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RésuméLes 
omètes sont des petits 
orps gla
és primitifs, témoins de la formation du SystèmeSolaire. Leur 
omposition pourrait être in
hangée depuis leur a

rétion dans le disque pro-toplanétaire. Leur étude nous renseigne don
 sur les pro
essus physiques et 
himiques de laformation planétaire. Lorsque les 
omètes passent à proximité du Soleil, leur noyau s'entoured'une atmosphère appelée 
oma 
omposée de poussières et des produits de sublimation desgla
es, 
e qui rend leur noyau di�
ilement observable. La NASA a 
hoisi la 
omète 9P/Tempel1 
omme 
ible de la mission Deep Impa
t. C'est l'unique mission spatiale, à 
e jour, à avoirsondé l'intérieur d'un noyau 
ométaire en impa
tant sa surfa
e le 4 juillet 2005.Au 
ours de 
ette thèse, je me suis intéressée à l'étude des éje
tas asso
iés à 
et événement
e qui m'a permis 1/ d'analyser l'a
tivité de la 
omète 9P/Tempel 1 ainsi que les propriétésde sa 
oma avant et après la 
ollision et 2/ de déterminer le rapport poussière/gla
e dans les
ou
hes profondes du noyau. Pour 
ela j'ai exploité et interprété, en développant des modèlesnumériques, les données spe
tros
opiques dans l'infrarouge fournies par le téles
ope spatialSpitzer avant et après l'impa
t. Les spe
tres de Spitzer, dont les gammes de longueur d'ondes'étendent entre 5.2�13.2 µm, permettent d'analyser l'émission de �uores
en
e de la bande devibration ν2 de l'eau à 6.4 µm et l'émission thermique de la poussière.L'évolution temporelle du 
ontinuum dû à la poussière a été analysée ave
 un modèlethermique en 
onsidérant deux lois de distribution en taille et deux types de grains : desgrains de 
arbone amorphe et des grains 
onstitués d'un manteau de 
arbone amorphe etd'un 
÷ur de sili
ates amorphes. La température des grains est déduite de l'équilibre radiatifet les 
oe�
ients d'absorption sont 
al
ulés en utilisant la théorie de Mie. Les paramètreslibres des distributions en taille ont été 
ontraints pour les éje
tas de poussières et pour lapoussière de la 
oma ambiante 
e qui a permis de déduire l'évolution temporelle de la massedes éje
tas dans le 
hamp de vue. L'analyse des données montre que l'impa
t a 
onduit àla libération d'une grande quantité de petits grains. Elle suggère également que les grains sesont fragmentés lors de leur expansion dans la 
oma. La masse totale des poussières présentespour des grains entre 0.1 et 100 µm, estimée à (0.5�2.1) × 106 kg, est en a

ord ave
 d'autresvaleurs publiées dans la littérature.L'émission thermique des éje
tas de poussières à l'intérieur du 
hamp de vue de Spitzer aété interprétée par un modèle dépendant du temps qui simule le développement du nuageet prend en 
ompte la dynamique des grains. La loi de variation de la vitesse des grains enfon
tion de leur taille a été 
ontrainte par 
e modèle.La bande d'émission ν2 de l'eau a été extraite des spe
tres de Spitzer et le nombre demolé
ules d'eau à l'intérieur du 
hamp de vue de Spitzer a été déduit en utilisant un modèle de�uores
en
e. L'étude de la distribution spatiale du nombre de molé
ules d'eau avant l'impa
tpar un modèle de densité a permis de déterminer le taux de produ
tion en eau pour la 
omaambiante de la 
omète 9P/Tempel 1, égal à 4.7 × 1027 molé
ules s−1. L'évolution temporelledu nombre de molé
ules dans le 
hamp de vue, étudiée ave
 un modèle dépendant du tempsI



II Résumésimulant l'évolution du nuage de molé
ules d'eau a permis de déduire la masse de vapeurd'eau inje
tée par l'impa
t qui est estimée à (7.4 ± 1.5) × 106 kg.Cette évolution temporelle met en éviden
e une produ
tion prolongée de molé
ules d'eau aprèsl'impa
t provenant de la sublimation de grains de gla
e présents dans les éje
tas.Un modèle de sublimation de grains gla
és a été développé pour analyser la produ
tionsoutenue de vapeur d'eau après l'impa
t. Deux appro
hes, 
orrespondant à un milieu denseet raré�é, ont été utilisées pour modéliser l'expansion des molé
ules d'eau provenant de lasublimation de grains gla
és (gla
e pure ou 
omprenant des impuretés) dans le �ux de gazambiant. L'analyse des données met en éviden
e la présen
e de grains de gla
e pure dans leséje
tas. La masse de gla
e déduite de 
e modèle pour des grains de rayons 
ompris entre 0.1et 1 µm est estimée à Mglace > 4.7 × 106 kg.Cette étude sur l'eau et la poussière dans les éje
tas 
onduit à un rapport poussière/gla
e< 0.03. Ce résultat, mis en 
omparaison ave
 le rapport poussière/gaz ≈ 1 normalementmesuré dans les atmosphères 
ométaires, suggère la présen
e d'une quantité importante degla
e sous la surfa
e du noyau de la 
omète 9P/Tempel 1.

II



Abstra
tComets 
ontain the most primitive i
y material remaining from the epo
h of Solar Sys-tem formation. Their 
omposition may potentially be un
hanged sin
e their a

retion in theprotoplanetary disk. Studying them informs us about the physi
al and 
hemi
al pro
esses ofplanet formation. When 
omets approa
h the Sun, the nu
leus surrounds itself with an at-mosphere 
alled 
oma 
onsisting of dust and produ
ts of i
e sublimation. NASA sele
ted the
omet 9P/Tempel 1 as the target for the Deep Impa
t event. It is the only spatial mission, tothis day, to have examined material from the interior of a 
ometary nu
leus resulting from aplanned 
ollision that o

urred on the 4th of July 2005.During this thesis, I study the eje
ta 
reated by this event whi
h allowed me to 1. ana-lyze the a
tivity of 
omet 9P/Tempel 1 and the properties of its 
oma before and after theimpa
t and 2. determine the dust-to-i
e ratio in the deep layers of the nu
leus. To performthis resear
h, I developed numeri
al models to interpret infrared spe
tros
opi
 data from theSpitzer Spa
e Teles
ope before and after the impa
t. The Spitzer spe
tra, between 5.2-13.2
µm enable us to study the �uores
en
e emission of the ν2 vibrational band of water at 6.4 µmand the thermal emission of the dust.The temporal evolution of the 
ontinuum was analyzed using a dust thermal model whi
h
onsiders two size distributions and two grain 
ompositions : amorphous 
arbon and intimatesili
ate-
arbon mixtures. The temperature of grains was derived from the radiative equilibriumand the absorption 
oe�
ients were 
al
ulated by using Mie theory. The free parameters ofthe size distribution were 
onstrained for the dust eje
ta and for the ambient 
oma of dustwhi
h allow us to dedu
e the mass of the eje
ta in the �eld of view. The study of thesedata suggests that a signi�
ant number of small grains were released during the impa
t andthat grains split up during their expansion in the 
oma. The total mass of the eje
ta rangefrom (0.5�2.1) × 106 kg for sizes 0.1�100 µm, whi
h is in good agreement with other valuespublished in the literature.The temporal evolution of the dust eje
ta emission within theSpitzer �eld of view was inter-preted by a time-dependent model whi
h simulates the development of the dust 
loud andtakes into a

ount the dynami
s of the grains. The velo
ity law for ea
h grain size was 
on-strained by this model.The water emission was extra
ted from the Spitzer spe
tra and the water 
olumns withinthe Spitzer extra
tion aperture were inferred using a �uores
en
e ex
itation model. The pre-impa
t spatial distribution of water mole
ules allowed to determine the water produ
tion ratefor the ambient 
oma of the 
omet 9P/Tempel 1, equal to 4.7 × 1027 mole
ules s−1. Thetemporal evolution of the number of water mole
ules within the FOV, investigated utilizinga time-dependent water model, allowed to dedu
e the mass of water inje
ted by the impa
tequal to (7.4 ± 1.5) × 106 kg. This temporal evolution brings to light that sustained produ
-tion of water mole
ules o

urred after impa
t from sublimating i
y grains.III



IV Abstra
tA model of sublimation of i
y out�owing grains was developed to analyze the sustainedprodu
tion of water mole
ules after the impa
t. Two approa
hes, 
orresponding to a denseand rare�ed medium, were used to a

ount for the dynami
s of water mole
ules es
aping fromgrains (pure i
e or in
luding impurities) in the ambient �ow. This analysis of data brings tolight the presen
e of pure i
e grain in the eje
ta. The mass of i
e dedu
ed by the model forpure i
e grains for size 0.1�1 µm is estimated to Mice > 4.7 × 106 kg.This study about water and dust in the eje
ta leads to a dust-to-i
e ratio < 0.03. Thisresult, 
ompared to the dust-to-i
e ratio ≈ 1 normally measured in the 
ometary atmospheres,suggests the presen
e of a large amount of i
e under the surfa
e of the nu
leus for the 
omet9P/Tempel 1.

IV
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TABLE DES FIGURES XVII3.27 Evolution temporelle du �ux thermique à λ = 5.86 µm normalisé par rapportau maximum. Le sursaut est de type gaussien de durée 1000 s. Le 
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ontinuum des éje
tas de poussière. Nombre 1 = TI+ 0.67 h, Nombre 2 = TI + 1.83 h, Nombre 3 = TI + 3.6 h, Nombre 4 = TI+ 4.2 h, Nombre 5 = TI + 10.2 h, Nombre 6 = TI + 20.5 h. . . . . . . . . . . 913.32 La température de 
ouleur théorique obtenue par la méthode d'ajustement desspe
tres synthétiques des éje
tas de poussière par un 
orps noir. . . . . . . . . 913.33 Spe
tres synthétiques obtenus ave
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he du pixel 
entral 
orrespondentrespe
tivement à des dé
alages de + 5 pixels, + 10 pixels, - 5 pixels et - 10pixels par rapport à la position du noyau. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1084.11 Nombre de molé
ules d'eau total pour un 
hamp de vue de 5 × 5 pixels deSpitzer, à TI + 0.67 h (rouge), à TI + 3.6 h (vert), à TI + 10.2 h (rose) et pourla moyenne des deux temps avant l'impa
t (noir). . . . . . . . . . . . . . . . . 1095.1 Les données pour la 
omète Hale-Bopp 
omparées à des spe
tres synthétiquesde ré�e
tan
e 
al
ulée pour des grains de gla
e d'eau de diamètre 1 µm (trait),5 µm (pointillé) et 10 µm (trait 
ontinu). Crédit : Davies et al. (1997) . . . . 1145.2 La région 40�90 µm modélisée par des grains de gla
e d'eau de diamètre 15 µm(trait 
ontinu), 7 µm (trait) et 30 µm (pointillé). Les trois 
ourbes en bas de la�gure 
orrespondent à la 
ontribution de la gla
e et les trois 
ourbes en hautde la �gure montrent l'ajustement aux données ISO de la 
omète Hale-Bopp.Crédit : Lellou
h et al. (1998). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1145.3 Cartes et spe
tres, obtenus à partir des instruments à bord de la sonde DeepImpa
t, des zones ri
hes en gla
e par rapport aux régions pauvres en gla
e dunoyau de la 
omète 9P/Tempel 1. A et B sont obtenus ave
 les données dans levisible de HRI, C et D ave
 les données dans le visible de MRI et E et F ave
les données dans l'infrarouge de IR. Trois régions ri
hes en gla
e (bleu 
lair)ont été lo
alisées près des régions lo
alement froides ave
 respe
tivement destempératures d'environ 285, 290 et 295 K. Crédit : Sunshine et al. (2006). . . 1155.4 Spe
tre obtenu ave
 le spe
tromètre infrarouge IR à bord de la sonde DeepImpa
t (trait 
ontinu noir) et exemple d'ajustement par un modèle du �uxsolaire (pointillé), par un 
ontinuum thermique (trait) et par la somme de la
ontribution du �ux solaire et du 
ontinuum thermique (trait 
ontinu gris). La
omparaison de la somme de la 
ontribution du �ux solaire et du 
ontinuumthermique (trait 
ontinu gris) ave
 les donnés (trait 
ontinu noir) montrent
lairement une absorption à 3 µm due à la gla
e d'eau. Crédit : Sunshine et al.(2007) . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 116XVIII



TABLE DES FIGURES XIX5.5 Pression de vapeur saturante pour l'eau en fon
tion de la température. La
ourbe en trait 
ontinu est la formule de Clausius Clapeyron dé�nie par Li
ht-enegger & Komle (1991), la ligne trait-point-point est la formule dé�nie parKelley (1935), et les autres lignes superposées sont les formules dé�nies parWashburn (1928), Fanale & Salvail (1984) et Lamy (1974). . . . . . . . . . . . 1195.6 Représentation s
hématique des grains gla
és d'eau pure, bi
ou
hes et tri-
ou
hes. La gla
e d'eau est en gris, le 
arbone amorphe en bleu et l'olivineamorphe en violet. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1195.7 La température des grains en fon
tion du rayon pour la gla
e d'eau pure (noir),pour les grains bi
ou
hes gla
és ave
 l'olivine dans le 
÷ur (rouge) et ave
 le
arbone dans le 
÷ur (vert) et pour les grains tri
ou
hes gla
és (bleu). Les fra
-tions massiques de gla
e d'eau pure dans le manteau pour les grains bi
ou
hesgla
és et les grains tri
ou
hes gla
és sont de 98% (trait-point-point), 95% (traitlong) et 90% (pointillé). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1205.8 La durée de vie des grains en fon
tion du rayon pour la gla
e d'eau pure (noir),pour les grains bi
ou
hes gla
és ave
 l'olivine dans le 
÷ur (rouge) et ave
 le
arbone dans le 
÷ur (vert) et pour les grains tri
ou
hes gla
é (bleu). Les fra
-tions massiques de gla
e d'eau pure dans le manteau pour les grains bi
ou
hesgla
és sont de 98% (trait-point-point) et 95% (trait long). Les fra
tions mas-siques de gla
e d'eau pure dans le manteau pour les grains tri
ou
hes gla
éssont de 95% (trait long) et 90% (pointillé). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1215.9 S
héma du modèle dense. Le noyau 
ométaire est représenté par le demi-
er
lenoir, le grain de poussière qui émet des molé
ules d'eau par le petit 
er
le noir.Les �è
hes 
orrespondent au �ux de gaz. Nous supposons que les 
ollisionsentre les molé
ules d'eau produites par les grains et le �ux de gaz ambiant sontimportantes. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1235.10 S
héma du modèle raré�é. Le noyau 
ométaire est représenté par le demi-
er
lenoir, le grain de poussière qui émet des molé
ules d'eau par le petit 
er
le noir.Les �è
hes 
orrespondent au �ux de gaz. Nous supposons que les 
ollisionsentre les molé
ules d'eau produites par les grains et le �ux de gaz ambiant sontnégligeables. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1235.11 Modèles d'évolution temporelle de NH2O ajustés à la valeur maximale observéeà TI + 0.67 h ((3.5 ± 0.8) × 1031 molé
ules). Le 
hamp de vue est de 5 x5 pixels. Les résultats sont obtenus pour le modèle dense ave
 pour la loi devitesse vref = 230 m s−1 et qv = 0.4 et pour la distribution en taille en loi depuissan
e amin = 0.1 µm et q = 3.5 (rouge), 3.7 (vert), 3.9 (bleu) et 4.5 (rose). 1245.12 Modèles d'évolution temporelle de NH2O ajustés à la valeur maximale observéeà TI + 0.67 h ((3.5 ± 0.8) × 1031 molé
ules). Le 
hamp de vue est de 5 x5 pixels. Les résultats sont obtenus pour le modèle dense ave
 pour la loi devitesse vref = 230 m s−1 et qv = 0.4 et pour la distribution de Hanner Mh = 0(rouge), 8 (vert), 12 (bleu) et 16 (rose) (
orrespondant respe
tivement à ap =0.1 µm, 0.3 µm, 0.4 µm et 0.5 µm). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1255.13 Modèles d'évolution temporelle de NH2O ajustés à la valeur maximale observéeà TI + 0.67 h ((3.5 ± 0.8) × 1031 molé
ules). Le 
hamp de vue est de 5 x 5pixels. Les résultats sont obtenus pour le modèle dense ave
 pour la distributionen taille en loi de puissan
e amin = 0.1 µm et q = 3.7 et pour la loi de vitesse
qv = 0.55 et vref = 210 m s−1 (rouge), 230 m s−1 (vert) et 250 m s−1 (bleu). 126XIX



XX TABLE DES FIGURES5.14 Modèles d'évolution temporelle de NH2O ajustés à la valeur maximale observéeà TI + 0.67 h ((3.5 ± 0.8) × 1031 molé
ules). Le 
hamp de vue est de 5 x 5pixels. Les résultats sont obtenus pour le modèle dense ave
 pour la distributionen taille en loi de puissan
e amin = 0.1 µm et q = 3.7 et pour la loi de vitesse
vref = 230 m s−1 et qv = 0.3 (rouge), 0.4 (vert) et 0.5 (bleu). . . . . . . . . . 1275.15 La durée de vie des grains en fon
tion du rayon pour la gla
e d'eau pure (noir),pour les grains bi
ou
hes gla
és ave
 l'olivine dans le 
÷ur (rouge) et ave
 le
arbone dans le 
÷ur (vert) et pour les grains tri
ou
hes gla
é (bleu). Le tempsné
essaire aux grains en fon
tion de leur taille pour quitter le 
hamp de vueest en rose. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1285.16 Le nombre de molé
ules d'eau en fon
tion du temps entre 0.1 - 100 µm (noir),0.1 - 1 µm (rouge), 1 - 10 µm (vert), 70 - 100 µm (bleu). Pour la loi vitesse vref= 230 m s−1 et qv = 0.4 et pour la distribution en taille une loi de puissan
e
amin = 0.1 µm et q = 3.7. Les résultats sont ajustés de façon à reproduire lavaleur maximale observée à TI + 0.67 h lorsque le domaine de taille 0.1�100
µm est 
onsidéré. Le 
hamp de vue est de 5 x 5 pixels. . . . . . . . . . . . . . 1295.17 Le nombre de molé
ules d'eau en fon
tion du temps produit par des grains degla
e pure entre 0.1�100 µm (noir), 0.1�1 µm (rouge), 0.1�0.2 µm (violet), 0.4�0.5 µm (orange), 0.6�0.7 µm (
yan), 1�10 µm (vert), 70�100 µm (bleu). Pourla loi vitesse vref = 230 m s−1 et qv = 0.4 et pour la distribution en taille uneloi de puissan
e amin = 0.1 µm et q = 3.7. Les résultats sont ajustés de façonà reproduire la valeur maximale observée à TI + 0.67 h lorsque le domaine detaille 0.1�100 µm est 
onsidéré. Le 
hamp de vue est de 5 x 5 pixels. . . . . . 1305.18 Modèles d'évolution temporelle de NH2O ajustés à la valeur maximale observéeà TI + 0.67 h ((3.5 ± 0.8) × 1031 molé
ules). Les données sont indiquées pardes triangles. Le 
hamp de vue est de 5 x 5 pixels. Pour la distribution en tailleen loi de puissan
e amin = 0.1 µm et q = 3.7 et pour la loi de vitesse vref =230 m s−1 et qv = 0.4. Les 
al
uls ont été e�e
tués dans l'approximation dense(noir) et raré�é (rouge) et pour des grains de gla
e d'eau pure (trait 
ontinu),des grains tri
ou
hes gla
és ave
 αice = 0.9 (trait-point-point) et des grainsbi
ou
hes gla
és ave
 un 
÷ur d'olivine amorphe et αice = 0.98 (trait long). . 1325.19 Modèles d'évolution temporelle de NH2O ajustés à la valeur observée à TI +0.5 h (DiSanti et al. 2007). Les données sont indiquées par des triangles. Le
hamp de vue est de 560 x 560 km. Pour la loi vitesse vref = 230 m s−1 et qv= 0.4 et pour la distribution en taille une loi de puissan
e amin = 0.1 µm et q= 3.7. Les 
ourbes rouges et noires 
orrespondent respe
tivement au 1er et au2ème 
as limite. Les 
al
uls ont été faits pour des grains de gla
e pure (trait
ontinu), bi
ou
hes gla
és (Ol) (trait long) et tri
ou
hes gla
és (trait-point-point.1345.20 Modèles d'évolution temporelle de NH2O ajustés à la valeur maximale observéeà TI + 0.67 h ((3.5 ± 0.8) × 1031 molé
ules). Les données sont indiquées pardes triangles. Le 
hamp de vue est de 5 x 5 pixels. Les 
ourbes rouges et noires
orrespondent respe
tivement au 1er et au 2ème 
as limite. Les 
al
uls ont étéfaits pour des grains de gla
e pure (trait 
ontinu), bi
ou
hes gla
és (Ol) (traitlong), bi
ou
hes gla
és (C) (trait point) et tri
ou
hes gla
és (trait-point-point. 136XX



TABLE DES FIGURES XXI5.21 Modèles d'évolution temporelle de NH2O ajustés à la valeur maximale des don-nées de Spitzer observée à TI + 0.67 h ((3.5 ± 0.8) × 1031 molé
ules). Lesdonnées de DiSanti et al. (2007) sont indiquées par des triangles. Le 
hamp devue est de 560 × 560 km. Les 
ourbes rouges et noires 
orrespondent respe
tive-ment au 1er et au 2ème 
as limite. Les 
al
uls ont été faits pour des grains degla
e pure (trait 
ontinu), bi
ou
hes gla
és (Ol) (trait long), bi
ou
hes gla
és(C) (trait point) et tri
ou
hes gla
és (trait-point-point). . . . . . . . . . . . . 1385.22 Vue d'artiste de l'atterrisseur Philae sur le noyau de la 
omète 67P/Churyumov-Gerasimenko. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 146

XXI



XXII TABLE DES FIGURES

XXII



Introdu
tionL'étude des pro
essus de formation du Système Solaire béné�
ie d'un 
ontexte a
tuelextrêmement favorable grâ
e à l'exploration spatiale des petits 
orps (astéroïdes, 
omètes,objets trans-neptuniens,...), mais aussi grâ
e aux simulations numériques de leurs pro
essusde formation et d'évolution dynamique. Le s
énario standard de formation du Système So-laire suggère que les planètes se sont formées par 
ollisions et a

rétion de planétésimaux. Cesderniers sont issus de l'a

rétion de poussières présentes initialement dans le disque proto-planétaire. Les 
omètes, astéroïdes et objets trans-neptuniens sont aujourd'hui les résidus desplanétésimaux qui ne se sont pas a

rétés pour former des planètes. La distin
tion entre 
esdi�érentes populations de petits 
orps vient historiquement de leur distan
e hélio
entrique.Nous pensons que les réservoirs prin
ipaux des 
omètes sont la 
einture de Kuiper et le nuagede Oort. Leur éloignement au Soleil suggère des températures très basses qui ont permis auxgla
es, présentes dans 
es régions, de ne pas se sublimer sous l'e�et du rayonnement solaire. Deré
entes théories (modèle de Ni
e) suggèrent 
ependant de grands pro
essus de migrations despetits 
orps dans le disque protoplanétaire suite aux résonnan
es entre les planètes géantes.Ainsi, 
ertains astéroïdes posséderaient toujours de la gla
e et la distin
tion entre astéroïdes et
omètes n'est pas aussi évidente qu'il n'y parait. Quoi qu'il en soit, la très basse températuredes régions de formation des 
omètes indique qu'elles ont été très peu altérées au 
ours des4.5 derniers milliards d'années. A 
e titre, elles représentent les témoins physi
o-
himiques lesplus primitifs de la formation du Système Solaire.Les 
omètes, lorsqu'elles s'appro
hent du Soleil et que les gla
es se subliment (libérantdu gaz et des poussières dans l'espa
e interplanétaire) sont des 
orps relativement brillantsqui peuvent être observés à l'÷il nu. Dans l'Antiquité, les savants ne 
omprenaient pas leurapparition ni leur évolution et elles ont été asso
iées à de mauvais présages. Au XVIIIe siè
le,Edmond Halley, remarqua le passage su

essif d'une 
omète (1P/Halley) et �t la prédi
tionde son retour. La s
ien
e 
ométaire, ave
 la question de la nature physique de 
es 
orps etla 
ertitude qu'ils sont bien des objets 
élestes, vit le jour à 
e moment là. En 1950, FredWhipple répond partiellement à la question de leur 
omposition ave
 le modèle de la "boulede neige sale". En e�et, il 
onsidère les 
omètes 
omme des 
orps de quelques kilomètres
omposés majoritairement d'un mélange de gla
e d'eau et de poussière. Mais 
ette questionreste 
ependant ouverte puisque les noyaux 
ométaires sont di�
ilement observables depuisle sol lorsqu'ils sont ina
tifs. En 1986 la question de la nature physique des 
omètes fait unegrande avan
ée ave
 l'obtention de la première image d'un noyau 
ométaire (1P/Halley) grâ
eà l'exploration spatiale. A 
e jour 
inq noyaux 
ométaires ont été observés. Cependant 
esobservations ne sondent que les surfa
es qui ont pu être altérées par les rayonnements solaireset 
osmiques et appauvries en volatils par les passages répétés près du Soleil.Il y a seulement quelques années, il était totalement illusoire d'imaginer que l'on pouvaitsonder les propriétés physiques et 
himiques du noyau interne d'une 
omète, 
ar seule la sur-fa
e était visible. Pourtant, en 2005, la sonde spatiale améri
aine Deep Impa
t a permis derelever 
e dé� en larguant à la surfa
e du noyau de la 
omète 9P/Tempel 1 un impa
teur1



2 Introdu
tionpour ex
aver la matière située sous la surfa
e. C'est l'unique mission à 
e jour à avoir impa
téun noyau 
ométaire et don
 à avoir révélé la nature des 
ou
hes plus profondes qui sont nonaltérées. En 2014, 
'est l'atterrisseur largué par la sonde spatiale Européenne Rosetta, qui vase poser à la surfa
e de la 
omète 67P/Churyumov-Gerasimenko. Cette thèse, qui se pla
edans le 
ontexte de 
es deux missions majeures de l'étude des 
omètes, présente une étudedes propriétés physiques des éje
tas issus de la mission Deep Impa
t.Lors de son 
hoix 
omme 
ible de la mission Deep Impa
t, la 
omète 9P/Tempel 1 était rela-tivement mal 
onnue. La 
omète 9P/Tempel 1 a été dé
ouverte le 3 Avril 1867 à Marseille parErnst Wilhelm Lebere
ht Tempel. Suite à des perturbations gravitationnelles ave
 Jupiter en1981, la 
omète 9P/Tempel 1 fut perdue pendant presque un siè
le. Dans les années 1950,les appro
hes su

essives de la 
omète près de Jupiter ont réduit son périhélie et sa périodeorbitale. Elle fut retrouvée en 1972 par Roemer et L.M. Vaughn à l'observatoire Steward. Sapériode orbitale étant de 5.5 ans, elle fut observée à 
haque retour prévu en 1983, 1989, 1994,2000, 2005, 2011. Les observations de 1983 et 1994 depuis le sol ont beau
oup été exploitéeslorsque la 
omète Tempel fut 
hoisie 
omme 
ible de la mission Deep Impa
t et ont permis demieux 
onnaitre sa 
oma de gaz et de poussières. Puis en 2005 une 
ampagne d'observationde 
ontexte, aidant au développement te
hnique de la mission et à l'interprétation des don-nées, a permis de ré
olter de nombreuses informations sur les propriétés du noyau et sur la
omposition de la 
oma. La ren
ontre de Deep Impa
t ave
 le noyau de la 
omète 9P/Tempel1 le 4 Juillet 2005 a fait l'objet de nombreuses observations dans le visible, l'infrarouge etle millimétrique au sol et dans l'espa
e permettant de mieux 
ontraindre les propriétés et la
omposition du noyau, de la 
oma de gaz et de la 
oma de poussière.L'obje
tif de 
ette thèse est de 
ontraindre la quantité de gla
e, de poussières et de gazprésents dans le noyau. Pour 
ela, j'ai exploité les données spe
tros
opiques obtenues par letéles
ope spatial Spitzer lors de l'impa
t entre Deep Impa
t et la 
omète 9P/Tempel 1. Lesspe
tres infrarouges de Spitzer permettent l'étude de l'évolution temporelle de l'émission de�uores
en
e de la bande de vibration ν2 de l'eau à 6.4 µm et de l'émission thermique de lapoussière. L'interprétation de 
es spe
tres a né
essité un travail important de modélisationet a permis de 
ontraindre le rapport de masse entre la poussière et la gla
e d'eau dans des
ou
hes plus profondes du noyau. Ce rapport est un des paramètres 
lés pour 
omprendre la
omposition initiale de 
es petits 
orps, et don
 la fra
tion de poussière ou de gla
e dans lanébuleuse protosolaire.Le 
hapitre 1 présente l'état de nos 
onnaissan
es sur les 
omètes à travers leurs prin-
ipales 
ara
téristiques physiques et orbitales. Je reviens sur leur histoire ainsi que sur leurformation, leur évolution et leur intérêt dans la 
ompréhension de la formation du SystèmeSolaire.Le 
hapitre 2 donne un aperçu des 
onnaissan
es a
quises sur la 
omète 9P/Tempel 1avant la mission Deep Impa
t. Une des
ription des obje
tifs s
ienti�ques et te
hniques de lamission ainsi que son déroulement sont ensuite présentés et je résume les prin
ipaux résultatsobtenus. En�n je présente les instruments à bord du téles
ope spatiale Spitzer et les donnéesd'observations obtenues en Juillet 2005.Le 
hapitre 3 est 
onsa
ré à l'étude de l'évolution temporelle des éje
tas de poussière, suiteà l'impa
t. Un modèle d'émission thermique a été développé pour deux lois de distributionen taille et di�érents types de grains. Ce modèle permet de 
ontraindre les paramètres deslois de distribution en taille qui modélisent au mieux le 
ontinuum du aux poussières dans les2



