut être déterminée en mesurant la masse d'un échantillon, puis

après l'avoir passé dans une étuve à une température supérieure à 100◦ pendant plusieurs heures pour

laisser s'évaporer l'eau, sa masse est de nouveau mesurée. Le rapport de la di�érence de masse à la

masse de l'échantillon passé à l'étuve permet de déterminer la teneur en eau gravimétrique.

Figure 1.21 � Variations de ε′ (ε′reff sur la �gure) et ε′′ (ε′′reff sur la �gure) mesurées à la fréquence
de 1 GHz (carrés pleins) et 600 MHz (cercles pleins) pour du sable de la dune du Pilat (à gauche)
et du sable de Fontainebleau (à droite) en fonction de leur teneur en eau volumique. La ligne pleine
représente un ajustement par un polynôme du troisième degré. La ligne en pointillés représente le
modèle de Topp et al. (1980) et la ligne en tirets représente le modèle de Peplinski et al. (1995)

Plus la teneur en eau augmente et plus les parties réelles et imaginaires de la permittivité aug-

mentent. Les résultats obtenus pour ces deux échantillons de sable à la fréquence de 1 GHz indiquent

que d'un sable sec à une teneur en eau volumique de 5%, ε′ et ε′′ augmentent respectivement de plus

de 40% et plus de 80%. A�n de ne pas être limité dans les mesures de permittivité par la teneur en eau
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1.5 Réponse électromagnétique des milieux naturels

d'un échantillon, il est donc nécessaire de le conserver dans un environnement sec après l'avoir passé

dans une étuve (en général 24 heures à une température de plus de 100◦C, Calvet (2003)).

Nos mesures ont été e�ectuées dans les conditions du laboratoire. Nous verrons dans la section

4.2.2 du chapitre 3 que la température et l'hygrométrie relative de l'air ont été soigneusement relevées

pour chaque mesure de permittivité et de quelle manière les échantillons ont été conservés entre les

di�érentes phases de mesure.
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1.6 Synthèse

La permittivité des matériaux susceptibles d'être sondés par un radar dépend de nombreux para-

mètres (masse volumique, composition chimique, température, teneur en eau) et qu'il existe une grande

variabilité des mesures en laboratoire pour un échantillon donné. Cela constitue un réel problème pour

l'inversion des données radars. Il existe un réel besoin d'e�ectuer des mesures avec une bonne pré-

cision et plus précisément dans le domaine millimétrique. Les résultats dans ce domaine pourraient

s'appliquer au radiomètre MIRO à bord de la sonde Rosetta dont le but est de caractériser la surface

et la sous-surface du noyau de la comète 67P/C-G. Les principales caractéristiques des poussières co-

métaires ont été passées en revue. Nous nous sommes appuyés sur ces caractéristiques pour le choix

des analogues de poussières cométaires en privilégiant le caractère poreux des échantillons. A�n de

contraindre la permittivité des surfaces des astéroïdes di�érenciés, et notamment ceux déjà survolés

par la sonde Rosetta, nous avons également recueilli deux fragments de météorites di�érenciées.

Dans le chapitre 2 nous détaillerons les propriétés des échantillons poreux que nous avons utilisés

dans le but de simuler les propriétés des poussières cométaires, au moins en termes de porosité. Les

deux fragments de météorites (une aubrite et une diogénite) dont les corps parents sont aujourd'hui

bien identi�és et dont nous avons aussi mesuré la permittivité, seront également présentés.

Le chapitre 3 sera consacré à la description de l'expérience de mesure de la permittivité des échan-

tillons poreux et météoritiques que nous avons développé au LERMA dans le domaine millimétrique.

De plus, on s'attachera à décrire les instruments utilisés pour e�ectuer des mesures sur les échantillons

poreux entre 0,05 et 12 GHz.

Les résultats seront présentés et discutés dans le chapitre 4. Nous interpréterons ces résultats

dans le cadre des futures observations du noyau de la comète 67P/C-G par l'instrument MIRO. Nous

estimerons la permittivité de la surface et de la sous-surface du noyau à 190 GHz en prenant en

compte deux types de couche de matière possible : une couche composée uniquement de poussières et

une couche composée d'un mélange glaces/poussières. Aussi, nous interpréterons nos résultats dans le

cadre des observations des astéroïdes (2867) Steins et (21) Lutetia déjà e�ectuées par MIRO.
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Chapitre 2

Echantillons représentatifs de poussières

cométaires poreuses et astéroïdales, et

météorites

La recherche d'échantillons susceptibles d'être intéressants pour aider à l'interprétation des données

des missions d'observations spatiales sur les petits corps repose essentiellement sur la composition

chimique et la structure du milieu étudié, elle-même caractérisée par sa masse volumique ou sa porosité.

Pour approcher au mieux les caractéristiques des poussières cométaires ou des régolites astéroïdaux

dont la porosité est très élevée, nous nous sommes intéressés en particulier à des cendres volcaniques.

Ce sont des fragments d'une taille comprise entre quelques micromètres et deux millimètres éjectés

par les volcans lors d'un volcanisme explosif. Ces cendres ont la particularité d'avoir une porosité

intrinsèque importante et des formes très irrégulières. Ces propriétés font que l'ensemble a une masse

volumique plus faible que les échantillons de poudre préparés à partir de roches. Avec une porosité

comprise entre 30 et 60%, ces échantillons naturels peuvent donc être considérés comme des échantillons

représentatifs de la porosité des poussières cométaires et astéroïdales. Dès 1929, B. Lyot avait remarqué

que des mesures de di�usion lumineuse en laboratoire sur des cendres volcaniques reproduisaient de

façon assez satisfaisante la polarisation linéaire de la lumière solaire di�usée par la surface lunaire.

Ultérieurement, Dollfus et al. (1971) avaient noté un bon accord entre les mesures polarimétriques

sur des cendres volcaniques et des échantillons de �nes particules lunaires apportées sur Terre par les

missions Apollo. En�n la NASA a choisi, pour analogues terrestres des poussières présents à la surface

de la Lune ou de Mars, des cendres volcaniques terrestres.

Nous avons recueilli trois types d'échantillons représentatifs de poussières cométaires et astéroï-

dales : un échantillon provenant de l'Etna, en Sicile, un échantillon considéré comme analogue au

régolite martien dont le nom de référence est JSC Mars-1 et un échantillon considéré comme analogue

au régolite lunaire dont le nom de référence est JSC-1A. Ces deux derniers échantillons ont été préparés

par la NASA dans le but de simuler les propriétés des régolites martien et lunaire pour des expériences
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sur le sol terrestre et pour de futures explorations. Pour cette raison, ils seront appelés simulants dans la

suite du mémoire. La préparation, l'origine et les propriétés des trois échantillons étudiés sont précisés

dans ce chapitre. Nous avons réalisé des photographies au MEB (microscope électronique à balayage,

disponible au LERMA) a�n de mieux estimer leur porosité. Les grains dont la taille est supérieure à

environ 100 µm possèdent en e�et une porosité intrinsèque importante mise en évidence au MEB, et

due à la présence de vésicules (voir Figure 2.1) qui se forment lorsque les poches d'un magma éjecté

dans l'air, riches en gaz, éclatent sous l'e�et de la chute de la pression.

Figure 2.1 � Mise évidence au MEB de la porosité élevée d'une cendre volcanique avec des vésicules
bien visibles.

Etant donné que la forme des grains peut varier et que des vésicules sont présentes à la surface des

grains quand leur taille devient supérieure à environ 100 µm, alors la masse volumique (liée à la poro-

sité) pourrait varier en fonction de la distribution en taille des grains. Donc, dans le but d'étudier la

dépendance de la permittivité avec la masse volumique, nous avons divisé en plusieurs sous-échantillons

chacun des échantillons initiaux par tamisage. En tenant compte de la masse initiale des échantillons

et des contraintes expérimentales concernant la masse de sous-échantillon nécessaire pour e�ectuer les

mesures de permittivité, les gammes de tailles obtenues di�èrent pour les trois échantillons. A�n d'esti-

mer une taille moyenne de grain représentative de chaque sous-échantillon, possédant une distribution

en taille de grain di�érente, une analyse granulométrique a été e�ectuée avec un microscope optique

équipé d'un logiciel spéci�quement adapté, avec lequel des photographies de tous les sous-échantillons

ont été acquises.

Nous avons également étudié deux fragments de météorites, une aubrite et une diogénite, dont les

corps parents sont clairement identi�és. Comme mentionné dans le chapitre 1, les astéroïdes de type E,

tel (2867) Steins, sont probablement les corps parents des aubrites ; (4) Vesta et les Vestoïdes semblent

être les corps parents des diogénites.

2.1 Cendres volcaniques de l'Etna

2.1.1 Origine

Un échantillon de 500 grammes de cendres volcaniques, dont les tailles varient du micromètre au

millimètre, nous a été fourni par V. Ciarletti (LATMOS/Université de Versailles Saint-Quentin-en-
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Yvelines). Cet échantillon a été collecté en 2010 sur le �anc sud de l'Etna (Sicile, Italie), le volcan le

plus actif d'Europe. Le site de récupération est visible sur la Figure 2.2. Cette campagne a été réalisée

dans le cadre de la préparation de l'instrument radiométrique WISDOM (Water Ice and Subsurface

Deposit Observations on Mars) dont V. Ciarletti est principal investigateur ; il est dédié à la prospection

du sous-sol de Mars dans le cadre de la future mission spatiale Exomars.

Figure 2.2 � Site de récupération des cendres volcaniques de l'Etna (octobre 2010). Crédits : V.
Ciarletti.

2.1.2 Propriétés minéralogiques

Les roches magmatiques issues du refroidissement des laves possèdent une composition chimique

basaltique saturée en silice (Tanguy, 1978). Les cendres volcaniques éjectées du volcan ont la même

composition chimique puisqu'elles proviennent du même réservoir de magma. La majorité des grains

de cet échantillon présente une texture vitreuse, leur donnant un aspect sombre, qui indique que le

magma initial s'est refroidi très rapidement et n'a pas eu le temps de former totalement tous les

cristaux. L'échantillon se compose donc de grains sombres constitués de petits cristaux et de grains

�ns relativement transparents entièrement cristallisés. Des cristaux ambrés sont également visibles. Ce

sont des cristaux d'olivine (silicates), les premiers à se former (à environ 1200◦C) lors du refroidissement

d'un magma. Des grains à l'aspect rougeâtre sont également visibles ; une couche d'oxyde de fer aurait

pu se former sur leur surface. On peut en�n remarquer des grains blancs associés à des feldspaths

plagioclases. La minéralogie de cet échantillon a été étudiée avec J. Thibieroz.
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2.1.3 Tri granulométrique

Nous avons divisé cet échantillon en plusieurs sous-échantillons ayant di�érentes distributions en

taille, entre 1 et 600 µm, par un tamisage à sec. Nous nous sommes servis de tamis avec des ouvertures

de mailles carrées (l'ouverture étant égale à la longueur l du côté du carré). La notation [l1 � l2], soit par

exemple [50 � 160] µm indique les ouvertures de mailles des deux tamis utilisés, soit 50 µm et 160 µm,

pour obtenir un sous-échantillon. Quatre sous-échantillons numérotés de 1 à 4 ont été obtenus pour l

égale à 50 µm, [50 � 160] µm, [160 � 355] µm et [355 � 500] µm, respectivement. Le tri granulométrique

que nous avons réalisé tient compte de la masse initiale et de la distribution en taille des grains, a�n

d'obtenir des sous-échantillons dont la masse est su�sante pour permettre les mesures de permittivité

décrites dans le chapitre 3. Le tableau 2.1 indique les masses des quatres sous-échantillons obtenus et

la courbe granulométrique correspondante est présentée sur la Figure 2.3. Le résultat �nal du tri est

illustré sur la Figure 2.4. Les conditions de stockage sont décrites en 4.2.2.

Lorsque des grains �ns, dont la taille est inférieure à 63 µm, sont présents dans l'échantillon initial,

il est impossible de les séparer en tamisant à sec. De ce fait, après tamisage, nous devons retrouver dans

les tranches granulométriques une certaine proportion de grains �ns. La Figure 2.3 indique que les grains

�ns représentent moins de 5% des tamisats (la quantité de matériau d'une tranche granulométrique

dé�nie par les tamis utilisés). Cela nous donne une idée de la proportion de grains �ns présents dans

les tranches granulométriques de taille supérieure.

Sous-échantillons n◦1 n◦2 n◦3 n◦4

Masse (g) 3 14 48 64

TABLEAU 2.1 � Masses des di�érents sous-échantillons provenant de l'Etna.

2.1.4 Porosité et masse volumique

Les images obtenues au MEB et présentées sur la Figure 2.5 révèlent que les particules �nes qui

composent l'échantillon n◦1 sont très anguleuses. Ces particules ne comportent pas ou très peu de

vésicules. Il s'agit surtout de grains entièrement cristallisés (voir Figure 2.4). Des vésicules apparaissent

sur les grains sombres qui composent le sous-échantillons n◦2. Les grains des sous-échantillons n◦3 et

4 comportent encore plus de vésicules et celle-ci représentent un volume total de vide non négligeable

par rapport au volume occupé par le grain et donc les grains sont intrinsèquement plus poreux, ce qui

augmenterait la porosité totale et donc diminuerait la masse volumique.

Les masses volumiques des sous-échantillons ont été estimées au cours des mesures de permittivité

réalisées au LERMA dans le domaine millimétrique en déterminant la di�érence de masse entre un

volume connu vide et le même volume contenant les particules poreuses (la méthode employée est

détaillée en 4.2.2). Les masses volumiques des sous-échantillons n◦1, 2, 3 et 4 sont répertoriées dans

le Tableau 2.2. La valeur de la masse volumique du sous-échantillon n◦1 est moins importante que les

autres. La forme très irrégulière des grains qui composent ce sous-échantillon favorise un empilement
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Figure 2.3 � Courbe granulométrique de l'échantillon provenant de l'Etna après un tamisage à sec.
Paramètres d'ajustement de la courbe f(x) = u× x2 + v × x : u = 0, 0004 ; v = 0, 0140.

moins compact. Donc même si les grains sont intrinsèquement moins poreux, leur forme in�uence

beaucoup les conditions d'empilement et donc la masse volumique. La diminution de la masse volumique

entre le sous-échantillons n◦2 et les sous-échantillons n◦3 et 4 semble montrer que l'augmentation

du nombre de vésicules et de leur taille augmente la porosité globale (comme nous l'avons supposé

précédemment à partir des images optiques). Les masses volumiques des sous-échantillons n◦3 et 4

sont comparables de part la valeur des écart-types obtenus.

Masse volumique (kg/m3)

n◦1 n◦2 n◦3 n◦4

1085 ± 14 1236 ± 10 1190 ± 15 1207 ± 13

TABLEAU 2.2 � Masses volumiques des di�érents sous-échantillons de l'Etna.
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Figure 2.4 � Photographies au microscope optique des quatre sous-échantillons provenant de l'Etna,
obtenus après un tri granulométrique par tamisage à sec.
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Figure 2.5 � Images MEB obtenues au LERMA pour les sous-échantillons de l'Etna.
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2.2 Simulant du régolite martien JSC Mars-1

2.2.1 Origine

Un échantillon de 36 grammes de simulant de régolite martien JSC Mars-1 nous a été fourni par M.

Cabane (LATMOS/Université Pierre et Marie Curie), co-investigateur de l'instrument SAM (Sample

Analysis at Mars), le chromatographe à phase gazeuse qui analyse la composition de l'atmosphère, du

sol et des roches de Mars à bord du robot Curiosity (opérationnel sur la surface de Mars depuis le 5

août 2012). La taille des grains de cet échantillon varie de quelques micromètres à 500 µm environ.

A la �n des années 90, alors que la science entrait dans une phase intensive de l'exploration de Mars,

des échantillons ayant pour but de simuler les propriétés du sol martien ont été préparés par la NASA

au JSC (Johnson Space Center, Houston, Texas, USA). Ils ont été mis à disposition pour la recherche

scienti�que, l'ingénierie et l'éducation. L'ensemble provient du cône volcanique Pu'u Nene, situé sur

le �anc sud du volcan Mauna Kea à Hawaï. Une épaisseur de 30 à 40 cm de sol a d'abord été retirée

sur une zone de 180 m2, puis les cendres volcaniques ont été prélevées entre 40 et 60 cm d'épaisseur

(Allen et al., 1998). Le matériau récupéré est alors passé au travers d'un tamis en acier inoxydable

pour séparer les grains dont la taille est inférieure à 1 mm. Ensuite, disposé dans un entrepôt, celui-ci

a été séché à des températures inférieures à 80◦C. Puis le simulant a été emballé dans des sacs anti-

contamination pour l'expédition et le stockage. Le matériau n'a subi aucun traitement chimique (Allen

et al., 1998).

Figure 2.6 � Production du simulant de régolite martien à partir du cône volcanique Pu'u Nene, sur
le �anc Sud du volcan Mauna Kea (Hawaï). Crédits : NASA.
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2.2 Simulant du régolite martien JSC Mars-1

2.2.2 Propriétés minéralogiques

Le simulant JSC Mars-1 présente des analogies, au niveau spectre de ré�ectance, minéralogie,

composition chimique, taille de grains, masse volumique et propriétés magnétiques avec le sol de Mars.

L'ensemble possède une composition basaltique. L'échantillon est composée de feldspaths plagioclases

calciques, d'olivines, d'augites mais aussi de titano-magnétites et d'oxydes de fer qui recouvre la surface

de la plupart des grains, ce qui leur donne l'aspect rougeâtre que l'on peut observer sur la Figure 2.6

(Allen et al., 1998). Les minéraux peuvent être �nement cristallisés, entièrement cristallisés ou sous

forme de verre. La composition chimique de l'échantillon est résumée dans le Tableau 2.3.

JSC Mars-1

Oxydes % en masse

SiO2 43,5

Al2O3 23,3

TiO2 3,8

Fe2O3 15,6

MnO 0,3

CaO 6,2

MgO 3,4

K2O 0,6

Na2O 2,4

P2O5 0,9

SO3 n.a.

Cl n.a.

Total 100

TABLEAU 2.3 � Composition chimique du simulant JSC Mars-1 d'après une étude par spectrométrie
en �uorescence X. Les composés volatils présents (principalement H2O) ont été libérés par chau�age
avant l'étude. Adapté de Allen et al. (1998).

2.2.3 Tri granulométrique

En e�ectuant un tamisage à sec du simulant JSC Mars-1, trois sous-échantillons numérotés de 5 à

7 ont été obtenus avec l égale à 80 µm, [80 � 200] µm et [200 � 315] µm, respectivement, en tenant

compte de la masse et de la distribution en taille initiale. Les conditions de stockage sont décrites en

4.2.2. Le tableau 2.4 indique les masses des trois sous-échantillons obtenus et la courbe granulométrique

correspondante est présentée sur la Figure 2.7. Le résultat �nal du tri est illustré par la Figure 2.8.

D'après la courbe granulométrique obtenue, les particules �nes représenteraient moins de 10% des

tamisats.
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Sous-échantillons n◦5 n◦6 n◦7

Masse (g) 3 10 8

TABLEAU 2.4 � Masses des di�érents sous-échantillons du simulant JSC Mars-1.
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Figure 2.7 � Courbe granulométrique du simulant JSC Mars-1 après un tamisage à sec. Paramètres
d'ajustement de la courbe g(x) = u× x2 + v × x+ w : u = −0, 0002 ; v = 0, 4543 ; w = −20, 9103
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2.2 Simulant du régolite martien JSC Mars-1

Figure 2.8 � Photographies au microscope optique des trois sous-échantillons du simulant de régolite
martien JSC Mars-1, obtenus après un tri granulométrique par tamisage à sec.
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2.2.4 Porosité et masse volumique

D'après Allen et al. (1998) la masse volumique du simulant JSC Mars-1 est égale à 870 ± 20

kg/m3 et peut augmenter jusqu'à 1070 ± 20 kg/m3 si le simulant est compacté par vibration. Ces

valeurs impliquent une porosité d'environ 50 % (Allen et al., 1998). Les masses volumiques que nous

avons déterminé pour les sous-échantillons n◦5, 6 et 7 lors des mesures de permittivité (voir 4.2.2) sont

répertoriées dans le Tableau 2.5. Ces résultats sont parfaitements cohérents avec ceux d'Allen et al.

(1998) et con�rment la validité de nos mesures (détaillées en 4.1). De la même manière que pour les

sous-échantillons de l'Etna, la masse volumique du sous-échantillon n◦5, composé des particules les

plus petites, est moins importante que les sous-échantillons n◦6 et 7. La Figure 2.9 permet d'observer

la structure des grains présents dans les di�érentes tranches granulométriques et montre que la porosité

intrinsèque des grains est supérieure lorsque la taille des grains est plus grande.

Masse volumique (kg/m3)

n◦5 n◦6 n◦7

804 ± 22 864 ± 8 849 ± 9

TABLEAU 2.5 � Masses volumiques des di�érents sous-échantillons du simulant JSC Mars-1.
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2.2 Simulant du régolite martien JSC Mars-1

Figure 2.9 � Images MEB obtenues au LERMA pour les sous-échantillons du simulant JSC Mars-1.
La porosité intrinsèque des gros grains est supérieure à celle des parties les plus �nes. Les gros grains
comportent des vésicules en proportion plus importante.
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2.3 Simulant du régolite lunaire JSC-1A

2.3.1 Origine

Un échantillon de 800 grammes du simulant de régolite lunaire JSC-1A, préparé également par

le NASA JSC entre 2006 et 2008, nous a été fourni par P.Y. Meslin et J. Lasue (Université Paul

Sabatier/Observatoire Midi-Pyrénées).

Le simulant JSC-1A a été produit pour soutenir la préparation des futures explorations lunaires. Il

appartient à un ensemble de trois simulants de mers lunaires (JSC-1A, le JSC-1AF et JSC-1AC) et est

composé de grains dont la taille est inférieure à 1 mm. Le JSC-1AC est la partie la plus grossière, avec

des grains dont la taille est supérieure au millimètre alors que le JSC-1AF est la fraction la plus �ne avec

des grains de taille est inférieure à 100 µm. Les simulants proviennent d'une carrière, située sur le �anc

sud du Merriam Crater (voir Figure 2.10), un cône volcanique proche de Flagsta� en Arizona (Etats-

Unis). La partie JSC-1AF a été plusieurs fois broyée et tamisée pour inclure une quantité signi�cative

de grains �ns a�n de se rapprocher le plus possible de la composante �ne du regolite lunaire. Toutes

les simulants ont été séchés à l'air libre et le matériau n'a subi aucun traitement chimique.

Figure 2.10 � Site du Merriam Crater proche de Flagsta� en Arizona (Etats-Unis). Crédits : NASA.

2.3.2 Propriétés minéralogiques

Le simulant JSC-1A simule spéci�quement la composition chimique du régolite des mers lunaires,

voir Tableau 2.6. Des études pétrographiques ont montré que cet échantillon était majoritairement

composé de grains à texture vitreuse comportant des vésicules. Parmis les gros cristaux formés on

trouve des feldspaths plagioclases (jusqu'à 400 µm), des olivines (jusqu'à 200 µm) ainsi que des cristaux

plus petits (de 5 à 50 µm) d'apatites, de clinopyroxènes et de feldspaths plagioclases (Hill et al., 2007).