Introdu
tion 3spe
tres a
quis par Spitzer. Il permet don
 d'étudier l'évolution temporelle de la distributionen taille des poussières présentes dans le 
hamp de vue et de déterminer la masse des poussièresprésentes dans les éje
tas.Un modèle dépendant du temps a également été développé dans le but d'étudier l'évolutiontemporelle de l'émission thermique des poussières dans le 
hamp de vue et de déterminer ladistribution en vitesse des grains de poussière. Ce modèle temporel permet aussi de 
al
ulerl'évolution temporelle théorique des paramètres des lois de distribution en taille qui sera 
om-parée aux résultats d'observations.Le 
hapitre 4 présente une analyse de l'évolution temporelle de la quantité d'eau produitepar l'impa
t. La distribution spatiale de l'eau avant l'impa
t a été étudiée a�n de déterminerle taux de produ
tion de la 
omète 9P/Tempel 1 avant l'impa
t.Un modèle dépendant du temps a été développé pour analyser l'évolution temporelle du nom-bre de molé
ules d'eau dans le 
hamp de vue de Spitzer. Ce modèle simule l'expansion d'unnuage de molé
ules d'eau pour di�érentes durées de produ
tion de molé
ules que l'on supposeprovenir de la 
oma très pro
he du noyau. Ce modèle permet de déduire la quantité d'eauéje
tée par l'impa
t.Le 
hapitre 5, analyse la sour
e des molé
ules d'eau dans la 
oma puisque l'énergie délivréepar l'impa
t est insu�sante pour vaporiser l'eau observée. L'analyse des observations de lavapeur d'eau sera faite ave
 un modèle de sublimation pour di�érentes 
ompositions de grainsgla
és. Ce modèle permet de déterminer la 
ontribution de 
haque type de grains gla
és à laprodu
tion de vapeur d'eau observée par Spitzer et d'en déduire la masse de gla
e.L'expansion des molé
ules d'eau, issues de la sublimation des grains gla
és, dans le �ux degaz ambiant est modélisée à travers deux appro
hes : un milieu dense et un milieu raré�é.La dernière partie de 
e manus
rit est 
onsa
rée à la dis
ussion des résultats obtenus ainsiqu'aux perspe
tives futures.
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Chapitre1Les 
omètes. Présentation générale
Les 
omètes, observées depuis l'Antiquité, sont des objets primitifs et des témoins de 
equ'était le Système Solaire au moment de sa formation d'où l'importan
e de leur étude.Dans 
e 
hapitre nous allons donner un aperçu des 
royan
es sur les 
omètes pendantl'antiquité jusqu'aux 
onnaissan
es plus s
ienti�ques au XXe siè
le. Puis nous ferons uneprésentation générale de leurs prin
ipales 
ara
téristiques à la fois physiques et orbitales.Nous expliquerons ensuite leur formation, leur évolution et leur intérêt dans la 
ompréhensionde la formation du Système Solaire. Et en�n nous donnerons un aperçu des méthodes a
tuellesd'observation des 
omètes en expliquant leurs intérêts s
ienti�ques et nous évoquerons le futurde la s
ien
e 
ométaire à travers la des
ription des projets en 
ours.Sommaire1.1 Des 
royan
es à la s
ien
e . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 71.1.1 La 
on
eption antique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 71.1.2 Le début de la s
ien
e 
ométaire . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 71.2 Des
ription des 
omètes . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 91.2.1 Le noyau . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 91.2.2 La 
oma ou la 
hevelure . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 91.2.3 Les queues . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 121.3 Le nom et la traje
toire des 
omètes . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 151.3.1 La nomen
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omètes . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 171.4.3 L'évolution des 
omètes . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 191.4.4 L'intérêt de l'étude des 
omètes . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 211.5 La s
ien
e 
ométaire . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 221.5.1 Les observations 
ométaires à distan
e . . . . . . . . . . . . . . . . . 221.5.2 Le futur de la s
ien
e 
ométaire . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 23
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1.1 Des 
royan
es à la s
ien
e 71.1 Des 
royan
es à la s
ien
e1.1.1 La 
on
eption antiqueLes 
omètes sont des objets 
élestes parti
uliers puisque leur passage est 
ara
térisé parun phénomène éphémère et 
hangeant. En raison de leur aspe
t spe
ta
ulaire, les gre
s lesont nommées komêtês, 
'est à dire des astres 
hevelus.Les 
omètes sont observées depuis longtemps puisque les plus an
iennes tra
es d'observa-tions remontent au IVe siè
le avant J.C dans un livre de soie 
hinois qui a été exhumé d'unean
ienne tombe de la dynastie Han. Ce livre (Fig. 1.1) présente les prédi
tions asso
iées à 29
omètes. En e�et les 
omètes ont longtemps été 
onsidérées 
omme des porteuses des messagesfunestes 
omme les morts de Jules César, d'Attila, de Mahomet ou d'Henri IV.

Fig. 1.1 � Extrait d'un livre 
hinois du IVe siè
le avant J.C représentant di�érents types de
omètes.D'après Aristote (384-322 avant J.C), la Terre était au 
entre de l'Univers et les astreslui tournaient autour hormis 
eux au delà de la Lune qui étaient �xes. Il lui paraissait queles 
omètes ne pouvaient faire partie de 
et Univers et que don
 les 
omètes étaient desphénomènes atmosphériques.1.1.2 Le début de la s
ien
e 
ométaireEn 1457, Ty
ho Brahé, révolutionne la s
ien
e astronomique et la 
on
eption de l'Univers.Par des mesures de parallaxe, il montre que les 
omètes se situent quatre fois plus loin de laTerre que la Lune et que don
 il ne peut pas s'agir de phénomènes atmosphériques. Cependantl'énigme du mouvement des 
omètes n'est toujours pas résolue.Grâ
e, au XVIIe siè
le, à la théorie de l'attra
tion universelle de Isaa
 Newton et auxlois de Kepler qui régissent le mouvement des planètes autour du Soleil (et non autour de laterre d'après Coperni
), Edmund Halley a�rme que les 
omètes sont des objets du SystèmeSolaire et prédit le passage d'une 
omète en 1758 par le 
al
ul de sa périodi
ité de 76 ans.La 
on
rétisation du passage de 
ette 
omète, qui portera par la suite le nom de 
omète deHalley, prouve la véra
ité que les 
omètes sont bien des objets 
élestes. L'étude des 
omèteset plus parti
ulièrement le 
al
ul de leurs orbites a don
 vu le jour à 
e moment là.Au XIXe siè
le, la nature physique des 
omètes 
ommen
e à intéresser les s
ienti�ques.Bessel est le premier à établir un lien entre les queues 
ométaires et le Soleil. Arago dé
ou-7
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omètes. Présentation généralevre que la lumière provenant des 
omètes est polarisée et don
 qu'il observe les rayons duSoleil ré�é
his sur la 
omète. En 1860, Donati et Huggins réalisent les premières observationsspe
trales des 
omètes C/1864 N1 (Tempel) et 55P/1965 Y1 (Tempel-Tuttle), respe
tivement.Le XXe est marqué par l'intérêt de la nature physique des 
omètes par les astronomes etl'apparition d'un modèle de 
omète en
ore a
tuel à 
e jour. En e�et en 1950, Fred Whipple,
ompare les noyaux 
ométaires à des "boules de neige sales". Selon lui les 
omètes sont faitesd'un noyau solide prin
ipalement 
onstitué de gla
e d'eau et de poussières. Ce modèle a été
on�rmé par l'exploration in situ de la 
omète de Halley par les sondes VEGA et Giotto en1986. L'exploration spatiale de la 
omète de Halley a engendré d'importantes avan
ées dansla re
her
he 
ométaire grâ
e à la première image d'un noyau 
ométaire.

8



1.2 Des
ription des 
omètes 91.2 Des
ription des 
omètesLes 
omètes sont des petits 
orps gla
és du Système Solaire qui évoluent sur des orbitestrès ex
entriques. Quand elles passent à proximité du Soleil, les gla
es sont 
hau�ées jusqu'àse sublimer. Le noyau de la 
omète se trouve alors entouré d'une atmosphère appelée 
omaou 
hevelure (de l'ordre de 
entaines de milliers de kilomètres), 
omposée des produits de lasublimation et de poussières entraînées lors du dégazage. Les 
omètes présentent aussi troisqueues 
ométaires. Nous allons don
 donner un aperçu de 
e que l'on sait sur les atmosphères
ométaires et sur les noyaux à partir d'observations à distan
e ou in situ.1.2.1 Le noyauLes noyaux 
ométaires sont trop petits pour pouvoir être résolus par l'observation à dis-tan
e. De plus, il est né
essaire d'étudier les noyaux 
ométaires lorsqu'ils sont ina
tifs, 
'està dire quand ils sont très éloignés et très peu brillants, pour ne pas qu'ils soient noyés dansla 
hevelure brillante. A 
e jour, seuls 
inq noyaux 
ométaires ont pu être dire
tement imagéspar les sondes spatiales qui les ont survolés (Fig. 1.2) : la 
omète 1P/Halley par les sondesVEGA et Giotto en mars 1986, la 
omète 19P/Borrelly par la sonde Deep Spa
e 1 en septem-bre 2001 (Keller et al. 2004), la 
omète 81P/Wild 2 par la sonde Stardust en janvier 2004,la 
omète 9P/Tempel 1 par la sonde Deep Impa
t en juillet 2005 (A'Hearn et al. 2005b) etla 
omète 103P/Hartley 2 par la sonde EPOXI (nouveau nom de Deep Impa
t) en novembre2010 (A'Hearn et al. 2011).Les noyaux 
ométaires sont des agglomérats de grains de gla
es et de poussières. Les pous-sières du noyau sont 
omposées de parti
ules réfra
taires (sili
ates amorphes et 
ristallins), demolé
ules organiques réfra
taires et de parti
ules 
arbonées. L'eau est le 
omposant prin
ipalde la gla
e, mais on y trouve d'autres espè
es volatiles 
ondensées ou piégées dans les gla
es.Les molé
ules présentes dans le noyau, les molé
ules mères, sont libérées dans la 
oma quandles gla
es se subliment. La taille des noyaux 
ométaires est de l'ordre du kilomètre. Le plusgros noyau 
onnu à 
e jour est 
elui de la 
omète Hale-Bopp de 30-40 km (Fernández 2000).Dans les rares 
as où elle est 
onnue, leur forme est irrégulière et allongée (
omme 
'est le 
aspour les petits astéroïdes).Les noyaux 
ométaires sont les objets les plus sombres du système solaire et ne ré�é
hissentque 3 à 4 % de la lumière qu'ils reçoivent (Lamy et al. 2004). Cela peut s'expliquer par laprésen
e d'une 
ou
he très sombre de molé
ules organiques solides qui re
ouvre la surfa
e.Les masses et les densités des noyaux 
ométaires sont très di�
iles à évaluer. Cependant,en se basant sur les perturbations des orbites 
ométaires induites par les jets de gaz issusdu noyau, nous obtenons des densités entre 0.25 à 1.2 g cm−3 (Weissman et al. 2004). En
onséquen
e le noyau 
ométaire doit être très poreux. Ce résultat s'explique par le mé
anismede formation des noyaux 
ométaires, à savoir par agglomération, et par leur faible gravitéqui était insu�sante pour les 
ompa
ter. Leur faible densité et leur faible 
ohésion internefont des noyaux 
ométaires des éléments très fragiles qui peuvent se fragmenter ou même sedésintégrer.1.2.2 La 
oma ou la 
hevelureLa 
oma 
ométaire est 
omposée de tout 
e qui s'é
happe du noyau sous l'e�et de lasublimation des gla
es. Cette sublimation des gla
es dépend fortement de la température dunoyau et don
 de la distan
e hélio
entrique (rh) de la 
omète (Fig. 1.3, Biver et al. (2002)).9



10 Les 
omètes. Présentation générale

(a) 
omète 1P/Halley vuepar Giotto en 1986 (b) 
omète 19P/Borrelly vuepar Deep Spa
e 1 en 2001

(
) 
omète Wild 2 vue parStardust en 2004 (d) 
omète 9P/Tempel 1vue par Deep Impa
t en2005

(e) 
omète 103P/Hartley 2 vuepar EPOXI en 2010Fig. 1.2 � Images des noyaux 
ométaires observés par des sondes spatiales
10



1.2 Des
ription des 
omètes 11Cependant, lorsque les 
omètes se rappro
hent du Soleil, les 
omposés volatiles (CO2, CO)
ommen
ent à se sublimer. Puis à une température plus élevée, la sublimation de l'eau débuteet devient le 
omposant prin
ipal de la 
oma. La 
oma est en général asymétrique puisque lasublimation a lieu essentiellement du 
�té é
lairé du noyau. Comme nous le voyons �gure 1.4,dans l'atmosphère 
ométaire on trouve en majorité de l'eau, mais aussi des éléments volatils
omme CO2, CO, HCN, CH3OH, CS2, H2S et des molé
ules 
arbonées 
omplexes en deça de3 UA (Bo
kelée-Morvan et al. 2004).

Fig. 1.3 � Le taux de produ
tion en fon
tion de la distan
e hélio
entrique de la 
omèteHale-Bopp lors de son apparition entre 1995 et 2001. Crédit : Biver et al. (2002).Dans la 
oma les molé
ules ont une durée de vie limitée 
ar le rayonnement solaire lesphotoionise ou photodisso
ie 
réant des ions (H2O
+, CO+), des radi
aux (OH, SO, CS), desatomes (O, H) ou d'autres espè
es 
himiques (CO). Ces espè
es, les molé
ules �lles, ne sontdon
 pas issues du noyau. La �gure 1.5 s
hématise une atmosphère 
ométaire ave
 
es élé-ments et les pro
essus présents.La 
omposition de la poussière 
ométaire a été obtenue grâ
e à des mesures in situ ave
 lasonde Giotto et les deux sondes soviétiques Vega qui ont révélé qu'une fra
tion importantedes grains 
ométaires était ri
he en atomes d'hydrogène, 
arbone, oxygène et azote (les grains"CHON") (Kissel et al. 1986, Flynn et al. 2006). Cependant des retours d'é
hantillons ontété possibles durant la mission Stardust. L'analyse des observations de Stardust (Brownlee11
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Fig. 1.4 � Les molé
ules mères 
ométaires : abondan
es minimale (noir) et maximale (rouge)mesurées. Le nombre indiqué à droite est 
elui de 
omètes dans lesquelles la molé
ule a étéobservée. L'abondan
e d'une molé
ule est le rapport de son taux de produ
tion à 
elui del'eau. Crédit : Bo
kelée-Morvan et al. (2004).et al. 2006, Zolensky et al. 2006) a aussi révélé la présen
e abondante de sili
ates sous formeamorphe et 
ristalline (olivine et pyroxène). Des informations sur la 
himie et la minéralogie dela 
omposition des grains 
ométaires ont aussi été obtenues à partir d'observations spe
trales(Hanner & Bradley 2004) où des petits grains de sili
ates ont été déte
tés dans la 
oma autourde 10 µm.1.2.3 Les queuesSous l'in�uen
e de la pression de radiation solaire, les poussières, en s'éloignant du noyau,
réent une queue 
ourbe qui ré�é
hit la lumière du Soleil. Cette queue est large, de 
ouleurjaunâtre, in
urvée et peut s'étendre sur plus de 10 millions de km (Fig. 1.6). Les ions de la
oma, quant à eux, interagissent ave
 les parti
ules énergétiques 
hargées du vent solaire etémettent un rayonnement de �uores
en
e. Ils forment la queue ionique de la 
omète. Cettequeue d'ions est étroite, de 
ouleur bleue, re
tiligne, toujours orientée dans la dire
tion antisolaire et peut mesurer jusqu'à 100 millions de km (Fig. 1.6).Les observations de la 
omète C/1995 O1 (Hale-Bopp Fig. 1.7) permettent de distinguernettement les queues de poussières et de plasma ainsi que la 
oma, qui représente la partie12
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Fig. 1.5 � Pro
essus physiques de l'a
tivité 
ométaire.

Fig. 1.6 � Orientation des queues 
ométaires par rapport au Soleil.très brillante autour du noyau. De plus, pour la première fois les observations de la 
omèteHale-Bopp, ont montré l'existen
e d'une possible troisième queue 
ométaire due à la pressionde radiation qui a�e
te les atomes de Sodium (Cremonese et al. 1997). En Janvier 2007, Fulleet al. (2007) ont dé
ouvert, grâ
e aux observations de la 
omète C/2006 P1 (M
Naught) unenouvelle queue 
omposée d'atomes de fer.
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Fig. 1.7 � La 
omète Hale-Bopp en 1997. On distingue les deux queues 
ométaires et la 
oma.
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1.3 Le nom et la traje
toire des 
omètes 151.3 Le nom et la traje
toire des 
omètes1.3.1 La nomen
latureEn 1995, l'Union Astronomique Internationale a dé�ni une nouvelle nomen
lature perme-ttant d'identi�er les 
omètes suivant 5 éléments :� Le type� P/ pour une 
omète périodique ave
 en général P < 200 ans. Pour 
es 
omètes onajoute un numéro de série unique devant le P/ à partir du deuxième passage. Cenuméro 
orrespond à l'ordre 
hronologique de détermination de leur orbite. Par l'ex-emple la 
omète périodique 9P/Tempel 1� C/ pour une 
omète non périodique ave
 en général P > 200 ans� D/ pour une 
omète disparue� X/ pour une 
omète dont l'orbite est in
ertaine� L'année de dé
ouverte� La quinzaine de l'année où elle a été dé
ouverte. Chaque quinzaine de l'année est iden-ti�ée par une lettre. La lettre A 
orrespond à la première quinzaine de Janvier et lalettre Y à la dernière quinzaine de Dé
embre. La lettre I n'est pas utilisée pour ne pas
onfondre ave
 le 
hi�re 1.� L'ordre de la dé
ouverte dans la quinzaine� Et éventuellement le nom du ou des dé
ouvreursDonnons l'exemple de la 
omète C/1995 O1 Hale-Bopp, de période d'environ 2500 ans, qui aété dé
ouverte le 23 Juillet 1995 par Alan Hale et Thomas Bopp.1.3.2 L'orbiteLes 
omètes suivent une 
onique dont l'un des foyers est le Soleil. Cette traje
toire 
omé-taire est 
ara
térisée par 6 éléments orbitaux (Fig. 1.8) :� La date T du passage au périhélie.� La distan
e hélio
entrique q de la 
omète au périhélie.� La longitude du n÷ud as
endant Ω qui 
orrespond à l'angle entre la dire
tion du pointvernal et 
elle du n÷ud as
endant. Cha
un des deux n÷uds est l'interse
tion entrel'orbite 
ométaire et le plan de l'é
liptique. La ligne des n÷uds est don
 l'interse
tionentre le plan de l'é
liptique et le plan de l'orbite 
ométaire.� L'argument ω du périhélie qui 
orrespond à l'angle entre la dire
tion du périhélie et laligne des n÷uds.� L'in
linaison i du plan de l'orbite par rapport à l'é
liptique.� L'ex
entri
ité e de la 
onique.Le plus souvent l'orbite 
ométaire est une ellipse (0 < e < 1) ave
 une grande ex
entri
itémais il existe quelques 
as où l'orbite est quasi 
ir
ulaire (e < 0.2). Lorsque les 
omètes ontune traje
toire hyperbolique (e > 1), elles sont éje
tées du Système Solaire.Cependant 
es paramètres sont variables au 
ours du temps à 
ause des for
es de gravitédes planètes géantes mais aussi à 
ause de for
es non gravitationnelles, 
omme le dégazageanisotrope du noyau, qui provoquent des perturbations sur l'orbite. On parle alors d'orbitesos
ulatri
es. Grâ
e à l'étude dynamique des éléments orbitaux, deux populations ont pu êtreidenti�ées :� Les 
omètes de la famille de Jupiter dites aujourd'hui les 
omètes de l'é
liptique : Ellespossèdent des orbites de faible in
linaison, des périodes de révolution 
ourtes et leuraphélie est au niveau de l'orbite jovienne.15
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Fig. 1.8 � Représentation des paramètres orbitaux des orbites 
ométaires.� Les 
omètes à longues périodes : Elles ont généralement des orbites d'in
linaisons aléa-toires, des périodes de révolution longues.
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1.4 La formation et l'évolution 171.4 La formation et l'évolution1.4.1 La formation du système solaireIl y a environ 10 milliards d'années, 
e qui deviendra un jour le système solaire n'estqu'une fra
tion minus
ule d'un gigantesque nuage d'hydrogène. Puis 
e nuage se 
ontra
tedou
ement et s'enri
hit en éléments plus lourds lors de l'explosion d'étoiles massives pro
hes.Finalement, il y a 4,5 milliards d'années, sous l'e�et de sa propre gravité, 
e nuage s'e�ondresur lui-même et se fragmente en une série de nuages de dimension plus réduite dont l'un de-viendra le système solaire.Les di�érentes étapes de la formation du système solaire (Fig. 1.9) sont : la 
ontra
tiond'un nuage molé
ulaire, l'aplatissement du système, la formation de planétésimaux, la miseen route des réa
tions nu
léaires au 
entre, l'apparition du système sous sa forme a
tuelle.Le protosystème maintenant bien dé�ni 
ontinue à se 
ontra
ter. La 
ontra
tion du pro-tosystème s'a

ompagne don
 d'une forte augmentation de la vitesse de rotation (d'après laloi de 
onservation du moment angulaire) et d'un fort aplatissement dans le plan perpendi
-ulaire à l'axe de rotation. On se retrouve alors ave
 une 
on
entration de matière au 
entre,la protoétoile, entourée d'un disque de matière appelé le disque protoplanétaire.Sous l'e�et du ralentissement, la for
e 
entrifuge subie par la protoétoile baisse et �nale-ment l'éje
tion de matière perpendi
ulaire au disque, sous forme de d'un �ot bipolaire, s'arrête.Au 
entre, la protoétoile 
ontinue de se 
ontra
ter et sa température augmente rapidementpermettant la mise en mar
he des réa
tions nu
léaires de fusion et l'apparition de l'étoile quenous 
onnaissons.Dans le disque protoplanétaire, les poussières se regroupent elles-mêmes pour former despetits 
orps appelés planétésimaux. Cette étape dure quelques millions d'années. Du fait de laturbulen
e dans le disque apparaissent des �u
tuations de densité qui évoluent et aboutissentà des 
orps de grande dimension, dans un pro
essus appelé l'a

rétion. Ces 
orps 
ontinuent à
apturer les planétésimaux qu'ils trouvent sur leur 
hemin et atteignent �nalement le stade deplanète. La prin
ipale phase d'a

rétion se termine il y environ 4,4 milliards d'années, mêmesi d'intenses bombardements se poursuivent en
ore pendant un milliard d'années.L'aspe
t �nal des planètes dépend de la distan
e au Soleil. Prés de 
elui 
i, la températureest trop élevée pour que les éléments volatils subsistent 
ondensés sur les grains qui s'entre-
hoquent et s'agglomèrent pour former des planétésimaux, 
omposés uniquement de matièreréfra
taire. La formation des planètes telluriques résulte des 
ollisions des planétésimaux en-tre eux. Le matériau qui 
onstitue 
es planètes telluriques est don
 ri
he en éléments lourds,tels le fer ou le sili
ium, 
e qui explique leur forte densité. Loin du Soleil, la gla
e subsisteou se re
ondense sur les grains et les planétésimaux 
ontiennent à la fois des réfra
taires etdes volatils. L'a

rétion de 
es planétésimaux est à l'origine d'un noyau dense qui 
onstituele point de départ pour une 
roissan
e ultérieure. Autour de 
e noyau s'a

umule une en-veloppe de gaz et l'on aboutit à une planète très volumineuse et massive, mais essentiellement
onstituée d'hydrogène et don
 peu dense.1.4.2 La formation des 
omètesL'origine des 
omètes a donné naissan
e à de nombreuses théories depuis le début du XIXesiè
le : 17
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Fig. 1.9 � Vue s
hématique des di�érentes étapes de la formation du Système Solaire.� Pour Lapla
e (1813), 
e sont des 
ondensations de matière interstellaire 
apturées parle Soleil lorsqu'elles passent dans la sphère d'attra
tion.� Pour Lagrange (1814), il s'agit de 
orps éje
tés par les planètes géantes, en parti
ulierJupiter.� Pour Chamberlain (1901), elles sont issues de la fragmentation de petits astéroïdes auvoisinage des planètes géantes.Cependant au
une des hypothèses ne rendait 
ompte de manière satisfaisante des 
ara
téris-tiques orbitales de l'ensemble des 
omètes 
onnues. En 1950, Oort a suggéré l'existen
e d'unimmense réservoir de 
omètes situé aux 
on�ns du Système Solaire (Oort 1950). Toutefois, ilparaît improbable que la matière ait pu se 
ondenser et s'a

réter aussi loin du Soleil, en aussigros 
orps 
ar dans 
es régions la densité de gaz et de poussières est très faible. Aujourd'huion suppose que les 
omètes ont été formées dans la région des planètes géantes par a

ré-tion de la matière 
ontenue dans le disque planétaire entourant le Soleil. Les 
orps à l'originedes 
omètes sont nommés des 
ométésimaux et se sont formés de la même manière que lesplanétésimaux. Ils sont ri
hes en gla
e 
ar ils proviennent de zones où se sont 
ondensés leséléments volatils. Bo
kelée-Morvan et al. (2000) expliquent par les grandes similitudes entrela 
omposition des gla
es des nuages interstellaires et 
elles des noyaux 
ométaires, que lesmolé
ules 
ométaires se sont formées par les mêmes mé
anismes que les molé
ules interstel-laires. Cependant la présen
e à la fois de sili
ates amorphes et de sili
ates 
ristallins dans lesnoyaux 
ométaires est surprenante puisque les sili
ates ne sont présents que sous forme amor-phe dans les nuages interstellaires et que le passage de l'état amorphe à l'état 
ristallin n'estpossible qu'à très haute température. Bo
kelée-Morvan et al. (2002) expliquent la présen
edes sili
ates sous les deux formes, amorphe et 
ristalline, d'après le modèle de la nébuleuseprimitive de Hersant et al. (2001) : les sili
ates 
ristallins se seraient formés par 
ristallisationdes sili
ates amorphes dans les régions 
haudes de la nébuleuse puis auraient été transportéspar di�usion turbulente dans les régions de formation des 
omètes où ils se seraient mélangés18



1.4 La formation et l'évolution 19aux gla
es et aux sili
ates amorphes lo
aux.Il semble don
 que les 
omètes soient des planétésimaux formés dans les régions externesdu disque (là où la présen
e d'eau 
ondensée était possible) qui ont subi des perturbationsdynamiques di�érentes. Les planétésimaux formés près de Jupiter et de Saturne ont subi d'im-portantes perturbations gravitationnelles et ont été éje
tés aux 
on�ns du Système Solaire surdes orbites très ex
entriques formant alors une 
oquille appelée le nuage de Oort (Fig. 1.10).Elles a

omplissent leur révolution en 5 millions d'années environ. Ce nuage qui pourrait s'é-tendre jusqu'à 105 UA du Soleil, qui 
ontiendrait mille milliards de 
omètes, et qui aurait unemasse d'environ 3.5 masse terrestre (Stern & Weissman 2001) n'est pas observable dire
te-ment. Les 
omètes quant à elles formées au-delà de Neptune viendraient peupler la 
einturede Kuiper (Fig. 1.10).