Il y a aussi des traces de titano-magnétite et de chromite.
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2.3 Simulant du régolite lunaire JSC-1A

JSC-1A

Oxydes % en masse

SiO2 46,2

TiO2 1,85

Al2O3 17,1

Fe2O3

FeO 11,2∗

MgO 6,87

CaO 9,43

Na2O 3,33

K2O 0,85

MnO 0,19

P2O5 0,62

Total 97,6

TABLEAU 2.6 � Composition chimique du simulant de régolite lunaire JSC-1A. ∗La quantité totale
d'oxyde de fer est comptée comme FeO. Adapté de Hill et al. (2007).

2.3.3 Tri granulométrique

Comme pour les deux autres échantillons, nous avons e�ectué un tamisage à sec du simulant JSC-

1A. Six sous-échantillons numérotés de 8 à 13 ont été obtenus avec l égale à 50 µm, [50 � 125] µm,

[125 � 160] µm, [160 � 250] µm, [250 � 355] µm et [355 � 500] µm, respectivement. Les conditions

de stockage sont décrites en 4.2.2. Le tableau 2.7 indique les masses des quatres sous-échantillons

obtenus et la courbe granulométrique correspondante est présentée sur la Figure 2.11. D'après la

courbe granulométrique obtenue, les particules �nes représenteraient environ 38% des tamisats. Le

résultat �nal du tri est illustré par la Figure 2.12.

Sous-échantillons n◦8 n◦9 n◦10 n◦11 n◦12 n◦13

Masse (g) 56 56 10 28 21 9

TABLEAU 2.7 � Masses des di�érents sous-échantillons du simulant JSC-1A.
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Figure 2.11 � Courbe granulométrique du simulant JSC-1A après un tamisage à sec. Paramètres
d'ajustement de la courbe h(x) = u× xv : u = −0, 0002 ; v = 0, 4543.
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2.3 Simulant du régolite lunaire JSC-1A

Figure 2.12 � Photographies au microscope optique des six sous-échantillons du simulant JSC-1A
disponible, obtenus après un tri granulométrique par tamisage à sec. On retrouve les minéraux d'olivine
de couleur ambrée ainsi que les feldspaths plagioclases blanchâtres.
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2.3.4 Porosité et masse volumique

Les masses volumiques des sous-échantillons obtenues lors des mesures de permittivité e�ectuées

dans le domaine millimétrique sont répertoriées dans le Tableau 2.8. De même que pour les sous-

échantillons de l'Etna ou du simulant JSC Mars-1, on remarque que les formes anguleuses des grains

du sous échantillons n◦8 favorisent un empilement moins compact que le sous-échantillon n◦9 et donc

la masse volumique est plus faible. Tout comme l'échantillon provenant de l'Etna et le simulant JSC

Mars-1, la porosité intrinsèque des grains du simulant JSC-1A semble augmenter avec la taille des grains

avec l'augmentation du nombre de vésicules et du volume de vide qu'elles représentent par rapport au

volume occupé par le grain, favorisant une augmentation de la porosité totale et une diminution de la

masse volumique entre le sous-échantillon n◦9 et 13 (voir Figure 2.13).

Masse volumique (kg/m3)

n◦8 n◦9 n◦10 n◦11 n◦12 n◦13

1285 ± 8 1395 ± 6 1237 ± 22 1228 ± 11 1166 ± 8 1103 ± 27

TABLEAU 2.8 � Masses volumiques des di�érents sous-échantillons du simulant JSC-1A.
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2.3 Simulant du régolite lunaire JSC-1A

Figure 2.13 � Images MEB obtenues au LERMA pour les sous-échantillons du simulant JSC-1A.
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2.3.5 Bilan sur la masse volumique et la porosité des échantillons

La variation de la masse volumique en fonction de la distribution en taille des grains semble suivre

les mêmes tendances pour les trois types d'échantillons de particules poreuses. Les sous-échantillons

n◦1, 5 et 8, constitués des particules les plus �nes et les plus anguleuses, s'assemblent de manière moins

compacte ; leur masse volumique est donc moins élevée que pour les sous-échantillons présentant une

distribution en taille supérieure, n◦2, 6 et 9 respectivement. Ces derniers sont composés d'une majorité

de grains à la texture microcristalline arborant une forme plus compacte ; leur masse volumique est

donc supérieure à celles des sous-échantillons précédemment cités. Aussi, des vésicules sont présentes

sur les grains composant les sous-échantillons n◦2, 3, 4, 6, 7, 9, 10, 11, 12 et 13. L'analyse au MEB

semble aussi montrer que plus la taille du grain est importante, plus le nombre et la taille des vésicules

augmentent. La Figure 2.14 présente à titre d'exemple un grain du sous-échantillon n◦10 du simulant

JSC-1A pour lequel la porosité intrinsèque est très importante avec un rapport Vg/Veq � 1 (où Vg est

le volume occupé par le grain et Veq le volume de la sphère équivalente dont le diamètre est la plus

grande dimension du grain). Par conséquent, la masse volumique des sous-échantillons tend à décroître

avec la taille des grains augmentant.

La masse volumique intrinsèque du simulant JSC Mars-1 a été déterminée classiquement par le

déplacement d'un volume d'eau induit par l'immersion d'une masse connue (Allen et al., 1998). Elle

est égale à 1910 ± 20 kg/m3. La masse volumique intrinsèque dépend de la composition du magma

initial (sa teneur en volatils, sa viscosité) et de la cinétique de dégazage (violence et débit de l'éruption).

Etant donné que les trois types d'échantillons de cendres volcaniques ont une origine di�érente, leur

masse volumique intrinsèque n'est pas la même et celle de l'échantillon provenant de l'Etna ainsi que

celle du simulant JSC-1A devraient être comprise entre 1400 et 2100 kg/m3 (Guéguen et Palciauskas,

1992). Cette mesure n'a pas été possible dans la mesure où nous avons fait le choix de ne pas immerger

le matériel dans l'eau et nous n'avions pas accès à d'autres méthodes de caractérisation de la porosité

comme la porosimétrie au mercure (Heggy et al., 2001).

Cependant, si l'on prend la masse volumique intrinsèque mesurée pour le simulant JSC Mars-1 comme

une valeur de référence, d'après la masse volumique des sous-échantillons indiquée dans les Tableaux

2.2, 2.5 et 2.8, nous pouvons avoir une idée de la variation de la porosité de l'ensemble des sous-

échantillons qui pourrait être comprise entre environ 30 et 60%.
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2.3 Simulant du régolite lunaire JSC-1A

Figure 2.14 � Images MEB d'un grain poreux appartenant au sous-échantillons n◦10 du simulant JSC-
1A. Elle met en évidence l'importante taille des vésicules qui contribuent à la forte porosité intrinsèque
du grain.
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2.4 Analyse granulométrique

Le microscope optique avec lequel nous avons obtenu les images des sous-échantillons est équipé

d'un logiciel permettant une analyse granulométrique.Nous avons réalisé cette opération sur un nombre

Ng (égal à environ 100) de grains pour chaque sous-échantillon a�n d'estimer une taille moyenne de

grains représentative. Un exemple de l'opération menée est illustré dans la Figure 2.15.

Figure 2.15 � Etapes nécessaires à l'estimation de la granulométrie moyenne d'un sous-échantillon. a :
observation au microscope optique ; b : acquisition d'image ; c : grains pour lesquels deux dimensions
perpendiculaires (marquées en rouge) ont été mesurées ; d : sphéroïde allongé associé pour l'estimation
d'une taille moyenne représentative du sous-échantillon.

Comme le montre la Figure 2.15, la forme de chaque grain est approchée par un sphéroïde allongé,

dé�ni par la rotation d'une ellipse de demi-petit axe c autour de son demi-grand axe B. Le diamètre

Di de la sphère dont le volume est égal à celui du sphéroïde est dé�ni comme la taille moyenne d'un

grain (où i est l'indice correspondant à un grain donné dans un paquet de Ng grains). Di est obtenu

pour ce grain par l'équation
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2.4 Analyse granulométrique

Di = 2×
(
B × c2

)1/3
. (2.1)

La distribution en taille des grains pour un sous-échantillon donné est divisée en J intervalles, j

étant l'indice courant, Xj la moyenne d'un intervalle donné et wj le poids attribué à chaque intervalle

(dé�ni comme le nombre de grains avec un diamètre Di dans un intervalle de taille donné). Ainsi,

une estimation de la taille moyenne des grains Φ de chaque sous-échantillon est obtenue, ainsi que son

écart-type σΦ par les équations

Φ =

J∑
j=1

(wjXj)/

J∑
j=1

wj , (2.2)

σΦ =

√√√√ N∑
i=1

(Di − Φ)2/(N − 1) . (2.3)

Les propriétés de tous les sous-échantillons sont répertoriées dans le Tableau 2.9.

Echantillon n◦ l (µm) m(g) Ng Φ ± σΦ(µm) ρ± σρ (kg/m3)

Etna

1 50 3 81 36 ± 15 1085 ± 14

2 50 � 160 14 80 115 ± 35 1236 ± 10

3 160 � 355 48 84 283 ± 67 1190 ± 15

4 355 � 500 64 96 506 ± 60 1207 ± 13

JSC Mars-1

5 80 3 100 42 ± 21 804 ± 22

6 80 � 200 10 99 157 ± 36 864 ± 8

7 200 � 315 8 81 272 ± 46 849 ± 9

JSC-1A

8 50 56 91 24 ± 9 1285 ± 8

9 50 � 125 56 93 74 ± 28 1395 ± 6

10 125 � 160 10 95 164 ± 21 1237 ± 22

11 160 � 250 28 86 248 ± 39 1228 ± 11

12 250 � 355 21 90 347 ± 43 1166 ± 8

13 355 � 500 9 87 544 ± 59 1103 ± 27

TABLEAU 2.9 � Principales caractéristiques des 13 sous-échantillons. l est l'ouverture des mailles
des tamis utilisés. m est la masse totale disponible de chaque sous-échantillons. Ng est le nombre
de grains dont deux dimensions ont été mesurées a�n d'estimer la taille moyenne pondérée Φ d'un
sous-échantillon ; σΦ est l'écart-type par rapport à cette estimation. ρ est la masse volumique moyenne
déterminée pendant les mesures de permittivité à 190 GHz (voir 4.2.2) et σρ est son écart-type.

La distribution de la taille des grains Di ainsi obtenue est présentée pour les sous-échantillons de

l'Etna, du simulant JSC Mars-1 et du simulant JSC-1A sous forme d'histogrammes, respectivement
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sur les Figures 2.16, 2.17 et 2.18. Il apparaît que des grains dont la taille est supérieure à l'ouverture l

d'un tamis qui �xe la limite supérieure de la distribution en taille du sous-échantillon arrivent à passer.

Ces grains, de forme très allongée, augmentent la taille moyenne globale du sous-échantillon, d'où une

taille moyenne éventuellement un peu plus grande que la gamme de tailles contraintes par le tamis

considéré pour les sous-échantillons n◦4 et 13.

Figure 2.16 � Distribution en taille optique des quatre sous-échantillons de l'Etna.
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2.4 Analyse granulométrique

Figure 2.17 � Distribution en taille optique des trois sous-échantillons du simulant JSC Mars-1.
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Figure 2.18 � Distribution en taille optique des six sous-échantillons du simulant JSC-1A.
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2.5 Fragments de météorites : aubrite et diogénite

2.5 Fragments de météorites : aubrite et diogénite

Deux fragments météoritiques, une aubrite et une diogénite conservées au JSC NASA, nous ont

été transmis par L. McFadden (JPL/NASA). Toutes deux font partie de la collection de météorites

issues de l'Antarctique dans le cadre du programme ANSMET (Antarctique Search for Meteorites).

L'aubrite ALHA78113,84 (où le ALH signi�e Allan Hills) a une masse d'environ 19 grammes, voir

Figure 2.19. La météorite initiale, ALHA78113, avait une masse d'environ 300 grammes. Les aubrites

représentent moins de 1% de la collection totale de météorites recensées à ce jour et cet échantillon

est une des 62 météorites classées dans la catégorie des aubrites. Comme indiqué en 1.3.2, les aubrites

sont considérées comme issues du groupe d'astéroïdes de type E dont (2867) Steins fait partie.

Figure 2.19 � Aubrite ALHA78113,84 (échantillon brut). On remarque de grossiers cristaux blancs de
taille millimétrique (minéraux d'enstatites) et des grains opaques de taille millimétrique ou plus petits
(sulfures et des grains métalliques ferreux).

La masse de la diogénite MIL07001,16 (où le MIL signi�e Miller Range) est d'environ 56 grammes,

voir Figure 2.20. La masse de la météorite initiale, MIL07001, est d'environ 900 grammes. Les diogénites

représentent aussi moins de 1 % de la collection complète de météorites recensées. Comme nous l'avons

vu en 1.3.2, l'astéroïde (4) Vesta et les Vestoïdes sont considérés comme les corps parents possibles des

diogénites.

Initialement, ces échantillons n'étaient pas adaptés pour les mesures de permittivité dans le do-

maine millimétrique dans la mesure puisqu'ils ne se présentaient pas sous la forme d'une tranche avec

deux faces parallèles et polies. En juillet 2012, nous avons formulé une requête au JSC demandant

l'autorisation d'usiner les échantillons, avec :

- découpe et polissage de l'échantillon d'aubrite avec une scie à diamant (commandée spécialement

pour l'usinage de roches terrestres ou météoritiques) dans le but de fournir une tranche à faces

parallèles et polies ;

- polissage de l'échantillon de diogénite pour obtenir une tranche à faces parallèles ;
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Figure 2.20 � Diogénite MIL07001,16 (échantillon brut). On remarque une croûte de fusion présente
sur les bords de l'échantillon ainsi qu'une fracture qui le traverse en diagonale.

- fabrication d'une poudre �ne avec les restes de la découpe pour des mesures de permittivité sur

des poudres (elle fera l'objet d'un travail ultérieur à la thèse).

La requête a été acceptée et nous avons réalisé l'usinage nécessaire sur les échantillons a�n de rendre

possible les mesures à 190 GHz avec le banc de mesure du LERMA. Le protocole de mesure sera

développé dans le chapitre 3. Nous avons obtenu une tranche d'aubrite d'une épaisseur de 4,9 mm et

une tranche de diogénite d'une épaisseur de 7,1 mm. Cet usinage a permis a A. Beck (Smithsonian

Institution, Washington, USA) d'analyser la minéralogie de ces échantillons au MEB et de con�rmer les

phases minérales observées par une microanalyse par spectrométrie en énergie (EDS, Energy-Dispersive

Spectra). La composition minéralogique de l'aubrite est dominée par la présence d'enstatite, voir Fi-

gure 2.21a. Egalement, des phase opaques ont été observées, voir Figure 2.21b et c. L'analyse de ces

phases montre qu'elles sont composées de sulfures et de minéraux métalliques composés de fer (com-

munication : A. Beck), qui pourraient être d'origine chondritique (communication : Albert Jambon).

Cette hypothèse met nécessairement en jeu un épisode de collision entre un astéroïde di�érencié et un

astéroïde primitif. Une description physique et minéralogique d'un échantillon provenant de la même

météorite initiale, est disponible dans la base de donnée de l'ISMPS. Il y est indiqué des caractéristiques

similaires avec une forte abondance du minéral enstatite, sans que ne soit précisée l'origine des phases

opaques de sulfures et de minéraux métalliques ferreux. Les analyses montrent aussi que la diogénite

est essentiellement composée d'orthopyroxènes avec quelques minéraux d'olivines et de chromites. Des

fractures sont également mises en évidences.

Pour les deux météorites, des phases probablement dues à des altérations arti�cielles (par exemple

par le passage de la scie) sont observées en faible proportion, voir Figure 2.21d.
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Figure 2.21 � Analyse de l'aubrite au MEB. a : zone montrant ce qui semble être de la diopside au
centre de l'image (d'aspect plus clair) entourée un minéral d'enstatite (d'aspect plus gris). b : une
portion d'un grain métallique. Ces métaux sont d'apparence opaque à l'oeil nu (voir Figure 2.19).
c : un grain métallique (apparaît blanchâtre) enrobé par un sulfure avec une composition chimique
variable (apparaît grisâtre). d : phases opaques distribuées le long des marques de scie composées
essentiellement de zinc et de cuivre. Communication : Andrew Beck.
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2.6 Synthèse

A�n d'estimer la permittivité des poussières de la comète 67P/C-G et en particulier l'in�uence de

la masse volumique (liée à la porosité) sur sa valeur, nous avons porté notre attention sur des cendres

volcaniques. Comme le montre notre étude au microscope électronique à balayage, les grains de texture

microcristalline, majoritaires dans les sous-échantillons pour lesquels la taille des grains est supérieure

à 50 µm, ont une porosité intrinsèque signi�cative.

A�n d'étudier ultérieurement comment varie la permittivité de ces échantillons avec la masse volu-

mique nous avons e�ectué un tri granulométrique donnant respectivement 4, 3 et 6 sous-échantillons

pour l'échantillon provenant de l'Etna, le simulant JSC Mars-1 et le simulant JSC-1A. A�n de satisfaire

aux contraintes expérimentales des mesures de permittivité et en tenant compte de la masse initiale des

échantillons, le nombre de sous-échantillons et les gammes de tailles obtenues di�èrent pour les trois

échantillons. Pour chaque sous-échantillon une taille moyenne des grains représentative a été estimée

par une analyse granulométrique au microscope optique portant sur une centaine de grains. La masse

volumique de tous les sous-échantillons à également été déterminée pendant les mesures de permittivité

dans le domaine millimétrique ; elle varie de 800 à 1400 kg/m3. Sachant que la masse volumique intrin-

sèque de ce type d'échantillon peut varier entre 1400 et 2100 kg/m3, en prenant comme référence la

masse volumique intrinsèque connue du simulant JSC Mars-1, la porosité des sous-échantillons devrait

varier d'environ 30 à 60 % en prenant en compte tous les sous-échantillons.

Deux fragments météoritiques nous ont été con�és, une aubrite et une diogénite, dont les corps

parents sont des astéroïdes di�érenciés (de type E et de type V, respectivement). L'autorisation nous a

été donnée d'usiner ces fragments dans le but de mesurer leur permittivité suite à une demande o�cielle

adressée au JSC. Nous avons obtenu deux tranches �nes à faces parallèles de quelques millimètres

d'épaisseur. Les analyses minéralogiques e�ectuées par A. Beck, con�rment que l'aubrite est dominée

par des minéraux d'enstatites et que la diogénite est dominée par des minéraux de d'orthopyroxènes et

d'olivines. Par ailleurs, l'observation de phases sulfurées et métalliques dont l'origine serait chondritique

implique des précautions à prendre au cours des mesures de permittivité si l'on veut analyser seulement

le matériau "pur". En ce qui concerne la diogénite, certaines zones fracturées peuvent aussi limiter les

mesures. Celles-ci doivent être évitées. L'analyse minéralogique des échantillons météoritiques nous a

donc permis de préparer les mesures de permittivité en prenant en compte les informations sur leur

composition chimique et la présence de fractures.
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Chapitre 3

Mise en place de mesure de permittivité

entre 190 et 0,05 GHz

Dans ce chapitre nous décrirons tout d'abord l'expérience que nous avons mis en place pour e�ectuer

des mesures de permittivité à 190 GHz sur les échantillons poreux (cendres volcaniques de l'Etna,

simulants de régolites lunaire JSC-1A et martien JSC Mars-1) et les deux fragments de météorites

(aubrite et diogénite) présentés dans le chapitre 2. Les capacités du LERMA dans ce domaine sont

liées à sa participation à la réalisation des canaux millimétrique et submillimétrique de MIRO.

Nous aborderons également les mesures de permittivité que nous avons menées au laboratoire IMS

de Bordeaux sur les échantillons poreux à 2,45 ; 5,6 ; 8 et 12 GHz, ainsi qu'à 0,05 ; 0,10 et 0,50 GHz. Les

mesures ont été e�ectuées avec des méthodes classiques utilisant des cavités résonantes et une sonde

coaxiale. Ces mesures dans ces gammes de fréquences, couplées aux mesures à 190 GHz, permettent

d'analyser le comportement de la permittivité sur une très large bande de fréquences qui s'étale sur

plus de trois ordres de grandeur.
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Chapitre 3 : Mise en place de mesure de permittivité entre 190 et 0,05 GHz

3.1 Mesure de permittivité dans le domaine millimétrique

Dans cette section, les di�érents composants du banc de mesure développé au LERMA sont dé-

taillées ainsi que les caractéristiques du faisceau d'onde transmis. Puis, la méthode de mesure de la

permittivité est décrite, ainsi que les supports d'échantillons qui ont dû être spécialement réalisés. Les

protocoles de mesures développés durant cette thèse sont exposés à la �n de cette section, ainsi qu'une

estimation des incertitudes instrumentales.

3.1.1 Banc de mesure en transmission

Dispositif de mesure

Un analyseur de réseau vectoriel (appelé VNA, pour Vector Network Analyzer, dans la suite du

mémoire), développé par la société ABmm, permet de générer et détecter une onde millimétrique à

partir de composants travaillant en ondes centimétriques. Le VNA analyse les variations de phase

et d'amplitude de l'onde après transmission à travers l'échantillon ou (ré�exion sur sa surface) en

e�ectuant la comparaison entre le signal électromagnétique incident et le signal transmis (ou ré�échi).

Les résultats de la mesure s'expriment en paramètres S, qui dans le domaine des hyperfréquences,

permettent la caractérisation de n'importe quel dispositif sous test à partir de la variation relative

d'amplitude et la rotation de phase du signal. On verra dans la partie 3.1.2 comment la permittivité

est déterminée à partir de ces paramètres. Si, sur l'échantillon, on note 1 la face d'entrée de l'onde et

2 la face de sortie, les paramètres S, au nombre de 4, forment une matrice Sij(ν), où i et j(=1 ou 2)

représentent la face de l'échantillon concernée. Les paramètres S dépendent de la fréquence de mesure

ν. Ainsi, le paramètre S11(ν) représente le coe�cient de ré�exion sur la surface qui reçoit l'onde et le

paramètre S21(ν) représente le coe�cient de transmission du matériau analysé.

Soit νmm la fréquence de l'onde millimétrique à laquelle on souhaite caractériser un échantillon

(typiquement νmm = 190 GHz, la fréquence de réception de MIRO). Au sein du VNA, deux générateurs

YIG 1 fournissent deux ondes de fréquences ν1 et ν2 qui peuvent être choisies entre 8 et 18 GHz :

ν1 = νmm
N et ν2 = ν1 − νvna

N . Ici N est égal à 12 car c'est le rang de l'harmonique de ν1 qui permet de

produire νmm dans une bande située autour de 190 GHz et νvna, égale à 34 MHz, est la fréquence de

réception du VNA. La di�érence de fréquence entre les deux signaux générés par les YIG est stabilisée

par une boucle d'asservissement de phase. La phase du signal millimétrique se retrouve donc égale à

celle du signal à 34 MHz.

Dans le montage utilisé, l'onde de fréquence ν1 est envoyée à un sextupleur de fréquence. Ce

dispositif est spéci�quement adapté pour favoriser l'harmonique de rang 6. La sortie (de fréquence ν1×6)

est ampli�ée et passe par un doubleur de fréquence. En sortie, un cornet corrugué fournit une onde qui se

propage en espace libre (i.e. dans l'air) à la fréquence νmm = ν1×6(sextupleur)×2(doubleur) = ν1×12.

1. Le YIG (Yttrium Iron Garnet) est un matériau ferromagnétique qui se présente généralement sous la forme d'une
minuscule bille de moins de 1 mm de diamètre et qui entre en résonance en étant soumis à un champ magnétique. Pour
modi�er la résonance et donc la fréquence, il su�t de modi�er le champ magnétique.
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3.1 Mesure de permittivité dans le domaine millimétrique

De l'autre côté du banc, au niveau de la chaîne de réception, un autre sextupleur relié à un ampli�cateur

fournit l'harmonique de rang 6 de l'onde de fréquence ν2 (soit ν ′2 = 6×ν2) à un mélangeur harmonique.

Ce dernier e�ectue le battement entre l'harmonique de rang 2 de ν ′2 et l'onde reçue à νmm par un

deuxième cornet corrugué. Le résultat est la production en sortie du mélangeur d'une onde de fréquence

intermédiaire νI qui est égale à

νmm − 2ν ′2 = N × ν1 − 2× 6× (ν1 −
νvna
N

) , (3.1)

ce qui donne νI = 34 MHz, la fréquence de la partie réception du VNA.

Plusieurs changements de fréquence se succèdent ensuite (à l'aide d'oscillateurs locaux) pour arriver

à un signal de fréquence 250 Hz qui contient les informations de phase et d'amplitude. Un convertis-

seur analogique numérique permet de transmettre ces valeurs à l'ordinateur qui e�ectue le traitement

informatique des données.

Pour une description plus complète du fonctionnement du VNA utilisé, on peut se référer à la

documentation du concepteur (Goy et al., 2006).

Figure 3.1 � Banc de mesure développé au LERMA pour des mesures de permittivité au voisinage
de 190 GHz.

Les guides d'ondes utilisés sont rectangulaires, métalliques et creux. Leur ouverture Lc (grande

dimension latérale), de l'ordre du centimètre, est adaptée à la bande de fréquence qu'ils véhiculent.

75



Chapitre 3 : Mise en place de mesure de permittivité entre 190 et 0,05 GHz

Les cornets corrugués permettent de transformer les ondes transportées dans un guide d'onde en ondes

se propageant en espace libre suivant un faisceau étroit avec des lobes secondaires très faibles. Le

grand avantage de ce système en espace libre est la réduction des pertes de transmission par rapport

à l'utilisation des guides d'ondes dont les pertes augmentent avec la fréquence.

Propagation de l'onde millimétrique en espace libre

À partir du cornet d'émission, l'onde électromagnétique monochromatique de fréquence ν se propage

en espace libre dans la direction z. Le mode de propagation 2 est le mode fondamental TEM00, tel que

ses champs électrique E et magnétique H sont orthogonaux à l'axe de propagation z. La propagation

de cette onde est décrite par les équations de Maxwell. Soit E(x, y, z) le champ scalaire associé à E

qui véri�e l'équation de Helmholtz suivante

∆E (x, y, z) + k2E (x, y, z) = 0 , (3.2)

où k = 2π
λ est la norme du vecteur d'onde.

Pour une onde se propageant dans la direction z, la solution s'écrit sous la forme

E(x, y, z) = β(x, y, z)exp (−ikz) , (3.3)

avec β(x, y, z) une fonction complexe lentement variable en z qui représente l'amplitude du champ

électrique.

En remplaçant cette solution dans l'équation de Helmholtz et en considérant que les variations

d'amplitude du champ électrique dans la direction z sont négligeables devant celles en x ou en y (∂
2β
∂2z

� ∂2β
∂2x

ou ∂2β
∂2y

), on obtient

∂2β

∂2x
+
∂2β

∂2y
− 2ik

∂β

∂z
= 0 . (3.4)

L'amplitude du champ est de forme purement gaussienne (Goldsmith, 1982) et varie selon r =√
x2 + y2, la coordonnée radiale transverse à l'axe de propagation, et z comme

β (r, z) = β0
w0

w(z)
exp

(
− r2

w(z)2

)
exp

(
−ikz − i kr2

2R(z)
+ i arctan(

z

zc
)

)
, (3.5)

avec :

� β0 est une constante d'intégration ;

� zc est égal à πw2
0/λ ;

� w(z), égal à w0

√
1 + z2

z2c
, représente l'évolution du rayon du faisceau suivant l'axe de propagation

z ;

2. On appelle modes les types d'ondes monochromatiques qui peuvent se propager dans un guide d'onde. Pour une
description des di�érents modes voir par exemple Dangoisse et al. (2004).
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3.1 Mesure de permittivité dans le domaine millimétrique

� w0, égal à w(z = 0), est le plus petit rayon du faisceau gaussien sur son trajet en espace libre.

Il est déterminé lorsque la puissance du faisceau, qui s'écrit comme P (r, z) = P0e

(
−2r2

w(z)2

)
avec

P0 =
(

w0
w(z)

)2
, diminue d'un facteur 1/e2 par rapport au maximum (voir Figure 3.2). Au niveau

de w0, R tend vers l'in�ni et donc le front d'onde est localement plan ;

� R(z), égal à z(1 + z2c
z2

), est le rayon de courbure du front d'onde.

Figure 3.2 � Pro�l gaussien de la puissance du champ électrique.

Cette solution correspond au mode fondamental gaussien. Plusieurs zones de rayonnement se dis-

tinguent à la sortie du cornet d'émission (voir Figure 3.3) :

� la zone de Rayleigh : z ≤ zray, où zray = L2

2λ0
est la distance de Rayleigh. Le front d'onde est

localement plan et dé�nit une surface équiphase plane perpendiculaire au vecteur d'onde ;

� la zone de Fresnel qui dé�nit une zone de transition : zray ≤ z ≤ zF , où zF = 4zray ;

� la zone de Fraunhofer : z ≥ zF , le front d'onde est localement sphérique et dé�nit une surface

équiphase sphérique.

Le faisceau reste gaussien après le passage dans les di�érents systèmes optiques comme les lentilles.

Plus w0 est petit et plus les ondes sont di�ractées au fur et à mesure qu'elles s'éloignent. La première

lentille permet donc de modi�er le rayon de courbure du front d'onde et de focaliser le faisceau vers

l'échantillon qui doit être placé au second minimum du rayon du faisceau w(z), en w02 (voir Figure

3.3), là où le front d'onde est à nouveau plan. La deuxième lentille permet quant à elle de refocaliser

le faisceau vers le cornet de réception. Les lentilles utilisées sont en PolyTetraFluoroEthylene (PTFE)

et sont spécialement conçues pour le domaine millimétrique. Les pertes électromagnétiques dues aux
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Chapitre 3 : Mise en place de mesure de permittivité entre 190 et 0,05 GHz

ré�exions sur les surfaces sont fortement diminuées par la mise en place d'une couche adaptatrice sur

la surface des lentilles. Des cannelures ont été usinées sur chaque face des lentilles pour constituer une

couche d'épaisseur λ/4 d'indice intermédiaire. La distance focale f (= 60 mm) des lentilles est dé�nie

par

1

f
=

1

d1

[
1 +

(
zc1
d1

)2
] +

1

d2

[
1 +

(
zc2
d2

)2
] , (3.6)

avec :

� zc1, égal à πw2
01/λ, est calculé pour w0 à la sortie du cornet d'émission. Le faisceau passe d'une

structure composée d'ondes planes à des ondes sphériques ;

� zc2, égal à πw2
02/λ, est calculé pour w0 au niveau de l'échantillon. Le faisceau passe d'une

structure composée d'ondes sphériques à des ondes planes ;

� d1 est la distance entre le cornet d'émission et la première lentille ;

� d2 est la distance entre la première lentille et là où la taille du faisceau est minimum.

Figure 3.3 � Schéma des caractéristiques du banc de mesure et de l'onde millimétrique qui se propage.

Ce qui permet d'exprimer les distances entre les di�érents éléments optiques du montage en trans-

mission pour lesquels les pertes électromagnétiques ne sont pas signi�catives, en connaissant la focale

des lentilles et d1 on peut calculer w02 et d2 d'après les équations

w02 =
w01√(

d1
f − 1

)2
+
(
zc1
f

)2
, (3.7)

d2 = f

1 +

d1
f − 1(

d1
f − 1

)2
+
(
zc1
f

)2

 . (3.8)
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3.1 Mesure de permittivité dans le domaine millimétrique

Le cornet d'émission génère un faisceau d'onde tel que w01 est égal à 3,30 mm sur une large bande

de fréquences. En tenant compte des contraintes techniques du banc de mesure comme la taille des

supports des éléments optiques, on choisit d1 = 12 cm. D'après les formules précédentes, w02 est égal

à 3,10 mm et il est situé à d2 = 11 cm. En recherchant les réglages optimaux pour obtenir : un bon

alignement du banc, une variation minimale du taux d'onde stationnaire (TOS, voir section 3.1.2), et

un maximum de puissance transmise pour avoir la plus grande dynamique possible, on aboutit à des

distances légèrement di�érentes (quelques centimètres au maximum) de celles calculées précédemment.

Il est impératif de bien isoler le dispositif de mesure par rapport à tout signal parasite issu d'une

ré�exion sur les instruments environnants et les murs de la salle de mesure. Pour cela, des plaques de

matériaux absorbant les ondes millimétriques (visibles sur la Figure 3.1) sont disposées tout autour du

dispositif de mesure.
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Chapitre 3 : Mise en place de mesure de permittivité entre 190 et 0,05 GHz

3.1.2 Méthode de mesure de la permittivité

Technique di�érentielle

Les mesures sont e�ectuées en transmission. La méthode consiste à analyser vectoriellement (en

phase et en amplitude) le paramètre S complexe S21. Une première mesure de référence est e�ectuée

avec un support d'échantillon vide, le VNA enregistrant le signal reçu. Ensuite, une seconde mesure est

réalisée avec la mise en place du même support contenant l'échantillon. En faisant la di�érence entre

la deuxième et la première mesure, le VNA fournit la variation de phase et d'amplitude.

Soit eef (θ) l'épaisseur d'échantillon e�ective qui dépend de l'angle d'incidence θ du faisceau, voir

Figure 3.4 ci-dessous.

Figure 3.4 � Epaisseur e�ective eef (θ) de l'échantillon (d'épaisseur Ep) traversée par le faisceau. Elle
dépend de l'angle d'incidence du faisceau θ.

Lors de la seconde mesure, le chemin électrique parcouru par l'onde est allongé de n × eef (θ). La

variation de chemin électrique entre la première mesure et la seconde est donc égale à (n−1) × eef (θ).

Cette variation de chemin électrique a pour conséquence une rotation de phase ∆ϕ (en degré) du signal

détecté par le VNA. L'indice de réfraction réel n de l'échantillon se déduit donc de la mesure de la

rotation de phase du signal, ce qui donne pour une longueur d'onde λ donnée

eef (θ)× (n− 1) = λ

(
∆ϕ

360
+K

)
, (3.9)

où K est un nombre réel positif, correspondant au nombre de longueurs d'ondes nécessaires pour annuler

la rotation de phase. Ce qui donne à une fréquence ν donnée la relation

1

c
× eef (θ)× (n− 1) =

1

ν

(
∆ϕ

360
+K

)
. (3.10)

Un balayage en fréquence de ∆ν, égal à (ν2 − ν1), permet de mesurer une variation de la rotation

de phase en fonction de la fréquence et de lever l'ambiguïté sur K. La détermination de la pente de

cette courbe permet d'obtenir n, en le considérant constant sur la gamme de fréquence balayée (Goy

et al., 2006)

80



3.1 Mesure de permittivité dans le domaine millimétrique

360× eef (θ)× (n− 1)/c =
(∆ϕ2 −∆ϕ1)

∆ν
, (3.11)

où c la vitesse de la lumière (en mm/s), ∆ϕ2 et ∆ϕ1 les rotations de phase aux fréquences ν2 et ν1,

respectivement.

La tangente de perte diélectrique, tan δ, égale au rapport de ε′′ à ε′, se déduit directement de la

mesure de l'atténuation du signal marquée par une variation d'amplitude due à sa propagation dans

l'échantillon (Fox, 2010)

tan δ = cα/2πνmn , (3.12)

où c est la vitesse de la lumière (mm/s), α est le coe�cient d'absorption (dB/mm), calculé comme

le rapport de l'atténuation moyenne Am à eef (θ)et νm est la fréquence moyenne de la gamme de

fréquence balayée (Hz). Après un changement d'unité, la tangente de perte peut aussi s'écrire sous la

forme suivante (Goy et al., 2006)

tan δ = 1, 1× α

nνm
, (3.13)

où α s'exprime en dB/cm et νm en GHz.

Finalement, en prenant en compte les équations (3.11) and (3.13), la partie réelle et la partie

imaginaire de la permittivité sont déduites par :

ε′ = n2 (3.14)

et

ε′′ = tan δ × ε′ (3.15)

Pour une mesure à 190 GHz, le balayage de fréquence adopté est de 180 à 200 GHz avec un pas

en fréquence de 20 MHz entre chaque point de mesure d'amplitude et de phase. Une mesure de la

variation de la rotation de phase et de l'atténuation en fonction de la fréquence du sous-échantillon

n◦2, est présentée en exemple dans la Figure 3.5.

Nous avons opté pour des mesures avec un angle d'incidence non nul a�n de gagner en précision

pour la mesure de la rotation de phase et de l'atténuation (voir section 3.1.2). L'épaisseur e�ective

eef (θ) dépend de l'épaisseur de l'échantillon Ep et de l'angle de réfraction γ (en degré) qui dépend

lui-même de θ :

eef (θ) =
Ep

cos (γ)
(3.16)

γ = arcsin

(
1

n
sin

(
θπ

180

))
(3.17)

Connaissant l'épaisseur de l'échantillon Ep, une première estimation de l'indice de réfraction est
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Figure 3.5 � Rotation de phase et atténuation en fonction de la fréquence pour la mesure de la
permittivité du sous-échantillon n◦2 (Etna) avec Ep égal à 9,8 mm et eef égal à 9,85 mm, avec un
angle d'incidence de 10◦. Le balayage en fréquence est centré sur 190 GHz.

obtenue par l'équation 3.11 sans prendre en compte l'angle d'incidence du faisceau sur l'échantillon.

Ensuite γ et eef (θ) sont calculés. L'angle d'incidence étant petit, seulement deux ou trois itérations

su�sent pour que n (et donc ε′) converge avec une précision inférieure à 10−2. La tangente de perte

(tan δ) est alors calculée avec l'équation 3.12 en prenant en compte l'épaisseur e�ective obtenue par

les itérations successives.

Matériaux standard utilisés pour la validation du banc

J. Thibieroz (Sisyphe/UPMC, Paris) nous a fourni du sable provenant de Nemours (ville située

dans le département de la Seine-et-Marne) et commercialisé par la société Sobelco, présentant un haut

degré de pureté (au moins à 95% de SiO2). Un échantillon de ce sable avec une granulométrie contrôlée

(entre 50 et 200 µm) a été obtenu par tamisage. Cet échantillon est appelé échantillon de sable témoin

dans la suite du mémoire. Suivant le support d'échantillon utilisé pour les mesures avec les particules

poreuses, sa masse volumique est de ∼1750 kg/m3 avec le support n◦1 et de ∼1450 kg/m3 avec le

support n◦2 (voir partie 3.1.3 pour une description des supports d'échantillons). Le sable témoin est

introduit dans le support d'échantillon sans tassement. Trois ou quatre vibrations horizontales durant

une dizaine de secondes sont e�ectuées a�n d'homogénéiser l'occupation de l'espace par les grains. Les

résultats concernant la partie réelle ε′ donnent des valeurs de l'ordre de 2,5 � 2,8 pour des masses

volumiques comprises entre 1430 et 1490 kg/m3 et de l'ordre de 2,7 � 2,9 pour des masses volumiques

comprises entre 1530 et 1600 kg/m3 (voir annexe A).
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3.1 Mesure de permittivité dans le domaine millimétrique

Ces valeurs sont comparables aux résultats des travaux de Sabouroux et Ba (2011), déjà mentionnés

en 1.5.6, réalisés pour des fréquences comprises entre 0,6 et 1 GHz avec une sonde coaxiale obtenus

pour un échantillon de sable de Fontainebleau dont la taille des grains varie entre 100 et 300 µm,

également très pur (composé à plus de 90% de silice). Pour une humidité volumique inférieure à 2%

et pour une masse volumique proche (1750 � 1780 kg/m3), Sabouroux et Ba (2011) obtiennent les

résultats suivants : ε′ ∼ 3 et tan δ ∼ 0, 023.

Des échantillons de PTFE sont également utilisés pour la validation du banc de mesure et comme

échantillons témoins pour les matériaux solides. Les mesures que nous avons e�ectué à 190 GHz sont

répertoriées dans l'annexe A et sont en accord avec les valeurs obtenues dans le domaine millimétrique

présentées dans le Tableau 3.1.

Fréquence (GHz) Température (◦C) ε′ tan δ×10−4 Référence
100 27 2,07 5,3 Afsar (1987)
150 17 2,05 2,9 Birch (1981)

TABLEAU 3.1 � Mesures de la partie réelle de la permittivité et de la tangente de perte du PTFE
dans le domaine millimétrique (à 100 et 150 GHz).

Le banc de mesure est limité en précision pour la détermination de la tangente de perte de matériaux

à très faibles pertes (de l'ordre de 10−4 ou 10−3) comme le sable témoin et le PTFE (dont tan δ est

de l'ordre de grandeur de l'incertitude instrumentale, voir section 3.1.5). Cependant, la validation du

fonctionnement du banc de mesure est e�ectuée à partir de la détermination de la partie réelle de la

permittivité du sable témoin et du PTFE pour laquelle la précision du banc est su�sante.

Réduction du taux d'ondes stationnaires

En espace libre, comme en transmission guidée, une partie du rayonnement transmis se ré�échit à

chaque rencontre d'une nouvelle interface. Le rayonnement ré�échi se propage dans un sens opposé à

celui du rayonnement émis. Leur interférence provoque la formation d'ondes stationnaires : si l'onde

ré�échie est en phase avec l'onde transmise, l'interférence est constructive et cela crée un ventre (un

maximum d'amplitude), tandis que si elles sont en opposition de phase, l'interférence est destructive

et cela crée un noeud (un minimum d'amplitude).

Il est possible d'ajouter des isolateurs qui atténuent l'onde dans un des sens de propagation. Dans

notre montage, un tel isolateur en guide est placé derrière le cornet de réception. Une autre solution

que nous avons aussi adoptée est d'appliquer un angle d'incidence non nul au faisceau qui arrive sur

l'interface air/échantillon. De cette manière, les ondes ré�échies sont envoyées à l'extérieur du banc,

sur les parois absorbantes. La Figure 3.6 illustre la réduction du TOS par l'application d'un angle

d'incidence du faisceau sur l'échantillon de sable témoin (θ = 10◦).
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Figure 3.6 � Amplitude (a) et rotation de phase (b) en fonction de la fréquence pour l'échantillon
de sable témoin avec une granulométrie contrôlée (entre 50 et 200 µm), pour un angle d'incidence du
faisceau nul (en bleu) et égal à 10◦ (en vert). L'épaisseur de l'échantillon Ep est égale à 9,8 mm.
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3.1.3 Réalisation de supports d'échantillons adaptés aux mesures

Deux types de supports d'échantillons ont été réalisés, d'une part pour les échantillons composés

de particules solides (voir Figure 3.7), et d'autre part pour les mesures de permittivité de matériaux

compacts (voir Figure 3.8). La base des supports est en bois.

Figure 3.7 � Vue du dessus (a) et vue de face (b) de deux supports pour les échantillons composés
de particules solides (n◦1 à gauche et n◦2 à droite, voir aussi Tableau 3.2) réalisés pour les mesures de
permittivité avec le banc. Les particules sont introduites dans le support à l'aide d'un petit entonnoir
en aluminium au niveau du trou cylindrique indiqué par les �èches pleines jaunes (a).

Nous avons réalisé deux supports pour les échantillons composés de particules. Le support n◦1 dont

le volume de remplissage est le plus grand (5,54 cm3) possède un trou cylindrique d'environ 7w02 en

diamètre et son épaisseur est de 9,80 mm. Le support n◦2, dont le volume de remplissage est le plus petit

(0,92 cm3) possède un trou cylindrique d'environ 6w02 en diamètre et son épaisseur est de 3,10 mm. Un

polystyrène avec une absorption négligeable dans le domaine des ondes millimétriques (< 0,1 dB/mm)

est utilisé pour maintenir l'échantillon dans le trou cylindrique. Pour éviter la propagation des lobes

secondaires du signal millimétrique à travers le bois, une mousse absorbante (4 dB/mm) le couvre sans

a�ecter le lobe primaire passant à travers l'échantillon, tout en réduisant le TOS. Finalement, la mousse

absorbante peut être considérée comme un diaphragme qui empêche l'arrivée de signaux parasites au

niveau du cornet de réception. Un autre diaphragme constitué de la même mousse absorbante et qui

se présente sous la forme d'un disque percé circulairement au centre, d'un rayon de l'ordre de w02, est
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placé et calé au niveau du premier diaphragme précédemment décrit, c'est-à-dire devant le faisceau

incident. Il permet de contrôler la puissance transmise lors de la mesure de référence et lors de la

mesure avec l'échantillon. Le maximum d'amplitude détecté par le VNA est recherché pour les deux

étapes, en ne modi�ant que les degrés de liberté de l'échantillon (excepté celui lié à l'angle d'incidence

du faisceau). La puissance perdue lors de l'introduction de ce diaphragme sur le chemin de propagation

est d'environ 1 dB.

Le volume de remplissage des supports d'échantillons disponibles V et leur épaisseur respectives

Ep sont dé�nis dans le Tableau 3.2 :

Support Ep (mm) V (cm3)
n◦1 9,80 5,54
n◦2 3,10 0,92

TABLEAU 3.2 � Epaisseurs et volumes de remplissage des deux supports d'échantillons réalisés spé-
cialement pour les mesures de la permittivité de particules à 190 GHz.

La Figure 3.8 présentent les deux supports réalisés pour maintenir des échantillons compacts.

Figure 3.8 � Deux supports d'échantillon compact réalisés pour les mesures de permittivité avec le
banc de mesure.
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3.1.4 Protocoles de mesures systématiques

La mise en place du banc de mesure dure environ une semaine. Elle comprend la véri�cation de tous

les composants électroniques et de la bonne marche du récepteur, ainsi que la validation du banc de

mesure avec les échantillons témoins, ce qui permet d'être con�ant dans les résultats des mesures. Un

alignement rigoureux des di�érents éléments du banc de mesure demande pratiquement une journée ;

il est primordial pour permettre la détection du maximum de puissance du signal a�n d'optimiser la

précision de la mesure. Dans un souci de rendre ces mesures reproductibles, nous avons mis en place

un protocole strict à la fois pour les échantillons poreux et les échantillons météoritiques (fragments

compacts). Les mesures ont été réalisées dans les conditions du laboratoire. Dans les deux cas et

pour chaque mesure e�ectuée, la température de la pièce et l'hygrométrie relative ont été relevées.

En pratique, la température est de l'ordre de 23◦C à 27◦C et l'hygrométrie relative de l'ordre de 35

à 48%. Les variations de température pour les di�érentes mesures ne sont pas su�santes pour faire

varier la permittivité (vu en 1.5.6). En ce qui concerne les variations de l'humidité relative, celles-ci ne

semblent pas signi�catives pour la permittivité, comme le montre les résultats des mesures e�ectuées

sur les échantillons témoins (sable de Nemours et PTFE) répertoriées dans l'annexe A. Les variations

des conditions de mesure en termes de température et d'hygrométrie relative ne semblent donc pas

empêcher la comparaison des di�érentes mesures.