Fig. 1.10 � Représentaion du Système Solaire a
tuel.Il reste di�
ile de 
onnaître pré
isément les lieux de formation des 
omètes avant qu'ellessoient envoyées vers le nuage de Oort 
ar les travaux de Morbidelli et al. (2008) expliquent quela migration planétaire a joué un r�le important dans la stru
ture du Système Solaire externe.De plus 
ertains travaux suggèrent que 
ertaines 
omètes du nuage de Oort pourraient provenirde la 
einture de Kuiper (Fernández et al. 2004).1.4.3 L'évolution des 
omètesLes 
omètes issues du nuage de Oort et de la 
einture de Kuiper apparaissent dans notreSystème Solaire interne à la suite de perturbations gravitationnelles des marées gala
tiques oudes passages d'étoiles pro
hes. Les paramètres orbitaux des traje
toires 
ométaires évoluentave
 le temps (aussi en fon
tion des perturbations gravitationnelles des planètes, Morbidelliet al. (2008)). Ainsi les 
omètes du nuage de Oort initialement sur des orbites de longuespériodes et d'in
linaison aléatoire par rapport au plan de l'é
liptique peuvent :19



20 Les 
omètes. Présentation générale� Soit entrer dans la sphère d'in�uen
e des planètes géantes et don
 diminuer fortementleur période (< 200 ans) pour devenir des 
omètes de type Halley.� Soit augmenter leur ex
entri
ité et être éje
tées hors de notre Système.Les 
omètes dont l'aphélie est pro
he de Jupiter et qui orbitent dans le plan de l'é
liptiqueave
 une période inférieure 12 ans viennent de la 
einture de Kuiper et font partie de la famillede Jupiter.Lorsqu'elles passent à proximité du Soleil, la sublimation provoque l'éje
tion des matéri-aux volatils ave
 la perte dé�nitive de la matière. Une 
roûte prote
tri
e peut également seformer empê
hant au gaz de s'é
happer. Ces 
omètes sont dites dormantes 
ar la 
roûte peut
éder et l'a
tivité reprendre. En e�et la 
omète perd tous 
es éléments volatils et se re
ouvred'une 
roûte ina
tive en un 
ertain nombre de passages au périhélie. C'est par exemple le 
asave
 la 
omète de En
ke qui, ave
 une période de seulement 3.3 ans, voit son é
lat diminuerde plus en plus à 
haque passage au périhélie. Lorsque les noyaux 
ométaires ont perdu leurséléments volatils, ils s'apparentent à des astéroïdes.Dans 
ertains 
as, la lente évolution des noyaux 
ométaires est a

élérée par la fragmen-tation de 
eux-
i à 
ause des for
es de marée exer
ées par le Soleil ou les planètes géantes.C'est le 
as de la 
omète Shoemaker-Levy 9 qui s'est fragmentée après son passage près deJupiter. En Juillet 1992 son passage à 1.5 rayon jovien a entraîné sa fragmentation en vingtet un mor
eaux qui se sont é
rasés sur Jupiter deux ans plus tard (Fig. 1.11).

Fig. 1.11 � Résultat de la 
ollision de la 
omète Shoemaker-Levy 9 ave
 Jupiter observéepar le téles
ope spatial Hubble.De même la 
omète C/1999 S4 LINEAR s'est désintégrée à son passage au périhélie enJuillet 2010 (Fig. 1.12).Pour 
e qui est des poussières éje
tées du noyau à 
haque passage, elles viennent soitalimenter le nuage zodia
al pour les plus petites, soit se disperser le long de l'orbite 
ométaireet, lorsque la Terre 
roise l'orbite de la 
omète, provoquer une pluie d'étoiles �lantes enentrant dans l'atmosphère terrestre. C'est par exemple le 
as pour l'essaim d'étoiles �lantes20
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Fig. 1.12 � La désintégration de la 
omète C/1999 S4 observée par le HST.des Léonide, dont le maximum a lieu mi-novembre et est asso
ié à la 
omète Tempel-Tuttle.1.4.4 L'intérêt de l'étude des 
omètesOn suppose que les 
omètes ont été formées au moment de la 
réation du Système So-laire il y a 4.55 milliards d'années. Cependant, alors que les planètes subissent d'importantesmodi�
ations physi
o 
himiques du fait de leur grande masse, les 
omètes et les astéroïdes depetites tailles n'évoluent pratiquement pas. De plus les 
omètes viennent de réservoirs loin duSoleil qui sont don
 très froids 
e qui les 
onserve dans leur état initial. Ainsi les 
omètes sontdes témoins permettant de nous aider à déterminer la 
omposition 
himique de la nébuleuseprimitive et les 
onditions physiques qui y régnaient.Les nombreux impa
ts des 
omètes ave
 les planètes au moment de l'éje
tion des planétési-maux ont pu avoir une in�uen
e importante sur l'évolution planétaire. Par exemple : l'eaudes o
éans terrestres proviendrait en partie des 
omètes. En e�et les mesures du rapport D/Hdans l'eau 
ométaire ont montré qu'au maximum 10 % de l'eau terrestre était originaire des
omètes. Etant donné la diversité et la 
omplexité des molé
ules présentes dans les noyaux
ométaires, des molé
ules organiques ont pu être insérées dans l'atmosphère terrestre jeunepuis évoluer sous l'in�uen
e de l'environnement terrestre pour 
réer la vie. A 
e jour il n'estpas possible de déte
ter les molé
ules pré-biotiques par nos te
hniques d'observations mais laprésen
e d'a
ides aminés dans les grains de la 
omète Wild 2 lors de la mission Stardust sug-gère leur présen
e aussi dans les noyaux 
ométaires. Les futures observations et notammentle retour d'é
hantillons permettra dans les années à venir de répondre à 
ette question.
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22 Les 
omètes. Présentation générale1.5 La s
ien
e 
ométaire1.5.1 Les observations 
ométaires à distan
eLe noyauLa stru
ture et la 
omposition du noyau peuvent nous renseigner sur les 
onditions initialesde formation du Système Solaire. Cependant il est très di�
ile de les étudier en observationdire
te 
ar lorsqu'ils se rappro
hent du Soleil ils sont entourés d'une atmosphère de gaz etde poussières. Toutefois 
ertaines propriétés du noyau sont a

essibles grâ
e à plusieurs typesd'observations :� Le visible et le pro
he infrarouge : A 
es longueurs d'onde il est possible d'observerla lumière du Soleil ré�é
hie par le noyau et don
 de remonter à 
ertaines de ses pro-priétés 
omme la taille, la forme et la rotation. Lorsque la 
omète est loin du Soleil onsuppose la 
ontribution de la 
oma négligeable et lorsqu'elle est très pro
he du Soleil
ertains téles
opes spatiaux haute résolution 
omme Hubble permettent de quanti�erla 
ontribution de la 
oma et du noyau.� L'infrarouge et le millimétrique : A 
es longueurs d'onde il est possible de déte
ter lerayonnement thermique du noyau et don
 d'évaluer sa taille et son albédo.� La te
hnique radar : Ave
 
ette te
hnique on peut remonter à l'albédo radar, à la densitédes 
ou
hes super�
ielles du noyau ainsi qu'à la taille et la forme du noyau (Harmonet al. 2004).La 
oma de poussièreL'infrarouge permet de remonter à la 
omposition de la 
oma de poussière ave
 par ex-emple l'observation des bandes de sili
ate (amorphe et 
ristallin) (Hanner & Bradley 2004).Les observations à la fois dans le visible et dans l'infrarouge permettent de déterminer lespropriétés physiques de la 
oma 
omme la température de 
ouleur et les propriétés physiquesdes grains 
omme leur taille et leur stru
ture (Kolokolova et al. 2004).La 
oma de gazNous allons dans 
ette partie, donner un résumé des méthodes d'observations du gaz dansla 
oma :� L'ultraviolet et le visible : Ces longueurs d'ondes permettent de remonter aux pro-duits (ions, radi
aux et atomes) de la photolyse des molé
ules mères qui proviennentdire
tement du noyau. Il est don
 possible de mesurer les abondan
es de 
es espè
es(Bo
kelée-Morvan et al. 2004, Feldman et al. 2004).� L'infrarouge : Dans 
e domaine on trouve la majorité des bandes vibrationnelles desmolé
ules mères 
omme par exemple le méthane (CH4), l'éthane (C2H6) ou l'a
étylène(C2H2) qui ne sont a

essibles qu'à 
es longueurs d'ondes, mais aussi l'émission de l'eau.� Le domaine radio : Ce domaine est très e�
a
e pour déte
ter les molé
ules mères 
omé-taires et a permis la dé
ouverte de plus de 20 molé
ules mères.Les avan
ées te
hniques dans le domaine infrarouge et le domaine radio ont permis demesurer en détail et ave
 une grande pré
ision les abondan
es des molé
ules pour un 
er-tain nombre de 
omètes. Le nombre de 
omètes étudiées reste relativement faible, 
ependantdes tendan
es de 
omposition semblent apparaître. Une 
lassi�
ation préliminaire (Bo
kelée-Morvan et al. 2004) révèle au moins trois 
lasses : "appauvrie en 
arbone", "normale en
arbone" et "enri
hie en molé
ules 
arbonées".22



1.5 La s
ien
e 
ométaire 23L'étude de la 
oma de gaz englobe aussi l'étude de la stru
ture de la 
oma à savoir (1)l'analyse morphologique de la 
oma qui permet de remonter à la distribution du dégazage àla surfa
e du noyau et (2) l'étude du pro�l radial d'émission d'une molé
ule qui donne a

èsaux pro
essus agissant dans la 
oma (sour
e étendue, photo
himie). Le visible, l'ultraviolet,l'infrarouge et le domaine radio permettent d'étudier les distributions spatiales des espè
es etde mettre en éviden
e des anisotropies dans le dégazage. Le domaine radio permet la mesurede la vitesse du gaz. La mesure de la température du gaz est possible en observant plusieursraies de rotation (dans le domaine radio) ou de rotation-vibration (dans l'infrarouge).1.5.2 Le futur de la s
ien
e 
ométaireL'étude in situ des 
omètes du Système Solaire, est aujourd'hui en plein essor et 
onnaîtune période très ri
he. La mission spatiale Rosetta, lan
ée en 2004, a pour obje
tif de sepla
er en orbite autour de la 
omète 67P/ Churyumov-Gerasimenko. Une fois la sonde arrivéeà proximité de la 
omète, il y aura deux phases :� Une première phase de 
artographie systématique du noyau qui va durer plusieurs mois(Août 2014 - Novembre 2014), depuis une distan
e de 5 à 25 rayons 
ométaires, pourdéterminer le lieu d'atterrissage du lander Philae quand la 
omète se trouvera à 3 UAdu Soleil.� La phase d'observation s
ienti�que prin
ipale (Novembre 2014 - Dé
embre 2015). Cettephase durera au moins jusqu'au 31 Dé
embre 2015, soit 6 mois après le passage aupérihélie de 67P/C-G.Les obje
tifs s
ienti�ques seront (1) de déterminer la 
omposition de la surfa
e du noyau dela 
omète, (2) d'identi�er les espè
es 
himiques à l'état gazeux et dans la poussière, (3) de
ara
tériser la 
oma (température, densité), (4) de mesurer la température du noyau,...Le satellite Hers
hel est un observatoire de l'ESA qui fournit à la 
ommunauté s
ien-ti�que un unique moyen d'explorer une partie mé
onnue du spe
tre submillimétrique etde l'infrarouge lointain (57�670 µm). Les instruments PACS (Photo
ondu
tor Array Cam-era and Spe
trometer) et SPIRE (Spe
tral and Photometri
 Imaging RE
eiver) permettentl'étude de la poussière 
ométaire et l'obtention de 
ontraintes sur les grosses parti
ules depoussières. Plusieurs 
omètes ont déjà été observées (C/2006 W3 Christensen, 10P/Tempel2, 103P/Hartley 2, 81P/Wild 2, 29P/S
hwassmann-Wa
hmann 1) et dans le futur d'autres
omètes 
omme C/2009 P1 (Garradd) seront étudiées.Au sol ave
 l'interféromètre ALMA qui sera pleinement opérationnel en 2012 et qui sera
omposé d'une 
inquantaine d'antennes de 12m de diamètre. Cet appareil sera 10 fois plussensible que les instruments déjà existants dans le domaine du millimétrique et du submil-limétrique. Il permettra de faire des images de la 
oma interne des 
omètes ave
 une ex
ellenterésolution spatiale.
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Chapitre2L'étude de la 
omète 9P/Tempel 1lors de l'événement Deep Impa
t.Présentation des données Spitzer
Les noyaux 
ométaires sont des 
orps relativement mal 
onnus 
ar ils sont di�
ilementobservables à 
ause de la présen
e d'une 
oma de gaz et de poussière. En 1998, la NASA
hoisit la 
omète 9P/Tempel 1 
omme 
ible de la mission Deep Impa
t. Comme nous allonsle voir dans 
e 
hapitre, la 
omète Tempel 1 était mal 
onnue au moment de son 
hoix 
omme
ible et elle a été l'objet de nombreuses observations a�n de garantir au mieux la réussite dela mission. Nous allons aussi revenir sur le déroulement de la mission Deep Impa
t, sur sesobje
tifs et sur les prin
ipaux résultats obtenus. Puis nous allons dé
rire le téles
ope spatialSpitzer et les données d'observations lors de l'événement Deep Impa
t que je vais exploitertout au long de 
e manus
rit.Sommaire2.1 La 
omète 9P/Tempel 1 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 272.1.1 Historique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 272.1.2 Les observations de 1983 et 1994 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 282.1.3 Les observations de 
ontexte en 2005 . . . . . . . . . . . . . . . . . . 292.2 La mission Deep Impa
t . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 322.2.1 Les obje
tifs de la mission . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 322.2.2 La des
ription des instruments . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 332.2.3 Le déroulement de la mission . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 342.2.4 Les prin
ipaux résultats de la mission . . . . . . . . . . . . . . . . . 352.3 Les observations de l'événement par le téles
ope spatial Spitzer . . . . . . 402.3.1 L'intérêt des études infrarouges . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 402.3.2 Le téles
ope spatial Spitzer . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 402.3.3 Les observations ave
 Spitzer . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 42
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2.1 La 
omète 9P/Tempel 1 272.1 La 
omète 9P/Tempel 12.1.1 HistoriqueLa 
omète 9P/Tempel 1 a été dé
ouverte dans la 
onstellation de la Balan
e le 3 Avril1867 à Marseille par Ernst Wilhelm Lebere
ht Tempel. C'est la 1ère dé
ouverte d'une 
omètepériodique par Tempel et la 9ème 
omète re
onnue 
omme telle d'où la désignation 9P. Le 15mai 1867, la 
omète Tempel 1 était à une distan
e de la Terre de 0.568 UA et le 27 Mai 1867son périhélie était de 1.562 UA. Les mois qui suivirent sa déte
tion ont fait l'objet de nom-breuses observations. La 
omète a été déte
tée pour la dernière fois le 27 août 1867 par JulesS
hmidt, 
ependant elle était devenue trop faible pour permettre des mesures de position. A
e moment-là la 
omète se trouvait à 1.30 UA de la terre et 1.81 UA du soleil.La 
omète a été identi�ée 
omme périodique dès mai 1867 quand C. Bruhns de Leipzig adéterminé sa période orbitale de 5.74 ans. Les 
al
uls de Leipzig ont permis sa redé
ouvertele 4 avril 1873 par E.J.M. Stephan de Marseille. Tempel 1 fut observée jusqu'au 1er juilletde la même année. Des prévisions ont été faites pour un retour en 1879, dont 
elles de RaoulGautier qui ont permis à Tempel de la retrouver le 25 avril 1879. C'est à 
e moment-là queson nom o�
iel lui fut attribué. Elle fut observée jusqu'au 8 juillet 1879.En 1881, la 
omète 9P/Tempel 1 est passée à 0.55 UA de Jupiter. En raison des intera
-tions gravitationnelles, la période orbitale de la 
omète s'allongea jusqu'à 6.5 ans et la distan
eau périhélie est passée de 1.8 UA à 2.1 UA. La 
omète fut perdue pendant presque 1 siè
leen dépit des tentatives pour la retrouver sur des photographies, en 1898 et 1905.En 1963, B.G. Marsden a entrepris une re
her
he pour 
omprendre la perte de Tempel 1.Il a 
onstaté que les appro
hes de Jupiter en 1941 (0.41 UA) et en 1953 (0.77 UA) avaientréduit son périhélie et sa période orbitale à des valeurs inférieures à 
elles qu'elle avait lors desa dé
ouverte en 1867 et prédit des retours en 1967 et en 1972 dans un arti
le sur les orbitesde quelques 
omètes perdues depuis longtemps.Le 8 juin 1967, Elizabeth Roemer de l'observatoire de Catalina, a 
onstaté sur une simplephoto qu'il y avait un objet di�us de magnitude 18 à un endroit très pro
he de 
elui prévupar Marsden. Cependant, l'image n'a pas fourni la preuve dé�nitive du retour de la 
omète.En 1972, les prévisions de Marsden permirent à Roemer et L.M. Vaughn de redé
ouvrirTempel 1 le 11 janvier à l'observatoire Steward. La 
omète fut largement observée et a atteintla magnitude maximale de 11 en mai de la même année. La 
omète a été vue pour la dernièrefois le 10 juillet. Cette apparition a montré que la simple photo prise par Roemer en 1967révélait en e�et la 
omète 9P/Tempel 1.L'orbite de la 
omète Tempel 1 a été modi�ée lors de 
es appro
hes ave
 Jupiter. Elle aune orbite entre Jupiter et Mars ave
 une ex
entri
ité de 0.5 et une in
linaison de 10.5◦. Sapériode orbitale a
tuelle est de 5.5 ans, elle fut observée à 
haque retour prévu en 1983, 1989,1994, 2000, 2005, 2011. A
tuellement sa distan
e au périhélie est de 1.5 UA. Les observationsde 1983 et 1994 depuis le sol ont d'ailleurs permis de mieux 
onnaître sa 
oma de gaz et depoussières. 27



28L'étude de la 
omète 9P/Tempel 1 lors de l'événement Deep Impa
t. Présentation des donnéesSpitzer2.1.2 Les observations de 1983 et 1994L'a
tivité de la 
omèteLa 
ombinaison des données au sol de 1983, 1994 et 2002 a permis à Mee
h et al. (2005) detra
er la magnitude en fon
tion de la position de la 
omète sur son orbite. Il est intéressant deremarquer que la magnitude est à son maximum environ 2 mois avant le passage au périhélie.Par extrapolation de 
es données au passage de la 
omète au périhélie en 2005, nous pouvonsprévoir la magnitude au moment de la ren
ontre 
omme l'indique la �gure 2.1.

Fig. 2.1 � La 
ourbe de lumière de la 
omète 9P/Tempel 1 par 
ombinaison des observationsau sol de 1983, 1994 et 2002. Crédit : Mee
h et al. (2005).La 
oma de gazDes observations en 1983 et 1994 à l'observatoire M
Donald et à l'observatoire Lowell ontpermis de déterminer les abondan
es de 
ertaines espè
es. Lisse et al. (2005b) en déduisait,en première appro
he, que la 
omète 9P/Tempel 1 était une 
omète 'typique' de la famillede Jupiter (A'Hearn et al. 2005a). En e�et les taux de produ
tion des 
haînes 
arbonées sontdans la limite basse des 
omètes 'typiques' par rapport au taux de produ
tion de CN. De plusle rapport gaz-sur-poussière est lui aussi dans la gamme de valeur des 
omètes 'typiques'. Latable 2.1 issue de Lisse et al. (2005b) répertorie le taux de produ
tion de l'eau et les rapportsd'abondan
e pour di�érentes 
omètes.Les observations de 1983 et 1994 permettent aussi l'étude de la variabilité des taux deprodu
tion de H2O et CN. Les résultats pour le CN suggèrent une faible variation sé
ulairedans l'a
tivité de la 
omète puisque le taux de produ
tion reste 
onstant entre deux passagessu

essifs au périhélie, 
e qui n'est pas le 
as pour l'eau où les données montrent une possiblediminution du taux de produ
tion au périhélie d'un fa
teur 2 entre 1983 et 1994 (Fig. 2.2).Cette diminution du taux de produ
tion de l'eau n'étant pas expli
able, en 
omparaison ave
l'évolution temporelle 
onstante du taux de produ
tion de CN, l'étude et la 
ompréhension dela distribution spatiale de l'eau dans la 
oma interne ainsi que la 
omparaison ave
 d'autresespè
es sera une question importante de la mission Deep Impa
t.28



2.1 La 
omète 9P/Tempel 1 29Tempel 1 Wild 2 Borrelly 'Typi
al' HalleyQ(H2O) mol s−1 ≈ 1 × 1028 1.3 × 1028 2.1 × 1028 1.3 × 1028Taxonomie 'Typique' 'Appauvrie' 'Appauvrie' 'Typique' 'Typique'
QCN/QOH 0.0015 0.0032 0.0023 0.0032 0.0040
QC2

/QCN 0.81 0.62 0.44 1.1 1.3
Afρ/QOH 2.3 × 10−26 4.8 × 10−26 3.5 × 10−26 1.5 × 10−26 4.9 × 10−26

QNH/QCN 1.9 1.5 1.6 1.3 1.6
QNH2

/QCN C 0.41 0.83
QNH2

/QCN F 0.62 0.55 0.85Tab. 2.1 � Les taux de produ
tion de l'eau et les rapports d'abondan
e. Afρ 
orrespond autaux de produ
tion des poussières. Crédit : Lisse et al. (2005b).

Fig. 2.2 � Les taux de produ
tion de l'eau, du CN et de la poussière obtenus lors de di�érentesobservations en 1983 et en 1994. Crédit : Lisse et al. (2005b).La 
oma de poussièreL'exploitation des données de 1983 et 1994 a aussi permis l'étude de la poussière. Lisse et al.(2005b) montrent que les 
ourbes de lumière de 1983 et 1994 sont identiques, 
e qui suppose defaibles variations sé
ulaires. De plus il semble que l'in�uen
e des for
es non gravitationnellessur l'orbite sont faibles 
e qui implique qu'il n'y a pas de dire
tion préférentielle à la fois pourle gaz et pour la poussière. Le domaine infrarouge est sensible aux parti
ules de 0.1�100 µmémises par les 
omètes (Lisse et al. 1998). Le manque d'une forte bande d'émission de sili
atesentre 8�13 µm est indi
ateur de l'abondan
e relativement importante de gros grains ave
 unetaille ≥ 10 µm. L'étude de la 
oma de poussière aboutit à la même 
on
lusion à savoir que la
omète 9P/Tempel 1 semble être une 
omète 'typique' à 
ourte période.2.1.3 Les observations de 
ontexte en 2005En 1998, la 
omète 9P/Tempel 1 a été 
hoisie pour être la 
ible de la mission Deep Impa
t(A'Hearn et al. 2005a) non pas pour les 
onnaissan
es des propriétés physiques de son noyaumais pour ses propriétés orbitales (Yeomans et al. 2005). La seule information que l'on avaitau moment du 
hoix de 
ette 
omète était qu'il semblait s'agir d'une 
omète 'typique' de lafamille de Jupiter. Même si les informations disponibles en 1998 étaient su�santes pour faire29



30L'étude de la 
omète 9P/Tempel 1 lors de l'événement Deep Impa
t. Présentation des donnéesSpitzerde 9P/Tempel 1 une 
ible a

eptable, il était 
lair qu'il fallait des informations plus pré
isessur le noyau et la 
oma a�n d'aider au développement te
hnique de la mission et d'interpréterles données qui seront a
quises durant la période post-impa
t. Une 
ampagne d'observationa alors été lan
ée et a permis de ré
olter de nombreuses informations sur les propriétés dunoyau (Table 2.2) et sur la 
omposition de la 
oma (Table 2.3).Le noyauLes données sur les propriétés du noyau étaient né
essaires pour appré
ier les 
han
esde su

ès de la ren
ontre entre la 
omète et l'impa
teur. Les informations obtenues ave
 lessondes spatiales Deep Spa
e 1, Stardust, et Giotto respe
tivement pour les noyaux des 
omètes19P/Borelly, 81P/Wild 2 et 1P/Halley ainsi que des études théoriques ont servi de base pourfaire des hypothèses sur la morphologie, la géologie et la 
omposition de la surfa
e et de lasub-surfa
e qui pourrait être trouvées sur le noyau de la 
omète 9P/Tempel 1 par Deep Impa
t.Propriété Valeur Référen
eDensité moyenne (kg m−3) 500 ± 400 Belton et al. (2005)Masse moyenne (kg) ≈ 7 1013 Belton et al. (2005)Rayon moyen (km) 3.25 ± 0.2 Lisse et al. (2005b)Rapport entre les axes a/b 3.2 ± 0.4 Belton et al. (2005)Dimension (km) a = 7.2 ± 0.9 Belton et al. (2005)b = 
 = 2.2 ± 0.3Période de rotation (h) 41.85 ± 0.1 Belton et al. (2005)Gravité de surfa
e (
m s−2) Pole ≈ 0.04 Belton et al. (2005)Long end ≈ 0.027Vitesse d'é
happement (m s−1) Pole ≈ 2.2 Belton et al. (2005)Long end ≈ 1.4Composition (%) Sili
ate (≈ 33) Huebner (2003)Organique (≈ 33)Gla
e (≈ 33)Taux de produ
tion du gaz (mol s−1) 1.7 - 2.15 x 1028 A'Hearn et al. (1995)Taux de produ
tion de la poussière (
m) 293 A'Hearn et al. (1995)Fra
tion de surfa
e a
tive (%) 9 ± 2 A'Hearn et al. (1995)Inertie thermique (J K−1 m−2 s−1/2) 0�100 Lisse et al. (2005b)Tab. 2.2 � Les propriétés du noyau de la 
omète 9P/Tempel 1 obtenues lors des observationsde 
ontexte en 2005.La 
omposition de la 
omaLes données sur la 
omposition, la stru
ture et les variations temporelles de la 
oma degaz avant l'impa
t seront utilisées 
omme base de référen
e et permettront de révéler les
hangements dans la 
oma produits par l'impa
t. Des observations au sol obtenues à Nan
ay,à l'IRAM et par le Ke
k-2 à Hawaii ont permis de 
ontraindre les abondan
es relatives de
HCN, CH3OH, H2S et C2H6 par rapport à H2O et de donner des limites supérieures pour lesabondan
es relatives de CS, CO et H2CO par rapport à H2O 
omme nous le résumons dansla table 2.3 30



2.1 La 
omète 9P/Tempel 1 31Molé
ule Abondan
e relative Référen
epar rapport à l'eau
HCN 0.11 ± 0.01 % Biver et al. (2007)
CH3OH 2.8 ± 0.9 % Biver et al. (2007)
H2S 0.5 ± 0.1 % Biver et al. (2007)
CS < 0.13 % Biver et al. (2007)
CO < 10 % Biver et al. (2007)
H2CO < 1.5 % Biver et al. (2007)
C2H6 0.19 ± 0.04 % Mumma et al. (2005)
CH3OH 1.32 ± 0.20 % Mumma et al. (2005)
HCN 0.18 ± 0.06 % Mumma et al. (2005)Tab. 2.3 � Les abondan
es relatives par rapport à l'eau de la 
omète 9P/Tempel 1 obtenueslors des observations de 
ontexte en 2005.L'évolution temporelle de la 
omaCes observations au sol et dans l'espa
e à Nan
ay et ave
 Odin ont aussi permis de montrerl'évolution du taux de produ
tion de l'eau (Fig. 2.3) en fon
tion de la distan
e au périhélieentre mars 2005 et août 2005 (Biver et al. 2007). Cette évolution suggère un pi
 d'a
tivitéenviron 2 mois avant le passage au périhélie qui est en bon a

ord ave
 les passages au péri-hélie pré
édents, en 1983 et 1994, qui ont été étudiés par Lisse et al. (2005b) et Mee
h et al.(2005). L'asymétrie pré/post périhélie est 
ertainement due à la présen
e d'une région a
tiveprès du p�le Sud du noyau. Les observations ave
 le satellite submillimétrique de la NASASWAS (Bens
h et al. 2006) ont montré la même évolution du taux de produ
tion pré/postpérihélie.

Fig. 2.3 � Les taux de produ
tion de l'eau basés à la fois sur les observations du radi
al OHà Nançay (
arrés) et sur les observations Odin de la bande de l'eau à 557 GHz (
er
les). Laligne 
ontinue 
orrespond au taux de produ
tion déduit par un ajustement du χ2. Crédit :Biver et al. (2007)Toutes 
es études ont été né
essaires à la préparation et au bon déroulement de la missionDeep Impa
t puisqu'elles ont permis à la fois d'aider au développement te
hnique de la missionmais aussi d'orienter les buts s
ienti�ques et de préparer l'interprétation des données.31



32L'étude de la 
omète 9P/Tempel 1 lors de l'événement Deep Impa
t. Présentation des donnéesSpitzer2.2 La mission Deep Impa
t2.2.1 Les obje
tifs de la missionLa mission Deep Impa
t avait pour but d'envoyer un proje
tile (impa
teur) frapper unnoyau 
ométaire et de regarder la réponse à 
et impa
t.Les obje
tifs s
ienti�quesLa 
omposition interne des 
omètes est mal 
onnue. Jusqu'à présent, seules des analysesde surfa
e ont été réalisées, grâ
e à l'étude des parti
ules qui sont éje
tées, suite à l'é
hau�e-ment de la 
omète à l'appro
he du Soleil. L'étude de la 
omposition interne des 
omètes doitpermettre de mieux 
omprendre la formation du système solaire. L'obje
tif de Deep Impa
test de répondre le plus possible à 
ertaines questions :� Où se trouve la matière imma
ulée dans les 
omètes ? Le prin
ipal thème s
ienti�quede la mission Deep Impa
t est de 
omprendre les di�éren
es entre la surfa
e d'un noyau
ométaire et son intérieur. En e�et les s
ienti�ques 
ométaires estiment que les 
ou
hessupérieures du noyau ont évolué ave
 le temps puisque la répétition de leurs passagesau périhélie entraîne d'importantes pertes de gla
e sur les 
ou
hes supérieures : si les
omètes sont aussi poreuses que nous le supposons, 
ela peut induire des 
hangementssigni�
atifs de la gla
e. Des 
al
uls de Prialnik & Mekler (1991), Benkho� & Huebner(1995) et Klinger et al. (1996) indiquent que tous 
es e�ets sont importants à desprofondeurs d'au moins 1m (Fig. 2.4).

Fig. 2.4 � Les e�ets des passages au périhélie sur les 
ou
hes supérieures du noyau. Crédit :NASA/JPL.� Les 
omètes perdent-elles leur gla
e ? On pense aujourd'hui qu'environ la moitié desastéroïdes pro
hes de la Terre sont en réalité des 
omètes inertes ou éteintes. Il y a unepreuve assez 
laire du sommeil ou de l'extin
tion des 
omètes, mais nous ne pouvonspas déterminer si une 
omète est inerte (la gla
e est toujours présente mais elle estin
apable de s'é
happer) ou éteinte (la gla
e est totalement épuisée). Nous ne savons passi la 
réation d'un manteau arrête la sublimation, prenant ainsi au piège des quantités
onsidérables de gla
e, ou si le manteau reste assez poreux pour que la gla
e puissese sublimer et s'é
happer librement. Quand l'impa
teur fera un 
ratère sur la 
omètenous pourrons déterminer si elle est au repos ou éteinte. Dans le 
as d'un repos, l'impa
tpermettra la reprise de l'a
tivité, tandis que dans le 
as d'une extin
tion au
une a
tivitén'apparaîtra.� Que 
onnaissons-nous de la formation des 
ratères ? Le taux de 
roissan
e du 
ratèreet la morphologie du 
ratère 
réés par l'impa
t fourniront des indi
es importants sur lanature de la surfa
e de la 
omète. 32



2.2 La mission Deep Impa
t 33Pour répondre le mieux possible à 
es questions, l'équipe de la mission Deep Impa
t a
réé une liste d'obje
tifs s
ienti�ques qu'ils doivent 
onsidérer dans la 
on
eption et la miseen ÷uvre de la mission à savoir :� Amélioration de la 
ompréhension des 
ara
téristiques prin
ipales du noyau d'une 
omèteet re
her
he sur l'intérieur d'une 
omète.� Détermination des 
ara
téristiques des 
ou
hes extérieures d'une 
omète, 
omme ladensité, la porosité, la résistan
e mé
anique et la 
omposition 
himique.� Comparaison des 
ou
hes externes et internes d'une 
omète par 
omparaison du 
ratèrerésultant de l'impa
t et de la surfa
e avant impa
t.� Amélioration de la 
ompréhension de l'évolution du noyau d'une 
omète, par la 
om-paraison entre 
ou
hes internes et externes.Cette mission est aussi la première à étudier la possibilité de dévier un éventuel objet 
élestesus
eptible de 
roiser la Terre. Cependant, puisque la 
omète est tellement plus grande etplus massive que l'impa
teur, il n'y aura pratiquement au
un 
hangement du mouvementorbital lors de la 
ollision. Les modi�
ations orbitales de la 
omète Tempel 1 par l'impa
t sont
omplètement négligeables une fois 
omparées aux 
hangements provoqués par les passagespériodiques à proximité de la planète géante Jupiter.Les obje
tifs te
hniquesLe 
iblage et l'impa
t de la 
omète dans un se
teur é
lairé par le Soleil étaient les dé�sles plus importants de la mission puisque l'impa
teur voyageait à 10 km par se
onde. Deplus la zone d'impa
t devait être bien é
lairée par le Soleil pour permettre aux instrumentss
ienti�ques de prendre des images de l'impa
t et de ses 
onséquen
es. La �gure (Fig. 2.5) 
i-
ontre montre le résultat d'une simulation de la probabilité (de type Monte Carlo) de tou
herla 
ible par l'impa
teur, ave
 la dispersion des erreurs mesurées à partir du 
entre de brillan
e.L'extrême pré
ision est indiquée par les petites valeurs du dé
alage moyen (< 100 m). Dans
ette simulation, 
ha
un des 100 é
hantillons a montré une pré
ision à moins de 200 m du
entre.2.2.2 La des
ription des instrumentsVue d'ensembleLe système de vol 
onsiste en deux sondes : la sonde de survol et l'impa
teur 
omme lemontre la �gure 2.6. Chaque sonde a ses propres instruments et ses propres 
apa
ités à re
evoiret transmettre les données. La sonde de survol a à son bord les 
améras pour l'imagerie (HRI(High Resolution Instrument) et MRI (Medium Resolution Instrument)) et l'impa
teur a àson bord la 
améra ITS (Impa
tor Target Sensor).L'impa
teur de Deep Impa
tL'impa
teur (Fig. 2.7) est fait prin
ipalement de 
uivre (49 %) par opposition à l'alu-minium (24 %) par
e qu'il réduit au minimum la 
ontamination des raies d'émission spe
tralesqui sont utilisées pour analyser le noyau. L'impa
teur est tout le temps relié mé
aniquementet éle
triquement à la sonde de survol hormis les 24 dernières heures de la mission pendantlesquelles il a fon
tionné ave
 la puissan
e de sa batterie interne. Le système de propulsion quiutilise l'hydrazine peut fournir 25 m/s de delta-V pour le 
iblage et a permis des 
orre
tionsde traje
toire mineures. La 
améra ITS, et des algorithmes d'auto navigation (développés parle JPL) ont été utilisés pour guider l'impa
teur vers la 
ible.33



34L'étude de la 
omète 9P/Tempel 1 lors de l'événement Deep Impa
t. Présentation des donnéesSpitzer

Fig. 2.5 � Simulation de la probabilité de tou
her la 
ible par l'impa
teur. Crédit :NASA/JPL.Les instruments à bord de la sonde de survolLes prin
ipaux instruments à bord de la sonde de survol (Fig. 2.8) sont l'Instrument HauteRésolution : HRI et l'Instrument de Moyenne Résolution : MRI. HRI fournit les images dehaute résolution via une 
améra dans le visible et un spe
tromètre infrarouge (de gamme delongueurs d'onde 1�5 µm). Le HRI est don
 un instrument optimal pour observer le noyau dela 
omète. Le MRI a servi de 
omplément à HRI 
ar il avait 
hamp de vision plus large.2.2.3 Le déroulement de la missionLa mission Deep Impa
t aura duré six ans du début à la �n. C'est la 8ième mission duprogramme de dé
ouverte, "Dis
overy", de la NASA. La plani�
ation et la 
on
eption furente�e
tuées de novembre 1999 à mai 2001. L'équipe a pro
édé en 2 étapes : la 
onstru
tion etles essais. Le 8 janvier 2005 s'ouvrait une fenêtre de 30 jours. La sonde a dé
ollé à bord d'unefusée Delta II de Cap Canaveral le 12 Janvier 2005 (Fig. 2.9). Une journée avant l'impa
t,la sonde a largué l'impa
teur sur une orbite de 
ollision sur la fa
e é
lairée par le Soleil. La
améra ITS à son bord a pu prendre des images du noyau jusqu'à 4 se
ondes avant l'impa
t.Après la libération de l'impa
teur, la sonde a quant à elle man÷uvré pour se pla
er sur uneorbite de survol à 500 km. C'est le 4 juillet 2005 (Fig. 2.9) que l'impa
teur a ren
ontré la
omète délivrant une énergie 
inétique de 19 gigajoules pour former le 
ratère. Cette énergie
inétique a été produite par la 
ombinaison de la masse de l'impa
teur (370 kg) et de sa vitesse34



2.2 La mission Deep Impa
t 35

Fig. 2.6 � Le système de vol de Deep Impa
t. Crédit : NASA.

Fig. 2.7 � L'impa
teur de Deep Impa
t. Crédit : NASA.au moment de l'impa
t (10.2 km/s). La sonde de survol a permis d'observer et d'enregistrerl'impa
t et les matériaux éje
tés.2.2.4 Les prin
ipaux résultats de la missionLa ren
ontre de Deep Impa
t ave
 le noyau de la 
omète 9P/Tempel 1 a fait l'objet denombreuses observations dans le visible, l'infrarouge et le millimétrique au sol et dans l'espa
e.Les instruments à bord de Deep Impa
t ont permis de déterminer les dimensions du noyau,sa température, son inertie thermique, sa gravité de surfa
e, sa densité moyenne et don
 samasse moyenne ainsi que son albédo. Nous répertorions 
es 
ara
téristiques du noyau dans latable 2.4. Il est intéressant de noter que l'allongement réel est beau
oup moins important que
elui avait été estimé en 2005. Nous montrons sur la �gure 2.10 des images du noyau avant etaprès l'impa
t. 35



36L'étude de la 
omète 9P/Tempel 1 lors de l'événement Deep Impa
t. Présentation des donnéesSpitzer

Fig. 2.8 � Les instruments HRI et MRI de Deep Impa
t. Crédit : NASA/JPL.

Fig. 2.9 � Les orbites de la Terre, de Tempel 1 et de Deep Impa
t et leurs positions aumoment du lan
ement et au moment de la ren
ontre.

Fig. 2.10 � Noyau de la 
omète 9P/Tempel 1 avant (gau
he) et après (droite) l'impa
t deDeep Impa
t. Crédit : NASA/JPL-Calte
h/UMD.D'après Thomas et al. (2007), le noyau de la 
omète 9P/Tempel 1 serait 
omposé d'aumoins trois 
ou
hes de 50�200 m d'épaisseur qui semblent s'étaler de l'intérieur du noyau à36



2.2 La mission Deep Impa
t 37Propriété Valeur Référen
eRayon moyen (km) 3.3 ± 0.2 km Groussin et al. (2007)3.0 ± 0.1 km Thomas et al. (2007)3.0 ± 0.1 km Feldman et al. (2007a)Rapport entre les axes a/b 1.5 ± 0.4 A'Hearn et al. (2005a)Dimension (km) a = 7.6 A'Hearn et al. (2005a)b = 4.9 ± 0.3Gravité moyenne de surfa
e (mm s−2) 0.34 Ri
hardson et al. (2007)Masse moyenne (kg) 4.5 x 1013 Ri
hardson et al. (2007)(5.8 ± 1.6) × 1013 Davidsson et al. (2007)Densité moyenne (kg m−3) 400 Ri
hardson et al. (2007)400 ± 250 Davidsson et al. (2007)Diamètre du 
ratère (m) 130�220 S
hultz et al. (2007)150�200 Busko et al. (2007)Température de surfa
e (K) entre 272 ± 7 K Groussin et al. (2007)et 336 ± 7 K Groussin et al. (2007)Inertie thermique W K−1 m−2 s1/2 < 50 Groussin et al. (2007)Albédo 0.04 (Li et al. 2007)Tab. 2.4 � Les propriétés du noyau de la 
omète 9P/Tempel 1 obtenues grâ
e à la missionDeep Impa
t.la surfa
e ainsi que de 
ou
hes parallèles à la surfa
e d'épaisseur 1�20 m. Les études de Ernst& S
hultz (2007) suggèrent que la surfa
e de la 
omète est poreuse et 
omposée de sili
ates,de 
omposés volatils et de 
arbone ainsi que des grains de gla
e d'eau de taille 30 ± 20 µmd'après Sunshine et al. (2006). Les résultats de Sunshine et al. (2007) mettent en éviden
e laprésen
e de parti
ules de gla
e d'eau de rayon ≈ 1 ± 1 µm dans les profondeurs du noyau,qui sont thermiquement isolées, soit entre 10 et 20 m de la surfa
e.Beau
oup d'études s'a

ordent sur l'hétérogénéité du noyau : Feaga et al. (2007) voientune asymétrie non 
orrélée dans la distribution spatiale de l'eau et du dioxyde de 
arbone,Weiler et al. (2007) remarquent des variations temporelles non 
orrélées des di�érentes espè
eset Harker et al. (2007) observent des vitesses de dépla
ement di�érentes selon l'espè
e.En 
e qui 
on
erne la 
oma de gaz, des études radio ont permis de 
ontraindre la vitessedu gaz à 0.75 ± 0.03 km s−1 (Howell et al. 2007, Biver et al. 2007), ainsi que les taux deprodu
tion de di�érentes espè
es et la masse d'eau éje
tée par l'impa
t. La table 2.5 réper-torie les abondan
es relatives post impa
t de 
ertaines molé
ules par rapport à l'abondan
ede l'eau. Il est intéressant de noter qu'après l'impa
t il y a un enri
hissement en éthane d'unfa
teur 1.82 ± 0.40 alors que les abondan
es relatives du méthanol et du 
yanure d'hydrogènepar rapport à l'eau restent 
onstantes dans les barres d'erreur. La masse d'eau éje
tée parl'impa
t sera traitée plus en détail dans le 
hapitre 4.En 
e qui 
on
erne la 
oma de poussière, Knight et al. (2007), Harker et al. (2007) 
on
lu-ent à une produ
tion de petits grains juste après l'impa
t. La poussière dans les éje
tas de la
omète 9P/Tempel 1 semble être 
omposée essentiellement de sili
ates amorphes et 
ristallinset de 
arbone amorphe selon Harker et al. (2007) et Lisse et al. (2007). Harker et al. (2007)estiment une vitesse de 220 m s−1 pour les grains de rayons 0.2 µm et Jorda et al. (2007)modélisent la vitesse des grains par une gaussienne ave
 un maximum à 190 m s−1 et unelargeur à mi-hauteur de 150 m s−1. La masse de la poussière éje
tée a été déterminée par37
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omète 9P/Tempel 1 lors de l'événement Deep Impa
t. Présentation des donnéesSpitzerMolé
ule Abondan
e relative Référen
epar rapport à l'eau
HCN 0.353 ± 0.027 % Mumma et al. (2005)
CH3OH 0.99 ± 0.17 % Mumma et al. (2005)
CO 4.3 ± 1.2 % Mumma et al. (2005)
C2H6 0.353 ± 0.02 %7 Mumma et al. (2005)
CH4 0.54 ± 0.30 % Mumma et al. (2005)
C2H2 0.13 ± 0.04 % Mumma et al. (2005)Tab. 2.5 � Les abondan
es relatives par rapport à l'eau de la 
omète 9P/Tempel 1 aprèsimpa
t obtenues grâ
e aux observations infrarouges au Ke
k. Crédit : Mumma et al. (2005).di�érents auteurs mais elle est relativement mal 
ontrainte 
omme nous le verrons dans le
hapitre 3.La noyau de la 
omète 9P/Tempel 1 a été de nouveau survolé en Février 2011 par la sondeStardust. Les prin
ipaux obje
tifs de la mission Stardust-NExT étaient de déte
ter le 
ratère
réé par l'impa
teur de Deep Impa
t, et d'observer les 
hangements sur Tempel 1 depuis ladernière visite, après qu'elle ait fait une révolution 
omplète autour du Soleil. Les observationsont permis de mettre en éviden
e une évolution du noyau entre 2005 et 2011, 
omme le montrela �gure 2.11, qui est due à la sublimation de la gla
e sous l'e�et du rayonnement solaire, etde 
on�rmer la taille du 
ratère de 150 m 
rée par l'impa
teur de Deep Impa
t. La �gure 2.12présente la zone du 
ratère avant l'impa
t photographiée par Deep Impa
t et après l'impa
tphotographiée par Stardust-NExT.

Fig. 2.11 � Une 
omparaison du noyau de la 
omète 9P/Tempel 1 
entrée sur la zone du
ratère au moment de Deep Impa
t (gau
he) et au moment de Stardust (droite). Crédit :NASA/JPL.Après la réussite de la mission Deep Impa
t en 2005, la NASA en 2007 a attribué une se
-onde mission à la sonde spatiale Deep Impa
t qui a été renommée EPOXI (Extrasolar PlanetObservation and Deep Impa
t Extended Investigation). Cette nouvelle mission 
omprend 2volets : le projet DIXI (Deep Impa
t Extended Investigation) qui a pour but le survol de la38
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Fig. 2.12 � Une 
omparaison du noyau de la 
omète 9P/Tempel 1 
entrée sur la position du
ratère du à l'impa
t au moment de Deep Impa
t (gau
he) et au moment de Stardust (droite).Crédit : NASA/JPL.
omète périodique 103P/Hartley (ou Hartley 2) et le projet EPO
h (Extrasolar Planet Ob-servation and Chara
terzation) qui a pour but l'observation des planètes extrasolaires. Cettemission est la 5eme mission de survol d'un noyau 
ométaire, à une distan
e de 694 km. Desdonnées a
quises montrent que la 
omète Hartley 2 di�ère en beau
oup de points de la 
omète9P/Tempel 1 (A'Hearn et al. 2011). Cette 
omète est un bon exemple de 
omète hypera
tive.En e�et elle produit plus d'eau que son noyau est 
apable de produire par la sublimationdes gla
es à sa surfa
e et le dioxyde de 
arbone est un a
teur important de son a
tivité. Lenoyau de Hartley 2 met en éviden
e 2 types de surfa
es : un terrain plut�t granuleux à 
haqueextrémité et un terrain plut�t lisse entre 
es 2 lobes granuleux. La région 
entrale, pauvre en
CO2 et en grains gla
és, est la région où la sublimation de l'eau semble la plus importante.Les régions granuleuses semblent être ri
hes en CO2, en organiques et en grains gla
és 
ommenous pouvons le voir �gure 2.13.

Fig. 2.13 � La 
omète Hartley 2 observée par EPOXI. Crédit : A'Hearn et al. (2011).39



40L'étude de la 
omète 9P/Tempel 1 lors de l'événement Deep Impa
t. Présentation des donnéesSpitzer2.3 Les observations de l'événement par le téles
ope spatial Spitzer2.3.1 L'intérêt des études infrarougesPour la 
oma de gazLe domaine infrarouge permet l'étude, entre autres, de la bande vibrationnelle de l'eau à6.4 µm. D'après les résultats déjà obtenus sur la mission Deep Impa
t (se
tion 2.2.4), l'impa
ta soulevé une grande quantité de grains gla
és provenant des 
ou
hes les plus profondes 
e quia 
ausé une augmentation du taux de produ
tion et de la quantité de volatiles. L'obje
tif de
e travail de thèse sera d'étudier l'évolution temporelle du nombre de molé
ules d'eau à partird'observations e�e
tuées par Spitzer pour 
on�rmer 
es résultats et d'étudier la réponse àl'impa
t de la 
oma de gaz.Pour la 
oma de poussièreComme 
ela a été vu pré
édemment, l'impa
t a soulevé une quantité signi�
ative de par-ti
ules de poussières de la surfa
e et de l'intérieur du noyau. Les gros grains, qui en général,ne peuvent pas s'é
happer du noyau ont pu le faire grâ
e à l'énergie fournie par l'impa
t. Ons'attend don
 à un 
hangement signi�
atif du 
ontinuum de poussière au moment de l'im-pa
t 
e qui permettrait de mieux 
ontraindre les propriétés physiques des grains. L'impa
tdevrait augmenter le taux de produ
tion de poussière. En e�et les images optiques montrentla présen
e d'une grande quantité de poussière.Un autre obje
tif de 
e travail de thèse sera d'étudier les propriétés des éje
tas de poussière(
omposition, distribution en taille, masse) et l'évolution du nuage des éje
tas de poussière(loi de vitesse) dans le domaine infrarouge grâ
e aux données de Spitzer.Les obje
tifs majeurs des observations spe
tros
opiques après l'impa
t sont de surveillerl'a
tivité de la 
oma et de regarder les 
hangements qui devraient se passer pour le gaz etla poussière. En e�et la détermination des propriétés physiques et de la 
omposition de la
oma, qui a été observée avant, pendant et après l'impa
t, est né
essaire pour 
ontraindre lesmodèles et réduire les in
ertitudes. De plus, il est aussi important de déterminer si l'impa
t aun e�et global sur la 
oma ou si il a juste un e�et lo
alisé sur la région de l'impa
t.2.3.2 Le téles
ope spatial SpitzerL'historiqueLe téles
ope spatial Spitzer est le troisième satellite astronomique infrarouge mis à ladisposition de la 
ommunauté s
ienti�que. Le premier fut le satellite IRAS (InfraRed Astro-nomi
al Satellite), lan
é en 1983 et réalisé par la NASA en 
ollaboration ave
 l'agen
e spatialenéerlandaise et l'agen
e de la re
her
he britannique. Ce téles
ope 
ryogénique de 57
m de di-amètre a 
onduit à la première 
arte 
omplète du 
iel (96 %) dans les bandes infrarouges
entrées autour de 12, 25, 60 et 100 µm. IRAS était refroidi à une température de 4 K ave
 del'hélium et a été opérationnel pendant 10 mois. Le se
ond est ISO (Infrared Spa
e Observa-tory) de l'ESA. Il a été lan
é en 1995 et a été opérationnel pendant 30 mois. D'un diamètre de50/60 
m, 
e téles
ope, refroidi à des températures entre 2�8 K, avait pour obje
tif d'observerl'Univers froid et sombre à des longueurs d'onde 
omprises entre 2.5�240 µm. Le téles
opespatial Spitzer de la NASA a don
 été fondé sur des bases te
hniques solides établies parses deux prédé
esseurs puisque 
ha
un d'eux a démontré l'importan
e de la 
ryogénie pour40



2.3 Les observations de l'événement par le téles
ope spatial Spitzer 41refroidir le téles
ope et les instruments a�n qu'ils n'émettent pas de rayonnement de fondparasite qui aveuglerait les déte
teurs. Ces bases te
hniques ont permis à Spitzer d'avoir unesensibilité entre 10 et 100 fois plus grande que ses prédé
esseurs.Le lan
ement du téles
ope spatial Spitzer a été réalisé par une fusée Delta II, le 25 août2003 au Cap Canaveral en Floride. Avant son lan
ement, il était nommé SIRTF pour Spa
eInfrared Teles
ope Fa
ility mais a été rebaptisé Spitzer, du nom d'un s
ienti�que améri
ain,Lyman Spitzer. Spitzer, pla
é sur une orbite hélio
entrique de période légèrement supérieureà 
elle de la Terre, a épuisé sa réserve d'hélium liquide en mai 2009.La des
ription des instrumentsLe téles
ope de Spitzer (Fig. 2.14) est un ré�e
teur léger de type Rit
hey-Chrétien, ave
un miroir mesurant 85 
entimètres de diamètre. Il pèse moins de 50 kg et est 
onçu pour fon
-tionner à des températures extrêmement basses. Toutes ses parties, à l'ex
eption des supportsdu miroir, sont faites de béryllium, qui est extrêmement léger. Le béryllium est régulièrementutilisé pour les téles
opes infrarouges, par
e qu'il a une 
apa
ité 
alori�que basse aux tem-pératures très basses, 
'est à dire qu'il est fa
ile de le refroidir rapidement.

Fig. 2.14 � Le teles
ope spatial Spitzer. Crédit : NASA/JPL-Calte
h/UMD.Le téles
ope spatial Spitzer embarque trois instruments s
ienti�ques à son bord (Fig.2.15) : Infrared Array Camera (IRAC), Infrared Spe
trograph (IRS) et Multiband ImagingPhotometer (MIPS). L'en
einte des instruments de diamètre 84 
m et de hauteur 20 
m, qui
ontient les trois instruments s
ienti�ques est 
onstruite de manière à être imperméable àtoute lumière autre que 
elle qui est dirigée par le téles
ope vers les instruments. Elle est �xéeen haut du 
ryostat de manière à maintenir les instruments s
ienti�ques à une températurede 5.5 K grâ
e à de l'hélium liquide a�n d'éliminer au maximum le bruit de fond infrarouge.La 
améra infrarouge (IRAC) prend des images dans le pro
he et moyen-infrarouge pourdes longueurs d'onde entre 3.6�8.0 µm (Fazio et al. 2004).Le photomètre infrarouge multi bandes (MIPS) est aussi une 
améra, mais qui déte
te lalumière dans l'infrarouge lointain aux longueurs d'onde 24, 70 et 160µm (Rieke et al. 2004).41
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omète 9P/Tempel 1 lors de l'événement Deep Impa
t. Présentation des donnéesSpitzer

Fig. 2.15 � Le module IRAC (gau
he), le module MIPS (
entre) et le module IRS (droite).Crédit : NASAMIPS peut aussi faire de la spe
tros
opie 
omme IRS.Le spe
trographe infrarouge (IRS) fournit des données spe
tros
opiques à haute et à basserésolution dans les longueurs d'ondes du moyen-infrarouge entre 5�40 µm (Hou
k et al. 2004).Je vais dé
rire plus en détail l'instrument IRS 
ar au 
ours de 
ette thèse j'ai analysé lesdonnées d'un de ses modules. IRS est divisé en 4 modules : un module basse résolution dansles 
ourtes longueurs d'onde entre 5.2�14.5 µm (SL = Short-Low), un module basse résolutiondans les grandes longueurs d'onde entre 14�40 µm (LL = Long-Low), un module haute ré-solution dans les 
ourtes longueurs d'onde entre 9.9�19.6 µm (SH = Short-High), un modulehaute résolution dans les grandes longueurs d'onde entre 18.7�37.2 µm (LH = Long-High).Chaque module possède sa propre fente d'entrée pour laisser la lumière infrarouge pénétrerdans le spe
trographe. Les déte
teurs sont de taille 128 × 128 pixels. Les 
ara
téristiques dumodule IRS sont répertoriées la table 2.6.Module Taille du pixel Ordre Taille de la fente λ Résolution Déte
teur(se
onde d'ar
) (se
onde d'ar
) (µm)Short-Low 1.8 SL2 3.6 × 57 5.2�7.7 80�128 Si :AsSL3 7.3�8.7SL1 3.7 × 57 7.4�14.5 61�120Long-Low 5.1 LL2 10.5 × 168 13.9�21.3 57�126 Si :SbLL3 19.2�21.6LL1 10.7 × 168 19.9�39.9 58�112Short-High 2.3 11�20 4.7 × 11.3 9.9�19.6 600 Si :AsLong-High 4.5 11�20 11.1 × 22.3 18.7�37.2 600 Si :SbTab. 2.6 � Les 
ara
téristiques du module IRS. Crédit : IRS Instrument Handbook2.3.3 Les observations ave
 SpitzerLes données des observationsDes 
artes spe
trales 
ouvrant approximativement 20′′×60′′ ont été a
quises ave
 le Spe
-trographe Infrarouge (IRS) du téles
ope spatial Spitzer à di�érents temps autour du momentde l'impa
t (TI) sur la 
omète 9P/Tempel 1, à savoir 2 instants avant l'impa
t (TI - 41.3 h etTI - 22.9 h) et 12 instants après l'impa
t (entre TI + 0.67 h et TI + 1027 h). L'impa
t s'estproduit le 04 Juillet 2005 à 05 :44 :36 UT (A'Hearn et al. 2005a), 
e qui 
orrespond à 05 :50 :34UT vu par Spitzer. La table 2.7 résume les temps d'observations, la distan
e hélio
entrique,la distan
e entre Spitzer et la 
omète, l'angle de phase aux moments des observations et la42