Protocole de mesure pour les échantillons de particules solides poreuses

A�n de minimiser la teneur en eau volumique des échantillons poreux (abordée en 1.5.6), supposés

déjà secs d'après leur préparation (décrite dans le chapitre 2), nous les avons soumis à un séchage

complémentaire avec un passage en étuve. Nous avons fais en sorte de les conserver au mieux en

les mettant dans des récipients hermétiques. Les récipients ont été ensuite placés dans une armoire

prévue à cet e�et, c'est à dire hors humidité. Toutes ces précautions permettent de limiter la variation

des conditions d'humidité de l'air dans l'espace de conservation des échantillons et de préserver au

maximum leur état sec (après leur passage dans l'étude). Nous pouvons néanmoins supposer que les

grains adsorbent tout de même une certaine quantité d'air pendant leur conservation ou pendant les

mesures. Dans ce cas, nous pouvons supposer, d'après les résultats des mesures à 190 GHz décrits en

4.1 et d'après les études de Sabouroux et Ba (2011) décrits en 1.5.6, que leur teneur en eau volumique

est inférieure à 3%.

Les sous-échantillons n◦2, 3, 4, 6, 7, 9, 10, 11, 12 et 13 ont une masse su�sante pour remplir le

support n◦1 et les sous-échantillons n◦1, 5 et 6 ne peuvent remplir que le support n◦2.

Une fois l'alignement et la validation du banc achevés, le protocole de mesure comportant sept

étapes est répété cinq fois pour chaque échantillon. Il se déroule de la manière suivante :

1. la masse du support d'échantillon vide est déterminée ;

2. le sous-échantillon est mélangé au préalable dans son récipient à l'aide d'une baguette en plas-
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tique puis le support est rempli à l'aide d'un petit entonnoir en aluminium ;

3. durant le remplissage, trois ou quatre séries de vibrations horizontales d'environ une dizaine de

secondes sont e�ectuées à la main pour homogénéiser la masse volumique dans tout le volume

disponible (voir Tableau 3.2) ;

4. une fois le support d'échantillon complètement rempli, sa masse est une nouvelle fois déterminée

et on en déduit la masse ajoutée du sous-échantillon. La masse volumique du sous-échantillon

est alors déterminée par le rapport entre la masse ajoutée du sous-échantillon et le volume de

remplissage du support utilisé qui est connu (voir Tableau 3.2) ;

5. la mesure de référence avec un support d'échantillon vide est e�ectuée ;

6. la mesure avec le support d'échantillon rempli est e�ectuée ;

7. l'échantillon est reversé dans son contenant initial et l'ensemble de l'échantillon est une nouvelle

fois mélangé a�n de retrouver une distribution en taille de grain indépendante de la première

mesure.

Il est important de noter qu'aucun tassement vertical n'est appliqué lors de la mise en place du

sous-échantillon dans le support pour la mesure. La permittivité des sous-échantillons numérotés de

1 à 3 et de 5 à 12 est mesurée à 190 GHz en respectant scrupuleusement toutes les étapes de ce

protocole (balayage de fréquences : 180 � 200 GHz). À chaque changement de sous-échantillon, une

mesure avec le sable témoin est réalisée pour véri�er que tout fonctionne normalement et qu'il n'y a

pas de dérive dans la mesure non expliquée par l'incertitude expérimentale, la variation de la masse

volumique, l'orientation des grains ou encore la distribution en taille des grains.

Le même protocole est appliqué aux échantillons n◦4 et n◦13 pour lesquels la taille moyenne des

grains peut dépasser 500µm. L'atténuation mesurée en fonction de la fréquence lors du balayage entre

180 et 200 GHz est alors telle que le signal se noie dans le bruit du détecteur. Les conditions sont en

e�et extrêmes pour les longueurs d'ondes balayées car une partie du signal est di�usée. Les Figures

3.9(a) et 3.10(a) montrent la variation de l'amplitude du signal détecté par le VNA en fonction de la

fréquence pour les sous-échantillons n◦4 et 6, respectivement. Pour ne pas être sensible au bruit du

détecteur, l'amplitude du signal détecté ne doit pas être inférieure à environ 40 dB (échelle interne au

VNA). En e�et, un ou plusieurs éléments de la chaîne de mesure ont des performances qui se dégradent

vers le haut de la bande de fréquences. La solution retenue pour résoudre ce problème est de mesurer

l'atténuation et la rotation de phase du signal pendant un balayage de fréquence de 175 à 185 GHz.

Dans ce cas, l'amplitude détectée reste toujours supérieure à 40 dB lorsque l'échantillon est introduit

sur le chemin de propagation du faisceau, ce qui est illustré par les Figures 3.9(b) et 3.10(b).
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Figure 3.9 � Acquisition de la phase et de l'amplitude de l'onde transmise à travers le sous-échantillon
n◦4 pour deux balayages en fréquence di�érents. a : le balayage de fréquence est de 180 à 200 GHz ;
l'amplitude reste généralement inférieure à 40 dB et rend la mesure sensible au bruit du détecteur. b :
le balayage en fréquence est de 175 à 185 GHz ; l'amplitude reste toujours supérieure à 40 dB et la
mesure peut être e�ectuée.
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Figure 3.10 � Acquisition de la phase et de l'amplitude de l'onde transmise à travers le sous-échantillon
n◦6 pour deux balayages en fréquence di�érents. a : le balayage de fréquence est de 180 à 200 GHz.
b : le balayage en fréquence est de 175 à 185 GHz ; l'amplitude reste toujours supérieure à 40 dB et la
mesure peut être e�ectuée.
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Protocole de mesure pour l'aubrite et la diogénite

Des mesures sont possibles sur un échantillon compact dont l'épaisseur peut varier entre 2 mm et

2 cm, en fonction du coe�cient d'absorption du matériau. Si le matériau absorbe beaucoup le signal

radiométrique, on opte pour une épaisseur de 2 à 3 mm. Si, au contraire, il n'absorbe pas beaucoup le

signal, une épaisseur de 1 à 2 cm permet de mesurer une atténuation signi�cative. L'échantillon doit

présenter deux faces planes, polies et parallèles.

Les échantillons initiaux comme indiqué en 2.5, arboraient une forme quelconque non adaptée pour

réaliser des mesures avec le banc et ne présentaient pas de faces parallèles et planes. Il a �nalement

été possible de les usiner de façon appropriée au printemps 2013. L'épaisseur de la tranche d'aubrite

obtenue est de 4,9 mm et l'épaisseur de la tranche de diogénite obtenue est de 7,1 mm.

Le protocole mis en place pour les deux échantillons comporte une série de cinq mesures sur la face

avant de la tranche (dé�nie arbitrairement) et une autre série de cinq mesures sur la face arrière. Pour

chaque mesure, l'échantillon est retiré du support puis placé une nouvelle fois. Avant chaque série de

mesure, le PTFE est utilisé comme échantillon témoin.

Pour une mesure optimale, le faisceau incident doit être perpendiculaire à la dimension verticale

de l'échantillon compact tel qu'il est placé dans le support. L'échantillon doit également être placé

de manière à ce que l'angle d'incidence du faisceau soit de 10◦ (comme pour les mesures avec les

échantillons poreux). L'ajustement de la position de l'échantillon dans le support est e�ectué à la main

et à l'oeil. Un mauvais placement fait varier l'angle d'incidence, l'épaisseur d'échantillon traversé et

donc la partie de rayonnement transmise. L'erreur résultante sur la permittivité est prise en compte

dans l'écart-type des mesures. Pour améliorer la précision, un système mécanique permettant des

réglages inférieurs au dixième de millimètre devrait être développé par la suite. Durant les mesures,

la température et l'hygrométrie relative de l'air sont restées respectivement comprises entre 24◦C et

26◦C et entre 33% et 44%.

L'aubrite et la diogénite possèdent des spéci�cités que nous avons prises en compte pour les me-

sures. L'échantillon d'aubrite se compose de phases sombres visibles à l'oeil nu qui pourraient être des

inclusions chondritiques). Nous avons donc sélectionné une zone qui, sur l'une et l'autre des deux faces,

ne comporte pas ou très peu de cette phase sombre. L'échantillon de diogénite est traversé par une

grande fracture (voir Figure 2.20) et présente aussi des microfractures moins visibles ; il a été mis en

place de sorte que ces fractures ne sont pas présentes sur le chemin de propagation du faisceau. Les

Figures 3.11 et 3.12 exposent respectivement les di�érentes étapes de la préparation pour les mesures

de permittivité de la tranche d'aubrite et de la diogénite.

Etant donné que ces échantillons météoritiques précieux peuvent donner lieu à d'autres études

scienti�ques, un soin particulièrement appuyé a été apporté à leur conservation et leur mise en place

pour l'expérience (gants de protection, nettoyage des faces avec de l'air comprimé, maintient des

échantillons avec des vis en PTFE) pendant toutes les séries de mesure.

91
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Figure 3.11 � Préparation de l'aubrite pour les mesures de permittivité. En haut : une première face
intercepte le faisceau au niveau d'une zone sélectionnée (entourée par un trait rouge) d'un diamètre
égal à celui du diaphragme (∼6 mm). En bas : la deuxième face intercepte le faisceau au niveau de la
zone opposée à celle sélectionnée sur la première face (entourée par un trait rouge). Une série de cinq
mesures est e�ectuée au niveau des zones sélectionnées sur les deux faces.
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Figure 3.12 � Préparation de la diogénite pour les mesures de permittivité. Une série de cinq mesures
est e�ectuée sur la zone sélectionnée d'une première face qui intercepte le faisceau (entourée d'un trait
rouge) et une autre série de cinq mesures est e�ectuée sur la zone opposée.
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3.1.5 Incertitudes instrumentales sur les mesures

Pour les deux types d'échantillons, les incertitudes des mesures de la partie réelle et de la partie

imaginaire de la permittivité dépendent des incertitudes des mesures de l'indice de réfraction réel et de

la tangente de perte. Pour n, l'incertitude de mesure dépend des erreurs commises sur la détermination

de Ep et ∆ϕ (voir Tableau 3.3). L'incertitude de mesure sur la tangente de perte dépend de l'atténuation

du signal A (dB), de Ep et de l'indice de réfraction réel. Concernant la fréquence de l'onde délivrée par

le VNA, celle-ci est exacte à 10−5 près, ce qui est amplement su�sant.

Erreur Valeur
σEp(cm) 5× 10−3

σ∆ϕ(◦) 0,5
σA(dB) 0,1

TABLEAU 3.3 � Incertitude sur l'épaisseur de l'échantillon Ep et les paramètres délivrés et mesurés
par le VNA (la rotation de phase ∆ϕ et l'atténuation A).

La méthode de calcul utilisée pour déterminer l'incertitude instrumentale sur la partie réelle et la

partie imaginaire de la permittivité est la méthode de propagation des incertitudes. Pour la mesure

d'un paramètre M lié à plusieurs paramètres indépendants de la forme M = g(u, v, q), la formule

générale de calcul de la variance est

σ2
M =

(
∂M

∂u

)2

σ2
u +

(
∂M

∂v

)2

σ2
v +

(
∂M

∂q

)2

σ2
q . (3.18)

D'après les équations 3.14 et 3.15, l'application de l'équation 3.18 donne

σ2
ε′ =

(
∂ε′

∂n

)2

σ2
n = 2nσ2

n , (3.19)

et

σ2
ε′′ =

(
∂ε′′

∂ tan δ

)2

σ2
tan δ +

(
∂ε′′

∂ε′

)2

σ2
ε′ , (3.20)

σ2
ε′′ =

(
ε′
)2 × σ2

tan δ + (tan δ)2 × σ2
ε′ . (3.21)

D'après l'équation 3.11, l'incertitude expérimentale sur la détermination de l'indice de réfraction réel

n se calcule selon l'équation

σ2
n =

(
∂n

∂ν

)2

σ2
ν +

(
∂n

∂∆ϕ

)2

σ2
∆ϕ +

(
∂n

∂eef

)2

σ2
Ep

. (3.22)

L'équation 3.16 donne la relation entre eef et Ep. L'incertitude sur la détermination de l'angle d'in-

cidence est considérée négligeable pour ce calcul. L'erreur sur la fréquence de mesure est négligeable,

donc l'équation précédente revient à
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σ2
n =

(
∂n

∂∆ϕ

)2

σ2
∆ϕ +

(
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)2

σ2
Ep

, (3.23)

avec ∂n
∂∆ϕ = λ

360e ,
∂n
∂eef

= − λ
e2ef

(
∆ϕ
360 +K

)
.

D'après l'équation 3.13 et en négligeant le terme en fonction de l'incertitude sur la fréquence, l'incer-

titude expérimentale sur la détermination de la tangente de perte (tan δ) se calcule selon l'équation

σ2
tan δ =

(
∂ tan δ

∂α

)2

σ2
α +

(
∂ tan δ

∂n

)2

σ2
n , (3.24)

avec ∂ tan δ
∂α = 1, 1× 1

nνm
, ∂ tan δ

∂n = 1, 1× α
νm

1
n2 et σ2

α =
(

∂α
∂eef

)2
σ2
Ep

+
(
∂α
∂A

)2
σ2
A.

Les résultats du calcul de l'incertitude instrumentale sont présentés à titre d'exemple pour les sous-

échantillons n◦2 et n◦9. Les mesures ont été e�ectuées avec le support d'échantillon d'épaisseur n◦1.

Les paramètres mesurés (α, ∆ϕ) et déterminés (n, K, tan δ) pour les sous-échantillon n◦2 et n◦9 sont

respectivement indiqués dans les Tableaux 3.4 et 3.5.

Etna (n◦2) α
(

= A
eef

)
(dB/cm) ∆ϕ (◦) n K tan δ

mesure n◦1 10,3 163,70 1,69 3,9 0,035
mesure n◦2 9,4 170,20 1,72 4,0 0,032
mesure n◦3 9,2 166,20 1,70 3,9 0,031
mesure n◦4 8,4 168,20 1,71 4,0 0,029
mesure n◦5 8,7 169,10 1,71 4,0 0,029

TABLEAU 3.4 � Coe�cient d'absorption (α) et rotation de phase (∆ϕ) mesurés à 190 GHz pour les
cinq mesures du sous-échantillon n◦2. La partie réelle de l'indice de réfraction (n), la tangente de perte
(tan δ) et K sont déterminés à partir de ces mesures.

JSC-1A (n◦9) α
(

= A
eef

)
(dB/cm) ∆ϕ (◦) n K tan δ

mesure n◦1 6,1 8,84 1,79 4,9 0,020
mesure n◦2 6,9 21,9 1,78 4,8 0,022
mesure n◦3 6,5 11,1 1,77 4,8 0,021
mesure n◦4 5,8 8,15 1,78 4,9 0,019
mesure n◦5 6,6 14,3 1,77 4,8 0,021

TABLEAU 3.5 � Coe�cient d'absorption (α) et rotation de phase (∆ϕ) mesurés à 190 GHz pour les
cinq mesures du sous-échantillon n◦9. La partie réelle de l'indice de réfraction (n), la tangente de perte
(tan δ) et K sont déterminés à partir de ces mesures.

Pour chaque mesure les paramètres ∆φ, α, n, tan δ et K sont di�érents, par conséquent l'écart-

type du résultat d'une mesure varie légèrement de l'une à l'autre. Les variations des incertitudes

instrumentales pour les séries de mesures des Tableaux 3.4 et 3.5 sont présentées dans le Tableau 3.6 :
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Etna (n◦2) JSC-1A (n◦9)
10−3 < σn < 4× 10−3 10−3 < σn < 4× 10−3

10−3 < σtan δ < 2× 10−3 6× 10−4 < σtan δ < 10−3

6× 10−3 < σε′ < 10−2 7× 10−3 < σε′ < 10−2

10−3 < σε′′ < 5× 10−3 10−3 < σε′′ < 3× 10−3

TABLEAU 3.6 � Incertitudes instrumentales sur n, tan δ, ε′ et ε′′ déterminées pour les sous-échantillons
n◦2 et 9.

Les incertitudes instrumentales calculées pour toutes les mesures sur les autres échantillons composés

de particules poreuses ainsi que sur des fragments compacts de météorites donnent les mêmes ordres

de grandeur pour σε′ et σε′′ . Les barres d'erreurs attachées aux mesures dont les résultats sont présen-

tés dans le chapitre 4 prennent en compte ces incertitudes instrumentales en se basant sur la borne

supérieure (point de vue pessimiste), avec : σε′ de l'ordre de 10−2 et σε′′ de l'ordre de 10−2.
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3.2 Elargissement des mesures aux domaines centimétriques et mé-

triques

Le laboratoire IMS situé à Bordeaux dispose de la technologie et de la maîtrise des mesures de

permittivité sur divers matériaux. Nous avons engagé des mesures de permittivité des échantillons de

particules poreuses à des fréquences allant de 12 à 0,05 GHz pour étudier l'évolution de la permittivité

avec la fréquence sur une large bande jamais explorée pour un unique échantillon et pour obtenir des

résultats susceptibles d'intérêt pour l'expérience CONSERT à bord de Rosetta. Deux méthodes de

mesure di�érentes ont été utilisées pour couvrir deux gammes de fréquences di�érentes. Premièrement,

des cavités résonantes connectées à un analyseur de réseau vectoriel ont été employées pour des mesures

à 2,45 ; 5,6 ; 8 et 12 GHz. Deuxièmement, une cellule coaxiale connectée à un analyseur d'impédance

a été employée à 50, 100 et 500 MHz.

3.2.1 Cavités résonantes : 2,45 ; 5,6 ; 8 et 12 GHz

La théorie de perturbation des cavités résonantes (Bethe et al. 1943) est utilisée pour e�ectuer des

mesures de permittivité à 2,45 ; 5,6 ; 8 ; 12 et 15 GHz. Les cavités ont des sections rectangulaires. Le

couplage avec l'analyseur de réseau vectoriel se fait par un petit ori�ce percé dans deux faces opposées.

La recherche des fréquences de résonance de la cavité permet de dé�nir les conditions de transmission

entre ces deux faces ré�echissantes. Pour ces cavités le mode de propagation étudié est le TE1,0,p (où p

est un entier positif). Une cavité résonante a des pertes diélectriques (dans les parois et par couplage

avec les circuits extérieurs) ; son coe�cient de surtension Q est dé�ni comme le produit par 2π du

rapport entre l'énergie emmagasinée Wa et l'énergie perdue W pendant une période :

Q =
2πWa

W
. (3.25)

Le coe�cient de surtension donne une idée de la qualité de la cavité ; plus il est grand, moins il y a

de pertes électromagnétiques. La méthode de mesure utilisée est celle de la faible perturbation du mode

de résonance induite par l'introduction de l'échantillon dont la permittivité est recherchée (Boudouris,

1965; Pohl et al., 1995). Une fois le matériau introduit au centre de la cavité, où le champ électrique des

ondes stationnaires est maximum, la fréquence de résonance ν0 est décalée de ∆ν jusqu'à la fréquence

ν1 et le facteur de qualité de la cavité est réduit de la valeur Q0 à Q1. La partie réelle et la partie

imaginaire de la permittivité sont obtenues en mesurant ces modi�cations avec un analyseur de réseau

vectoriel connecté à la cavité. Les courbes de résonances sont visibles en temps réel sur ordinateur (voir

Figure 3.13).

Sous l'hypothèse que le champ électromagnétique est uniforme à l'intérieur de l'échantillon et

faiblement perturbé par l'insertion de l'échantillon Vech, la partie réelle et la partie imaginaire de la

permittivité sont déterminées par les équations (Pohl et al., 1995) :
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Figure 3.13 � Mise en place des mesures en cavité résonante. Les cavités sont connectées à l'analyseur
de réseau vectoriel de référence N5242A.

ε′ = 1 + (2/τ)× (∆ν)/ν0 , (3.26)

ε′′ = (1/τ)× [(1/Q1)− (1/Q0)] , (3.27)

avec τ =

∫
Vech

|E|2 dv∫
VC
|E|2 dv

coe�cient de remplissage qui se calcule en fonction de la distribution de la

puissance du champ électrique |E|2 dans le volume de l'échantillon Vech et celui de la cavité VC .

La véri�cation du dispositif de mesure s'e�ectue avec des matériaux standards comme le PTFE.

Chaque sous-échantillon a été introduit dans une petite seringue, préalablement nettoyée, de 10

cm de long et 8 mm de diamètre (voir Figure 3.13). Une seringue vide est utilisée pour déterminer la

fréquence de résonance ν0 de la cavité.

Lors de la mesure, l'échantillon est centré et calé dans chaque cavité ; l'erreur liée à la mise en

place de l'échantillon est négligeable. Le champ électromagnétique est perturbé de la même manière

si plusieurs mesures sont e�ectuées avec le même échantillon laissé dans le même support comme le

montre une série de mesure réalisée avec un sable �n de la dune du Pilat (bassin d'Arcachon, France).

Les résultats sont donnés dans le Tableau 3.7. Ce test indique que sur une large série de mesures, le

résultat de la mesure ne varie pas plus que 2% pour ε′ et 6% pour ε′′.
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3.2 Elargissement des mesures aux domaines centimétriques et métriques

n◦ ε′ ε′′ ×10−3

1 2,90 8,52
2 2,90 8,61
3 2,89 8,61
4 2,92 8,75
5 2,93 8,84
6 2,90 8,76
7 2,93 8,80
8 2,93 9,00
9 2,90 8,83
10 2,92 8,84
11 2,91 8,65
12 2,91 8,70
13 2,91 8,58
14 2,92 8,76
15 2,91 8,59
16 2,91 8,69

TABLEAU 3.7 � Test de répétitivité de la mesure en cavité résonante avec un échantillon de sable de
la dune du Pilat (e�ectué en octobre 2012 à l'IMS de Bordeaux.)

3.2.2 Cellule coaxiale : 50, 100 et 500 MHz

Cette méthode emploie un conducteur central rigide connectée à l'une de ses extrémités à un ana-

lyseur d'impédance. Les échantillons sont introduits dans la cellule (son diamètre est de 5 mm et sa

longueur est de 15 mm) de la sonde coaxiale qui se termine par un court-circuit vissé (voir Figure 3.14).

Après un étalonnage de l'analyseur d'impédance, celui-ci est connecté à la cellule contenant l'échan-

tillon pour mesurer l'admittance complexe Y égale à l'inverse de l'impédance et mesurée en siemens

(composée d'une partie réelleG, la conductance, et d'une partie imaginaire B, la susceptance) au niveau

du plan de mesure (dé�ni comme le plan de connexion de la sonde avec l'analyseur d'impédance).

L'ensemble peut être modélisé par un schéma électrique équivalent formé de deux capacités en

parallèle (voir Figure 3.15) : la capacité résiduelle C0 due à la longueur de la ligne de transmission

entre le plan de mesure et l'échantillon et la capacité à vide de la cellule Ca. Les paramètres C0 et Ca
sont propres à la sonde coaxiale utilisée et sont déterminées par des mesures sur des matériaux standards

comme le PTFE. La capacité à vide de la cellule devient égale à Ca(ε′′ + iε′′) lorsque l'échantillon est

introduit dans le système. L'admittance complexe Y d'un tel circuit électrique équivalent s'exprime

en fonction de la capacité totale Ctot (C0 + Ca(ε
′′ + iε′′)) sous la forme suivante : Y = iωCtot. Par

identi�cation des parties réelles et imaginaires, la conductance G s'exprime en fonction de ε′′ comme

ωε′′Ca. La susceptance B s'exprime en fonction de ε′ et est égale à ω (Caε
′ + C0). La partie réelle et la

partie imaginaire de l'échantillon sont donc obtenues par les équations

ε′ =

(
B

ω
− C0

)
× 1

Ca
, (3.28)
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et

ε′′ =
G

ωCa
. (3.29)

Figure 3.14 � Sonde coaxiale connectée à l'analyseur d'impédance de référence HP 4291A.