2.3 Les observations de l'événement par le téles
ope spatial Spitzer 43taille du 
hamp de vue 
orrespond aux extra
tions que nous avons analysées.Temps par rapport Date Heure rh ∆ Angle de 
hamp deà l'impa
t (h) (UT) (UA) (UA) phase (deg) vue (km)-41.3 2005-07-02 12 :52 :13 1.506 0.711 36 4780 × 4780-22.9 2005-07-03 07 :25 :07 1.506 0.715 36 4810 × 48100.67 2005-07-04 06 :30 :45 1.506 0.719 36 4840 × 48402.0 2005-07-04 07 :50 :13 1.506 0.719 36 4840 × 48403.6 2005-07-04 09 :24 :29 1.506 0.720 36 4845 × 48454.2 2005-07-04 10 :01 :14 1.506 0.720 36 4845 × 484510.2 2005-07-04 16 :02 :19 1.506 0.721 36 4850 × 485020.5 2005-07-05 02 :19 :54 1.506 0.723 36 4860 × 486041.7 2005-07-05 23 :34 :21 1.506 0.727 37 4890 × 4890122 2005-07-09 07 :38 :14 1.507 0.743 37 5000 × 5000164 2005-07-11 01 :58 :44 1.507 0.752 38 5060 × 5060242 2005-07-14 08 :14 :21 1.509 0.770 38 5180 × 5180740 2005-08-04 01 :43 :10 1.536 0.901 40 6060 × 60601027 2005-08-16 00 :29 :26 1.563 0.992 40 6670 × 6670Tab. 2.7 � Observations de la 
omète 9P/Tempel 1 ave
 IRS.Ces observations ave
 IRS, dont le prin
ipal investigateur était Casey Lisse (Lisse et al.2006), proviennent des données d'ar
hives de Spitzer. Les ar
hives 
ontenaient des observa-tions à la fois pour le module SL et pour le module LL. Dans le 
adre de 
ette thèse, nousavons seulement 
onsidéré le module SL en vue des di�érentes 
ir
onstan
es d'observations(orientation, taille du pixel, dimension de la fente, temps par rapport à l'impa
t) et des sesobje
tifs s
ienti�ques. Une fois que toutes les images spe
trales ont été sommées, le tempsd'intégration e�e
tif sur la sour
e est de 58.7 se
ondes et de 2600 se
ondes pour la 
arte spe
-trale 
omplète du module SL.Le module SL est 
omposé de deux ordres qui ont simultanément observé des portionsindépendantes du 
iel : SL1 et SL2. Quand la sour
e est sur une moitié de la fente, sa lumièrepasse à travers un �ltre dont la bande passante est 
omprise entre 7.5�15 µm puis est di�ra
téepar un réseau dans le premier ordre (SL1). Quand la sour
e est dépla
ée sur l'autre moitié dela même fente, sa lumière passe à travers un �ltre dont la bande passante est 
omprise entre5�7.5 µm puis est di�ra
tée par le réseau dans le deuxième ordre (SL2). Le module SL 
ouvreaussi une gamme de longueur d'onde du premier ordre, entre 7.3�8.7 µm, quand la sour
e setrouve dans SL2, on le nomme SL3. L'ordre SL3 qui est vu 
omme un ordre bonus puisqu'il
ouvre à la fois une partie de la gamme de longueur d'onde de SL1 et de SL2, a été utilisé pourajuster les données de SL1 ave
 les données de SL2. La �gure 2.16 montre un exemple d'ob-servation d'une étoile ave
 le module LL et un exemple d'un fond de 
iel ave
 le module SL.L'observation ave
 le module LL est donné à titre indi
atif 
ar le 
ode de 
ouleur (représen-tant les longueurs d'ondes) permet de voir que LL3 est identique, sur une gamme de longueurd'onde réduite, à LL1 lorsque la sour
e se trouve sur la moitié de la fente 
orrespondant à SL2.Les 
artes spe
trales sont dé
oupées en 2 × 11 grilles (parallèlement × perpendi
ulaire-ment par rapport à la longueur de la fente) pour permettre de faire des 
artes spe
trales dela 
omète et du 
iel. Le long de la fente la taille du pixel est de 1.8′′. Pour garder la mêmetaille du pixel suivant les deux dimensions les 11 grilles perpendi
ulaires à la longueur dela fente seront dé
alées de 1.8′′, 
e qui 
orrespond à la moitié de la largeur de la fente SL2.43
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omète 9P/Tempel 1 lors de l'événement Deep Impa
t. Présentation des donnéesSpitzer

Fig. 2.16 � Les modules SL (gau
he) et LL (droite) de IRS sur le déte
teur. Crédit : IRSInstrument HandbookPour 
ha
une des deux dimensions spe
trales, le fond de 
iel a été soustrait. Les 44 spe
tres(22 positions × 2 
y
les par position) à 
haque temps d'observation ont été assemblés en 3
ubes de données (un pour SL1, SL2 et SL3) ave
 la version 1.7 du logi
iel CUBISM (CUbeBuilder for IRS Spe
tra Maps) (Smith et al. 2007). Les 
ubes de données ont été inspe
tés(à la fois manuellement et automatiquement) pour lo
aliser les pixels morts et les rayons 
os-miques et ont ensuite été réassemblés en ignorant 
es points. Puisque les données d'IRS ontété 
alibrées ave
 des observations de sour
es pon
tuelles, le logi
iel CUBISM détermine le�ux par photométrie d'ouverture. Les in
ertitudes sur le �ux se trouvent dans des 
ubes dedonnées séparés. Nous avons extrait notre spe
tre des 
ubes de données �naux en utilisantun 
hamp de vue de 9.25′′ × 9.25′′ 
entré sur le noyau. Les di�érents ordres des modules SLont ensuite été ajustés pour produire un spe
tre 
ontinu, en gardant le �ux de SL1 �xe. Laplupart des fa
teurs d'ajustement 
orrespond à des 
orre
tions de moins de 10 % mais o

a-sionnellement des 
orre
tions supérieures à 20% ont été né
essaires pour aligner SL3 ave
 SL1.Bien que SL1 
ouvre des longueurs jusqu'à environ 14 µm, le spe
tre n'est pas �able au-delà d'environ 13.5 µm à 
ause des artéfa
ts 
onnus sous le nom de 'teardrop'. Le 'teardrop' estune région ave
 un ex
ès de �ux qui peut être 
ausé par les ré�exions internes de l'instrument(Spitzer S
ien
e Center (2011)). Le 'teardrop' apparaît spatialement 
omme un ex
ès d'émis-sion sur un 
oté de la sour
e. Il est fa
ilement identi�able dans les spe
tres à 2 dimensionsd'un point sour
e (par exemple la 
alibration d'étoiles) mais plus di�
ilement identi�ablesdans nos spe
tres 2D de la 
omète 9P/Tempel 1. Cependant, le 'teardrop' doit être présentdans nos spe
tres, 
'est pourquoi nous ignorons toutes les longueurs d'ondes supérieures à13.2µm.Ces données permettent l'étude du 
ontinuum de poussière (ave
 les données de SL1, SL2et SL3 (Fig. 2.17). L'étude de la bande d'émission de l'eau ν2 à 6.4 µm (Woodward et al.2007) est possible grâ
e aux données de SL2 (Fig. 2.18) et 
elle de la bande d'émission dessili
ates grâ
e aux données de SL1. De plus, un jeu d'observations à di�érents temps avant etaprès l'impa
t, nous permettra d'analyser les variations temporelles des propriétés des grainsde poussière et du nombre de molé
ules d'eau dans le 
hamp de vue.44
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Fig. 2.17 � Spe
tre du noyau et de la 
oma pour un 
hamp de vue de 5 x 5 pixels 
entré surle noyau pour les données de SL1, SL2 et SL3.
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Fig. 2.18 � Spe
tre du noyau et de la 
oma pour un 
hamp de vue de 5 x 5 pixels 
entré surle noyau pour les données de SL2.La 
ontribution du noyauL'émission thermique du noyau 
ontribue signi�
ativement au �ux spe
tral pour une ex-tra
tion de 9.25′′ × 9.25′′ 
entrée sur le noyau. Mi
hael Kelley a 
al
ulé que l'émission ther-mique du noyau représente 20 à 50 % du �ux pour les spe
tres avant l'impa
t (la valeur45



46L'étude de la 
omète 9P/Tempel 1 lors de l'événement Deep Impa
t. Présentation des donnéesSpitzerexa
te dépendant de la longueur d'onde) et 10 à 20 % du �ux pour le premier spe
tre aprèsl'impa
t. Nous utilisons un modèle thermique, NEATM (near-Earth asteroid thermal model,Harris (1998)), ave
 un rayon e�e
tif pour le noyau de la 
omète de 3.3 km et une émissivitéinfrarouge de 0.9, 
omme mesurés dans les observations Spitzer du noyau à rh = 3.7 AU(Lisse et al. 2005b). Le spe
tre NEATM 
al
ulé est ensuite 
orrigé en 
onsidérant la taille del'ouverture, la forme 
arrée de l'ouverture, la fon
tion d'étalement du point (PSF) de l'instru-ment (
al
ulée ave
 le programme de Tiny Tim) et en supposant que le noyau se trouve à laposition donnée par les éphémérides pour la 
omète. La �gure 2.19 montre les spe
tres de la
oma après soustra
tion de l'émission du noyau pour le 
hamp de vue de 9.25′′ × 9.25′′.
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Fig. 2.19 � Spe
tre de la 
oma après soustra
tion de l'émission du noyau pour un 
hamp devue de 5 x 5 pixels (9.25′′ × 9.25′′) 
entré sur le noyau pour les données de SL1, SL2 et SL3.La position du noyau sur la fenteDans un premier temps, j'avais fait moi même les extra
tions des données SL2 ave
 une ver-sion de CUBISM. Pour 
ela, il me fallait déterminer la position du noyau sur la fente. En util-46



2.3 Les observations de l'événement par le téles
ope spatial Spitzer 47isant les éphémérides du site HORIZONS du Jet Propulsion Laboratory (http ://ssd.jpl.nasa.gov/ ?horizons)et les valeurs de dé
linaison et d'as
ension de droite de la 
omète sur la fente à 
haque in-stant d'observation, j'avais obtenu les 
oordonnées (X,Y) du noyau sur la fente (Table 2.8).Finalement, j'ai utilisé les spe
tres extraits par Mi
hael Kelley ave
 une version plus ré
entede CUBISM. Ces extra
tions 
ontiennent à la fois les spe
tres SL1 et SL2 qui ont été ajustésl'un à l'autre en intensité.Temps par rapport RA DEC X Yà l'impa
t (h) degré degré pixels pixels-41.3 208.916308 -9.345524 15.4 7.3-22.9 209.135089 -9.660232 16.4 8.3+0.67 209.423736 -10.062997 17.3 8.5+1.83 209.438367 -10.083058 15.4 8.4+3.6 209.453022 -10.103119 15.4 8.3+4.2 209.467701 -10.123179 15.4 8.3+10.2 209.538714 -10.219761 17.3 9.4+20.5 209.668550 -10.394410 16.3 9.4+41.7 209.944256 -10.757365 18.2 9.4+122 211.045611 -12.113859 16.4 8.4+164 211.669336 -12.826032 16.5 8.5+242 212.906953 -14.142260 17.4 8.6+740 222.740594 -21.853751 17.7 7.8+1027 229.744577 -25.604323 18.4 6.6Tab. 2.8 � Ephémérides (RA,DEC) de la 
omète 9P/Tempel 1 vues depuis Spitzer et laposition du noyau sur la fente
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48L'étude de la 
omète 9P/Tempel 1 lors de l'événement Deep Impa
t. Présentation des donnéesSpitzer
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Chapitre3Analyse de l'émission thermique de lapoussière
Dans 
ette partie, nous allons exploiter les spe
tres infrarouges pour étudier les poussièresde la 
omète 9P/Tempel 1. Pour 
ela, nous avons soustrait le spe
tre d'avant l'impa
t (TI- 41.3 h) aux spe
tres d'après l'impa
t (pour les temps entre TI + 0.67 h et TI + 20.5 h).Après 
ette soustra
tion, la 
ontribution du noyau est négligeable.Pour 
ommen
er, nous allons nous intéresser à évaluer la température de 
ouleur des éje
-tas de poussière et de la poussière totale dans le 
hamp de vue à l'aide d'un ajustement du
ontinuum ave
 un 
orps noir.Ensuite, ave
 un modèle d'émission thermique de la poussière, nous allons étudier lespropriétés des grains, à savoir la température en fon
tion de la 
omposition, dans le but de
ontraindre l'évolution temporelle des paramètres des lois de distribution en taille et la massede poussière dans le 
hamp de vue.En�n, ave
 un modèle d'évolution temporelle de la poussière, nous allons 
ontraindre lesparamètres des lois de distribution de vitesse des grains et 
réer des spe
tres synthétiques dela poussière dans le but d'évaluer l'évolution temporelle théorique des distributions en taillequi sera 
omparée ave
 
elle obtenue par les observations.Sommaire3.1 Les observations de la poussière 
ométaire dans l'infrarouge thermique . . 513.2 La température de 
ouleur . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 543.2.1 Détermination analytique de la température de 
ouleur . . . . . . . 543.2.2 Détermination de la température de 
ouleur par un ajustement duspe
tre par l'émission d'un 
orps noir . . . . . . . . . . . . . . . . . 563.2.3 Con
lusion sur la température de 
ouleur . . . . . . . . . . . . . . . 573.3 Le modèle d'émission thermique de la poussière . . . . . . . . . . . . . . . 593.3.1 Les équations de l'équilibre thermique . . . . . . . . . . . . . . . . . 593.3.2 Les indi
es optiques en fon
tion de la 
omposition . . . . . . . . . . 603.3.3 Les lois de distribution en taille . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 623.3.4 La sensibilité de la température des grains aux di�érents paramètres 623.4 Appli
ation du modèle d'émission thermique de la poussière aux donnéesde Spitzer . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 673.4.1 La méthode . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 673.4.2 La détermination de la fra
tion massique de 
omposés organiques α 683.4.3 Les valeurs du χ2 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 683.4.4 L'évolution temporelle des distributions en taille . . . . . . . . . . . 7249
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ription du modèle . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 773.5.2 Méthodes numériques . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 793.5.3 L'in�uen
e des paramètres . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 823.6 Appli
ation du modèle d'évolution temporelle de l'émission de la poussièreaux données de Spitzer . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 873.6.1 Les résultats obtenus à 5.7 µm et à 12.5 µm . . . . . . . . . . . . . . 873.6.2 Dis
ussion des résultats . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 883.6.3 Retour et validation de l'analyse des spe
tres . . . . . . . . . . . . . 89
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3.1 Les observations de la poussière 
ométaire dans l'infrarouge thermique 513.1 Les observations de la poussière 
ométaire dans l'infrarouge thermiqueDe façon générale, l'observation de l'émission infrarouge des objets de l'Univers a permisde faire d'importants progrès sur la 
onnaissan
e de leurs propriétés physiques. En e�et unegrande variété de pro
essus physiques est sus
eptible de produire un rayonnement infrarouge.Son analyse permet de déduire des paramètres physiques essentiels 
omme la température, la
omposition,...Il existe quelques exemples de retour d'é
hantillons et de mesures in situ sur les 
omètes,
ependant pour beau
oup d'entre elles seules les observations au sol sont possibles. La spe
tro-s
opie dans l'infrarouge moyen est le meilleur outil pour évaluer la minéralogie de la poussière
ométaire, et permettre une 
omparaison des 
omètes entre elles et des 
omètes ave
 le milieuinterstellaire et les disques protoplanétaires.Les observations au sol de la 
omète P/Halley (Campins & Ryan 1989, Bregman et al.1987) ont montré la présen
e de sili
ates 
ristallins dans la poussière (Fig. 3.1). En e�etl'émission à 11.2 µm est 
ara
téristique de l'olivine 
ristalline (forstérite). Les sondes spatialesVEGA et Giotto nous ont aussi révélé qu'une fra
tion importante des grains 
ométaires étaitri
he en atomes d'hydrogène, 
arbone, oxygène et azote (les grains "CHON"). Ces grains sontprobablement re
ouverts d'un manteau de molé
ules organiques. Ces molé
ules, sans doutede masse molé
ulaire élevée, s'évaporent di�
ilement ou bien se dé
omposent en molé
ulesplus légères qui 
ontribuent à l'atmosphère 
ométaire lorsque les grains sont 
hau�és par leSoleil.La 
omète C/1995 O1 Hale-Bopp a montré une bande de sili
ate très forte par rapport auxautres 
omètes. Le Short Wavelength Spe
trometer (SWS) à bord de l'Observatoire SpatialInfrarouge (ISO) de l'ESA a a
quis pour la première fois un spe
tre sur une large gamme delongueurs d'onde, à savoir entre 6�40 µm (Crovisier et al. 1997; 2000). Ce spe
tre (Fig. 3.1) àpermis de mettre en éviden
e des signatures spe
trales entre 8�13 µm d'olivine et de pyroxèneri
hes en magnésium dans les états amorphe et 
ristallin.La sonde Stardust a prélevé des é
hantillons de poussières le 2 janvier 2004 dans la
hevelure de la 
omète de la famille de Jupiter, 81P/Wild 2. Elle nous les a rapportés le15 janvier 2006. L'étude des 
es é
hantillons a montré la présen
e de sili
ates amorphes et
ristallins (Brownlee et al. 2006, Zolensky et al. 2006).Pour produire une forte émission entre 8�13 µm, les parti
ules de sili
ates doivent avoirun rayon ≤ 1 µm. Pour que les grosses parti
ules montrent une forte bande d'émission ellesdoivent être très poreuses, 
e qui revient à des agrégats de petites parti
ules. Le 
ontinuum,quant à lui, est en général modélisé par du 
arbone amorphe.Les 
omètes Hale-Bopp et P/Halley sont toutes les deux des 
omètes du nuage de Oort.D'autres 
omètes du nuage de Oort 
omme les 
omètes P/2006 T1 Levy, C/2004 F4 Brad-�eld, C/1933 A1 Mueller, C/1996 B2 Hyakutake et C/2002 V1 NEAT montrent la mêmeforte signature des sili
ates entre 8�13 µm, 
e qui n'est pas le 
as pour les 
omètes à 
ourtepériode. Cela peut s'expliquer soit par des 
ompositions di�érentes entre les 
omètes du nuagede Oort et les 
omètes de la famille de Jupiter soit par l'absen
e de petites parti
ules dansla 
oma des 
omètes à 
ourte période. En e�et les 
omètes à 
ourte période se sont souventsublimées dans le Système Solaire interne et les plus petites ou les plus légères parti
ules ontété éje
tées, laissant à la surfa
e des noyaux, des parti
ules plus grosses qui sont 
ertainement51



52 Analyse de l'émission thermique de la poussière

Fig. 3.1 � La bande démission des sili
ates pour la 
omète Hale-Bopp (pointillé) et pour la
omète P/Halley (trait 
ontinu). Chaque spe
tre a été divisé par un 
orps noir à la températureindiquée sur la �gure. Le spe
tre pour la 
omète de Halley a été multiplié par 3. Les pi
sà 10.55 µm, à 11.2 µm et à 11.9 µm sont relatifs aux émissions de pyroxène 
ristallin etd'olivine 
ristalline. Le pi
 à 9.2 µm est dû à l'émission de pyroxène amorphe et 
elui à 10
µm à l'émission d'olivine amorphe. Crédit : Hanner & Zolensky (2010).
elles qui sont maintenant entrainées lors du dégazage.Ce débat sur les 
ompositions di�érentes entre les 
omètes du nuage de Oort et 
elles dela famille de Jupiter a pris �n en 2005 ave
 la mission Deep Impa
t sur la 
omète 9P/Tempel1. Un des buts de la mission Deep Impa
t était d'étudier si la 
omposition de la poussièreprésente dans les 
ou
hes plus profondes du noyau était di�érente de la poussière présente àla surfa
e (A'Hearn et al. 2005b). Les études infrarouge au sol (Harker et al. 2007) et ave
le téles
ope spatial Spitzer (Lisse et al. 2006) ont permis de 
on
lure sur une 
ompositionsimilaire entre la 
omète 9P/Tempel 1 et les 
omètes du nuage de Oort. En e�et les spe
tresavant l'impa
t montrent une bande de sili
ates peu 
ontrastée alors que les spe
tres aprèsl'impa
t montrent une bande de sili
ates très intense, 
omme pour les 
omètes du nuage deOort (Fig. 3.2). Harker et al. (2007) interprètent 
ette signature intense de sili
ates par laprésen
e de petites parti
ules émises après l'impa
t. Lisse et al. (2006) identi�ent, 
omme
'était attendu, la présen
e d'olivine et de pyroxène amorphe et 
ristallin mais aussi des sili-
ates hydratés, des 
arbonates, des PAHs et des sul�des. De plus, bien que l'olivine ri
he enmagnésium (forstérite) soit le matériau le plus abondant, le p�le ferreux de l'olivine (fayalite)a été déte
té. Les pyroxènes ri
hes en fer sont plus abondants que les pyroxènes ri
hes enmagnésium d'après Lisse et al. (2006).Comme nous l'avons vu, la poussière 
ométaire est un mélange non équilibré et hétérogènede minéraux, in
luant des grains qui doivent être formés à hautes températures et d'autresqui doivent être formés à basses températures. Ces di�érents 
omposés n'ont surement pasla même origine. En e�et les températures dans le Système Solaire externe, où les noyaux
ométaires se sont a

rétés, étaient peu élevées et il est don
 possible que 
ertains grainsinterstellaires aient pu survivre dans 
et environnement. Les petits grains de sili
ate amorphepeuvent en e�et être des grains interstellaires. Les sili
ates 
ristallins se sont probablement52
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ométaire dans l'infrarouge thermique 53

Fig. 3.2 � Comparaison des spe
tres de Spitzer de la 
omète 9P/Tempel 1 avant et aprèsl'impa
t, du spe
tre ISO de la 
omète Hale-Bopp et du spe
tre ISO de l'étoile HD100546.Crédit : Lisse et al. (2006)
ondensés dans la nébuleuse solaire interne qui est plus 
haude. Leur présen
e dans les 
omètesapporte une preuve d'un grand mélange de 
omposition dans la nébuleuse solaire (Bo
kelée-Morvan et al. 2002).En dépit des avan
és ré
entes, la spe
tros
opie a des limites. L'un des désavantages de laspe
tros
opie infrarouge est que la détermination des quantités de poussière n'est pas uniqueà 
ause des nombreux paramètres des modèles (Hanner & Zolensky 2010).Dans la suite de 
e 
hapitre, nous allons exploiter les spe
tres infrarouges de Spitzerpour étudier les poussières de la 
omète 9P/Tempel 1. Les observations avant l'impa
t nouspermettrons l'étude de la 
oma ambiante. Les propriétés des éje
tas seront analysées à partirdes observations après l'impa
t.
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54 Analyse de l'émission thermique de la poussière3.2 La température de 
ouleurDans 
ette partie, nous allons nous intéresser à la détermination de la température de
ouleur (Tcol en Kelvin) avant l'impa
t pour la 
oma de poussière ambiante et après l'impa
tpour l'ensemble de la poussière dans la 
oma (
oma ambiante et éje
tas) et pour les éje
tasde poussière. Nous allons exploiter les observations de Spitzer, avant et après l'impa
t, dela 
omète 9P/Tempel 1 pour des extra
tions de 5 × 5 pixels 
entrées sur le noyau. Nousrappelons que les spe
tres des éje
tas de poussière sont obtenus après soustra
tion du spe
tred'avant l'impa
t (à TI - 41.3 h). Nous analyserons les spe
tres obtenus après l'impa
t entreTI + 0.67 h et TI + 20.5 h.La température de 
ouleur (Tcol) peut se dé�nir 
omme la température apparente d'unesour
e lumineuse bien qu'elle peut ne pas 
orrespondre pas à la température réelle de la sour
elumineuse. La dé�nition d'un 
orps noir (en W m−2 m−1 sr−1) à la température Tcol et à lalongueur d'onde λ (m) est donnée par l'équation 3.1 :
Bλ(Tcol, λ) =

2hc2

λ5
{

exp
(

hc
λkTcol

)

− 1)
} (3.1)où � h = 6.62 × 10−34 J s est la 
onstante de Plan
k,� c = 3 × 108 m s−1 est la 
élérité de la lumière,� k = 1.38 × 10−23 J K−1 est la 
onstante de Boltzmann.Dans 
ette partie nous allons utiliser deux méthodes pour 
al
uler Tcol : une méthodeanalytique en approximant le �ux à deux longueurs d'onde par un 
orps noir et une méthoded'ajustement du 
ontinuum, dû à l'émission thermique des poussières, par un 
orps noir.3.2.1 Détermination analytique de la température de 
ouleurEn première appro
he nous allons déterminer la température de 
ouleur des poussièresdans la 
oma de manière approximative. Pour 
ela nous allons 
al
uler la valeur de Tcol enapproximant le �ux, à deux longueurs d'onde di�érentes sur le 
ontinuum par un 
orps noir.Dans le 
as du 
orps noir deux régimes peuvent être ren
ontrés :� pour les 
ourtes longueurs d'onde λTcol ≪ hc

k : loi de Wien,
Bλ(Tcol, λ) =

2πhc2

λ5
exp

( −hc

λkTcol

) (3.2)� pour les grandes longueurs d'onde λTcol >
hc
k : loi de Rayleigh-Jeans.

Bλ(Tcol, λ) = 2πckTcolλ
−4 (3.3)Dans les observations de Spitzer, ave
 5.2 µm < λ < 13.2 µm et une température maximaleattendue pour les éje
tas de poussière de 400 K, λTcol < 15000 µm K. Nous pouvons don
approximer l'expression du 
orps noir par la loi de Wien (Eq. 3.2). A partir des spe
tres deSpitzer, nous déterminons les �ux Fλ1(λ1) et Fλ2(λ2) respe
tivement aux longueurs d'onde

λ1 = 5.71 µm et λ2 = 7.49 µm. Ave
 la formule suivante, nous en déduisons la températurede 
ouleur à 
haque instant d'observation :
Tcol =

hc

k

λ2 − λ1

λ1λ2

1

ln
(

Fλ2(λ2)λ
5
2

Fλ1(λ1)λ
5
1

) (3.4)54



3.2 La température de 
ouleur 55La barre d'erreur asso
iée vaut :
∆Tcol =

T

ln
(

Fλ2(λ2)λ
5
2

Fλ1(λ1)λ
5
1

)

√

(

∆Fλ1(λ1)

Fλ1(λ1)

)2

+

(

∆Fλ2(λ2)

Fλ2(λ2)

)2 (3.5)où � ∆Fλ1(λ1) et ∆Fλ2(λ2) sont les erreurs asso
iées respe
tivement au �ux mesuré à lalongueur d'onde λ1 et à λ2.L'équation 3.4 permet don
 d'étudier l'évolution temporelle après l'impa
t de la tempéra-ture de 
ouleur pour l'ensemble de la 
oma de poussière (
oma ambiante et éje
tas) et pourles éje
tas de poussière 
omme le montre la �gure 3.3.
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Fig. 3.3 � Température de 
ouleur en fon
tion du temps après l'impa
t, des poussièresde 9P/Tempel 1 déterminée à partir des données Spitzer par la méthode analytique pour :l'ensemble de la 
oma de poussière (
oma ambiante et éje
tas) (noir) et les éje
tas de poussière(blan
). Le 
hamp de vue est de 5 × 5 pixels 
entré sur le noyau.Avant l'impa
t, nous obtenons pour la température de 
ouleur de la 
oma ambiante, Tcol =256 ± 4 K. La température de 
ouleur de l'ensemble de la 
oma de poussière (
oma ambianteet éje
tas), augmente juste après l'impa
t pour atteindre la valeur de 315 ± 5 K (Fig. 3.3)puis dé
roît pour atteindre à TI + 41.7 h la température de 
ouleur mesurée sur les spe
tresobtenus avant l'impa
t. La température mesurée pour les éje
tas de poussière, Tcol = 360 ± 1K juste après l'impa
t, est plus élevée que 
elle de l'ensemble de la 
oma de poussière (
omaambiante et éje
tas). Cela s'explique par la présen
e de plus petits grains, plus 
hauds, dansles éje
tas de poussière. 55



56 Analyse de l'émission thermique de la poussière3.2.2 Détermination de la température de 
ouleur par un ajustement du spe
trepar l'émission d'un 
orps noirEn deuxième appro
he, nous allons 
her
her à déterminer la température de 
ouleur dela poussière, Tcol, en ajustant le 
ontinuum par la méthode de Levenberg-Marquardt, entre5.2�5.8 µm, 7.4�7.6 µm et 12.4�13.2 µm, ave
 un 
orps noir. En e�et, les régions spe
trales5.8�7.4 µm et 7.5�12.4 µm montrent respe
tivement des signatures d'eau et de sili
ates. Pour
ontraindre la température de 
ouleur, nous allons utiliser les spe
tres obtenus ave
 le moduleSL (Short-Low) du spe
tromètre infrarouge IRS à bord de Spitzer (se
tion 2.3), 
ouvrant lagamme spe
trale 5.2�13.2 µm.Les résultats des meilleurs ajustements du 
ontinuum des éje
tas de poussière des don-nées de Spitzer pour un 
hamp de vue de 5 × 5 pixels 
entré sur le noyau sont montrés surla �gure 3.4. Les températures relatives à 
es ajustements ainsi que 
elles obtenues pour la
oma ambiante avant l'impa
t et pour l'ensemble de la 
oma de poussière (
oma ambiante etéje
tas) après l'impa
t sont montrés sur la �gure 3.5.
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Fig. 3.4 � Les spe
tres des éje
tas de poussière de Spitzer de la 
omète 9P/Tempel 1 (noir)pour les temps d'observation entre TI + 0.67 h et TI + 20.5 h. Les 
ourbes rouges montrentles meilleurs ajustements, obtenus par la méthode de Levenberg-Marquardt, du 
ontinuumdes éje
tas de poussière par un 
orps noir de température Tcol = 375 ± 5 K, 372 ± 5 K, 365
± 5 K, 358 ± 5 K, 325 ± 5 K, 308 ± 5 K respe
tivement à TI + 0.67 h, TI + 1.83 h, TI +3.6 h, TI + 4.2 h, TI + 10.2 h et TI + 20.5 h.De même qu'ave
 la méthode pré
édente Tcol après l'impa
t est plus élevée que 
elle avantl'impa
t, égale à 263 ± 2K, et la température de 
ouleur des éje
tas de poussière, de 375 ±5 K, est supérieure à 
elle de l'ensemble de la 
oma de poussière (
oma ambiante et éje
tas)qui est égale à 314 ± 2 K. Cependant nous pouvons remarquer que 
ette deuxième méthode56



3.2 La température de 
ouleur 57
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Fig. 3.5 � Température de 
ouleur en fon
tion du temps après l'impa
t, des poussières de9P/Tempel 1 determinée à partir des données Spitzer par la méthode d'ajustement par un
orps noir pour : l'ensemble de la 
oma de poussière (
oma ambiante et éje
tas) (noir) et leséje
tas de poussière (blan
). Le 
hamp de vue est de 5 × 5 pixels 
entré sur le noyau.pro
ure des températures de 
ouleur plus élevées, d'environ 10 K, pour la 
oma ambianteavant l'impa
t et pour les éje
tas de poussière après l'impa
t.3.2.3 Con
lusion sur la température de 
ouleurNous voyons que les deux méthodes utilisées aboutissent à des résultats similaires dans lesbarres d'erreur. Cependant la méthode de détermination de la température de 
ouleur par unajustement ave
 un 
orps noir pro
ure des erreurs moindres que la méthode de déterminationanalytique de la température de 
ouleur (Fig. 3.3 et Fig. 3.5).Juste après l'impa
t, la température de 
ouleur des éje
tas est plus élevée, d'environ 100K, par rapport à la température de la 
oma ambiante avant l'impa
t. Comme les petits grainssont normalement plus 
hauds que les gros grains, nous pouvons 
on
lure que beau
oup depetits grains ont été libérés par l'impa
t. Cette produ
tion de petits grains par l'impa
t aaussi été mise en éviden
e par d'autres auteurs (Sugita et al. 2005, Keller et al. 2005, Lisseet al. 2006, Sunshine et al. 2006, Harker et al. 2007).Nous voyons qu'à TI + 41.7 h, nous retrouvons la température de 
ouleur obtenue parles spe
tres d'avant l'impa
t. Nous pouvons don
 
on
lure qu'après TI + 41.7 h, la 
oma estredevenue 
omme elle était avant l'impa
t (
oma ambiante).La température des éje
tas de poussière que nous obtenons, d'environ 370 K, est pro
he de
elle obtenue par Lisse et al. (2006), de 390 K, pour le même jeu de données. Lisse et al. (2006)déterminent 
ette température à TI + 0.67 h par l'ajustement du 
ontinuum de poussière deséje
tas ave
 un 
orps noir en utilisant la méthode de minimisation de χ2 ave
 les données SLet LL (14�40 µm)(se
tion 2.3.2). Cet é
art de 20 K pourrait être due à la présen
e d'autres57
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trales qui sont prises en 
ompte par Lisse et al. (2006). Une di�éren
e de 20 Kdans la température entraîne une variation sur le �ux de 5%, sur la gamme de longueur d'ondedu module SL, qui est en a

ord ave
 le rapport signal/bruit présent dans les observations deSpitzer.
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3.3 Le modèle d'émission thermique de la poussière 593.3 Le modèle d'émission thermique de la poussièreDans 
ette partie nous allons présenter le modèle d'émission thermique de la poussière.Il s'agit d'une part de 
al
uler la température des grains en fon
tion de leur taille et deleur 
omposition, et d'autre part de 
al
uler le �ux d'émission thermique de la poussière.Nous allons étudier la sensibilité de la température des grains en fon
tion des paramètresintrinsèques aux grains. Le �ux thermique sera quant à lui analysé à travers deux lois dedistribution en taille.3.3.1 Les équations de l'équilibre thermiquePour 
al
uler la température des grains de poussière, nous allons supposer que l'énergieémise dans l'infrarouge et l'énergie reçue par le Soleil sont à l'équilibre radiatif (Lamy 1974).L'énergie absorbée peut provenir de di�érentes sour
es :� les rayonnements solaires (Esol),� les impa
ts des ions du vent solaire (Eions),� les rayonnements des autres grains de la 
oma (Ecoma),� le rayonnement du noyau (Enoyau).Le grain peut émettre ou utiliser l'énergie reçue sous di�érentes formes :� les radiations thermiques (Erad),� la sublimation des gla
es (Esubl).L'équilibre thermique est don
 atteint lorsque :
Esol +Eions +Ecoma + Enoyau = Erad + Esubl (3.6)Dans 
e qui suit nous supposerons Eions = Ecoma = Enoyau = Esubl = 0 (Lien 1990). Dans le
adre de 
e modèle, nous sommes don
 à l'équilibre thermique lorsque Esol = Erad. Cependantdans le 
hapitre 5, qui étudie la sublimation des grains de gla
e, l'énergie de sublimation nesera plus négligée.La radiation solaire pour un grain de rayon a (m) est dé�nie d'après Lamy (1974) par :

Esol = Ωπa2
∞
∫

0

Qa(a, λ)Bλ(Tsol, λ) dλ (3.7)où :� a est le rayon du grain (m),� Ω = π( rsolrh
)2 est l'angle solide du soleil (sr) où rsol est le rayon du soleil et rh est ladistan
e hélio
entrique,� ΩBλ(Tsol, λ) est le �ux solaire (W m−2 m−1) modélisé par l'émission spe
trale d'un
orps noir à la température du soleil Tsol = 5770 K,� Qa(a, λ) est le 
oe�
ient d'absorption du grain qui dépend de la longueur d'onde et durayon du grain a. Nous supposons que Qa = Qe d'après la loi de Kir
hho� où Qe est le
oe�
ient d'émission.Les radiations thermiques sont elles dé�nies par :

Erad = 4πa2
∞
∫

0

Qa(a, λ)πBλ(Teq(a), λ) dλ (3.8)59



60 Analyse de l'émission thermique de la poussièreoù :� πBλ(Teq(a), λ) est la fon
tion de Plan
k (W m−2 m−1) à la température d'équilibre dugrain Teq.Des équations 3.6, 3.7 et 3.8 nous déduisons l'équation de l'équilibre thermique :
Ωπa2

∞
∫

0

Qa(a, λ)Bλ(Tsol, λ) dλ = 4πa2
∞
∫

0

Qa(a, λ)πBλ(Teq(a), λ) dλ (3.9)La résolution de 
ette équation permet le 
al
ul de la température des grains. Le 
oe�-
ient d'absorption Qa(a, λ) a été 
al
ulé en utilisant la théorie de la di�usion de Mie, quirepose dire
tement sur les équations de l'éle
tromagnétisme de Maxwell. Pour 
ela j'ai utiliséun 
ode reposant sur la théorie de Mie développé par N.V. Vosh
hinnikov à l'université deSaint-Pétersbourg (http ://www.astro.spbu.ru/JPDOC/CODES/MIE/mie.for). Il permet de
al
uler, entre autres, le 
oe�
ient d'absorption Qa(a, λ) pour des grains sphériques 
onnais-sant leur rayon et l'indi
e optique des matériaux les 
onstituant. Notre des
ription analytiqueest similaire à 
elle utilisée par Lisse et al. (1998), Hanner et al. (1985), Harker et al. (2002)et Harker et al. (2007) pour modéliser l'émission thermique de la poussière.Le �ux d'émission thermique (W m−2 m−1) produit par une 
olle
tion de grains pour desrayons 
ompris entre amin et amax s'exprime par :
Fλ =

1

∆2

amax
∫

amin

πa2n(a)Qa(a, λ)Bλ(Teq(a), λ) da (3.10)où � n(a)da est le nombre de grains ayant une taille 
omprise entre a et a + da présents dansle 
hamp de vue,� ∆ est la distan
e entre Spitzer et la 
omète 9P/Tempel 1.Il nous don
 faut 
onnaître les 
oe�
ients d'absorption et les lois de distributions en taille,pour résoudre 
ette équation du �ux d'émission thermique.3.3.2 Les indi
es optiques en fon
tion de la 
ompositionLes propriétés intrinsèques des grains de poussière sont 
ontenues dans le 
oe�
ient d'ab-sorption Qa(a, λ) : la taille des grains, la forme, la 
omposition et la porosité. Nous avonsutilisé la théorie de Mie (Bohren & Hu�man 1983, van de Hulst 1957) qui est la te
hniquela plus utilisée dans la littérature (Lisse et al. 1998, Hanner et al. 1994; 1996) pour 
al
ulerle Qa(a, λ), pour un rayon donné a et une longueur d'onde donnée λ, dans le 
as de grainssphériques et purs 
onnaissant les indi
es optiques n et k. La théorie de Mie peut être utiliséepour déterminer les 
oe�
ients d'absorption dans le 
as où les 
onstantes optiques varientfaiblement ave
 la longueur d'onde, 
omme 
'est le 
as pour les grains amorphes. Cependantla théorie de Mie ne peut pas être appliquée pour les bandes d'émission où les 
onstantesoptiques varient rapidement, 
omme 
'est le 
as pour les grains 
ristallins (Kolokolova et al.2004).Bien que la théorie de Mie soit appli
able pour des grains sphériques et purs, des mod-èles développés par Greenberg & Hage (1990), reposant sur la théorie de Maxwell-Garnett(Maxwell-Garnett 1904), permettent de 
al
uler l'indi
e optique équivalent de grains poreux60



3.3 Le modèle d'émission thermique de la poussière 61et de grains 
onstitués à la fois de matériaux organiques et de minéraux.Tout d'abord, nous avons utilisé l'appro
he de Greenberg & Hage (1990) permettant le
al
ul de l'indi
e optique équivalent d'un grain bi
ou
he, 
'est à dire 
onstitué d'un noyau desili
ates et d'un manteau de 
omposés organiques. L'indi
e optique équivalent s'exprime enfon
tion des indi
es optiques des sili
ates et des matériaux organiques :
m2

bicouche = m2
manteau

{

1 + 3q3
(

m2
coeur −m2

manteau

m2
coeur + 2m2

manteau

)[

1− q3
(

m2
coeur −m2

manteau

m2
coeur + 2m2

manteau

)]}(3.11)où :� mbicouche est l'indi
e optique équivalent du grain bi
ou
he,� mmanteau est l'indi
e optique du 
omposant du manteau,� mcoeur est l'indi
e optique du 
omposant du 
÷ur,� q est le rayon fra
tionnaire du noyau dé�ni par q = rcoeur/rgrain. Nous pouvons montrerque :
q =

(

ρmanteau(1− α)

αρcoeur + ρmanteau(1− α)

)1/3et
q = (1− α)1/3pour ρmanteau = ρcoeur où α est la fra
tion massique de 
omposés organiques.Puis nous avons utilisé l'appro
he de Hage & Greenberg (1990) pour 
al
uler l'indi
e optiqueéquivalent d'un grain poreux, 
onnaissant sa porosité et l'indi
e optique des parti
ules qui le
onstituent :

m2
poreux = 1 +

3(1 − p)(m2 − 1)/(m2 + 2)

1− (1− p)(m2 − 1)/(m2 + 2)
(3.12)où :� mporeux est l'indi
e optique e�e
tif du grain poreux,� m est l'indi
e optique des parti
ules individuelles,� p est la porosité du grain dé�nie par p = 1− (a/a0)

D−3 (Harker et al. 2002) où a est lerayon du grain (m), a0 = 0.1 µm et D est la dimension fra
tale. Dans le 
as d'un grainnon poreux, D = 3, et D < 3 pour une porosité non nulle.Cette équation donne de bons résultats pour p = 0 mais 
onnaît des limitations lorsquela valeur p s'appro
he de l'unité. De plus les grains individuels 
omposant l'agrégat doiventavoir une petite taille par rapport à la longueur d'onde.
Fig. 3.6 � La stru
ture des grains bi
ou
hes à gau
he et des grains bi
ou
hes poreux à droite.Les grains bi
ou
hes sont 
onstitués d'un 
÷ur de sili
ates et d'un manteau de matériauorganique réfra
taire. Les grains poreux sont des agrégats de grains plus petits.61



62 Analyse de l'émission thermique de la poussièreEn appliquant su

essivement 
es deux modèles nous aboutissons à l'indi
e optique équiv-alent de grains poreux 
onstitués de grains bi
ou
hes, 
e qui nous permet de 
al
uler leurtempérature.3.3.3 Les lois de distribution en taillePour la modélisation de l'émission thermique des grains de la 
omète 9P/Tempel 1 etl'analyse des données de Spitzer, nous allons 
onsidérer deux distributions en taille :Une distribution en loi de puissan
e :
n(a)da = Γa−qda (3.13)où � Γ est une 
onstante,� q est la pente de la distribution en taille qui dé
rit la 
ontribution relative des petits etdes gros grains.Plus q augmente, plus les petits grains sont 
onsidérés 
omme nous le montrons sur la �gure3.7a pour la distribution en loi de puissan
e ave
 di�érentes pentes q.Une distribution en loi de Hanner (Hanner et al. 1985) :

n(a)da = Γ
(

1− a0
a

)Mh
(a0
a

)Nh

da (3.14)où � Γ est une 
onstante,� a0 est le rayon minimal du grain que nous avons pris égal à = 0.1 µm,� Nh est la pente de la distribution en taille aux grandes valeurs de a. Les valeurs 3.7 ≤
Nh ≤ 4.2 sont 
ara
téristiques des atmosphères 
ométaires (Hanner 1984a). Dans 
e quisuit, nous adopterons la valeur de Nh = 3.7 adoptée par Harker et al. (2007). En e�et lavaleur de Nh est bien 
ontrainte quand nous ajustons les spe
tres sur une large gammede longueur d'onde qui 
ouvre le pi
 d'émission thermique.� Mh est un paramètre qui dé
rit la distribution en taille pour les petits rayons. Le pi
de la distribution en taille ap s'é
rit :

ap = a0
(Mh +Nh)

Nh
(3.15)Lorsque Mh augmente, ap augmente et les gros grains sont favorisés 
omme nous le voyonssur la �gure 3.7b qui représente la distribution de Hanner pour di�érents Mh.Les paramètres amin, amax, q et Mh seront ajustés en 
omparant le �ux d'émission ther-mique des grains théoriques (Eq. 3.10) ave
 le �ux donné par les observations de Spitzer
omme nous le verrons dans la se
tion 3.4.1.3.3.4 La sensibilité de la température des grains aux di�érents paramètresLa variation de la température des grains en fon
tion de leur rayon dépend de la porosité etde la 
omposition des grains (bi
ou
hes ou purs, sili
ates 
ristallins ou amorphes,...) à traversle 
oe�
ient d'absorption Qa(a, λ) et de la distan
e hélio
entrique rh. Nous allons étudier la62
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 q = 2.9 (rouge),
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(b) Distribution de Hanner ave
 Mh = 5 (rouge), Mh =10 (vert) et Mh = 15 (bleu)Fig. 3.7 � Lois de distribution en taille.variation de la température des grains en fon
tion de 
es di�érents paramètres. Dans 
e quisuit nous 
onsidérerons des grains de sili
ates (olivine et pyroxène) dans les états amorpheset 
ristallins et des grains de 
arbone amorphe.Dans tout 
e qui suit nous adopterons les indi
es optiques suivant : pour l'olivine amorphe
(MgyFe1−ySiO4 ave
 y = 0.5) et pour le pyroxène amorphe ((MgxFe1−xSiO3) ave
 x = 0.5)
eux de Dors
hner et al. (1995) et pour le 
arbone amorphe 
eux donnés par Edoh (1983).Nous prendrons les masses volumiques respe
tives ρSi = 3.3 g cm−3 et ρC = 2.5 g cm−3(Harker et al. 2002). Pour l'olivine 
ristalline, nous avons appliqué la méthode de Harkeret al. (2002). D'après les bases de données, nous ne 
onnaissons pas les 
onstantes optiquesde l'olivine 
ristalline pour les longueurs d'onde entre 0.2�2 µm. C'est pourquoi sur 
ettegamme spe
trale les 
onstantes optiques des sili
ates 
ristallins vont être approximées par les
onstantes optiques des sili
ates amorphes ri
hes en magnésium. Cependant les 
onstantesoptiques de l'olivine amorphe ave
 y = 0.95 ne sont pas 
onnues mais 
elles du pyroxèneamorphe pour x = 0.95 sont déterminées (Dors
hner et al. 1995). Ces 
onstantes optiques del'olivine amorphe ave
 y = 0.95 vont don
 être extrapolées en appliquant le rapport entrele pyroxène amorphe pour x = 0.95 et x = 0.5 aux 
onstantes optiques de l'olivine amorpheà y = 0.5. Cela peut se faire 
ar les rapports des indi
es de réfra
tion de l'olivine amorpheà y = 0.5�0.4 sont les mêmes que 
eux du pyroxène amorphe pour x = 0.5�0.4 (Dors
hneret al. 1995). Au delà de 2 µm nous avons utilisé les 
onstantes optiques de l'olivine 
ristallinefournies dans la thèse de Steyer en 1974.Pour tous les 
as suivants nous prendrons rh = 1.506 UA, hormis le 
as où nous étudieronsl'in�uen
e de la distan
e hélio
entrique, et D = 2.727, hormis lors de l'étude de l'in�uen
ede la porosité. La dimension fra
tale égale à D = 2.727 a été déterminée par Harker et al.(2007) pour des temps d'observations similaires à 
eux des données de Spitzer et 
orrespondà une porosité de 70 % et 85 % respe
tivement pour des grains de rayons 1 µm et 100 µm. Ladistan
e hélio
entrique 
orrespond à 
elle des observations de Spitzer de la 
omète 9P/Tempel1 jusqu'à TI + 164 h (Table 2.7). 63



64 Analyse de l'émission thermique de la poussièreL'in�uen
e de la 
omposition des grainsGrain pur ou bi
ou
he A�n de mettre en éviden
e l'in�uen
e de la 
omposition (pureou bi
ou
he) sur la température des grains, nous allons 
al
uler la température des grainsbi
ou
hes pour di�érentes fra
tions massiques de 
omposés organiques α variant entre 0 et1. Les grains bi
ou
hes sont i
i des grains ave
 un manteau de 
arbone amorphe et un 
÷urd'olivine amorphe.La température des grains purs ou bi
ou
hes en fon
tion de leur rayon est tra
ée sur la�gure 3.8. Nous voyons que la température des grains de 
arbone amorphe est plus élevée que
elle des grains d'olivine amorphe 
ar le 
arbone amorphe est un matériau plus absorbant.Par 
onséquen
e, la température des grains bi
ou
hes est intermédiaire entre 
elle du 
arboneamorphe et de l'olivine amorphe.
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Fig. 3.8 � La température d'équilibre des grains poreux (D = 2.727) à rh = 1.506 UA :
arbone amorphe pur (trait 
ontinu), olivine amorphe pur (trait point point), grain bi
ou
hesave
 α = 0.1 (trait point), 0.5 (trait long) et 0.9 (pointillé).Grain bi
ou
he ave
 un 
÷ur de sili
ate soit 
ristallin soit amorphe L'in�uen
e dela 
omposition (
÷ur de sili
ate 
ristallin ou amorphe) sur la température des grains a étérendue possible grâ
e aux 
al
uls de température pour des grains bi
ou
hes ave
 un manteaude 
arbone amorphe et un 
÷ur 
omposé dans un 
as d'olivine 
ristalline et dans l'autre 
asd'olivine amorphe pour di�érentes fra
tions massiques α.La �gure 3.9 montre la variation de la température des grains bi
ou
hes ave
 un 
÷ur desili
ates soit amorphe soit 
ristallin en fon
tion de leur rayon. Nous remarquons que lorsqueles sili
ates dans le 
÷ur sont sous forme 
ristalline la température est plus froide que lorsquequ'ils sont sous forme amorphe. 64
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Fig. 3.9 � La température d'équilibre des grains poreux bi
ou
hes (D = 2.727) à rh = 1.506UA : ave
 
÷ur de sili
ate 
ristallin (rouge) et ave
 
÷ur de sili
ate amorphe (noir) pour
α = 0.1 (trait 
ontinu) et 0.5 (pointillé).L'in�uen
e de la porosité des grainsPour étudier l'in�uen
e de la porosité sur la température des grains, nous avons e�e
tuédes 
al
uls ave
 D = 3.0 (porosité nulle).Les résultats pour des grains de 
arbone amorphe poreux ou non poreux sont présentéssur la �gure 3.10. Nous voyons que la température des grains de 
arbone amorphe poreux estplus élevée que 
elle des grains de 
arbone amorphe non poreux.L'in�uen
e de la distan
e hélio
entriqueL'in�uen
e de la distan
e hélio
entrique sur la température des grains de 
arbone amorphea été analysée à travers di�érentes rh.La température des grains de 
arbone amorphe à di�érentes rh en fon
tion de leur rayonest tra
ée sur la �gure 3.11. Les valeurs de rh = 1.506 UA et rh = 1.563 UA 
orrespondentaux distan
es hélio
entriques extrêmes des observations de Spitzer (Table 2.7). Nous voyonsque pour des valeurs de rh aussi pro
hes, les températures des grains sont similaires à 10 Kprès. C'est pourquoi lors de l'étude des observations de Spitzer, la température des grains seratoujours 
al
ulée à rh = 1.506 UA. Cependant nous voyons que lorsque la distan
e hélio
en-trique est radi
alement plus élevée (rh = 3 UA), les grains reçoivent moins d'énergie du Soleilet sont don
 plus froids.
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Fig. 3.10 � La température d'équilibre à rh = 1.506 UA des grains de 
arbone amorpheporeux (D = 2.727) (trait 
ontinu) et des grains de 
arbone non poreux (D = 3.0) (trait-point).
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Fig. 3.11 � La température d'équilibre des grains de 
arbone amorphe poreux (D = 2.727)à rh = 1.506 UA (trait 
ontinu), 1.563 UA (trait point) et 3 UA (trait long).66



3.4 Appli
ation du modèle d'émission thermique de la poussière aux données de Spitzer 673.4 Appli
ation du modèle d'émission thermique de la poussière aux don-nées de Spitzer3.4.1 La méthodeNous allons maintenant analyser les spe
tres Spitzer de la 
omète 9P/Tempel 1 à partirdu modèle présenté dans la se
tion 3.3. Dans 
ette partie, nous allons 
her
her à déterminerles paramètres des lois de distributions en taille (Eq. 3.13 et Eq. 3.14) permettant d'ajusterau mieux le 
ontinuum d'émission dû aux éje
tas de poussière pour les temps d'observationsentre TI + 0.67 h et TI + 20.5 h et 
elui de la 
oma ambiante avant l'impa
t (à TI - 41.3h et TI - 22.9 h). Les spe
tres de Spitzer obtenus à partir des données du spe
tromètre IRSmettent en éviden
e les bandes d'émission des sili
ates à 10 µm. A�n d'ajuster le 
ontinuumde poussière, sans tenir 
ompte des bandes d'émission des sili
ates et de la bande d'émissionde l'eau nous utiliserons la méthode de minimisation de χ2 (Eq. 3.16) pour les gammes delongueur d'onde 
omprises entre 5.2�5.8 µm, 7.4�7.6 µm et 12.4�13.2 µm .
χ2 =

∑

(

Fobs − Fth

∆Fobs

)2 (3.16)où � Fobs est le �ux observé et ∆Fobs est son erreur asso
iée� Fth est le �ux d'émission théorique des poussières (Eq. 3.10).Harker et al. (2007) exploitent les données au sol obtenues ave
 le spe
tromètre Gemini-Ndans le moyen infrarouge (7.8�13.2 µm). Ces données, permettant l'étude de la bande d'émis-sion des sili
ates à 10 µm, sont analysées grâ
e à un modèle d'émission thermique des grainsde poussière. Le modèle suppose une 
olle
tion indépendante (et non des mélanges) de par-ti
ules de poussière in
luant de l'olivine et du pyroxène amorphe (ave
 Mg = Fe = 0.5), del'orthopyroxène ri
he en magnésium et de l'olivine 
ristalline ri
he en magnésium. L'ajuste-ment de la bande d'émission des sili
ates à 10 µm a permis à Harker et al. (2007) d'obtenirdes 
ontraintes sur les paramètres de la loi de distribution en taille de type Hanner et sur ladimension fra
tale ainsi que sur les rapports massiques sili
ates/
arbone et 
ristallin/amorphe.Notre méthode di�ère de 
elle utilisée par Harker et al. (2007) qui 
ontraint la distri-bution en taille des grains en ajustant la bande d'émission des sili
ates. Puisque notre butest d'ajuster le 
ontinuum et non la forme, en détail, de la bande de sili
ates, nous n'avonspas 
onsidéré les sili
ates 
ristallins dans notre modèle. Comme Harker et al. (2007), nousnégligerons la 
ontribution des grains de gla
e d'eau. Nous verrons se
tion 3.6.3 que 
etteapproximation est valide. La dimension fra
tale des grains sera supposée égale à D = 2.727(Harker et al. 2007).Les grains de sili
ates amorphes étant trop froids pour 
ontribuer au 
ontinuum de pous-sière, 
ar il nous fallait 
onsidérer des grains de taille inférieures à 0.1 µm, leur 
ontributionsera aussi négligée. Nous allons don
 
onsidérer deux 
ompositions de grains poreux :� du 
arbone amorphe,� des grains bi
ou
hes ave
 un 
÷ur de sili
ate amorphe et un manteau de 
arbone amor-phe.Pour 
haque distribution en taille et 
omposition de grains, nous obtenons un spe
tresynthétique du �ux en fon
tion de la longueur d'onde après une intégration sur les rayons des67



68 Analyse de l'émission thermique de la poussièregrains entre amin et amax (Eq. 3.10). Le rayon maximal des grains, amax, est �xe dans tousnos 
al
uls et pris égal à amax = 100 µm alors que le rayon minimal des grains amin tel que
amin ≥ a0 = 0.1 µm est variable. Le rayon minimal sera �xé à amin= 0.1 µm dans tous les 
assauf pour la loi de distribution en taille ave
 le 
arbone amorphe. Nous ne faisons pas varierle rayon maximal des grains 
ar 
elui a peu d'impa
t sur la détermination de la distributionen taille puisque que les gros grains sont trop froids et ne 
ontribuent pas signi�
ativementau �ux observé pour des longueurs d'onde < 20 µm. Dans l'étude des grains bi
ou
hes, lafra
tion massique α sera un paramètre �xe 
omme nous allons le voir dans la se
tion suivante(se
tion 3.4.2). Dans le 
adre de 
es deux 
ompositions de grains, les paramètres libres desdeux distributions en taille à ajuster par la méthode de minimisation du χ2 seront :� Pour la distribution en loi de puissan
e :� ave
 le 
arbone amorphe : amin et q,� ave
 les grains bi
ou
hes : q.� Pour la distribution de type Hanner : ap.La détermination des paramètres libres des distributions en taille entraîne des erreurs quisont asso
iées à la méthode de minimisation du χ2. Si nous voulons déterminer la valeur desparamètres libres ave
 une probabilité de 68.3 %, ave
 un paramètre libre, 
ela revient, à ∆χ2= 1.0 et ave
 deux paramètres libres, 
ela revient à ∆χ2 = 2.3.3.4.2 La détermination de la fra
tion massique de 
omposés organiques αDans le 
as des grains bi
ou
hes, nous avons 
her
hé à déterminer la fra
tion massique de
omposés organiques α qui reproduit au mieux le spe
tre des éje
tas de Spitzer à TI + 0.67h. Pour 
ela, nous avons utilisé la distribution en taille en loi de puissan
e en �xant amin=0.1 µm et en faisant varier uniquement le paramètre α. Pour 
haque fra
tion massique, les χ2minimum sont déterminés en faisant varier la pente q de la loi de puissan
e. Les χ2 minimumobtenus pour le spe
tre des éje
tas de poussière de Spitzer à TI + 0.67 h ave
 une extra
tionde 5 × 5 pixels 
entrée sur le noyau sont représentées sur la �gure 3.12.Le plus faible χ2 est obtenu pour un 
÷ur d'olivine amorphe ave
 α = 0.1. Mais pour un
÷ur de pyroxène amorphe ave
 α = 0.4, nous trouvons un χ2 pro
he de la valeur obtenue ave