Figure 3.15 � a : Schéma de la sonde coaxiale avec l'échantillon introduit dans la cellule fermée par un
court-circuit. b : Circuit électrique équivalent formé de deux capacités en parallèle, C0 est la capacité
résiduelle de la ligne de transmission et Ca est la capacité à vide de la cellule.

L'incertitude absolue sur la mesure de la permittivité (partie réelle et imaginaire) avec les cavités

résonantes et la sonde coaxiale, est estimée à 5% au maximum (communication de G. Ru�é, IMS).

100



3.3 Synthèse

3.3 Synthèse

Dans la section 3.1 nous avons présenté le banc mis en place au LERMA a�n d'e�ectuer des mesures

de permittivité dans le domaine millimétrique englobant la bande de réception millimétrique de MIRO.

Le banc est monté en transmission et les mesures sont réalisées en espace libre dans les conditions

du laboratoire. Nous estimons la permittivité de chaque sous-échantillons poreux par une moyenne

obtenue à partir d'une série de cinq mesures pour lesquelles la masse volumique du sous-échantillon

est déterminée. Concernant les fragments d'aubrite et de diogénite, un usinage des échantillons a été

nécessaire pour tenir compte des contraintes instrumentales. Une série de cinq mesures a été e�ectuée

sur chacune des faces des deux tranches d'échantillons obtenues en ciblant une zone spéci�que. Avec

les protocoles mis en place pour les mesures sur les échantillons poreux et les deux fragments de

météorites, la précision atteinte des mesures à 190 GHz (et 180 GHz pour les sous-échantillons n◦4 et

13) est inférieure ou égale à 10% à la fois pour ε′ et pour ε′′, en tenant compte à la fois de l'écart-type

des mesures (qui tient compte de l'erreur sur l'orientation des grains, de la masse volumique et de la

distribution en taille des grains) et de l'incertitude instrumentale.

Dans la section 3.2 nous avons décrit les méthodes de mesures utilisées au laboratoire IMS de

Bordeaux pour e�ectuer les mesures de permittivité sur les échantillons poreux. Quatres cavités réso-

nantes connectées à un analyseur de réseau vectoriel ont été utilisées pour faire une mesure sur chaque

sous-échantillon à 2,45 ; 5,6 ; 8 et 12 GHz. Une sonde coaxiale connectée à un analyseur d'impédance

nous a permis de faire une mesure pour chaque sous-échantillon à 0,05 ; 0,10 et 0,50 GHz. La précision

des mesures à ces fréquences est inférieure ou égale à 5%, en ne tenant compte que de l'incertitude

instrumentale. Avec ces mesures nous obtenons un balayage en fréquence de la permittivité qui s'étale

sur plus de trois ordre de grandeur et e�ectué avec trois échantillons di�érents. Cela constitue une

première en la matière.
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Chapitre 4

Mesures de permittivité et implications

Les résultats des mesures sur les cendres volcaniques naturellement poreuses (porosité de 30 à

60%) et sur les fragments compacts de météorites présentées dans le chapitre 2 sont détaillés dans ce

chapitre. La première section concerne les résultats des mesures de permittivité sur les échantillons

poreux en fonction de la distribution en taille des grains et de la fréquence sur toute la gamme explorée

([0.05 � 190] GHz). Nous présenterons également l'e�et de la masse volumique (liée à la porosité) sur

la permittivité mesurée à 190 GHz.

Dans la deuxième section ces résultats sont interprétés dans le cadre de la préparation des obser-

vations du noyau de la comète 67P/C-G par MIRO et nous proposons une première estimation de la

permittivité de la surface et de la sous-surface.

Dans la troisième section nous présentons les résultats obtenus sur les fragments d'aubrite et de

diogénite, puis nous les comparons avec ceux obtenus sur les échantillons poreux.
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Chapitre 4 : Mesures de permittivité et implications

4.1 Permittivité de matériaux poreux, représentatifs de poussières

cométaires �oconneuses et de régolite astéroïdal

Les mesures de permittivité dans le domaine millimétrique ont été e�ectuées au LERMA en 2012

� 2013. La partie réelle (ε′) et la partie imaginaire (ε′′) d'un sous-échantillon sont estimées en moyen-

nant les résultats d'une série de cinq mesures. Les barres d'erreur tiennent compte de l'incertitude

instrumentale (voir 3.1.5) et de la dispersion des mesures qui dépend de la distribution en taille des

grains traversés par le faisceau, de leur assemblage et de la masse volumique. L'intégralité des mesures

obtenues est présentée dans l'annexe A. Comme illustré en 4.2.2, les mesures ont été e�ectuées avec un

balayage en fréquence de 180 à 200 GHz pour une mesure centrée sur 190 GHz. Pour les échantillons

n◦4 et n◦13 (de plus grande taille, voir Tableau 2.9), nous avons utilisé un balayage de fréquence di�é-

rent. Ces sous-échantillons atténuent le signal de 20 à 30 dB et comme les performances du dispositif

de mesure sont dégradées à plus haute fréquence, le balayage en fréquence va de 175 à 185 GHz avec

une mesure centrée sur 180 GHz.

Les mesures dans les gammes de fréquences [0,05 � 0,50] GHz et [2,45 � 12] GHz ont été réalisées à

l'IMS de Bordeaux en 2012 avec des techniques classiques de détermination de la permittivité pour ces

fréquences (respectivement avec une sonde coaxiale et des cavités résonantes). Les résultats présentés ne

sont représentatifs que d'un seul état de l'échantillon en terme d'orientation des grains, de distribution

en taille des grains et de masse volumique. La permittivité des sous-échantillons n◦1 et 5 n'a pas pu

être mesurée avec les cavités résonantes à cause de la faible masse disponible pour chacun d'eux (< 4

g).

La température et l'hygrométrie relative de l'air ambiant ont été relevées pour chaque mesure :

la température varie entre 23◦C et 27◦C pour les mesures au LERMA et entre 20 et 21◦C à l'IMS ;

l'hygrométrie relative varie entre 35% et 48% au LERMA et entre 53% et 54% à l'IMS.

Dans la suite du mémoire, les fréquences de mesure de 180 et 190 GHz, de 2,45 à 12 GHz et de 0,05

à 0,50 GHz seront respectivement appelées "haute fréquence", "fréquences intermédiaires" et "basses

fréquences".

4.1.1 Résultats pour les échantillons de l'Etna

Les résultats des mesures pour les sous-échantillons provenant de l'Etna à haute fréquence sont

répertoriés dans le Tableau 4.1 tandis que les mesures aux fréquences intermédiaires et à basses fré-

quences sont répertoriées dans le Tableaux 4.2. La Figure 4.1 montre respectivement la partie réelle

ε′ et la partie imaginaire ε′′ de la permittivité pour les sous-échantillons de l'Etna en fonction de la

granulométrie moyenne des sous-échantillons (représentée par la taille moyenne des grains Φ estimée

en 2.4) pour les trois domaines de fréquences étudiés.

La partie réelle de la permittivité (ε′) a des valeurs comprises entre 2,60 et 4,00. À haute fréquence,

ε′ augmente avec la taille moyenne des grains de 2,66 (sous-échantillon n◦1) à 3,92 (sous-échantillon

n◦4). Aucune variation signi�cative en fonction de Φ n'est notée pour les fréquences intermédiaires
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où les valeurs restent proches de 3,10. En ce qui concerne les fréquences les plus basses, ε′ décroît

lentement de 3,60 à 3,10 lorsque la taille moyenne des grains augmente.

La partie imaginaire ε′′ de la permittivité reste comprise entre environ 0,05 et 0,30. Elle reste

relativement stable en fonction de la taille moyenne des grains pour toutes les fréquences, excepté à

190 GHz où une augmentation est à noter. En e�et, de 0,05 à 12 GHz, ε′′ est reste comprise entre 0,07

et 0,10 tandis qu'à 190 GHz les valeurs augmentent de environ 0,05 à 0,30.

ν (GHz) Echantillon ε′ ± σε′ ε′′ ± σε′′ Φ ± σΦ(µm) ρ ± σρ (kg/m3) Ta (◦C) Ha (%)

190 n◦1 2,66 ± 0,05 0,051 ± 0,010 36 ± 15 1085 ± 14 24 35

190 n◦2 2,92 ± 0,04 0,091 ± 0,007 115 ± 35 1236 ± 10 25 38

190 n◦3 3,15 ± 0,06 0,144 ± 0,010 283 ± 67 1190 ± 15 25 38

180 n◦4 3,92 ± 0,10 0,305 ± 0,013 506 ± 60 1207 ± 13 25 48

TABLEAU 4.1 � Mesures de permittivité à haute fréquence pour les sous-échantillons n◦1, 2 et 3, et 4
provenant de l'Etna. Ta et Ha sont respectivement la température moyenne et l'hygrométrie relative
moyenne calculées à partir des températures et hygrométries relatives relevées pendant les mesures.

ν = 12 GHz 8 GHz 5,6 GHz 2,45 GHz 0,50 GHz 0,10 GHz 0,05 GHz

Echantillon ε′ ε′′ ε′ ε′′ ε′ ε′′ ε′ ε′′ ε′ ε′′ ε′ ε′′ ε′ ε′′

n◦1 n.m. n.m. n.m. n.m. n.m. n.m. n.m. n.m. 3,56 0,09 3,58 0,09 3,60 0,09

n◦2 3,05 0,09 3,05 0,09 3,05 0,08 3,10 0,07 3,50 0,09 3,51 0,08 3,54 0,08

n◦3 3,05 0,09 3,05 0,09 3,05 0,09 3,10 0,08 3,48 0,10 3,49 0,10 3,52 0,10

n◦4 3,05 0,10 3,05 0,10 3,05 0,09 3,10 0,08 3,14 0,09 3,15 0,09 3,20 0,09

TABLEAU 4.2 � Mesures de permittivité pour les sous-échantillons n◦1, 2, 3, et 4 (Etna) à 12 ; 8 ; 5,6 et
2,45 GHz (température = 21◦C ; hygrométrie relative = 53%) et à 0,50 ; 0,10 et 0,05 GHz (température
= 20◦C ; hygrométrie relative = 54%). n.m. (non mesuré) indique que les mesures n'ont pas pu être
réalisées pour l'échantillon n◦1 (à cause de la faible masse disponible).
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Figure 4.1 � Partie réelle ε′ (en haut) et partie imaginaire ε′′ (en bas) de la permittivité des sous-
échantillons n◦1, 2, 3 et 4 (Etna) en fonction de la granulométrie moyenne (Φ) pour toute la gamme
de fréquence.
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4.1.2 Résultats pour le simulant du régolite martien JSC Mars-1

Les résultats des mesures pour le simulant JSC Mars-1 à haute fréquence sont répertoriés dans le

Tableau 4.3 tandis que les mesures aux fréquences intermédiaires et à basses fréquences sont répertoriées

dans le Tableau 4.4. La Figure 4.2 montre respectivement la partie réelle ε′ et la partie imaginaire ε′′ de

la permittivité en fonction de la taille moyenne des grains pour les trois domaines de fréquence étudiés.

Les valeurs de ε′ sont comprises entre 2,10 et 3,90. À 190 GHz, on note une augmentation similaire

à celle obtenue pour les dépôts pyroclastiques de l'Etna (voir Tableau 4.1). Plus précisément, ε′ est

égal à 2,13 pour le sous-échantillon n◦1 et 2,42 pour les sous-échantillons n◦2 et 3. Aux fréquences

intermédiaires et aux basses fréquences, les tendances semblent être di�érentes. On observe une faible

décroissance de ε′ en fonction de la taille moyenne des grains. Aux fréquences intermédiaires, ε′ varie

entre 2,70 et 3,10 tandis qu'aux basses fréquences ε′ varie entre 3,30 et 3.90.

Aussi, ε′′ varie entre 0,10 et 0,30 en fonction des sous-échantillons. À haute et basses fréquences,

ε′′ reste relativement constante en fonction de la taille moyenne des grains, alors qu'aux fréquences

intermédiaires ε′′ décroit avec la taille moyenne des grains. Plus précisément, à 190 GHz, ε′′ reste

proche de 0,17. Pour les fréquences de 0,05 ; 0,10 et 0,50 GHz, ε′′ reste respectivement proche de

0,20 ; 0,25 et 0,30 lorsque la taille moyenne des grains augmente. Aux fréquences de 5,6 ; 8 et 12

GHz, ε′′ décroit entre 0,30 et 0,20 lorsque la taille moyenne des grains augmente. À 2,45 GHz, la

partie imaginaire de la permittivité décroit de 0,22 à 0,18 lorsque la taille moyenne des grains augmente.

ν (GHz) Echantillon ε′ ± σε′ ε′′ ± σε′′ Φ ± σΦ(µm) ρ ± σρ (kg/m3) Ta (◦C) Ha (%)

190 n◦5 2,13 ± 0,04 0,174 ± 0,016 42 ± 21 804 ± 22 24 37

190 n◦6 2,42 ± 0,01 0,167 ± 0,005 157 ± 36 864 ± 8 25 38

190 n◦7 2,42 ± 0,04 0,165 ± 0,004 272 ± 46 849 ± 9 25 38

TABLEAU 4.3 � Mesures de permittivité à haute fréquence pour les sous-échantillons n◦5, 6 et 7 du
simulant de régolite martien JSC Mars-1. Ta et Ha sont respectivement la température moyenne et
l'hygrométrie relative moyenne calculées à partir des températures et hygrométries relatives relevées
pendant les mesures.

ν = 12 GHz 8 GHz 5,6 GHz 2,45 GHz 0,50 GHz 0,10 GHz 0,05 GHz

Echantillon ε′ ε′′ ε′ ε′′ ε′ ε′′ ε′ ε′′ ε′ ε′′ ε′ ε′′ ε′ ε′′

n◦5 n.m. n.m. n.m. n.m. n.m. n.m. n.m. n.m. 3,66 0,23 3,75 0,25 3,86 0,30

n◦6 2,85 0,29 2,90 0,28 3,00 0,26 3,10 0,22 3,50 0,21 3,60 0,24 3,70 0,28

n◦7 2,70 0,26 2,70 0,23 2,80 0,21 2,90 0,18 3,30 0,21 3,40 0,24 3,50 0,28

TABLEAU 4.4 � Mesures de permittivité à 12 ; 8 ; 5,6 et 2,45 GHz (température = 21◦C ; hygrométrie
relative = 53%) et à 0,50 ; 0,10 et 0,05 GHz (température = 20◦C ; hygrométrie relative = 54%) pour
les sous-échantillons n◦5, 6 et 7 du simulant de régolite martien JSC Mars-1. n.m. (non mesuré) indique
que les mesures n'ont pas pu être réalisées pour l'échantillon n◦5 (à cause de la faible masse disponible).
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Figure 4.2 � Partie réelle ε′ (en haut) et partie imaginaire ε′′ (en bas) de la permittivité des sous-
échantillons n◦5, 6 et 7 du simulant de régolite martien JSC Mars-1 en fonction de la granulométrie
moyenne (Φ) pour toute la gamme de fréquence.
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4.1.3 Résultats pour le simulant du régolite lunaire JSC-1A

Les résultats des mesures pour le simulant JSC-1A à haute fréquence sont répertoriés dans le

Tableau 4.5 tandis que les mesures aux fréquences intermédiaires et à basses fréquences sont répertoriées

dans le Tableau 4.6. La Figure 4.3 montre respectivement la partie réelle ε′ et la partie imaginaire ε′′ de

la permittivité en fonction de la taille moyenne des grains pour les trois domaines de fréquence étudiés.

Les valeurs de ε′ sont comprises entre 2,89 et 3,55. À haute fréquence, ε′ varie entre 2,89 et 3,20 pour

les sous-échantillons n◦8, 9 et 10, puis augmente jusqu'à 3,55 (n◦13). Aux fréquences intermédiaires

la tendance générale est une décroissance de ε′ entre 3,50 et 2,90 lorsque la taille moyenne des grains

augmente. La même tendance est observée pour les mesures à basse fréquence où ε′ décroît entre 3,40

et 3,00 lorsque la taille moyenne des grains augmente.

Toutes fréquences confondues, ε′′ est comprise entre 0,04 et 0,17. À haute fréquence on note que

ε′′ augmente d'environ 0,05 à 0,17 lorsque la taille moyenne des grains augmente. Aux fréquences

intermédiaires et aux basses fréquences, les valeurs sont quasiment constantes et sont comprises entre

0,04 et 0,09 pour les di�érents sous-échantillons.

ν (GHz) Echantillon ε′ ± σε′ ε′′ ± σε′′ Φ ± σΦ(µm) ρ ± σρ (kg/m3) Ta (◦C) Ha (%)

190 n◦8 2,89 ± 0,02 0,051 ± 0,006 24 ± 9 1285 ± 8 25 37

190 n◦9 3,17 ± 0,03 0,065 ± 0,003 74 ± 28 1395 ± 6 24 40

190 n◦10 2,93 ± 0,03 0,065 ± 0,002 164 ± 21 1237 ± 22 27 42

190 n◦11 2,99 ± 0,05 0,067 ± 0,006 248 ± 39 1228 ± 11 25 43

190 n◦12 3,16 ± 0,03 0,102 ± 0,004 347 ± 43 1166 ± 8 26 37

180 n◦13 3,55 ± 0,06 0,167 ± 0,004 544 ± 59 1103 ± 27 26 48

TABLEAU 4.5 � Mesures de permittivité à haute fréquence pour les sous-échantillons n◦8, 9, 10, 11 et
12, et 13 du simulant JSC-1A. Ta et Ha sont respectivement la température moyenne et l'hygrométrie
relative moyenne calculées à partir des températures et hygrométries relatives relevées pendant les
mesures.
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ν = 12 GHz 8 GHz 5,6 GHz 2,45 GHz 0,50 GHz 0,10 GHz 0,05 GHz

Echantillon ε′ ε′′ ε′ ε′′ ε′ ε′′ ε′ ε′′ ε′ ε′′ ε′ ε′′ ε′ ε′′

n◦8 3,35 0,09 3,32 0,05 3,30 0,05 3,12 0,04 3,25 0,05 3,25 0,07 3,25 0,08

n◦9 3,37 0,09 3,54 0,07 3,50 0,07 3,36 0,06 3,40 0,05 3,40 0,07 3,40 0,08

n◦10 3,18 0,08 3,30 0,06 3,30 0,06 3,32 0,06 3,30 0,05 3,30 0,07 3,30 0,08

n◦11 3,12 0,08 3,21 0,06 3,18 0,06 3,11 0,05 3,15 0,05 3,15 0,07 3,15 0,08

n◦12 3,10 0,08 3,08 0,06 3,09 0,06 3,10 0,05 3,10 0,05 3,10 0,07 3,10 0,08

n◦13 2,90 0,07 2,90 0,06 2,90 0,06 2,90 0,05 3,00 0,05 3,00 0,07 3,00 0,08

TABLEAU 4.6 � Mesures de permittivité à 12 ; 8 ; 5,6 et 2,45 GHz (température = 21◦C ; hygrométrie
relative = 53%) et à 0,50 ; 0,10 et 0,05 GHz (température = 21◦C ; hygrométrie relative = 54%) pour
les sous-échantillons n◦8, 9, 10, 11, 12 et 13 du simulant JSC-1A.
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Figure 4.3 � Partie réelle ε′ (en haut) et partie imaginaire ε′′ (en bas) de la permittivité des sous-
échantillon n◦8, 9, 10, 11, 12 et 13 du simulant JSC-1A en fonction de la granulométrie moyenne
mesurées pour toute la gamme de fréquence.
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4.1.4 E�et de la di�usion à hautes fréquences

Les résultats montrent une augmentation systématique de la permittivité des sous-échantillons

provenant de l'Etna et du simulant JSC-1A en fonction de la taille moyenne des grains quand celle-ci

est supérieure à environ 200 µm. Cette tendance n'est pas mise en évidence pour le simulant JSC

Mars-1 puisqu'il n'a pas été possible d'obtenir des sous-échantillons avec une taille moyenne des grains

dépassant 315 µm. La Figure 4.4 représente l'évolution de ε′ corrigé de la masse volumique (ε′/ρ)

en fonction du rapport λ/Φ pour les sous-échantillons provenant de l'Etna et du simulant JSC-1A ;

elle met en évidence une croissance exponentielle de la partie réelle de la permittivité lorsque λ/Φ

diminue à partir de λ/Φ = 8 (et donc Φ = 200 µm). La di�usion de l'onde millimétrique par les grains

(voir section 1.4.3) deviendrais su�samment importante pour Φ = 200 µm et les mesures en seraient

a�ectées. Tout se passe comme si le détecteur avait en face de lui un milieu plus dense puisque les

pertes mesurées sont plus importantes et donc tan δ, ε′′ et ε′ augmentent. Cet e�et n'est pas observé

vers les basses fréquences.
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Figure 4.4 � Partie réelle de la permittivité corrigée de la masse volumique (ε′/ρ) en fonction du
rapport (longueur d'onde/taille moyenne des grains, λ/Φ) d'après les mesures à hautes fréquences sur
les échantillons représentatifs de poussières cométaires et astéroïdales.
h(λ/Φ) = A × e(λ/Φ)×B + C. Paramètres d'ajustement de la fonction exponentielle h(λ/Φ) : A =
4, 01± 1, 12 ; B = −0, 50± 0, 09 ; C = 2.33± 0, 04.
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4.1.5 Dépendance de la permittivité avec la masse volumique à hautes fréquences

Dans le cadre des mesures de permittivité à hautes fréquences, nous allons maintenant détailler les

relations entre la permittivité, la masse volumique moyenne ρ et la taille moyenne des grains Φ pour

les sous-échantillons étudiés (voir Figure 4.5).

Pour les sous-échantillons provenant de l'Etna, ρ augmente de 14% entre les sous-échantillons n◦1

et 2, diminue de 4% entre les sous-échantillons n◦2 et 3, puis augmente d'environ 1,5% entre les sous-

échantillons n◦3 et 4 (voir Figure 4.5). Pour le simulant du régolite martien, ρ augmente d'environ

7% entre les sous-échantillons n◦5 et 6 puis diminue d'environ 2% entre les sous-échantillons n◦6 et 7.

En�n, ρ augmente d'environ 100 kg/m3 entre les deux premiers sous-échantillons du simulant JSC-1A ;

ρ diminue ensuite jusqu'à atteindre environ 1100 kg/m3 (voir Figure 4.5).

Quand on compare les variations de la permittivité avec les variations de la masse volumique pour les

trois échantillons étudiés, on note de manière systématique que ε′ évolue suivant les variations de ρ

jusqu'à Φ = 200 µm. Au-delà, l'e�et de la di�usion par les grains (vu en 4.1.4) contrôle l'évolution de

la permittivité.
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Figure 4.5 � Masse volumique ρ (en haut) et ε′ (en bas) en fonction de la granulométrie à partir
des mesures à 180 GHz pour les sous-échantillons n◦4 et 13 et à 190 GHz pour tous les autres sous-
échantillons. L'e�et de la di�usion devient su�samment important à partir de Φ = 200 µm, par
conséquent ε′ ne suit plus l'évolution de la masse volumique.
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4.1.6 Dépendance de la permittivité avec la fréquence

Pour les mêmes raisons que nous avons évoqué en 4.2.2, nous supposons que les variations des

conditions de mesure, en termes de température et d'hygrométrie relative entre les di�érentes expé-

riences, n'in�uençent pas les résultats concernant les mesures de permittivité. Ce qui nous permet de

comparer les résultats des mesures en fonction des di�érentes fréquences explorées.