α = 0.1 et un 
÷ur d'olivine amorphe. Dans notre analyse des observations, nous ne 
her
honspas à ajuster les bandes de sili
ates à 10 µm mais, 
omme nous le voyons sur la �gure 3.13,le 
ontraste de la bande des sili
ates par rapport au 
ontinuum est mieux reproduit pour le
÷ur d'olivine amorphe ave
 α = 0.1. Nous garderons 
ette fra
tion massique lorsque nousétudierons les spe
tres des éje
tas après l'impa
t et de la 
oma ambiante avant l'impa
t ave
des grains bi
ou
hes. Le pyroxène amorphe ne sera plus 
onsidéré dans la suite. Cette fra
tionmassique de 
arbone amorphe pour les éje
tas de poussière est plus faible que 
elle obtenuepar Harker et al. (2007) qui est pro
he de 0.35. Cette in
onsistan
e est probablement liée àdes appro
hes di�érentes : notre modèle thermique fait l'hypothèse de matériaux intimementliés (grains bi
ou
hes) alors que 
elui de Harker et al. (2007) utilise un mélange indépendantde grains de 
arbone amorphe, de sili
ates amorphes et de sili
ates 
ristallins.3.4.3 Les valeurs du χ2Les spe
tres des éje
tas obtenus aux temps d'observations entre TI + 0.67 h et TI + 20.5h ont été analysés par minimisation du χ2. Les résultats des meilleurs ajustements, pour lesdeux 
ompositions de grain et les deux distributions en taille sont présentés sur la �gure 3.14.68
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Fig. 3.12 � Les χ2 minimum en fon
tion de la fra
tion massique de 
arbone amorphe ave

q variable pour les grains bi
ou
hes ave
 un 
÷ur de pyroxène amorphe (rouge) et ave
 un
÷ur d'olivine amorphe (noir). Le spe
tre analysé est 
elui des éje
tas de poussière à TI +0.67 h pour une extra
tion de 5 × 5 pixels 
entrée sur le noyau.
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Fig. 3.13 � Résultat du meilleur ajustement pour des grains bi
ou
hes ave
 un manteaude 
arbone amorphe et un 
÷ur de pyroxène amorphe lorsque α = 0.4 (rouge) et un 
÷urd'olivine amorphe lorsque α = 0.1 (vert). Le spe
tre analysé est 
elui des éje
tas de poussièreà TI + 0.67 h pour une extra
tion de 5 × 5 pixels 
entrée sur le noyau.
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Fig. 3.14 � Résultats des meilleurs ajustements des spe
tres des éje
tas obtenus par Spitzer,entre TI + 0.67 h et TI + 20.5 h. Les extra
tions sont de 5 × 5 pixels 
entrées sur le noyau. Lesdi�érentes 
ouleurs 
orrespondent aux deux distributions en taille et aux deux 
ompositionsde grains : la distribution en taille en loi de puissan
e ave
 des grains de 
arbone amorphe(vert) et ave
 des grains bi
ou
hes (
yan) et la distribution en taille de type Hanner ave
 desgrains de 
arbone amorphe (bleu) et ave
 des grains bi
ou
hes (rose).Lorsque nous avons deux paramètres libres, nous déduisons le χ2 minimum à partir de
ourbes d'iso
ontour. Nous représentons sur la �gure 3.15 un exemple de 
ourbe d'iso
ontourde χ2, où les deux paramètres libres sont amin et q. La �gure 3.16 montre un exemple de lavariation du χ2 en fon
tion d'un seul paramètre libre, Mh.Les χ2 réduits, χ2
ν , 
orrespondant à 
es ajustements sont résumés dans la table 3.1. Larelation entre χ2 et χ2
ν est :

χ2
ν = χ2/ν (3.17)où � ν = N-p-1 ave
 N = 36, le nombre de points dans le spe
tre et p le nombre de paramètreslibres.Comme nous l'avons vu dans la se
tion pré
édente (se
tion 3.4.2), la fra
tion massique de
arbone est un paramètre qui a été déterminé à partir du spe
tre des éje
tas à TI + 0.67 h.De plus ave
 
ette fra
tion massique et un 
÷ur d'olivine amorphe, la bande des sili
ates à10 µm était 
orre
tement reproduite. Dans notre appro
he le rapport sili
ate/
arbone reste70
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Fig. 3.15 � Courbe d'iso
ontour de χ2 obtenus pour les paramètres amin et q de la distributionen taille en loi de puissan
e dans le 
as de grains de 
arbone amorphe. Le spe
tre analysé est
elui des éje
tas de poussière obtenu pour une extra
tion de 5 × 5 pixels 
entrée sur le noyauà TI + 0.67 h. L'é
helle de 
ouleur du rouge au bleu 
orrespond aux valeurs dé
roissantes du
χ2.
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Fig. 3.16 � Représentation de la 
ourbe de χ2 en fon
tion du paramètre Mh dans le 
as degrains de 
arbone amorphe ave
 la distribution en taille de type Hanner. Le spe
tre analyséest 
elui des éje
tas de poussière obtenu pour une extra
tion de 5 × 5 pixels 
entrée sur lenoyau à TI + 0.67 h. 71



72 Analyse de l'émission thermique de la poussièreTemps par rapport Loi de puissan
e Loi de Hannerà l'impa
t (h) Carbone Bi
ou
he Carbone Bi
ou
he0.67 0.4 0.44 0.39 0.441.83 0.43 1.1 1.05 1.153.6 0.56 0.87 1.13 1.064.2 0.32 1.13 1.66 1.510.2 0.18 0.18 0.49 0.2720.5 0.13 0.22 0.19 0.12Tab. 3.1 � Les χ2
ν minimum obtenus pour les spe
tres des éje
tas entre TI + 0.67 h et TI +20.5 h pour les grains de 
arbone amorphe et bi
ou
hes ave
 α = 0.1, 
e
i pour les distributionsen taille en loi de puissan
e et en loi de Hanner.
onstant et l'intensité relative de la bande à 10 µm de sili
ate par rapport au 
ontinuum estla même pour 
haque temps après l'impa
t. Nous voyons sur la �gure 3.14 que le 
ontrastede la bande de sili
ates par rapport au 
ontinuum est bien reproduite pour les spe
tres deséje
tas avant TI + 20.5 h. Cependant à TI + 20.5 h, la bande des sili
ates a un 
ontrastemoins important que dans les spe
tres synthétiques, 
e qui peut être du à une dé
roissan
edu rapport sili
ate/
arbone 
omme suggèrée par Harker et al. (2007).3.4.4 L'évolution temporelle des distributions en tailleNous allons maintenant étudier l'évolution temporelle des paramètres obtenus pour lesdeux distributions en taille et les deux 
ompositions de grains après ajustement des spe
tresave
 minimisation du χ2 (se
tion 3.4.3). Ces paramètres avant l'impa
t (à TI - 41.3 h) et justeaprès l'impa
t (à TI + 0.67 h) sont résumés dans la table 3.2Temps par Loi de puissan
e Loi de Hannerrapport à Carbone Bi
ou
he Carbone Bi
ou
hel'impa
t amin q amin q ap ap(h) µm µm µm µm-41.3 1.1 ± 0.2 2.3 ± 0.1 0.1 2.6 ± 0.1 2.98 ± 0.05 1.01 ± 0.090.67 0.62 ± 0.07 3.3 ± 0.1 0.1 3.7 ± 0.1 0.42 ± 0.01 0.10 ± 0.01Tab. 3.2 � Les paramètres libres des deux distributions en taille et des deux 
ompositionsde grains permettant d'ajuster au mieux le 
ontinuum des éje
tas de poussière (à TI + 0.67h) et le 
ontinuum de poussière de la 
oma ambiante avant l'impa
t (à TI - 41.3 h) mesuréssur les données de Spitzer de la 
omète 9P/Tempel 1.Dans le 
as de la distribution de Hanner, l'évolution temporelle du paramètre ap est mon-trée sur la �gure 3.17b. Nous voyons que 
e paramètre est plus petit juste après l'impa
tqu'avant l'impa
t puis qu'il augmente au 
ours du temps après l'impa
t. Cette augmenta-tion s'explique par le fait que les petits grains, plus rapides, sortent du 
hamp de vue plusrapidement que les gros grains. La valeur de ap obtenue juste après l'impa
t pour le 
arboneamorphe ave
 la distribution de Hanner est deux fois plus grande que 
elle obtenue par Harkeret al. (2007) lors de l'analyse de la bande d'émission des sili
ates à 10 µm. Cela peut être du,en première hypothèse, au fait que nous utilisons une appro
he di�érente de 
elle de Harkeret al. (2007). Une autre expli
ation possible est que les petits grains présents dans les éje
taset qui 
ontribuent au 
ontinuum sont plus froids que des grains de 
arbone amorphe pur.Les grains bi
ou
hes sont plus froids que les grains de 
arbone amorphe (Fig. 3.8) et don
,72
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ontinuum des éje
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tres de Spitzer. Nombre 1 = TI +0.67 h, Nombre 2 = TI + 1.83 h, Nombre 3 = TI + 3.6 h, Nombre 4 = TI + 4.2 h, Nombre5 = TI + 10.2 h, Nombre 6 = TI + 20.5 h.peut être, plus représentatifs de la poussière 
ométaire. La valeur de ap obtenue juste aprèsl'impa
t pour les grains bi
ou
hes est deux fois plus petite que 
elle obtenue par Harker et al.(2007), 
e qui suggère que les propriétés thermiques des grains de poussière qui 
ontribuentau 
ontinuum sont intermédiaires entre 
elles du 
arbone amorphe et des grains bi
ou
hes quisont 
onsidérés dans 
e travail. Nous notons que la valeur ap = 0.1 µm déterminée pour lesgrains bi
ou
hes juste après l'impa
t 
orrespond à Mh = 0 dans la loi de Hanner. Dans 
e
as, la distribution de Hanner est équivalente à la distribution en loi de puissan
e ave
 unepente de 3.7. Il est intéressant de remarquer que pour les grains bi
ou
hes à TI + 0.67 h, lapente de la distribution en loi de puissan
e est pro
he de 3.7.Dans 
e paragraphe, nous allons étudier, grâ
e à la �gure 3.17a, l'évolution temporelle desparamètres pour la loi de puissan
e. Tout d'abord nous allons nous intéresser aux grains de
arbone amorphe lorsque amin et q sont des paramètres libres. Nous voyons que l'évolutiontemporelle du rayon minimum est moins évidente que 
elle de la distribution de type Hanner.Puisque les petits grains sortent plus rapidement du 
hamp de vue que les gros grains, nouspourrions nous attendre à 
e que amin augmente au 
ours du temps. Cependant amin semblediminuer au moins avant TI + 4.2 h. Plusieurs expli
ations peuvent être invoquées pour ex-pliquer 
ette surprenante variation de amin ave
 le temps : l'émission d'autres 
omposés quia�e
teraient le spe
tre, la fragmentation des gros grains ou en
ore le fait que la distributionen loi de puissan
e n'est pas appropriée pour 
ette étude. Cependant, la pente de la distribu-tion en taille ne semble pas être a�e
tée par la 
ontamination spe
trale d'un autre matériau
ar q dé
roît ave
 le temps. Il est important de noter que la méthode de détermination desparamètres amin et q est bonne et qu'elle sera validée en se
tion 3.6.3 par les spe
tres synthé-tiques obtenus à partir du modèle d'évolution temporelle de l'émission de la poussière. Pours'a�ran
hir de 
ette variation de amin, nous l'avons �xé à 0.62 µm dans le 
as du 
arboneamorphe. Ce rayon minimal 
orrespondant à 
elui obtenu à TI + 0.67 h ave
 des grains de
arbone amorphe pour la loi de puissan
e (table 3.2). L'évolution temporelle de q lorsque amin73



74 Analyse de l'émission thermique de la poussièreest un paramètre �xe suit la même tendan
e que lorsque amin est un paramètre libre. Il enest de même pour l'évolution de q au 
ours du temps ave
 des grains bi
ou
hes. Notons queles valeurs q pour les grains de 
arbone amorphe sont en a

ord ave
 
elles de Jorda et al.(2007) 
omprises entre 2.8�3.3. Cette évolution temporelle de q est 
ohérente ave
 les résultatsobtenus ave
 la distribution de Hanner. En e�et q dé
roît ave
 le temps, 
e qui signi�e queles petits grains quittent le 
hamp de vue plus rapidement que les gros grains.3.4.5 L'évolution temporelle de la masse des éje
tasConnaissant les paramètres de la loi de distribution en taille (amin, q et ap) pour 
haquetemps d'observations de Spitzer, nous pouvons étudier l'évolution temporelle de la masse deséje
tas de poussière (Md) grâ
e à l'équation suivante :
Md =

4

3
πΓ

amax
∫

amin

ρ(a)a3n(a) da (3.18)où � ρ(a) est la masse volumique du 
omposant en fon
tion de la taille des grains tel que
ρ(a) = ρ0(a/0.1µm)D−3 ave
 ρ0 la masse volumique du matériau est a est le rayon dugrain en µm.D'après l'équation 3.18, la masse dépend fortement du 
hoix des bornes d'intégration surle rayon des grains. La �gure 3.18 présente l'évolution temporelle de la masse des éje
tas pourles deux 
ompositions de grains et les deux distributions en taille.Pour les grains de rayon 
ompris entre amin et 10 µm (pointillé sur la �gure 3.18) quelquesoit la loi de distribution en taille, l'estimation de la masse des éje
tas est pro
he, à 20 %près, pour les grains de 
arbone amorphe (vert et bleu) et les grains bi
ou
hes (
yan et rose).Par 
ontre pour les grains de rayons 
ompris entre amin et 100 µm (ligne 
ontinue sur la�gure 3.18), la masse des éje
tas dépend des hypothèses sur la 
omposition et sur les loisde distribution en taille. La masse de poussière est supérieure lorsque nous 
onsidérons desgrains de 
arbone amorphe et une distribution en taille en loi de puissan
e (ligne verte). A TI+ 10.2 h et pour les temps postérieurs, les masses de poussière déterminées dépendent peude la 
omposition. Ce résultat n'est pas surprenant. En e�et les valeurs des pentes de la dis-tribution en taille sont similaires pour les grains de 
arbone amorphe et les grains bi
ou
hes.L'augmentation importante de la masse de 
arbone quand amin est un paramètre libre n'estpas physiquement réaliste et est due aux variations du rayon minimal. Hormis le 
as pré
é-dant, entre TI + 0.67 h et TI +1.83 h, la masse de poussière semble dé
roître dou
ement,dans les barres d'erreur. Cette dé
roissan
e apparait 
omme non physique. Après TI + 1.83h, la masse des éje
tas augmente. Elle atteint un maximum à TI + 3.6 h puis dé
roît après
e temps, 
'est à dire quand les petites parti
ules ont 
ommen
é à quitter le 
hamp de vue.Pour la loi de puissan
e, la masse de poussière augmente d'environ 20 % entre TI + 1.83 h etTI + 3.6 h alors que q a une variation de moins que 5 %. Cela est dû au fait que la masse depoussière est extrêmement sensible à la pente de la distribution en puissan
e. Cette sensibilitéaugmente lorsque q 
roît.Nous estimons la masse des éje
tas (pour les grains entre amin�100 µm) entre 3.5 × 105kg et 7.0 × 105 kg. Cette estimation de la masse obtenue à TI + 3.6 h ne tient pas 
ompte dessili
ates 
ristallins. Lorsqu'uniquement le 
arbone amorphe est 
onsidéré don
 notre modèle,un fa
teur 
orre
tif qui tient 
ompte de la 
ontribution des sili
ates doit être appliqué pour74



3.4 Appli
ation du modèle d'émission thermique de la poussière aux données de Spitzer 75
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Fig. 3.18 � Evolution temporelle de la masse des éje
tas de poussière (Md) dans le 
hamp devue de Spitzer 
entré sur le noyau (5 × 5 pixels). Les masses dans le domaine de taille amin�10 µm (amin�100 µm) sont reliées par des pointillés (respe
tivement des traits 
ontinus). Lesdi�érentes 
ouleurs 
orrespondent aux deux distributions en taille et aux deux 
ompositionsde grains : la distribution en taille en loi de puissan
e ave
 des grains de 
arbone amorphelorsque amin est un paramètre libre (vert), lorsque amin = 0.62 µm et ave
 des grains bi
ou
hes(
yan) ; la distribution en taille de type Hanner ave
 des grains de 
arbone amorphe (bleu) etave
 des grains bi
ou
hes (rose).obtenir la masse totale de poussière dans le 
hamp de vue. Harker et al. (2007) déterminentun rapport de masse de sili
ate/
arbone d'environ 4 pour les grains entre 0.1�1 µm ave
 unefra
tion de masse de sili
ate 
ristallins/amorphes d'environ 0.3. Nous allons supposer 
es fra
-tions massiques pour 
al
uler la masse totale des éje
tas de poussière. Comme nous le voyonsdans la table 3.3, la masse totale (M tot
d ) varie entre (2.7�8.9) × 105 kg pour des grains entre

amin�10 µm et entre (0.5�2.1) × 106 kg pour des grains entre amin�100 µm.Nous voyons, d'après la table 3.4, que la quantité totale de poussière éje
tées par l'évène-ment Deep Impa
t dépend fortement du 
hoix des bornes d'intégration sur le rayon des grains.La masse totale varie de (0.7�4.4) × 105 kg pour des grains de 0.1�1 µm, à (0.1�7.0) × 107kg pour des grains de 0.1 µm �1 m. La 
omparaison dire
te de nos résultats ave
 les autresauteurs est di�
ile à 
ause des di�érentes méthodes analytiques et des hypothèses des mod-èles, en parti
ulier sur la distribution en taille et la 
omposition des grains. Cependant, nosestimations de masse totale sont en a

ord pour les mêmes gammes de taille ave
 Harker et al.(2005), Lisse et al. (2006), Sugita et al. (2005) et Jorda et al. (2007). La masse estimée parKüppers et al. (2005) pour des tailles de grains entre 0.1�1 µm est 1.6 à 2.7 fois inférieure à
elle obtenue dans 
e travail. Harker et al. (2005) exploitent les données au sol dans le moyeninfrarouge obtenues ave
 le spe
trographe MICHELLE du téles
ope Gemini-N à Hawaï. Cesdonnées 
ouvrent 30 h d'observations autour de l'évènement Deep Impa
t. Lisse et al. (2006)utilisent les mêmes données Spitzer que 
elles exploitées dans 
e travail. Sugita et al. (2005)analysent les données obtenues ave
 le spe
tromètre COMICS, à bord du téles
ope Subaru,75



76 Analyse de l'émission thermique de la poussièreTab. 3.3 � Masses des éje
tas obtenues ave
 les données IRS de Spitzer pour un 
hamp devue de 5 × 5 pixels et les masses totales dérivées des rapports Si/C et Crys/Amorp obtenuspar Harker et al. (2007).Distribution Composition Taille des Tapport Md Masse totaleen taille du grains grains (µm) (kg) M tot
d (kg)Hanner 
arbone 0.1�100 Si/C = 4 4.52 × 105 2.15 × 1060.1�10 1.79 × 105 8.95 × 1050.1�1 1.32 × 104 6.60 × 104bi
ou
he 0.1�100 Crys/Amorp = 0.3 3.58 × 105 4.65 × 1050.1�10 2.10 × 105 2.73 × 1050.1�1 9.23 × 104 1.20 × 105loi de 
arbone amin�100 Si/C = 4 7.17 × 105 3.58 × 106puissan
e amin�10 1.59 × 105 7.95 × 105

amin�1 1.62 × 104 8.10 × 104bi
ou
he 0.1�100 Crys/Amorp = 0.3 4.27 × 105 5.55 × 1050.1�10 2.22 × 105 2.89 × 1050.1�1 9.23 × 104 1.20 × 105dans le moyen infrarouge. Les données ont été a
quises avant l'impa
t et jusqu'à 3.6 h aprèsl'impa
t. Keller et al. (2005), Küppers et al. (2005) et Jorda et al. (2007) traitent les donnéesinfrarouges obtenues pendant 17 jours autour de l'évènement Deep Impa
t ave
 la 
améraOSIRIS à bord de Rosetta.Tab. 3.4 � Masses des éje
tas de poussière, produits par Deep Impa
t, publiées dans lalittérature. Référen
e Téles
ope Taille des M tot
dgrains (µm) (kg)Ce travail Spitzer 0.1�1 (0.7�1.2) × 1050.1�10 (2.7�8.9) × 1050.1�100 (0.5�2.1) × 106Harker et al. (2005) Gemini-N 0.1�1 7.3 × 1040.1�100 1.5 × 106Keller et al. (2005) Rosetta 0.1�500 7.0 × 106Lisse et al. (2006) Spitzer 0.1�10 8.0 × 1050.1�106 1.3 × 106Sugita et al. (2005) Subaru 0.1�10 5.0 × 1050.1�106 1.3 × 106Küppers et al. (2005) Rosetta 0.1�1 4.4 × 105Jorda et al. (2007) Rosetta 0.1�1.4 (1.3�1.7) × 1050.1�100 (1.0�14.0) × 106
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3.5 Le modèle d'évolution temporelle de l'émission thermique de la poussière 773.5 Le modèle d'évolution temporelle de l'émission thermique de la pous-sièrePour étudier l'évolution temporelle de l'émission de la poussière dans les éje
tas, nous avonsdéveloppé un modèle dépendant du temps. Dans 
ette partie nous allons dé
rire les équationsdu modèle. Puis nous allons dé
rire les méthodes numériques que nous avons développées.En�n nous allons regarder l'in�uen
e des paramètres des lois de distributions en taille et deslois de vitesse.3.5.1 Des
ription du modèleLe �ux d'émission thermique de la poussière est donné par l'équation 3.10 mais dans 
emodèle le nombre de grains de 
haque taille à l'intérieur du 
hamp de vue est maintenant unefon
tion dépendante du temps et de la distan
e au noyau. La densité lo
ale de poussière estdé
rite par :
Ndust(a) = ∆Qdust(t− (r − rn)/v(a))

n′(a)

4πr2v(a)
(3.19)où � r la distan
e radiale à partir du 
entre du noyau (m),� rn = (3.0 ± 0.1) × 103 m (Groussin et al. 2007) est le rayon équivalent du noyau de la
omète 9P/Tempel 1,� n′(a) est la distribution en taille des grains dans les éje
tas� ∆Qdust dé
rit l'évolution temporelle du taux de produ
tion des poussière dans la 
omasuite à l'impa
t,� v(a) est la loi de distribution des vitesses des grains (m s−1).

∆Qdust est dé
rit par une demie gaussienne :
∆Qdust(t) = exp

(

−
(

2
√

ln(2)
t

tburst

)2
) (3.20)où � tburst/2 est l'é
helle de temps à laquelle la produ
tion de poussière est divisée par deuxpar rapport au maximum (s),� t est le temps après l'impa
t (s).Le �ux de poussière est obtenu par intégration volumique le long de la ligne de visée et du
hamp de vue.Dans le 
adre de notre modèle, la vitesse des grains dépend de leur taille et est un paramètreimportant. Dans l'environnement 
ométaire, 3 for
es agissent sur les grains :� la for
e aérodynamique Fdrag,� la for
e de gravité du noyau Fnucl,� la for
e dérivant de la pression de radiation solaire FSun.Ces trois for
es agissant sur les grains sont données par :

Fdrag =
1

2
πa2(vexp − v(a))2ρgazCD

vexp − v(a)

|vexp − v(a)|
(3.21)où� vexp est la vitesse du gaz (m s−1), 77



78 Analyse de l'émission thermique de la poussière� ρgaz = Qgaz/(vexp 4 π r2) est la densité lo
ale du gaz (kg m−3) ave
 Qgaz le taux deprodu
tion du gaz (molé
ules s−1),� CD est le 
oe�
ient aérodynamique.
Fnucl = −GMnmgrain

r2
(3.22)où � G = 6.67 10−11 m3 kg−1 s−2,� Mn est la masse du noyau (kg),� mgrain est la masse du grain (kg).

FSun = −πa2Qeff
pr

c⊙
cr2h

(3.23)où :� Qeff
pr est le 
oe�
ient e�
a
e issu de la théorie de Mie,� c⊙ est le �ux solaire à 1UA (W m−2).Dans les zones les plus internes de la 
oma, les grains sont a

élérés par la for
e aérodynamique.Cependant après une distan
e 
orrespondant à environ 10 noyaux 
ométaires d'après Combiet al. (1997) et Crifo (1995) les for
es aérodynamiques et gravitationnelles sont trop faibles etles grains se dépla
ent ave
 une vitesse presque 
onstante. Dans notre modèle 
ette distan
eest beau
oup plus faible que la taille du 
hamp de vue, nous 
onsidérons don
 une vitesse desgrains 
onstante ave
 la distan
e au noyau. Crifo (1995) estime 
ette vitesse terminale desgrains de la façon suivante :

v(a,Qgaz) =
vtermexp

0.9 + 0.45X0.615/2 + 0.275X0.615
(3.24)où :� vtermexp est la vitesse terminale du gaz.ave
 :

W =

√

γ + 1

γ − 1

γkT 0
gaz

mgaz
; X =

2πaρgrainWrn
mgazQgaz

(3.25)où :� γ est le rapport des 
haleurs spé
i�ques à pression et volume 
onstant des gaz,� k est la 
onstante de Boltzmann,� T 0
gaz est la température du gaz à la surfa
e,� mgaz est la masse moyenne du gaz,� ρgrain est la masse volumique du grain supposée égale à 1000 kg.m−3 (Crifo & Rodionov1997),� rn est le rayon du noyau de la 
omète 9P/Tempel 1 supposé égal à 3 km (Groussin et al.2007).La vitesse de 
haque grain peut aussi être approximée par une loi de vitesse de la forme :

v(a) = vref

(

a

aref

)−qv (3.26)où � vref est la vitesse pour les grains de rayon aref (m)� qv est la pente de la distribution de vitesse.78



3.5 Le modèle d'évolution temporelle de l'émission thermique de la poussière 79Nous allons 
omparer les vitesses des grains obtenues par la loi de Crifo (1995) et par laloi de vitesse, donnée par l'équation 3.26, pour di�érents qv à partir de la �gure 3.19. Pour
ela nous utilisons Qgaz = 5.0 × 1027 mol s−1. Ce taux de produ
tion est pro
he du taux deprodu
tion avant l'impa
t que nous avons déterminé dans 
e travail à partir des spe
tres deSpitzer à TI - 41.3 h et TI - 22.9 h. La détermination du taux de produ
tion avant l'impa
tsera traitée dans le 
hapitre 4 (se
tion 4.3). Dans la loi de puissan
e nous supposons que vref= 265 m s−1 est la vitesse obtenue par la loi de Crifo (1995) et que aref = 0.1 µm. Ave
 
eshypothèses nous voyons que la loi de vitesse est une approximation 
orre
te de la loi de Crifo(1995) pour les petits grains lorsque qv = 0.4 et pour les gros grains lorsque qv = 0.5. Dans lasuite, nous utiliserons la loi de vitesse dé
rite par une loi de puissan
e et vref sera déterminéeà partir des observations de Spitzer.
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Fig. 3.19 � Vitesse des grains en fon
tion de leur taille pour la loi de Crifo (1995) (Eq. 3.24)ave
 Qgaz = 5.0 × 1027 mol s−1 (noir) et pour la loi de vitesse (Eq. 3.26) ave
 vref = 265 m
s−1 et aref = 0.1 µm. Les autres 
ouleurs représentent les di�érentes pentes qv de la loi devitesse : qv = 0.4 (vert), 0.5 (rouge) et 0.6 (bleu).3.5.2 Méthodes numériquesDans 
ette partie, nous allons nous intéresser aux méthodes numériques permettant l'in-tégration de la densité lo
ale de poussière (Eq. 3.19) a�n de déterminer le �ux thermique dela poussière. Dans le 
adre de 
e modèle nous allons supposer que tous les grains de poussièresont produits pendant une durée tburst. Cela revient à intégrer, pour 
haque temps, des 
o-quilles de durée tburst en fon
tion de leur distan
e au noyau.Dans un premier temps nous avons utilisé des pro
édures d'intégration de la librairie NAG.L'intégrale double (dans le plan du 
iel) est 
al
ulée ave
 la routine D01FDF qui utilise laméthode de Sag & Szekeres (1964) et l'intégrale simple le long de la ligne de visée est 
al
uléeave
 la routine D01AJF. La méthode de Sag et Szekeres revient à diviser le 
hamp de vue en79



80 Analyse de l'émission thermique de la poussièrepixels dont la taille est ajustée de manière à optimiser les performan
es du modèle sans pourautant allonger les temps de 
al
ul. Chaque pixel dé�nit ensuite une ligne de visée, le long delaquelle nous faisons l'intégration.La �gure 3.20 montre l'évolution de �ux thermique obtenu pour le �ux à λ = 5.86 µm enfon
tion du temps. Les sursauts sont de type porte et de type gaussien de durée 500 s et 1000s. Les 
al
ul sont faits ave
 une vitesse des grains de poussière 
onstante et égale à vref = 230m s−1. Pour la loi de distribution en taille en loi de puissan
e nous avons utilisé une pente q= 3.3 et pour le rayon minimum des grains amin = 0.1 µm.
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(b) Sursaut de durée 1000 sFig. 3.20 � Evolution temporelle du Flux thermique à λ = 5.86 µm par rapport au maximumave
 la pro
édure d'intégration de NAG. Les sursauts sont de type porte (noir) et de typegaussien (rouge). Le 
hamp de vue est de 5 × 5 pixels. Pour la vitesse vref = 230 m s−1 etpour la distribution en taille q = 3.3 et amin = 0.1 µm.Pour un sursaut de 500 s et de 1000 s, tous les grains sont présents dans le 
hamp de vuerespe
tivement à t = 0.15 h et t = 0.3 h. Les premiers grains produits par le sursaut quittentle 
hamp de vue (
arré de 
oté 4840 km) après 2.9 h et les derniers grains produits par le sur-saut sortent du 
hamp de vue respe
tivement après 3.05 h et 3.2 h. Nous retrouvons bien 
estemps 
ara
téristiques sur l'évolution temporelle du �ux (Fig. 3.20) 
al
ulée pour le sursautgaussien ave
 tburst = 1000 s. Cependant pour le sursaut de durée 500 s, le �ux 
ommen
eà dé
roître à t = 1 h 
e qui n'a pas de sens physique. Cette dé
roissan
e re�ète l'inaptitudedes pro
édures NAG utilisées pour l'intégration de fon
tions non monotones, présentant desvaleurs nulles sur une grande partie du domaine d'intégration. Nous avons passé beau
oupde temps à essayer d'optimiser les paramètres des routines NAG. Nous nous sommes rendus
ompte qu'il était plus e�
a
e de développer une nouvelle pro
édure d'intégration qui 
al
ulele volume de la 
oquille très pré
isément.Dans 
ette nouvelle pro
édure, nous 
her
hons à 
al
uler le volume d'une 
oquille de rayon
ompris entre R et R+ dR. Le volume de 
ette 
oquille est donné par l'interse
tion d'une
ou
he sphérique (entre R et R + dR) ave
 un parallélépipède. La base du parallélépipède estle 
hamp de vue (
arré) et la longueur représente la ligne de visée (in�nie). Le volume de la80



3.5 Le modèle d'évolution temporelle de l'émission thermique de la poussière 81
oquille 
orrespond à Vc = V (R+ dR) - V (R). Nous notons l = 
hamp de vue/2.� 1er 
as R ≤ l : volume de la sphère :
V (R) =

4

3
πR3 (3.27)� 2ème 
as l < R ≤

√
2l : volume de la sphère 
oupée par 4 plans soit le volume de lasphère pleine moins le volume de 4 
alottes sphériques de hauteur hc = R - l :

V (R) =
4

3
πR3 − 4πh2c

(

r − hc
3

) (3.28)� 3ème 
as √2l < R : Il n'y a pas d'expression analytique fa
ile pour le volume et nousle 
al
ulons de manière numérique. Nous divisons le plan en petites 
ellules dont nous
onnaissons la surfa
e et le 
entre puis nous intégrons 
haque 
ellule suivant la dire
tionde la ligne de visée.La �gure 3.21 montre l'évolution de �ux thermique obtenu pour le �ux à λ = 5.86 µm enfon
tion du temps ave
 
ette nouvelle pro
édure d'intégration. Le sursaut est de type gaussienave
 les mêmes hypothèses sur la durée des sursauts ainsi que sur la vitesse des grains et la loide distribution en taille que pré
édemment (Fig. 3.20) ave
 la pro
édure d'intégration de NAG.