Les Figures 4.6, 4.7 et 4.8 présentent respectivement la partie réelle et la partie imaginaire de la

permittivité en fonction de la fréquence en échelle logarithmique pour les sous-échantillons provenant

de l'Etna, du simulant JSC Mars-1 et du simulant JSC-1A. À hautes fréquences, les résultats obtenus

concernant les sous-échantillons n◦3, 4, 11, 12 et 13, dont les mesures sont a�ectées par la di�usion (vu

en 4.1.4), n'apparaissent pas.

Pour les sous-échantillons de l'Etna la partie réelle de la permittivité décroit quand la fréquence

augmente. Pour chaque sous-échantillon, la partie imaginaire ne varie pas de manière signi�cative le

long de la bande des basses fréquences et celle des fréquences intermédiaires.

On observe une décroissance systématique de ε′ quand la fréquence augmente pour tous les sous-

échantillons du simulant JSC Mars-1. La partie imaginaire de la permittivité diminue avec la fréquence

dans la bande des basses fréquences puis semble augmenter dans la bande des fréquences intermédiaires.

Les valeurs de ε′′ sont les plus basses à 190 GHz.

En ce qui concerne le simulant JSC-1A, lorsque la fréquence augmente, ε′ diminue pour les sous-

échantillons n◦12 et 13 entre la bande des basses fréquences et la bande des fréquences intermédiaires.

Pour le sous-échantillon n◦13, ε′ reste constante pour chacune de ces bandes. Pour les sous-échantillons

n◦8, 9, 10 et 11, ε′ reste constante le long de la bande des basses fréquences tandis qu'elle varie

doucement dans la bande des fréquences intermédiaires. On observe donc un comportement di�érent

aux basses fréquences et aux fréquences intermédiaires (sauf pour le sous-échantillon n◦13). ε′ diminue

entre 12 et 190 GHz pour les sous-échantillons n◦8, 9 et 10. En ce qui concerne la partie imaginaire,

celle-ci ne varie pas de manière signi�cative le long de la bande des basses fréquences et de la bande

des fréquences intermédiaires.

Globalement la partie réelle de la permittivité décroit quand la fréquence augmente pour les trois

types d'échantillons et la partie imaginaire ne varie pas de manière signi�cative le long de la bande

de fréquence pour les sous-échantillons provenant de l'Etna et le simulant JSC-1A ; les variations de

ε′′ sont plus marquées pour le simulant JSC Mars-1. Les résultats observés en fonction de la fréquence

sont donc cohérents avec la dépendence en fréquence théorique de la permittivité (voir 1.5.4), bien que

trois instruments di�érents aient été nécessaires pour mener à bien les mesures sur une telle gamme

de fréquence, entre 0.05 et 190 GHz (voir Figures 4.6, 4.7 et 4.8). La bonne cohérence des mesures le

long de la gamme de fréquence suggère que l'interpolation des mesures est possible pour estimer la

permittivité de ces échantillons à des fréquences d'intérêt pour d'autres expériences utilisant le domaine

radio que MIRO à bord de Rosetta (comme par exemple l'expérience CONSERT fonctionnant à 90

MHz), après avoir tenu compte des spéci�cités du noyau.
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Aux basses fréquences et aux fréquences intermédiaires nous avons décrit précédemment des com-

portements assez di�érents de la partie réelle de la permittivité pour les trois types d'échantillons.

L'information sur la masse volumique des échantillons n'était pas disponible au moment des mesures,

ce qui limite l'interprétation. En revanche, nous savons que les supports d'échantillons n'étaient pas

les mêmes : des seringues pour les mesures avec les cavités résonantes et une cellule pour la sonde

coaxiale. Il est possible que les deux supports d'échantillons causent des e�ets de bords di�érents qui

in�uent sur la masse volumique des sous-échantillons et donc sur la permittivité. Pour cette raison,

les mesures à basses fréquences et aux fréquences intermédiaires doivent être considérées comme des

mesures préliminaires et la masse volumique devra être déterminée lors de mesures ultérieures.
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Figure 4.6 � Partie réelle ε′ (en haut) et partie imaginaire ε′′ (en bas) de la permittivité en fonction
de la fréquence pour les quatre sous-échantillons provenant de l'Etna. Les mesures a�ectées par la
di�usion à hautes fréquences ne sont pas présentées.
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Figure 4.7 � Partie réelle ε′ (en haut) et partie imaginaire ε′′ (en bas) de la permittivité en fonction
de la fréquence pour les trois sous-échantillons du simulant JSC Mars-1.
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à hautes fréquences ne sont pas présentées.
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4.1.7 Comparaison avec des travaux antérieurs

Bien que nos échantillons soient divisés en plusieurs sous-échantillons avec des distributions en

taille de grains di�érentes, nos résultats peuvent être comparés à des résultats antérieurs obtenus à

des fréquences proches de certaines explorées ici, sur de la roche basaltique réduite en poudre, sur

d'autres cendres volcaniques, sur des échantillons de simulants NASA (non fractionnés en plusieurs

sous-échantillons), et en�n sur des échantillons de sol lunaire. Le Tableau 4.7 dresse une liste des

mesures antérieures.

Roches basaltiques réduites en poudre

Les résultats de Heggy et al. (2001) obtenus à une fréquence de mesure de 0,002 GHz pour un

basalte réduit en poudre (avec une granulométrie controlée à 50 µm) non-compactée et avec une

porosité proche de 50% (ε′ = 3, 20 ± 0, 03 ; ε′′ = 0, 18 ± 0, 03) sont en accord avec la partie réelle

du sous-échantillon n◦8 (<50 µm) aux basses fréquences (voir Tableau 4.6) mais ε′ est environ 13%

plus grand pour le sous-échantillon n◦1 (<50 µm), voir Tableau 4.2. La partie imaginaire obtenue par

Heggy et al. (2001) est deux fois plus grande que pour nos sous-échantillons n◦1 et 8 (<50 µm).

Cendres volcaniques

Comparons nos résultats obtenus pour les sous-échantillons de l'Etna (voir Tableaux 4.1 et 4.2,

ainsi que la Figure 4.1) et du simulant JSC-1A (voir Tableaux 4.5 et 4.6, ainsi que la Figure 4.3) avec

ceux de Adams et al. (1996) obtenus pour des cendres volcaniques de composition basaltique à des

fréquences de mesure entre 4 et 19 GHz : ε′ est comprise entre 3,45 et 3,70 et ε′′ est comprise entre 0,06

et 0,11 pour une porosité égale à environ 56%. Ces résultats sont en bon accord en ce qui concerne la

partie imaginaire, en revanche nous trouvons des valeurs légèrement inférieures pour la partie réelle.

Simulants de régolites JSC-1A et JSC Mars-1

Les résultats obtenus pour les sous-échantillons du simulant JSC-1A sont en accord avec les mesures

e�ectuées par Calla et Rathore (2012) sur le même échantillon JSC-1A non trié par taille de grain (voir

Figure 4.8) pour lequel ils obtiennent ε′ = 3, 61 ± 0, 05 et ε′′ = 0, 11 ± 0, 01 à 30◦C. Les travaux de

Calla et Rathore (2012) ont porté sur des mesures aux fréquences de 1,7 ; 2,5 ; 6,6 et 31,6 GHz pour

des températures variant de -190◦C à 200◦C.

D'autres mesures ont été e�ectuées par Leuschen (1999) sur le simulant JSC Mars-1 original pour

des fréquences comprises entre 0,01 et 1 GHz en utilisant une sonde coaxiale . À 0,05 ; 0,10 et 0,50

GHz, ε′ est respectivement égale à 3,55 ; 3,50 et 3,20 et ε′′ est respectivement égal à 0,09 ; 0,16 et 0,19.

Nos résultats concernant la partie réelle de la permittivité pour le sous-échantillons n◦7 (Φ = 272

µm) du simulant JSC Mars-1 sont cohérents avec les mesures précédemment citées (voir Figure 4.7)

alors que nous obtenons des valeurs de ε′′ supérieures, en particulier aux plus basses fréquences.

Des mesures ont aussi été menées entre 0,20 et 1,30 GHz en utilisant trois expériences de radars
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(émetteur/récepteur) montés en transmission Williams et Greeley (2004). Celles-ci sont en accord

avec nos mesures (voir Tableau 4.4 et Figure 4.7) : ε′ égale à environ 3,18 à 0,50 GHz et 3,09 à 1,24

GHz et ε′′ varie autour de 0,20. Nous remarquons que d'une façon générale les valeurs de ε′′ sont bien

supérieures pour les sous-échantillons du simulant JSC Mars-1 que pour les sous-échantillons de l'Etna

et du simulant JSC-1A. Comme le propose Williams et Greeley (2004) cela pourrait provenir de la

présence en forte quantité d'oxyde de fer dans la composition chimique du simulant martien (15,6%

Fe2O3, vu en 2.2). En e�et, une teneur importante en oxyde de fer a tendance à augmenter les pertes

par dissipation (Heggy et al., 2001).

On ne peut pas conclure précisément sur les causes des di�érences entre les mesures de ε′ et ε′′

car on ne dispose pas à l'heure actuelle des masses volumiques des sous-échantillons aux fréquences

intermédiaires et aux basses fréquences. Nous supposons néanmoins qu'une partie des variations des

résultats entre les di�érents auteurs est due à l'emploi de méthodes de mesures distinctes et/ou avec

des échantillons dont la composition chimique et la porosité changent. Cela souligne l'importance

d'e�ectuer des mesures avec le même échantillon si l'on veut explorer di�érentes gammes de fréquences

et que les méthodes varient pour y parvenir.
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4.2 Implications pour les observations de 67P/C-G par MIRO

4.2 Implications pour les observations de 67P/C-G par MIRO

4.2.1 Estimation de la permittivité du noyau cométaire 67P/C-G

Comme déjà mentionné, l'estimation de la permittivité de la surface et de la sous-surface du noyau

de la comète 67P/C-G est nécessaire pour le traitement des données de l'expérience MIRO à bord de

la sonde Rosetta et leur interprétation. Nos mesures à hautes fréquences sur des échantillons poreux

devraient nous permettre d'e�ectuer cette estimation pour le récepteur millimétrique de MIRO en

tenant compte de la masse volumique (liée à la porosité) attendue pour la surface et sous-surface du

noyau, puis en discutant les e�ets de la température et de la composition. Les mesures e�ectuées sur

le simulant martien, même si elles dépendent fortement de la teneur en oxyde fer, vont nous permettre

de mieux cerner l'e�et de la masse volumique (liée à la porosité) sur la permittivité.

En ne prenant en compte que les données pour lesquelles la di�usion n'intervient pas à 190 GHz

(taille moyenne des grains inférieure à 200 µm), la variation de ε′ en fonction de la masse volumique est

illustrée dans la Figure 4.9. Nos données sont bien représentées par une loi linéaire ε′ = Aρ+B, tandis

que les mesures de Olhoeft et Strangway (1975) et Barmatz et al. (2012), e�ectuées respectivement sur

92 échantillons de sol lunaire et sur un ensemble de 18 simulants de régolite lunaire (ainsi que quatre

échantillons lunaires), sont bien représentées par un modèle de la forme ε′ = ηρ (avec η égale à 1,00077

et 1,00066, respectivement, et ρ est exprimé en kg/m3). Cette dernière formule dérive de la formule

de Lichtenecker (vu en 1.5.5) et serait applicable de façon générale aux surfaces planétaires sèches

(roches et régolites) (Olhoeft et Strangway, 1975). Il n'est pas évident que cette loi rende compte de

nos données (η = 1, 00086, voir Figure 4.9). Cependant, comme notre étude comporte moins de données

que les deux précédentes, il serait nécessaire de la compléter pour des masses volumiques inférieures

à 800 kg/m3 et supérieures à 1400 kg/m3 a�n de préciser l'ajustement des données. La Figure 4.10

représente l'évolution de la partie imaginaire de la permittivité en fonction de la masse volumique

d'après nos mesures, sans tenir compte des valeurs pour le simulant martien à cause de la teneur en

oxyde de fer élevée de l'échantillon qui a�ecte les mesures en augmentant ε′′. On obtient globalement

un nuage de point dont les valeurs de ε′′ tendent à décroître quand la masse volumique diminue, ce qui

est en accord avec les travaux de Heggy et al. (2001) e�ectués à la fréquence de 2 MHz (vu en 1.5.5),

qui ont mesuré une décroissance de ε′′ lorsque la porosité augmente (ε′ diminue d'environ 60% quand

la porosité varie de 31 à 50%). Cependant, des mesures complémentaires seraient nécessaires a�n de

mieux contraindre l'ajustement de ces données par une fonction linéaire. Nous considérons donc que

les valeurs représentées dans la Figure 4.10 nous donnent une estimation de la limite supérieure de ε′′

à 190 GHz en tenant compte de la masse volumique ; celle-ci est de l'ordre de 0,05.

La masse volumique du noyau de la comète 67P/C-G serait comprise entre 100 et 370 kg/m3

(Davidsson et Gutiérrez (2005), vu en 1.4.2), menant à une estimation de la porosité de l'ordre de

80%. D'après la Figure 4.9, pour une masse volumique comprise entre 100 et 370 kg/m3, ε′ devrait se

trouver dans la gamme [1,12 � 1,54] à 190 GHz (voir Tableau 4.8).

Nos mesures ont été e�ectuées avec une température moyenne d'environ 25◦C. Les températures
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Figure 4.9 � ε′ en fonction de la masse volumique ρ (kg/m3). Nos mesures à haute fréquence sont
indiquées. Les mesures a�ectées par la di�usion (Φ > 200 µm) ne sont pas présentées. Des modèles
d'évolution de ε′ en fonction de ρ, obtenus par Olhoeft et Strangway (1975) à partir de mesures sur 92
échantillons de sol lunaire issus des missions Apollo et par Barmatz et al. (2012) à partir de 18 simulants
de régolite lunaire et quatres échantillons de sol lunaire, sont présentés (ici la masse volumique est en
kg/m3 alors que leurs résultats sont exprimés en g/cm3, vu en 1.5.5). Paramètres de régression linéaire :
A = 1, 57± 0, 14 ; B = 0, 96± 0, 16.

ε′ = 1, 56815× ρ+ 0, 960317 ε′

ρ = 100 kg/m3 1,12 ± 0,10

ρ = 370 kg/m3 1,54 ± 0,10

TABLEAU 4.8 � Estimation de la partie réelle ε′ de la permittivité de la surface et de la sous-surface
du noyau de la comète 67P/C-G pour une masse volumique de 100 et 370 kg/m3 à 190 GHz.

de la surface du noyau sont estimées entre -213 et 27◦C (voir section 1.4.2). La Figure 4.11 présente

di�érents travaux concernant la variation de la permittivité avec la température : pour le simulant

JSC-1A (Calla et Rathore, 2012), pour une chondrite réduite en poudre (Heggy et al., 2012), et pour
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Figure 4.10 � ε′′ en fonction de la masse volumique (kg/m3) à 190 GHz. Les mesures a�ectées par la
di�usion et celles du simulant martien (dépendance de ε′′ avec la teneur en oxyde de fer) ne sont pas
présentées.

un basalte réduit en poudre (Heggy et al., 2001). Ces mesures montrent que les dérivées premières

de ε′ et ε′′ en fonction de la température sont plus faibles lorsque la fréquence de mesure augmente.

Ceci nous permet de supposer que les variations mesurées à 31,6 GHz seraient proches de ce que l'on

observerait à 190 GHz (si les mesures étaient réalisées).

Pour une estimation de la permittivité en tenant compte des températures attendues au niveau

de la surface et de la sous-surface du noyau de 67P/C-G, on considère qu'il est peu probable que la

température atteigne -213◦C. En e�et, en première approximation, pour un corps à l'équilibre ther-

modynamique, la température de surface est d'environ -123◦C à environ 3,6 au du Soleil (la distance

héliocentrique de 67P/C-G lors du rendez-vous avec Rosetta). Entre -173 et -73◦C, on peut estimer

la variation relative de ε′ et ε′′ par rapport aux valeurs de ε′ et ε′′ à 27◦C à 190 GHz d'après les lois

linéaires, t(x) et f(x) obtenues par Calla et Rathore (2012) à partir de mesures à 31,6 GHz. Le Tableau

4.9 montre ces variations appliquées à notre estimation de ε′ de la surface et de la sous-surface du

noyau cométaire obtenue pour une masse volumique de 100 kg/m3 et 370 kg/m3 (voir Tableau 4.8) et
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également à la valeur limite obtenue pour ε′′.

ν = 31, 6 GHz appliqué à 190 GHz ν = 31, 6 GHz appliqué à 190 GHz

Ta(◦C) ε′ % de baisse ε′ (ρ = 100 kg/m3) ε′ (ρ = 370 kg/m3) ε′′ % de baisse ε′′ (limite supérieure)

27 3,60 1,12 1,54 0,11 0,050

-73 3,55 1,31 1,11 1,52 0,10 7,28 0,046

-123 3,53 1,96 1,10 1,51 0,09 10,92 0,045

-173 3,50 2,62 1,09 1,50 0,09 14,56 0,043

TABLEAU 4.9 � Estimation de la permittivité de la surface et de la sous-surface du noyau 67P/C-G
en fonction de la température. Les mesures à 31,6 GHz ont été e�ectuées par Calla et Rathore (2012)
sur le simulant de sol lunaire JSC-1A initial (i.e. non-trié par la taille des grains).

Le modèle de Belton et al. (2007), basé sur l'observation de la surface de la comète 9P/Tempel

1, suppose l'existence de régions non glacées (glaces sublimées au cours de l'activité de la comète) et

seulement recouvertes d'une couche de poussières. En ce cas, les valeurs données dans le Tableau 4.9

pourraient fournir une estimation de la partie réelle de la permittivité de ces régions.

On peut également estimer la permittivité de régions glacées (principalement de la glace d'eau),

en considérant la permittivité d'un mélange de poussières et de glace d'eau comme première approche.

Heggy et al. (2012) ont mesuré la permittivité de plusieurs mélanges de glace d'eau et de poussières

chondritiques (chondrite réduite en poudre) à 0,09 GHz, avec des températures comprises entre -160 et

-40◦C. Les mélanges sont con�nés dans des pastilles dont la masse volumique est proche de celle de nos

échantillons (avec une porosité de 50%). Ces mesures complémentaires suggèrent que ε′ décroît de 6 à

20% (pour des températures qui varient entre -160 et -40◦C) entre de la poussière pure et un mélange

dont le rapport massique de la poussière par rapport à la glace d'eau est de 1/2. Il est donc nécessaire

de prendre en compte la décroissance de ε′ avec l'augmentation de la teneur en glace d'eau, tout en

notant que l'e�et de la teneur en glace sur la partie imaginaire de la permittivité est mal connu.

Nous avons estimé l'e�et de la masse volumique, et donc de la porosité, sur la permittivité à 190

GHz. Ceci nous permet d'estimer la permittivité d'hypothétiques zones dépourvues de glaces sur la

surface cométaire. Pour des température de l'ordre de 27◦C, nous sommes en mesure de suggérer que

ε′ devrait se trouver dans la gamme [1,12 � 1,54] et que la limite supérieure de ε′′ est de 0,05 à 190

GHz. Puis, en extrapolant jusqu'à des températures de l'ordre de -173◦C, ε′ devrait se trouver dans

la gamme [1,09 � 1,50] et la limite supérieure de ε′′ serait de l'ordre de 0,04. En�n la permittivité

d'un mélange poussière/glace permet d'estimer la permittivité des couches profondes de la comète, où

les glaces ont plus de probabilité de subsister, ainsi que celle des zones de la surface composées d'un

mélange poussière/glace. On estime que pour ces zones glacées, ε′ se situerait dans la gamme [1,02 �

1,41] à 190 GHz.

Si nos échantillons semblent permettre de simuler la porosité des poussières cométaires, leur teneur

en oxyde de fer (dont dépend la permittivité) est sans doute supérieure à celle des poussières cométaires

(bien que l'on ait à ce jour aucune certitude sur ce point). La dépendance de la permittivité avec
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la teneur en oxyde de fer, mesurée par Heggy et al. (2001), indiquerait que nos estimations de la

permittivité des matériaux présents dans les premières couches du noyau de la comète 67P/C-G sont

légèrement surévaluées.
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Chapitre 4 : Mesures de permittivité et implications

Figure 4.11 � Partie réelle ε′ (en haut) et partie imaginaire ε′′ (en bas) de la permittivité en fonction
de la température. Les mesures à 1,7 ; 2,5 ; 6,6 et 31,6 GHz proviennent des travaux de Calla et Rathore
(2012). Les mesures à 0,02 et 0,09 GHz proviennent respectivement des travaux de Heggy et al. (2001)
et Heggy et al. (2012).
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4.2.2 Performances radars pour les surfaces recouvertes d'un régolite

La permittivité des matériaux a des implications majeures sur les performances d'un sondage

radar. Nos mesures donnent des informations sur les performances des radars dédiés à l'étude des

corps recouvert d'un régolite comme la planète Mars ou la Lune, ainsi que les astéroïdes (voir section

1.5.5), et les comètes dont certaines zones de la surface peuvent être recouvertes d'une couche de

poussières (voir section 1.1.2).

La profondeur de pénétration La s'exprime en fonction de la permittivité (voir section 1.5.3). Ce

paramètre est crucial pour l'interprétation des données des expériences radars à bord de la sonde

Rosetta. La Figure 4.12 montre nos résultats en termes de profondeur de pénétration normalisée par la

longueur d'onde de mesure pour les trois domaines de fréquences étudiés, d'après l'équation 1.17 (voir

section 1.5.3).

Les valeurs de La/λ obtenues dans la gamme [1 � 7] sont à comparer avec celles obtenues par

Campbell et Ulrichs (1969) sur des basaltes réduits en poudre sont dans la gamme [4 � 30] pour une

masse volumique comparable d'environ 1000 kg/m3 à 0,45 et 35 GHz. Gold et al. (1976) obtiennent

aussi des valeurs di�érentes de La/λ pour des échantillons de sols lunaires ramenés sur Terre par Apollo

17 ; celles-ci se trouvent dans la gamme [20 � 80] pour une masse volumique variant de 1000 à 2200

kg/m3. Les faibles valeurs de La/λ pour le simulant JSC Mars-1 (voir Figure 4.12) sur toute la gamme

de fréquence sont certainement dues à sa forte teneur en oxyde de fer (plus de 15%) qui implique

des pertes diélectriques du matériau plus importantes que les deux autres échantillons (moins de 10%

d'oxyde de fer pour le simulant lunaire JSC-1A). Pour les trois types d'échantillons, il est également

possible que la faible variation de la profondeur de pénétration normalisée obtenue entre 0.05 et 12 GHz

soit due à la teneur en eau résiduelle présente à la surface des grains que nous avons estimé à moins de

3% (vu en ). De fait, Strangway et al. (1972) et Olhoeft et al. (1975) ont montré sur des échantillons

lunaires que l'humidité provoquait un e�et réversible sur la permittivité lorsque l'échantillon passe d'un

environnement sous vide à la pression atmosphérique (avec typiquement 30% d'humidité relative) pour

seulement quelques heures. Au contraire, l'humidité provoquerait un e�et irréversible si l'exposition à

la pression atmosphérique dure quelques mois. Même en prenant la précaution de sécher les échantillons

dans une étuve, il nous est impossible de savoir si la permittivité de l'échantillon est déjà ou non a�ectée

par l'humidité de manière irréversible ou pas à moins de connaître précisément le passé de l'échantillon

(car des molécules d'eau ont pu être adsorbées pendant un stockage passé à l'air ambiant ou pendant

les mesures). Néanmoins il n'est pas clair que l'e�et de l'humidité sur la permittivité soit signi�cative

sur ce type d'échantillon à des fréquences plus grandes que 1 MHz (Gold et al., 1976) (Strangway et al.,

1972).

La taille des grains, la masse volumique, la composition chimique, la température, la fréquence

de mesure et les contraintes imposées par l'instrumentation doivent être pris en considération pour

comparer des mesures. Ces paramètres pourraient expliquer la diversité des résultats et sont de bons

indicateurs de la di�culté d'une comparaison.

Etant donné que ε′ et ε′′ varient avec la masse volumique, la composition et la température et la
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Chapitre 4 : Mesures de permittivité et implications

Figure 4.12 � Profondeur de pénétration La normalisée par la longueur d'onde pour tous les sous-
échantillons de cendres volcaniques.

profondeur de pénétration des ondes éléctromagnétiques varie aussi suivant ces paramètres. D'après

nos estimations de la permittivité à 190 GHz de la surface et de la sous-surface du noyau de la comète

67P/C-G pour une masse volumique entre 100 et 370 kg/m3, la profondeur de pénétration normalisée

par la longueur d'onde pourrait varier entre 3 et 5, avec une partie imaginaire de l'ordre de 0,04, et

entre 3 et 10, avec une partie imaginaire de l'ordre de 0,02, pour des températures entre -173 et 27◦C

(comprenant les zones hypothétiques sans glaces et la matière composée d'un mélange poussière/glace).
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Cela donne une profondeur de pénétration comprise entre environ 4 mm et 16 mm. Cela implique aussi

que le signal détecté par le canal millimétrique de MIRO, impliquant l'émissivité de la sous-surface,

est dépendant de la température et que le matériau sondé (la profondeur du signal) est modi�ée

selon l'énergie solaire incidente (de manière périodique avec l'alternance jour/nuit). Les propriétés

thermiques de la surface déduites des observations de l'instrument VIRTIS à bord de Rosetta, dédié à

la spectrométrie dans le domaine visible et infrarouge, seront alors cruciales pour l'interprétation des

observations de MIRO.
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4.3 Résultats et implications pour les astéroïdes (2867) Steins, (21)

Lutetia et (4) Vesta

4.3.1 Permittivité de fragments compacts d'aubrite et de diogénite

Les résultats des mesures de permittivité obtenus en avril-mai 2013 à 190 GHz au LERMA sur

des fragments de d'aubrite et de diogénite (voir section 4.2.2), sont répertoriés dans le Tableau 4.10 et

l'ensemble des mesures sont présentées dans l'annexe A.

Echantillon ε′ ± σε′ ε′′ ± σε′′ La/λ Ta (◦C) Ha (%)

Aubrite 6,12 ± 0,09 0,221 ± 0,032 1,78 24 38

Diogénite 7,02 ± 0,12 0,159 ± 0,049 2,65 25 38

TABLEAU 4.10 � Résultats des mesures de permittivité des fragments d'aubrite (ALHA78113,84) et
de diogénite (MIL07001,61) développées et obtenues au LERMA en avril-mai 2013 à la fréquence de
190 GHz.

4.3.2 Discussion

Ces résultats sont en bon accord avec les valeurs obtenues pour des roches magmatiques auxquelles

les météorites di�érenciées peuvent être comparées par leur composition chimique (voir Campbell

et Ulrichs (1969) et Tableau 4.7). Ils peuvent aussi être comparés avec des mesures qui avaient été

e�ectuées par Bonnaudin et Ru�e (2009) en septembre 2009 au laboratoire IMS à Bordeaux dans

un domaine de longueur d'onde s'étalant du mètre au millimètre. Les résultats et les techniques de

mesures utilisées sont répertoriés dans le Tableau 4.11.

Les résultats présentés dans le Tableau 4.11 doivent être considérés avec précaution. Ils ne sont

représentatifs que d'une seule mesure par technique et par échantillon. De plus, au moment où les me-

sures ont été réalisées, l'épaisseur du fragment de la diogénite n'était pas constante introduisant ainsi

une erreur non négligeable dans la mesure d'amplitude et de phase et donc de la permittivité, en parti-

culier pour le banc quasi-optique. C'est précisément la raison pour laquelle ces mesures devraient être

reconduites avec les nouvelles tranches usinées (faces parallèles et polies) des fragments de météorites.

En revanche, cette étude a engagé l'élaboration d'un nouveau protocole de mesure en cavité résonante,

permettant une mesure de la permittivité d'un échantillon de forme quelconque. Pour cela, une tech-

nique de mesure précise du volume par numérisation 3D (avec une incertitude sur le volume inférieure

à 10%), utilisée en archéologie, a été adaptée spécialement pour les météorites par Demontoux et al.

(2010).

Les mesures répertoriées dans les Tableaux 4.10 et 4.11 nous montrent dans quelles gammes de

valeurs la permittivité des deux fragments météoritiques peut varier en fonction de la fréquence. Pour

l'aubrite, la partie réelle ε′ reste dans la gamme [5,5 � 6,2] et pour la diogénite ε′ reste dans la gamme [5,9

� 7,1]. Quant à la partie imaginaire ε′′, elle varie entre 0,09 et 0,22 et entre 0,01 et 0,22, respectivement
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Echantillon Technique de mesure Fréquence (GHz) ε′ ± σε′ ε′′ ± σε′′

Aubrite

Sonde coaxiale

1,00 6,05 �

2,00 6,00 ± 0,05 �

3,00 6,20 ± 0,05 �

4,00 6,10 ± 0,05 �

5,00 6,30 ± 0,05 �

Cavité résonante

1,20 5,50 ± 0,05 0,100 ± 0,050

1,70 5,60 ± 0,05 0,090 ± 0,050

2,45 5,60 ± 0,05 0,100 ± 0,050

Diogénite

Cavité résonante
1,20 6,00 ± 0,05 0,014 ± 0,050

1,70 6,36 ± 0,05 0,009 ± 0,050

Banc quasi-optique

50 6,10 ± 0,10 0,13 ± 0,05

70 6,10 ± 0,10 0,14 ± 0,05

90 5,95 ± 0,10 0,20 ± 0,05

110 5,95 ± 0,10 0,22 ± 0,05

TABLEAU 4.11 � Résultats des mesures de permittivité des fragments d'aubrite (ALHA78113,84) et
de diogénite (MIL07001,61) non usinés entre 1 et 110 GHz e�ectuées à l'IMS de Bordeaux par Gilles
Ru�é et Fabrice Bonnaudin en septembre 2009 (Bonnaudin et Ru�e, 2009).

pour les deux fragments.

Les résultats que nous avons obtenus sur les fragments d'aubrite et de diogénite représentent des

données uniques pour des météorites. Elles contribuent également à étendre la gamme des fréquences

de mesure de quelques GHz à 190 GHz.

4.3.3 Implications pour l'observation des astéroïdes

Les valeurs de ε′ mesurées pour les deux tranches de météorites contrastent avec les valeurs obtenues

pour les matériaux poreux et sont plutôt caractéristiques des roches (ε′ > 4, voir section 1.5.5). Les

mesures sur les matériaux poreux et sur les fragments de météorites con�rment les résultats obtenus par

MIRO sur l'astéroïde (21) Lutetia qui semblent montrer que les premiers centimètres de la surface de

Lutetia correspondent à un régolite poreux, comparable à celui de la Lune avec une inertie thermique

inférieure à 20 J/(m2s0,5K), une émissivité de 0,96 et une partie réelle de la permittivité de 2,3.

Concernant l'interprétation des données recueillies durant le survol de l'astéroïde (2867) Steins, le

meilleur ajustement des données est atteint pour une émissivité de 0,85 � 0,90 et une inertie thermique

de 450 J/(m2s0,5K), caractéristiques d'une surface dominée par de la roche et non pas par un régolite.
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L'échantillon d'aubrite étant supposé provenir d'astéroïdes de type E comme (2867) Steins, la

valeur de ε′ mesurée à 190 GHz permet d'estimer l'émissivité en surface pour le canal millimétrique

de MIRO. En appliquant la même méthode de calcul de l'émissivité décrite par Gulkis et al. (2010),

d'après le calcul du coe�cient de ré�exion de Fresnel en considérant une incidence normale, on évalue

l'émissivité à 0,82 à 190 GHz, en bon accord avec les valeurs obtenues par MIRO dans la gamme [0,85

� 0,90]. D'autre part, pour le canal submillimétrique les données indiquent que l'émissivité est plus

faible, dans la gamme [0,60 � 0,70].

Gulkis et al. (2010) évoque la possibilité de la présence de particules di�usantes en sous-surface (des

particules présentes au sein de la roche) pour expliquer la forte dépendance de l'émissivité en fonction de

la longueur d'onde des canaux de réception. D'après nos mesures, à la fréquence de 190 GHz, la di�usion

par les grains deviendrait e�ective à partir de λ/8 (c'est-à-dire quand la taille des grains est supérieure

à environ 200 µm pour une longueur d'onde de 1,58 mm). La Figure 4.4 montre comment ε′ évolue

en fonction du rapport λ/Φ. En considérant la longueur d'onde constante (1,58 mm), sous l'hypothèse

que la di�usion par les grains est le phénomène physique responsable de l'augmentation de ε′ lorsque la

taille moyenne des grains augmente, on observe une tendance de croissance exponentielle. Autrement

dit, si la taille moyenne des grains reste constante, ε′ semble augmenter exponentiellement quand la

longueur d'onde diminue. Si cette tendance reste valable pour des particules di�usantes présentes au

sein d'une roche, cela pourrait expliquer la variation brute de l'émissivité pour la longueur d'onde de

0,53 mm. Pour cette longueur d'onde la di�usion serait e�ective à partir d'une taille de grain d'environ

50 µm (λ/8). On a ainsi une estimation de la taille d'hypothétiques particules di�usantes au sein de

la roche constituant la surface de l'astéroïde (2867) Steins.
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4.4 Synthèse

Dans ce chapitre, les résultats des mesures de la permittivité d'échantillons de particules poreuses

(Etna, JSC-1A, JSC Mars-1) de di�érentes distributions en taille de grain, obtenus sur une gamme de

fréquence qui n'a jamais été étudiée auparavant pour un seul et unique échantillon, ont été présentés.

En fonction du sous-échantillon et de la fréquence étudiés, les résultats pour la partie réelle et la partie

imaginaire de la permittivité varient respectivement entre 2 et 4 et entre 0,05 et 0,31.

À hautes fréquences, alors que les variations de la masse volumique (800 < ρ < 1400 kg/m3,

tous sous-échantillons confondus) expliquent les variations des valeurs de la permittivité, l'e�et de la

di�usion domine sur l'évolution de la permittivité à partir d'une certaine taille moyenne de grain qui

est égale à environ 200 µm (λ/8, avec λ ∼ 1, 6 mm). Cet e�et implique une augmentation systématique

de la partie réelle et de la partie imaginaire de la permittivité pour les sous-échantillons dont la taille

moyenne dépasse le seuil de 200 µm, en particulier pour les sous-échantillons provenant de l'Etna et du

simulant JSC-1A. Globalement, aux fréquences intermédiaires et aux basses fréquences, les résultats

montrent que la partie réelle de la permittivité décroit quand la taille moyenne des grains augmente

(excepté pour les sous-échantillons provenant de l'Etna aux fréquences intermédiaires) et la partie

imaginaire ne varie pas signi�cativement. Ce sont des résultats préliminaires car une seule mesure a été

e�ectuée pour chaque sous-échantillon et leur masse volumique au moment des mesures n'a pas été prise

en compte. Cependant, ils nous donnent des informations uniques sur la variation de la permittivité

avec la fréquence.

Sans compter les mesures a�ectées par la di�usion à hautes fréquences, les résultats présentent une

bonne cohérence le long de la gamme de fréquence malgré trois instrumentations di�érentes utilisées : la

partie réelle a tendance à diminuer quand la fréquence augmente et la partie imaginaire ne varie pas de

manière très signi�cative. Globalement, les résultats concordent avec d'autres mesures (cendres volca-

niques, roches réduites en poudre, simulants du régolite lunaire et martien originaux) à des fréquences

proches ou comprises dans la gamme de fréquence que nous avons exploré. Les méthodes de mesure em-

ployées, les conditions de mesure, l'état de l'échantillon (masse volumique, composition, distribution en

taille, orientation) sont autant de variables importantes qui peuvent in�uer sur les mesures et rendent

di�cile la comparaison entre les mesures e�ectuées par di�érents auteurs. Cela souligne l'importance

de mener des investigations sur une large gamme de fréquence avec un échantillon unique.

Ayant une porosité globale élevée (30 � 60%), les échantillons poreux étudiés sont considérés comme

des échantillons représentatifs des poussières cométaires �oconneuses en terme de porosité. L'étude de

leur permittivité en fonction de leur masse volumique (liée à la porosité) à hautes fréquences (sans

prendre en compte les mesures a�ectées par la di�usion) nous permet d'estimer le domaine de variation

de la partie réelle de la permittivité ainsi que la valeur limite de la partie imaginaire pour la surface et

la sous-surface du noyau de la comète 67P/C-G à la fréquence du récepteur millimétrique de MIRO.

Associés avec des résultats de mesures complémentaires, l'e�et de la température et de la composition

chimique interne sont pris en compte. Les travaux de Belton et al. (2007) supposent que certaines zones

de la surface de la comète 9P/Tempel 1 (de la famille des JFCs, comme 67P/C-G) seraient dépourvues
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de glace et que dans ces zones ne subsisterait qu'une couche de poussières cométaires. Dans le cadre

des données recueillies par le récepteur millimétrique de MIRO, si de telles zones sont présentes à la

surface de 67P/C-G, on peut s'attendre aux résultats suivants :

� ε′ devrait se trouver dans la gamme [1,12 � 1,54] et la limite supérieure de ε′′ serait de l'ordre

de 0,05 pour une température de 27◦C ;

� ε′ devrait se trouver dans la gamme [1,09 � 1,50] et la limite supérieure de ε′′ serait de l'ordre

de 0,04 pour une température de -173◦C ;

Pour un mélange composé de poussières et de glace d'eau, ε′ devrait se trouver dans la gamme [1,02

� 1,41]. On estime que ces résultats sont une contribution importante à la préparation des futures

observations du noyau de la comète 67P/C-G par MIRO et leur interprétation.

À partir des mesures e�ectuées avec les sous-échantillons ayant une granulométrie proche ou su-

périeure à 200 µm, on a montré que ε′ augmentait exponentiellement avec le rapport λ/Φ diminuant ;

ceci implique une baisse importante de l'émissivité lorsque la longueur d'onde diminue et que la taille

moyenne des grains reste constante. Ce résultat semble en accord avec les mesures e�ectuées par les

canaux millimétriques et submillimétriques de MIRO sur l'astéroïde de type E (2867) Steins pour

lesquelles sont estimées des émissivités respectives de [0,85 � 0,90] (ε′ = 7) et [0,60 � 0,70] (ε′ = 20).

Même si le traitement des données de MIRO privilégie la présence d'un milieu rocheux, on peut

évoquer la présence de particules di�usantes au sein même de la roche pour expliquer cette forte

dépendance de l'émissivité avec la longueur d'onde. D'après nos mesures les particules commenceraient

à di�user le signal à 0,5 mm de longueur d'onde si leur taille atteint au moins 50 µm (λ/8). Ces

particules devraient se trouver à moins de 3 mm de profondeur selon la profondeur de pénétration

estimée à partir de la permittivité du fragment d'aubrite (dont les corps parents sont certainement des

astéroïdes de type E) que nous avons mesuré à 190 GHz.

Les mesures sur les particules poreuses qui ne sont pas a�ectées par la di�usion à 190 GHz et pour

lesquelles ε′ se situe dans la gamme [2,1 � 3,2] confortent l'analyse des données de MIRO obtenues

durant l'observation de l'astéroïde (21) Lutetia. Cette analyse implique ainsi la présence d'un régolite

poreux analogue au régolite lunaire.
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4.5 Bilan et conclusions

Dans le premier chapitre nous avons évalué les besoins dans le domaine de la télédétection radar

en ce qui concerne la connaissance de la permittivité pour interpréter les données recueillies à partir

d'observation de noyaux cométaires et d'astéroïdes. La sonde européenne Rosetta qui atteindra la

comète 67P/Churyumov-Gerasimenko dans moins d'un an et qui a déjà survolé deux astéroïdes, (2867)

Steins et (21) Lutetia, comporte à son bord plusieurs expériences radiométriques. Entre elles, MIRO est

le seul instrument dédié au domaine millimétrique (1,58 mm de longueur d'onde) et submillimétrique

(0,5 mm de longueur d'onde) à bord de l'orbiteur et donc à l'étude des propriétés de la surface et

de la sous-surface du noyau de la comète. Il comptera parmis les instruments clés pour choisir le site

d'atterrissage de Philae et assurer sa survie.

Aucune mesure de permittivité à ce jour ne concerne des matériaux poreux et représentatifs de la

surface des comètes ou des astéroïdes pour les longueurs d'ondes utilisées par les radiomètres de MIRO.

Il faut savoir que la permittivité varie en fonction de plusieurs paramètres dont la fréquence, la masse

volumique, la température, la composition chimique (teneur en eau, en glace, en oxyde métallique),

l'orientation et la taille des grains pour les régolites présents à la surface des astéroïdes ou pour les

couches de poussières (mélangées ou non avec de la glace) présentes sur la surface des comètes. Il

est donc crucial de mener des investigations concernant les variations de la permittivité de matériaux

représentatifs de la surface cométaire dans le domaine millimétrique et submillimétrique a�n d'apporter

des contraintes pour les modèles d'inversion des données.

Le chapitre 2 décrit les trois échantillons poreux que nous avons recueillis a�n d'e�ectuer les mesures

de permittivité. Ce sont tous des échantillons de cendres volcaniques dont les tailles de grains varient

de 1 jusqu'à 600 µm. Un échantillon provient de l'Etna et les deux autres sont des simulants de régolites

préparés par la NASA : le JSC Mars-1 et le JSC-1A. Le premier simulant possède les propriétés du sol

martien et le deuxième simulant possède les propriétés des mers lunaires. Ces échantillons représentent

de bons analogues pour les régolites mais aussi pour les poussières cométaires en terme de porosité.

En e�et, les images au microscope éléctronique à balayage que nous avons réalisé ont mis en évidence

la porosité intrinsèque élevée des grains à la texture vitreuse composants ces échantillons. Aussi, nous

avons montré qu'en fonction de la distribution en taille des grains, la porosité des échantillons pouvait
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varier. Nous avons séparé respectivement l'échantillon en provenance de l'Etna, le simulant JSC Mars-1

et le simulant JSC-1A en 4, 3 et 6 sous-échantillons avec des distributions en taille de grain di�érentes

dans le but d'étudier l'e�et de la masse volumique (liée à la porosité) sur la permittivité pour chaque

type d'échantillon. Les di�érentes gammes de taille de grain pour les sous-échantillons ne sont pas les

mêmes pour les trois échantillons principalement parce-que les masses disponibles étaient di�érentes.

La masse volumique des sous-échantillons a été ensuite déterminée pendant les mesures avec le banc

disponible au LERMA que nous avons monté en transmission comme expliqué dans le chapitre 3. Celle-

ci varie entre 804 et 1395 kg/m3, menant à une estimation de la variation de la porosité entre 30%

et 60%. Ces échantillons sont principalement composés de silicates mais leur teneur en oxyde de fer

peut limiter la comparaison avec les poussières cométaires, en particulier pour le simulant JSC Mars-1.

On s'attend en fait à ce que les poussières cométaires soient pauvres en oxyde de fer (moins de 1%),

bien que les connaissances actuelles sur la composition chimique des poussières cométaires se basent

seulement sur des analyses de particules collectées dans les chevelures de deux comètes (1P/Halley et

81P/Wild 2), sur la spectroscopie infrarouge, sur l'analyse des IDPs et des micrométéorites qui sont

néanmoins des particules altérées.

Dans le chapitre 3, nous présentons dans un premier temps l'expérience que nous avons mis en

oeuvre pour la mesure de permittivité à la fréquence de réception du canal millimétrique de MIRO

(190 GHz). Pour cela nous avons développé un protocole de mesure de la permittivité, à la fois pour les

matériaux poreux et pour les fragments de météorites, sur un banc de mesure disponible au LERMA.

Ce protocole comprend (1) la fabrication de plusieurs supports d'échantillons, (2) la mise en place des

échantillons, (3) la détermination de la masse volumique, (4) l'optimisation de la mesure (calcul des

dimensions géométriques du banc, diminution du TOS, utilisation de diaphragmes), (5) le suivi des

conditions du laboratoire en température et hygrométrie relative et (6) la mesure. A�n d'étudier les

variations de la permittivité avec la fréquence, nous avons aussi collaboré avec le laboratoire IMS de

Bordeaux. Nous avons e�ectué des mesures à 2,45 ; 5,6 ; 8 et 12 GHz avec des cavités résonantes et à

0,05 ; 0,10 et 0,50 GHz avec une sonde coaxiale.

Les résultats présentés dans le chapitre 4 sont les premières estimations de la permittivité de

matériaux poreux et de fragments de météorites (aubrite et diogénite) à la longueur d'onde du récepteur

millimétrique de MIRO. La partie réelle ε′ et la partie imaginaire ε′′ de la permittivité des échantillons

poreux sont représentées en fonction de la taille moyenne des grains des sous-échantillons. ε′ et ε′′ sont

également représentées en fonction de la masse volumique seulement pour les mesures à 190 GHz. Aux

autres fréquences la masse volumique n'a pas été déterminée lors des mesures. En tenant compte des

mesures à toutes les fréquences, les résultats indiquent que les matériaux poreux possèdent une partie

réelle de la permittivité comprise entre 2 et 4 et une partie imaginaire comprise entre 0,05 et 0,31. Nos

mesures à 190 GHz montrent que la permittivité suit les variations de la masse volumique pour des

distributions en taille dont la moyenne Φ est inférieure à 200 µm (= λ/8). Pour une taille moyenne de

grain supérieure à 200 µm, les valeurs de ε′ augmentent d'un sous-échantillon à un autre de quelques

pourcents à 25 %. On observe aussi que ε′′ augmente au maximum de 120%. Nous interprétons ces
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variations comme l'e�et de la di�usion de l'onde électromagnétique par les grains contenus dans les

sous-échantillons concernés (n◦3, 4, 7, 11, 12 et 13). Les résultats qui ne sont pas a�ectés par la di�usion

nous ont permis d'estimer le domaine de variation de la partie réelle de la permittivité de la surface et

de la sous-surface du noyau cométaire 67P/C-G et la limite supérieure de la partie imaginaire. Pour

des zones seulement recouvertes d'une couche de poussière, on estime que ε′ est comprise entre dans

la gamme [1,12 � 1,54] pour une température de 27◦C (température maximale attendue à la surface

du noyau) et dans la gamme [1,09 � 1,50] pour une température de -173◦C (température minimale

attendue à la surface du noyau) ; la limite supérieure de ε′′ est de 0,04. Pour un mélange de glace et

de poussière, on estime que ε′ est comprise dans la gamme [1,02 � 1,41].

Aussi, les mesures que nous avons e�ectué à la fois sur les échantillons poreux, un fragment d'aubrite

et un fragment de diogénite, peuvent être interprétées dans le cadre des observations des astéroïdes

(2867) Steins et (21) Lutetia. On a montré dans le chapitre 4 que les mesures sur le fragment d'aubrite

con�rment l'interprétation des données recueillies par MIRO au niveau de la surface et de la sous-

surface de (2867) Steins. Les mesures sur les échantillons poreux sont en accord avec l'interprétation

des données collectées sur (21) Lutetia.

Des études similaires sont disponibles dans la littérature concernant des roches réduites en poudre,

des sables et des cendres volcaniques. En revanche, la couverture de fréquence dont nous disposons

pour ces trois échantillons est unique. Cette étude constitue une première estimation de l'évolution de

la permittivité en fonction de la fréquence sur trois ordres de grandeur de fréquence (50 MHz � 190

GHz).

Si le module Philae arrive à la surface du noyau cométaire, sa survie dépend du choix du site

d'atterrissage. Les données de MIRO couplées avec celles d'autres instruments à bord de Rosetta

recueillies pendant la phase d'approche du noyau permettront d'établir des régions candidates. Philae

contient l'instrument SESAME (Surface Electrical, Seismic and Acoustic Monitoring Experiments)

et une partie de l'instrument CONSERT dont la fréquence portée est de 90 MHz. Le spectre de

fréquence étendue de nos mesures de permittivité sur les échantillons poreux englobe la fréquence de

fonctionnement de l'instrument CONSERT.

4.6 Perspectives

L'implication de ces mesures dépasse le cadre de la mission Rosetta. En e�et, les prochaines missions

spatiales en direction des astéroïdes comme (4) Vesta, de la Lune ou de Mars dans lesquelles un atter-

risseur (module habité ou robot) sera engagé devront prendre en compte les propriétés des premières

couches de la surface. Nos données à 190 GHz sont donc uniques pour le choix du site d'atterrissage car

ce sont les seules e�ectuées sur à cette fréquence impliquant une profondeur de pénétration de quelques

millimètres au plus pour des matériaux représentatifs de régolites. De plus, la télédétection terrestre,

l'utilisation des objets transneptuniens comme calibrateurs secondaires pour Herschel et Planck ainsi

que la détection des dunes, des volcans et des glaces sur Titan (satellite de Saturne exploré par la
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sonde Cassini) représentent aussi des domaines de recherche dans lesquelles nos données peuvent être

utilisées.

Les perspectives concernant la suite de ce travail sont nombreuses. Les priorités immédiates sont

(1) de continuer la collaboration avec le laboratoire IMS de Bordeaux et de préciser les mesures aux

fréquences intermédiaires et basses fréquences avec les matériaux poreux en déterminant la masse

volumique de l'échantillon pour chaque mesure. Nous devons aussi faire les mesures avec les deux

fragments de météorites. Il est important de s'ouvrir également aux autres possibilités de mesure, telle

que l'expérience Epsimu (Institut Fesnel, Marseille) a�n de comparer les résultats ; (2) de continuer

les mesures de permittivité à 190 GHz avec les fragments de météorites sous forme compacte en

augmentant le nombre de zones étudiées a�n de caractériser les échantillons dans leur globalité ; (3)

de mesurer la permittivité à 190 GHz de la poudre d'aubrite que nous avons préparé en faisant varier

la masse volumique pour voir son e�et et de comparer les résultats avec des modèles de mélange ; (4)

de consolider les rapports avec le JPL en continuant les collaborations entamées durant la thèse (j'ai

e�ectué plusieurs présentations pendant les réunions de travail de l'équipe MIRO), plus précisément

concernant la caractérisation des propriétés diélectriques (avec Essam Heggy) et thermiques (avec

Matthieu Choukroun) d'analogues de matière cométaire et de régolites, et en mesurant la permittivité

de poudres de chondrites que nous avons reçu de la part d'Essam Heggy ; (5) d'engager des mesures sur

des mélanges composés des échantillons poreux et de glaces d'eau avec le banc monté en transmission

au LERMA dans le domaine millimétrique. L'expérience Epsimu, développée au sein de l'institut

Fresnel à Marseille par Pierre Sabouroux pourrait également répondre à ce besoin pour des fréquences

comprises entre 50 MHz et 18 GHz ; (6) de continuer le développement des expériences de mesure du

coe�cient de ré�exion des matériaux analogues aux régolites et à la matière cométaire dans le domaine

millimétrique.

A plus long terme, nous envisageons (1) de développer une expérience de mesure de permittivité avec

le banc millémtrique monté en transmission sous vide ou sous atmosphère azotée a�n de s'a�ranchir des

éventuels e�ets provoqués par l'humidité de l'air ; (2) de faire une demande d'accès à un fragment de

la chondrite Orgueil, reconnue aujourd'hui comme l'une des météorites dont la composition chimique

est la plus primitive, a�n de mesurer sa permittivité (sous forme de poudre et sous forme solide). Elle

nous donnera des informations sur les propriétés diélectriques de la matière primitive que comporte

les comètes ; (3) de développer des mesures en transmission (permittivité) et en ré�exion (coe�cient

de ré�exion) dans le domaine submillimétrique avec Alain Maestrini (LERMA) ; (4) de développer les

expériences de mesure de permittivité de mélanges glaces/poussières (cendres volcaniques ou poudres

de chondrite) dans le domaine millimétrique et submillimétrique en cryogénie pour une application dans

les futurs missions spatiales en direction des satellites glacées de Jupiter, avec la mission européenne

JUICE (Jupiter Icy Moons Explorer), ou de Saturne.
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Annexe A

Intégralité des mesures à 190 GHz

n◦1 (Etna)

ε′ tan δ ε′′ ρ (kg/m3) Ta (◦C) Ha (%)

2,65 0,019 0,050 1098 24 35

2,71 0,021 0,057 1098 24 35

2,72 0,013 0,035 1076 24 35

2,60 0,020 0,052 1065 24 35

2,62 0,023 0,060 1087 24 35

Moyenne 2,66 0,019 0,051 1085 24 35

Ecart-type 0,05 0,004 0,010 14

n◦2 (Etna)

ε′ tan δ ε′′ ρ (kg/m3) Ta (◦C) Ha (%)

2,86 0,035 0,100 1231 25 37

2,96 0,032 0,095 1244 25 38

2,90 0,031 0,090 1238 25 38

2,93 0,029 0,084 1222 25 37

2,94 0,029 0,085 1245 25 38

Moyenne 2,92 0,031 0,091 1236 25 38

Ecart-type 0,04 0,003 0,007 10
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n◦3 (Etna)

ε′ tan δ ε′′ ρ (kg/m3) Ta (◦C) Ha (%)

3,04 0,052 0,158 1200 25 37

3,15 0,045 0,142 1170 25 38

3,20 0,043 0,138 1204 25 38

3,18 0,047 0,149 1197 25 38

3,18 0,042 0,134 1179 26 38

Moyenne 3,15 0,046 0,144 1190 25 38

Ecart-type 0,06 0,004 0,010 15

n◦4 (Etna)

ε′ tan δ ε′′ ρ (kg/m3) Ta (◦C) Ha (%)

3,81 0,078 0,298 1200 24 48

3,95 0,077 0,305 1188 25 48

4,00 0,076 0,303 1222 25 48

3,84 0,076 0,292 1211 25 48

4,02 0,081 0,326 1215 25 48

Moyenne 3,92 0,078 0,305 1207 25 48

Ecart-type 0,10 0,002 0,013 13

n◦5 (JSC Mars-1)

ε′ tan δ ε′′ ρ (kg/m3) Ta (◦C) Ha (%)

2,19 0,082 0,180 804 24 37

2,10 0,086 0,181 826 23 37

2,10 0,076 0,160 783 24 38

2,14 0,073 0,156 783 24 37

2,10 0,093 0,195 826 24 37

Moyenne 2,13 0,082 0,174 804 24 37

Ecart-type 0,04 0,008 0,016 22

n◦6 (JSC Mars-1)

ε′ tan δ ε′′ ρ (kg/m3) Ta (◦C) Ha (%)

2,42 0,069 0,167 868 25 35

2,42 0,067 0,162 866 24 36

2,43 0,069 0,168 866 24 37

2,43 0,072 0,175 866 24 47

2,41 0,068 0,164 850 25 37

Moyenne 2,42 0,069 0,167 864 25 38

Ecart-type 0,01 0,002 0,005 8
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n◦7 (JSC Mars-1)

ε′ tan δ ε′′ ρ (kg/m3) Ta (◦C) Ha (%)

2,46 0,066 0,162 841 23 37

2,45 0,066 0,162 852 23 37

2,42 0,070 0,169 863 23 36

2,41 0,070 0,169 843 24 34

2,37 0,068 0,161 845 24 35

Moyenne 2,42 0,068 0,165 849 23 36

Ecart-type 0,04 0,002 0,004 9

n◦8 (JSC-1A)

ε′ tan δ ε′′ ρ (kg/m3) Ta (◦C) Ha (%)

2,91 0,019 0,055 1289 25 36

2,91 0,016 0,047 1278 25 37

2,90 0,018 0,052 1283 25 37

2,87 0,020 0,057 1298 25 38

2,87 0,015 0,043 1278 25 37

Moyenne 2,892 0,018 0,051 1285 25 37

Ecart-type 0,02 0,002 0,006 8

n◦9 (JSC-1A)

ε′ tan δ ε′′ ρ (kg/m3) Ta (◦C) Ha (%)

3,21 0,020 0,064 1394 24 40

3,18 0,022 0,070 1395 24 40

3,15 0,021 0,066 1401 24 41

3,18 0,019 0,060 1384 24 40

3,15 0,021 0,066 1399 25 40

Moyenne 3,17 0,021 0,065 1395 24 40

Ecart-type 0,03 0,001 0,003 6

n◦10 (JSC-1A)

ε′ tan δ ε′′ ρ (kg/m3) Ta (◦C) Ha (%)

2,98 0,021 0,063 1199 27 42

2,92 0,022 0,064 1247 26 42

2,89 0,023 0,066 1238 27 42

2,91 0,023 0,067 1249 27 42

2,93 0,022 0,064 1251 27 42

Moyenne 2,93 0,022 0,065 1237 25 39

Ecart-type 0,03 0,001 0,002 22
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Chapitre A : Intégralité des mesures à 190 GHz

n◦11 (JSC-1A)

ε′ tan δ ε′′ ρ (kg/m3) Ta (◦C) Ha (%)

2,92 0,025 0,073 1229 25 44

2,99 0,022 0,066 1213 25 43

3,01 0,024 0,072 1242 26 43

3,04 0,021 0,064 1224 26 43

3,01 0,020 0,060 1231 26 44

Moyenne 2,99 0,022 0,067 1228 25 43

Ecart-type 0,05 0,002 0,006 11

n◦12 (JSC-1A)

ε′ tan δ ε′′ ρ (kg/m3) Ta (◦C) Ha (%)

3,21 0,033 0,106 1177 26 37

3,17 0,032 0,101 1162 26 37

3,14 0,033 0,104 1171 26 37

3,12 0,033 0,103 1166 26 37

3,15 0,030 0,095 1155 26 37

Moyenne 3,16 0,032 0,102 1166 26 37

Ecart-type 0,03 0,001 0,004 8

n◦13 (JSC-1A)

ε′ tan δ ε′′ ρ (kg/m3) Ta (◦C) Ha (%)

3,52 0,048 0,168 1085 25 49

3,64 0,045 0,165 1146 25 48

3,50 0,050 0,173 1083 26 47

3,50 0,047 0,163 1090 26 48

3,59 0,046 0,165 1112 26 48

Moyenne 3,55 0,047 0,167 1103 26 48

Ecart-type 0,06 0,002 0,004 27
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Aubrite ALHA78113,84

Face avant

ε′ tan δ ε′′ Ta (◦C) Ha (%)

6,02 0,031 0,188 24 40

6,20 0,031 0,190 24 39

6,08 0,032 0,195 24 39

5,98 0,032 0,191 24 38

6,19 0,031 0,191 24 37

Face arrière

6,10 0,042 0,253 24 38

6,18 0,042 0,259 24 38

6,23 0,039 0,246 25 37

6,07 0,041 0,249 25 37

6,19 0,040 0,251 25 37

Moyenne 6,12 0,036 0,221 24 38

Ecart-type 0,09 0,005 0,032

Diogénite MIL07001,16

Face avant

ε′ tan δ ε′′ Ta (◦C) Ha (%)

7,18 0,023 0,166 26 33

7,13 0,031 0,219 26 33

7,11 0,030 0,216 26 34

7,12 0,030 0,212 26 33

7,08 0,028 0,201 26 33

Face arrière

7,03 0,016 0,114 25 41

6,91 0,016 0,113 25 44

6,91 0,016 0,110 25 43

6,93 0,018 0,126 25 44

6,84 0,017 0,113 25 43

Moyenne 7,02 0,023 0,159 25 38

Ecart-type 0,12 0,007 0,049
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Chapitre A : Intégralité des mesures à 190 GHz

Sable témoin (95% SiO2), de Nemours

ε′ ρ (kg/m3) Ta Ha Support d'échantillon utilisé

2,68 1449 22 44

n◦1 (5, 54 cm3)

2,56 1439 25 45

2,58 1444 25 45

2,63 1451 24 40

2,60 1433 24 36

2,53 1442 24 39

2,73 1487 26 48

2,76 1487 26 48

2,68 1487 26 48

2,74 1473 24 48

2,84 1547 22 44

n◦2 (0, 92 cm3)

2,74 1547 23 44

2,83 1537 23 45

2,80 1537 24 38

2,73 1558 24 36

2,68 1591 25 37

PTFE

ε′ Ta Ha

2,02 24 40

2,03 23 52

2,05 23 41

2,05 25 37

2,02 26 40

2,05 26 40
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Annexe B

Notations

A atténuation du signal

H vecteur champ magnétique

B susceptance

c vitesse de la lumière

Ca capacité active de la sonde coaxiale

C0 capacité résiduelle d'une sonde coaxiale

d1 distance entre le cornet d'émission et la première lentille

d2 distance qui sépare la première lentille de l'endroit où w02 est atteint

D taille caractéristique d'un grain

E vecteur champ électrique

Ed Emissivité directionnelle monochromatique

Ep épaisseur du support d'échantillon granulaire

f distance focale d'une lentille

FI �ux de rayonnement incident

Fre �ux de rayonnement ré�échi

Ftr �ux de rayonnement transmis

Fab �ux de rayonnement absorbé

G conductance
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Chapitre B : Notations

Ha hygrométrie relative de l'air ambiant

hp constante de Planck

I intensité du champ électrique

kb constante de Boltzmann

k norme du vecteur d'onde

K nombre réel positif

Lc ouverture des cornets à corrugations utilisés pour le banc quasi-optique

L(λ, θ, φ, T ) luminance directionnelle monochromatique d'une surface quelconque

Lu(λ, T ) luminance monochromatique d'un corps noir

Q coe�cient de surtension (ou de qualité)

Q0 coe�cient de qualité d'une cavité résonante à vide

Q1 coe�cient de qualité d'une cavité résonante chargée

ñ indice de réfraction complexe

n partie réelle de l'indice de réfraction complexe

N rang d'harmonique d'une onde

Ng nombre de grains analysés dans un sous-échantillon

r coordonnée radiale dans un repère cylindrique

rh, rv coe�cients de Fresnel

R(z) rayon de courbure du front d'onde

Sij(ν) paramètres S (ou coe�cient de répartition)

T température physique du corps

Ta température de l'air ambiant

tan δ tangente de perte (égale au rapport entre ε′′ et ε′)

Vg le volume occupé par le grain

Veq le volume de la sphère équivalente au grain

V volume de remplissage des supports d'échantillons granulaires

Vech volume d'échantillon dans une cavité résonante
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VC volume d'une cavité résonante

wz rayon du faisceau d'onde millimétrique suivant l'axe de propagation z

w0 rayon minimum du faisceau pendant sa propagation

w01 rayon minimum du faisceau d'onde à la sortie du cornet d'émission

w02 rayon du faisceau d'onde au niveau de l'échantillon à analyser, proche du waist

Wa énergie emmagasinée à la résonance d'une cavité pour les mesures de permittivité

W énergie perdue pendant une période pour l'onde se propageant dans la cavité résonante

Y admittance complexe

zray distance de Rayleigh (faisceau d'onde localement plan)

zF distance de Fraunhofer (faisceau d'onde localement sphérique)

α coe�cient d'absorption

αd absorptivité directionnelle monochromatique

β(x, y, z) amplitude du champ électrique (fonction lentement variable en z)

β0 constante d'intégration (liée à β(x, y, z))

γ angle de réfraction

∆ϕ rotation de phase du signal pour la mesure de permittivité à 190 GHz

∆E(x, y, z) laplacien du champ électrique

εr permittivité relative complexe (ou permittivité)

ε′ partie réelle de la permittivité

ε′′ partie imaginaire de la permittivité

εef (θ) épaisseur e�ective de l'échantillon traversé par le signal

ν fréquence

ν0 fréquence de résonance d'une cavité résonante à vide

ν1 fréquence de résonance d'une cavité résonante chargée

θ angle d'incidence entre le faisceau d'onde et l'échantillon à analyser

λ longueur d'onde

ρ masse volumique moyenne de nos sous-échantillons
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Chapitre B : Notations

ρ masse volumique

ρs masse volumique intrinsèque

ρd ré�ectivité directionnelle monochromatique

σEp incertitude instrumentale sur l'épaisseur des supports d'échantillons granulaires

σ∆ϕ incertitude instrumentale sur la détermination de la rotation de phase par le VNA

σA incertitude instrumentale de la mesure de l'atténuation par le VNA

σν incertitude instrumentale sur la fréquence délivrée par le VNA

σε′ incertitude instrumentale sur la détermination de la partie réelle de la permittivité

σε′′ incertitude instrumentale sur la détermination de la partie imaginaire de la permittivité

σtan δ incertitude instrumentale sur la détermination de la tangente de perte

τ coe�cient de remplissage calculé pour un échantillon et une cavité résonante donnée

τd transmitivité directionnelle monochromatique

ω pulsation
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Annexe C

Acronymes

Acronyme Signi�cation

AGT assistance gravitationnelle terrestre

AGM assistance gravitationnelle martienne

CNES Centre national d'études spatiales

ESA European Space Agency, agence spatiale européenne

EDS Energy-Dispersive Spectra

EM onde électromagnétique

HTCs Halley-type Comets

IDPs Interplanetary Dust Particles (collectées dans la stratosphère)

IMS laboratoire d'intégration du matériau au système

IPAG Institut de planétologie et d'astrophysique de Grenoble

IRAP Institut de recherche en astrophysique et planétologie

ISMPS International Society of Meteoritics and Planetary Science

ISO Infrared Space Observatory

ISTeP Institut des sciences de la Terre de Paris

JFCs Jupiter-Family Comets

JPL Jet Propulsion Laboratory

JSC Johnson Space Center
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Chapitre C : Acronymes

LERMA Laboratoire d'étude du rayonnement et de la matière en astrophysique

LATMOS Laboratoire atmosphères, milieux, observations spatiales

LPCs Long Period Comets

MEB microscope électronique à balayage

NASA National Aeronautics and Space Administration

NEAs Near Earth Asteroids

PTFE PolyTetraFluoroEthylène

SI système international

Sisyphe structure et fonctionnement des systèmes sydriques sontinentaux

SPCs Short Period Comets

TOS taux d'onde stationnaire

VNA Vector Network Analyzer

154



Annexe D

Di�usion scienti�que

Monitorat

Pendant ces trois années de thèse, j'ai e�ectué un monitorat de di�usion de l'information scienti�que

au sein du département Astronomie du Palais de la Découverte situé à Paris. Mon travail en tant

que moniteur consistait à présenter des exposés d'une heure sur divers sujets scienti�ques tels que la

formation des planètes, les météorites et l'exploration planétaire (64 heures/an).
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Posters
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URSI, 27 � 28 mars 2013, Paris, France.

- Brouet, Y., Levasseur-Regourd, A. C., Encrenaz, P., Gheudin, M., Ciarletti, V., Gulkis, S., Jam-

bon, A., Ru�é, G., Prigent. C. Laboratory measurements of dielectric properties of compact and

granular materials, in relation with Rosetta mission. EGU, 22 � 27 avril 2012, Vienne, Autriche.

- Brouet, Y., Levasseur-Regourd, A.C., Encrenaz, P., Gheudin, M., Ru�é, G., Gulkis, S.

Laboratory dielectric constant determination for planetary surface characterization. EPSC-DPS

Joint Meeting, 3 � 8 octobre 2011, Nantes, France.
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Yann Brouet
Contribution à la détermination de la permittivité des noyaux cométaires et

des astéroïdes

Résumé La prochaine pierre angulaire dans l'exploration spatiale des petits corps du système so-

laire sera le rendez-vous de la sonde européenne Rosetta avec la comète 67P/Churyumov-Gerasimenko

(67P/C-G). Il est prévu pour mai 2014, au terme d'un voyage de 10 ans ponctué par les survols des

astéroïdes 2867 Steins et 21 Lutetia. Les instruments embarqués MIRO et CONSERT sont destinés à

l'étude des propriétés physiques du noyau cométaire en radiométrie. Il est donc crucial de mener des

investigations sur la permittivité relative complexe de la matière cométaire. L'e�et de la porosité sur la

permittivité a pour la première fois été étudié à 190 GHz, la fréquence du récepteur millimétrique de

MIRO, pour des échantillons poreux représentatifs des poussières cométaires. Nous avons ainsi fourni

une première estimation de la permittivité de la surface et de la sous-surface du noyau de la comète

67P/C-G, en tenant compte des variations liées aux températures et à la composition e�ectives. Les

mesures de permittivité ont été étendues sur une bande extrêmement large, incluant 90 MHz pour

CONSERT. Les résultats mettent en évidence une décroissance systématique de la partie réelle de la

permittivité, de 50 MHz à 190 GHz. En�n, nous avons obtenu des résultats à 190 GHz sur deux frag-

ments de météorites, une aubrite et une diogénite (dont les corps parents présumés sont respectivement

les astéroïdes de type E, comme 2867 Steins, et de type V, comme 4 Vesta). Ils apportent de nouvelles

données à prendre en compte pour les observations radiométriques des surfaces astéroïdales, tout en

con�rmant les interprétations des observations des astéroïdes Lutetia et Steins obtenues par MIRO.

Mots-clés Rosetta; MIRO; permittivité; noyaux cométaires; poussières cométaires; régolite.

Abstract Rosetta, the European cornerstone in the exploration of small Solar System bodies, is

planned to rendezvous with comet 67P/Churyumov-Gerasimenko (67P/C-G) in May 2014, after a 10

years long cruise including the �ybys of asteroids 2867 Steins and 21 Lutetia. Onboard Rosetta, the two

radiometric experiments MIRO and CONSERT are dedicated to the study of physical properties of the

cometary nucleus. In order to contribute to the interpretation of their observations, estimations of the

properties of the complex relative permittivity of cometary material are mandatory. The dependence

of the permittivity on the porosity was, for the �rst time, studied at 190 GHz, the frequency of

the millimeter receiver of MIRO, for porous samples tentatively representative of cometary dust. A

�rst estimation of the permittivity of the near-surface of 67P/C-G nucleus was provided, taking into

account the changes related to their its temperature and composition. Permittivity measurements

have been extended on an extremely large frequency range, up to the metric domain, of interest for

CONSERT (operating at 90 MHz). Evidence is provided for a constant decrease of the real part of

the complex permittivity, from 50 MHz to 190 GHz. Finally, results are obtained at 190 GHz on

two meteoritic fragments, an aubrite and a diogenite, the parent bodies of which are supposed to be

asteroids of respectively E-type, such as Steins, and V-type asteroids, such as Vesta. The results agree

with previous Lutetia and Steins in situ observations by MIRO, and provide new data of interest for

radiometric observations of asteroidal surfaces.

Keywords Rosetta; MIRO; permittivity; cometary nucleus; cometary dust; regolith.
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