Temps après l’impact (heures)

F
lu

x
no

rm
al

is
é

2 4
0

0.2

0.4

0.6

0.8

1

1.2

Fig. 3.21 � Evolution temporelle du �ux thermique à λ = 5.86 µm normalisé par rapportau maximum ave
 ma propre pro
édure d'intégration. Les sursauts sont de type gaussien dedurée 500 s (noir) et 1000 s (rouge). Le 
hamp de vue est de 5 × 5 pixels. Pour la vitesse vref= 230 m s−1 et pour la distribution en taille q = 3.3 et amin = 0.1 µm.Nous retrouvons bien les temps 
ara
téristiques dé�nis sur la �gure 3.20 mais dans 
e 
asles erreurs numériques ne sont plus présentes quelque soit la durée du sursaut.81



82 Analyse de l'émission thermique de la poussièreNous allons maintenant étudier la validité de notre propre pro
édure d'intégration dansle 
as réaliste où la vitesse des grains est dépendante de la taille des grains. La �gure 3.22montre l'évolution du �ux thermique à λ = 5.86 µm en fon
tion du temps ave
 
ette nouvellepro
édure d'intégration pour un sursaut de type gaussien de durée 1000 s. Cependant dans 
e
as la vitesse des grains de poussière n'est plus 
onstante mais suit une loi de vitesse dépen-dante de la taille des grains ave
 vref = 230 m s−1 et qv = 0.55 (Eq. 3.26) et la distributionen taille est une distribution en loi de puissan
e de pente q = 3.3 et de rayon minimum desgrains amin = 0.62 µm (
as des grains de 
arbone amorphe pour les éje
tas de poussière à TI+ 0.67 h (Table 3.2)).
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Fig. 3.22 � Evolution temporelle du �ux thermique à λ = 5.86 µm normalisé par rapportau maximum ave
 la pro
édure d'intégration NAG (noir) et ave
 ma propre pro
édure d'in-tégration (rouge). Le sursaut est de type gaussien de durée 1000 s. Le 
hamp de vue est de 5
× 5 pixels. La vitesse des grains est dépendante de la taille. Pour la vitesse vref = 230 m s−1et qv = 0.55 et pour la distribution en taille q = 3.3 et amin = 0.62 µm.Nous voyons que nous aboutissons à des résultats identiques ave
 les deux pro
éduresd'intégration. Puisque 
haque taille de grains o

upe une �ne 
oquille sphérique dans l'espa
ed'intégration, nous aboutissons à une série de petites 
oquilles. L'intervalle entre deux petites
oquilles su

essives étant faible, les poussières o

upent un volume important. Les bornes de
e volume peuvent don
 être 
ontraintes ave
 une bonne pré
ision par la méthode de Sag etSzekeres. Dans la suite nous utiliserons notre propre pro
édure d'intégration qui est d'une partplus rapide et qui d'autre part permet de s'a�ran
hir dans tous les 
as des erreurs numériquesliées à l'intégration.3.5.3 L'in�uen
e des paramètresDans 
e qui suit nous allons 
al
uler le �ux thermique à λ = 5.86 µm ave
 un sursaut detype gaussien. Nous allons regarder l'in�uen
e sur l'évolution temporelle du �ux thermiquede la durée du sursaut (tburst), des paramètres vref et qv de la loi de vitesse et des paramètres82



3.5 Le modèle d'évolution temporelle de l'émission thermique de la poussière 83
q et Mh respe
tivement pour la distribution en taille en loi de puissan
e et en loi de Hanner.Pour la distribution en loi de puissan
e, aref est égale à amin, pour la distribution de Hannerdistribution aref est égal à ap (Harker et al. 2007).La durée du sursautLa �gure 3.23 montre l'in�uen
e de la durée du sursaut sur l'évolution temporelle du �uxthermique en supposant une loi de vitesse ave
 vref = 230 m s−1 et qv = 0.55 et une loi depuissan
e ave
 q = 3.3 et amin = 0.1 µm. Les 
al
uls ont été faits pour des durées du sursautde 1000 s, 3000 s et 5000 s.
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Fig. 3.23 � Evolution temporelle du �ux thermique à λ = 5.86 µm normalisé par rapport aumaximum. Les sursauts sont de type gaussien de durée 1000 s (noir), 3000 s (rouge) et 5000s (vert). Le 
hamp de vue est de 5 × 5 pixels. Pour la vitesse vref = 230 m s−1 et qv = 0.55et pour la distribution en taille q = 3.3 et amin = 0.1 µm.La durée du sursaut détermine le temps à partir duquel tous les grains produits par le sur-saut seront présents don
 le 
hamp de vue et 
elui à partir duquel la dé
roissan
e du �ux serasigni�
ative. En e�et pour un sursaut plus long, la 
oquille sera plus large et don
 le momentoù la 
hute du �ux est signi�
ative sera retardé. Cependant la durée du sursaut in�uen
e peul'évolution temporelle après l'instant où les premiers grains sont sortis du 
hamp de vue. Ene�et pour des sursauts de durée 1000 s, 3000 s et 5000 s la valeur du �ux maximal est diviséepar deux respe
tivement à 6.2 h, 6.4 h et 6.6 h.La loi distribution en taille en loi puissan
eL'in�uen
e de la pente de la distribution q de la loi de puissan
e sur l'évolution temporelledu �ux thermique sera étudiée grâ
e à la �gure 3.24. Nous supposons une loi de vitesse ave

vref = 230 m s−1 et qv = 0.55. Pour la loi de distribution en taille nous posons amin = 0.183



84 Analyse de l'émission thermique de la poussière
µm et nous allons faire varier la pente q.
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Fig. 3.24 � Evolution temporelle du �ux thermique à λ = 5.86 µm normalisé par rapportau maximum. Le sursaut est de type gaussien de durée 1000 s. Le 
hamp de vue est de 5 ×5 pixels. Pour la loi de vitesse vref = 230 m s−1 et qv = 0.55 et pour la distribution en tailleen loi de puissan
e amin = 0.1 µm et q = 2.8 (rouge), 3.3 (noir) et 3.8 (vert).Comme nous l'avons vu dans la se
tion 3.3.3 sur les lois de distribution en taille, leparamètre q représente la pente de la distribution et in�uen
e la proportion des petits parrapport aux gros grains. En e�et plus q est grand et plus la 
ontribution des petits grains dansla population totale est élevée. Nous remarquons que lorsque q augmente, la dé
roissan
e du�ux à partir de TI + 3.6 h (qui 
orrespond au moment où les petits grains sortent du 
hampde vue) est plus rapide. Cela s'explique par une plus grande proportion de petits grains quisortent plus rapidement du 
hamp de vue que les gros grains en raison de leur vitesse plusélevée.La loi distribution en taille en loi de HannerLa �gure 3.25 présente l'évolution temporelle du �ux thermique en fon
tion du paramètre
Mh de la loi de Hanner. Pour la loi de vitesse nous supposons vref = 230 m s−1 et qv = 0.55.Nous remarquons que le paramètre Mh in�uen
e peu l'évolution temporelle du �ux ther-mique après TI + 3.6. Cela est du au fait que dans la loi de vitesse nous supposons que vrefest dé�nie pour ap (qui dépend de Mh). En e�et pour Mh = 8, 12 et 16 la valeur du �uxmaximal est divisée par deux respe
tivement à 7.6 h, 7.7 h et 7.9 h.La loi de distribution de vitesseLa vitesse des plus petits grains Ave
 la �gure 3.26 nous étudions l'in�uen
e de la vitessedes plus petits grains vref sur l'évolution temporelle du �ux thermique. Nous utilisons pour84
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Fig. 3.25 � Evolution temporelle du �ux thermique à λ = 5.86 µm normalisé par rapportau maximum. Le sursaut est de type gaussien de durée 1000 s. Le 
hamp de vue est de 5 ×5 pixels. Pour la loi de vitesse vref = 230 m s−1 et qv = 0.55 et pour la distribution en taillede type Hanner Mh = 8 (rouge), 12 (rouge) et 16 (vert) (
orrespondant respe
tivement à ap= 0.3 µm, 0.4 µm et 0.5 µm).la loi de distribution en taille, la loi de puissan
e ave
 q = 3.3 et amin = 0.1 µm et pour laloi de vitesse qv = 0.55. La vitesse vref est i
i un paramètre libre.La pente de la loi de vitesse La �gure 3.27 montre l'in�uen
e de la pente de la loi devitesse sur l'évolution temporelle du �ux en supposant une distribution en loi de puissan
eave
 q = 3.3 et amin = 0.1 m et une loi de vitesse ave
 vref = 230 m s−1 pour di�érents qvLe moment où le �ux 
ommen
e à dé
roître est essentiellement déterminé par (et inverse-ment proportionnel à) la vitesse du plus petit grain vref (Fig. 3.26). La pente de la loi devitesse in�uen
e l'évolution postérieure du �ux ave
 une dé
roissan
e moins rapide pour les
qv plus grands (Fig. 3.27). Ce résultat s'explique aisément par le fait que les gros grains ontalors des vitesses relativement plus lentes et sortent moins rapidement du 
hamp de vue.
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Fig. 3.26 � Evolution temporelle du �ux thermique à λ = 5.86 µm normalisé par rapportau maximum. Le sursaut est de type gaussien de durée 1000 s. Le 
hamp de vue est de 5 × 5pixels. Pour la distribution en taille en loi de puissan
e amin = 0.1 µm et q = 3.3 et pour laloi de vitesse qv = 0.55 et vref = 130 m s−1 (rouge), 230 m s−1 (noir) et 330 m s−1 (vert).
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Fig. 3.27 � Evolution temporelle du �ux thermique à λ = 5.86 µm normalisé par rapportau maximum. Le sursaut est de type gaussien de durée 1000 s. Le 
hamp de vue est de 5 × 5pixels. Pour la distribution en taille en loi de puissan
e amin = 0.1 µm et q = 3.3 et pour laloi de vitesse vref = 230 m s−1 et qv = 0.1 (rouge), 0.55 (noir) et 0.9 (vert).
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3.6 Appli
ation du modèle d'évolution temporelle de l'émission de la poussière aux données deSpitzer 873.6 Appli
ation du modèle d'évolution temporelle de l'émission de la pous-sière aux données de SpitzerDans 
ette partie nous allons analyser l'évolution temporelle du �ux ave
 le modèle dépen-dant du temps pour 
ontraindre la loi de vitesse des grains présents dans les éje
tas de pous-sière. Pour 
ela nous allons utiliser les données de Spitzer pour un 
hamp de vue de 5 × 5pixels. Cette évolution temporelle sera étudiée en supposant les grains de 
arbone amorpheet les grains bi
ou
hes dé�nis dans la se
tion 3.4.Dans le 
ontexte de la mission Deep Impa
t, l'éje
tion de poussière 
réée par l'impa
t estinstantanée. C'est pourquoi nous allons supposer un sursaut gaussien de durée 1000 s.Pour la loi de vitesse, nous �xons vref = 230 m s−1 d'après les observations en supposantque les grains de rayons aref quittent le 
hamp de vue à TI + 3.6 h. Cette valeur est ena

ord ave
 la valeur de 220 m s−1 trouvée par Harker et al. (2007) ou ave
 d'autres auteursréféren
és par Ipatov & A'Hearn (2011). Pour la distribution en loi de puissan
e, aref est égaleà amin, pour la distribution de Hanner distribution aref est égal à ap (Harker et al. 2007).Nous allons 
ontraindre les valeurs de la puissan
e qv permettant de reproduire l'évolutiontemporelle du �ux.Pour la loi de distribution en taille en loi de puissan
e et en distribution de Hanner nousutilisons, à t = 0 s (
'est à dire au moment de l'impa
t), les valeurs respe
tives de q et aaminet de ap que nous avons déterminées à partir du 
ontinuum des éje
tas de poussière à TI +0.67 h (Table 3.2).3.6.1 Les résultats obtenus à 5.7 µm et à 12.5 µmLes �gures 3.28 (respe
tivement 3.29) présentent les meilleurs ajustements du �ux ther-mique, normalisé au maximum, des éje
tas à λ = 5.71 µm (respe
tivement à λ = 12.5 µm)pour les di�érentes lois de distribution en taille et 
ompositions de grains. Les pentes qvobtenues pour la loi de vitesse sont résumées dans la table 3.5.
λ Loi de puissan
e Loi de Hanner
µm Carbone Bi
ou
he Carbone Bi
ou
he5.71 0.55 ± 0.05 0.40 ± 0.05 0.40 ± 0.05 0.40 ± 0.0512.5 0.35 ± 0.05 0.40 ± 0.05 0.30 ± 0.05 0.40 ± 0.05Tab. 3.5 � Paramètre qv de la distribution de vitesse permettant d'ajuster au mieux le �uxthermique des éje
tas à λ = 5.71 µm et à λ = 12.5 µm pour les di�érentes lois de distributionen taille et 
ompositions de grains.Nous avons vu dans la se
tion 3.5.1, que la loi de vitesse que nous avons utilisée (Eq. ??)est une bonne approximation de la loi de Crifo (1995) (Eq. 3.24) pour les pentes qv pro
hesde 0.4 et 0.5. Les pentes qv 
ontraintes par les observations sont en a

ord ave
 
es valeurs.Nous remarquons que les pentes obtenues sont similaires à λ = 5.71 µm et à λ = 12.5 µm,hormis le 
as où nous avons utilisé la loi de puissan
e obtenue lors de l'étude de l'émissionthermique du 
ontinuum ave
 des grains de 
arbone amorphe, 
e que nous ne pouvons pasexpliquer. 87
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(b) Distribution de HannerFig. 3.28 � Evolution temporelle du �ux thermique à λ = 5.71 µm. Le �ux a été normalisé à savaleur à TI + 3.6 h. Les mesures de Spitzer sont indiquées par des triangles. Le 
hamp de vueest de 5 × 5 pixels 
entré sur le noyau. Le sursaut est gaussien de durée 1000 s. Les résultatsdu modèle obtenus pour les grains de 
arbone amorphe et pour les grains bi
ou
hes sont tra
ésave
 des traits 
ontinus et des pointillés, respe
tivement. Les lignes noires 
orrespondent à lapente de la distribution de vitesse qv reproduisant au mieux les donnés jusqu'à TI + 10.2 h(Table 3.5), les lignes vertes 
orrespondent à qv + 0.05 et les lignes rouges à qv � 0.05.
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(b) Distribution de HannerFig. 3.29 � De même que pour la �gure 3.28 mais pour le �ux thermique à λ = 12.5 µm.3.6.2 Dis
ussion des résultatsPremièrement, si nous 
omparons l'évolution temporelle du �ux normalisé au �ux maxi-mum des observations à λ = 5.71 µm et à λ = 12.5 µm, nous remarquons qu'il est plus élevéaprès TI + 3.6 h dans le 
as où λ = 12.5 µm. Après TI + 3.6 h les petits grains, plus rapides,88



3.6 Appli
ation du modèle d'évolution temporelle de l'émission de la poussière aux données deSpitzer 89sortent du 
hamp de vue et don
 l'émission du �ux thermique est dominée par les gros grains.Or plus les longueurs d'ondes sont grandes, plus les observations sont sensibles aux gros grainsd'où une émission thermique plus élevée aux grandes longueurs d'onde.Deuxièmement, si nous 
omparons les résultats du modèle dépendant du temps aux obser-vations pour les deux longueurs d'onde, nous aboutissons à un résultat similaire. La dé
rois-san
e temporelle de TI + 4.2 h à TI + 10.2 h est bien reproduite pour les distributions entaille et les 
ompositions 
onsidérées, alors que le �ux observé à TI + 20.5 h est sous estimédans nos modèles. Le �ux, plus élevé dans le 
as des observations, peut être expliqué par uneprodu
tion de petits grains provenant de la fragmentation de gros grains. Cependant, 
ettehypothèse de fragmentation des grains ne peut pas être véri�ée ave
 nos observations à 
ausedu manque de mesures entre TI + 10.2 h et TI + 20.5 h. Une autre expli
ation au fait quel'émission thermique des éje
tas est sous estimée pourrait être que la 
ontribution de noyaun'a pas été 
orre
tement soustraite. En e�et, notre méthode (soustra
tion du spe
tre avantl'impa
t) ne prend pas en 
ompte l'évolution du signal provenant du noyau duea à sa rotation.Une autre possibilité serait qu'une distribution de vitesse en loi de puissan
e n'est peut êtrepas appropriée pour reproduire les données de Spitzer.3.6.3 Retour et validation de l'analyse des spe
tresA partir du modèle dépendant du temps, nous avons 
réé des spe
tres synthétiques deséje
tas de Spitzer entre TI + 0.67 h et TI + 20.5 h en supposant un 
hamp de vue de 5 ×5 pixels. Dans le modèle dépendant du temps à t = 0 s nous avons utilisé pour les lois dedistribution en taille, les paramètres obtenus à partir de l'analyse du 
ontinuum des éje
tas depoussière à TI + 0.67 h (Table 3.2). Nous avons déterminé les paramètres des lois de distribu-tion en taille en utilisant la même méthode de minimisation de χ2 que 
elle utilisée pour lesobservations (se
tion 3.4.1). Nous représentons sur la �gure 3.30 les spe
tres synthétiques deséje
tas de Spitzer et le meilleur ajustement dans le 
as des grains de 
arbone amorphe et de laloi de distribution en taille de type Hanner. Ave
 
es ajustements, nous déduisons l'évolutiontemporelle théorique des paramètres des deux distributions en taille (Fig. 3.31a et Fig. 3.31b).Nous pouvons don
 
omparer les valeurs des paramètres déterminées à partir des observa-tions et des spe
tres synthétiques. Jusqu'à TI + 3.6 h les paramètres amin, q et ap déterminésà partir des spe
tres synthétiques restent 
onstant 
ontrairement à 
eux obtenus ave
 les ob-servations. Les grains étant toujours dans le 
hamp de vue il est normal que la distribution entaille ne varie pas. Il est intéressant de 
onstater qu'ave
 notre méthode de minimisation de
χ2 nous retrouvons bien les valeurs de amin, q et ap que nous avons inje
tées dans le modèledépendant du temps à t = 0 s.Nous pouvons voir sur la �gure 3.31b, qu'après TI + 3.6 h, ap augmente 
ontinuellementave
 le temps. Cette augmentation de ap se retrouve aussi dans les observations (Fig. 3.17b).Nous pouvons voir sur la �gure 3.31a, qu'après TI + 3.6 h, lorsque amin et q sont desparamètres libres, le rayon minimal des grains augmente ave
 le temps, 
ontrairement au ré-sultat des observations (Fig. 3.17a). La dis
ussion sur l'évolution des paramètres amin et qpour les observations a été faite en se
tion 3.4.4. Cependant il est intéressant de noter quequelque soit la 
omposition, le paramètre q diminue toujours ave
 le temps. Cette évolutiontemporelle de la pente de la distribution en taille est similaire à 
elle obtenue ave
 les obser-vations. L'augmentation de amin et la diminution de q ave
 le temps indiquent que les petitsgrains sortent plus rapidement du 
hamp de vue que les gros grains. Cette 
on
lusion est don
89
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Fig. 3.30 � Spe
tres synthétiques des éje
tas en supposant un 
hamp de vue de 5 × 5 pixels(noir) et le meilleur ajustement (rouge) obtenu pour des grains de 
arbone amorphe et la loide distribution en taille de type Hanner.similaire à 
elle obtenue ave
 la distribution de Hanner.Nous remarquons aussi qu'à TI + 20.5 h, pour 
haque 
omposition, la valeur de ap (re-spe
tivement de q) déduite du modèle est plus grande (respe
tivement plus petite) que 
elledéduite des observations. Ces résultats semblent être en a

ord ave
 l'hypothèse vue en se
tion3.6 d'une produ
tion 
ontinue de petits grains à 
et instant. La fragmentation de gros grains,qui n'est pas prise en 
ompte dans notre modèle, est une sour
e possible de produ
tion despetits grains. Cette hypothèse de la fragmentation des gros grains est 
on�rmée par l'évolu-tion temporelle de la température de 
ouleur théorique obtenue par la méthode d'ajustementdes spe
tres synthétiques des éje
tas de poussière par un 
orps noir sur la �gure 3.32. Nousvoyons que la température de 
ouleur des éje
tas à TI + 20.5 h donnée par le modèle est 30 Kplus faible que 
elle obtenue lors de l'étude du spe
tre de Spitzer. La température plus élevéequi est observée peut être expliquée par la présen
e d'une quantité plus importante de petitsgrains plus 
hauds.La 
ontribution des grains d'eau gla
ésComme nous l'avons vu en se
tion 3.4, lors de l'étude du 
ontinuum, nous n'avons pastenu 
ompte de la présen
e de gla
e dans les grains, qui a�e
te leurs propriétés thermiques.Ave
 le modèle dépendant du temps, nous avons 
réée un spe
tre synthétique de la gla
e d'eauà TI + 0.67 h pour une distribution en taille en loi de puissan
e ave
 amin = 0.1 µm et q =90
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Fig. 3.32 � La température de 
ouleur théorique obtenue par la méthode d'ajustement desspe
tres synthétiques des éje
tas de poussière par un 
orps noir.3.7 et une loi de vitesse ave
 qv = 0.4. Nous avons utilisé le nombre de grains qui permet dereproduire le nombre de molé
ules d'eau observé dans l'hypothèse d'une produ
tion par desgrains de gla
e d'eau pure (voir les résultats ave
 le modèle dense dans le 
hapitre 5, Table5.5). Pour déterminer les 
oe�
ients d'absorption de la gla
e d'eau, nous avons utilisé les
onstantes optiques de Warren (1984). Nous voyons que le �ux émis par les grains de gla
e91



92 Analyse de l'émission thermique de la poussièred'eau est négligeable par rapport à 
elui des grains de 
arbone amorphe (Fig. 3.33).
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Fig. 3.33 � Spe
tres synthétiques obtenus ave
 le modèle dépendant du temps pour le 
asdu 
arbone amorphe (pointillé) et de la gla
e d'eau (trait-point).
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Chapitre4Analyse de la bande d'émission à 6.4
µm de l'eau

Dans 
ette partie nous allons étudier la bande de vibration de la molé
ule d'eau ν2 à 6.4
µm présente dans les spe
tres de Spitzer avant et après l'impa
t.L'émission de 
ette bande ν2 est le résultat de mé
anismes d'ex
itation que nous allonsdétailler. L'extra
tion du nombre de molé
ules d'eau sera faite pour les temps avant et aprèsl'impa
t et nous permettra d'étudier les distributions spatiales de l'eau et l'évolution tem-porelle du nombre de molé
ules d'eau.L'étude de la distribution spatiale de l'eau avant l'impa
t va permettre, grâ
e à un modèlede densité, la détermination du taux de produ
tion de la 
omète 9P/Tempel 1.L'évolution temporelle du nombre molé
ules d'eau après l'impa
t va être étudiée ave
 unmodèle dépendant du temps, qui va permettre de déduire la quantité d'eau inje
tée par l'im-pa
t.Sommaire4.1 La bande vibrationnelle ν2 de l'eau dans les spe
tres de Spitzer . . . . . . 954.2 Analyse des observations et mesure du nombre de molé
ules d'eau dans le
hamp de vue . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 964.2.1 Ex
itations des bandes de vibration de molé
ules mères 
ométaireset appli
ation à la bande ν2 de l'eau . . . . . . . . . . . . . . . . . . 964.2.2 Mesure du nombre de molé
ules d'eau dans le 
hamp de vue . . . . 974.3 Le taux de produ
tion avant l'impa
t . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1024.3.1 Le modèle de densité . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1024.3.2 Résultats . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1034.4 L'évolution de la quantité d'eau après l'impa
t . . . . . . . . . . . . . . . . 1054.4.1 La des
ription du modèle et des paramètres . . . . . . . . . . . . . . 1054.4.2 L'in�uen
e de la durée du sursaut . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1054.4.3 Résultats et 
omparaison aux données . . . . . . . . . . . . . . . . . 1054.4.4 La distribution spatiale après impa
t . . . . . . . . . . . . . . . . . . 108
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4.1 La bande vibrationnelle ν2 de l'eau dans les spe
tres de Spitzer 954.1 La bande vibrationnelle ν2 de l'eau dans les spe
tres de SpitzerLa spe
tros
opie infrarouge et la spe
tros
opie radio sont les plus adaptées pour étudierles molé
ules mères. En e�et le domaine infrarouge rend possible la déte
tion des émissionsdes molé
ules 
omme H2O, CO, CO2, CH4,... via les transitions ro-vibrationnelles. Les tran-sitions ro-vibrationnelles 
orrespondent aux transitions qui se produisent parmi les niveauxrotationnels de di�érentes bandes vibrationnelles d'un même état éle
tronique. Dans 
etterégion, les molé
ules présentes dans la 
oma reçoivent abondamment le �ux solaire 
e quipermet l'ex
itation des bandes fondamentales de vibration. Cependant pour bien résoudre lesstru
tures ro-vibrationnelles, les observations infrarouges doivent avoir une haute résolutionspe
trale.Les spe
tres SL2 du spe
tromètre IRS à bord de Spitzer permettent l'étude de la bandevibrationnelle ν2 de l'eau à 6.4 µm. Cependant la résolution spe
trale du spe
tromètre n'estpas assez bonne pour séparer individuellement les stru
tures ro-vibrationnelles 
omme nous levoyons sur la �gure 4.1 qui montre un spe
tre synthétique de la bande d'émission ν2 de l'eauave
 une grande résolution spe
trale de 0.0044 µm et ave
 la résolution spe
trale de 0.065 µm
orrespondant au mode SL2 du spe
tromètre IRS à bord de Spitzer.

Fig. 4.1 � Spe
tre synthétique de la bande d'émission ν2 de l'eau ave
 une grande résolutionspe
trale de 0.0044 µm ave
 l'intensité divisée par 5 et ave
 la résolution spe
trale de 0.065
µm 
orrespondant au mode SL2 du spe
tromètre IRS à bord de Spitzer. Les transitions orthoet para sont indiquées en haut de la �gure. Crédit : Woodward et al. (2007).
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96 Analyse de la bande d'émission à 6.4 µm de l'eau4.2 Analyse des observations et mesure du nombre de molé
ules d'eaudans le 
hamp de vue4.2.1 Ex
itations des bandes de vibration de molé
ules mères 
ométaires et ap-pli
ation à la bande ν2 de l'eauMé
anismes d'ex
itation des bandes de vibrationLa �uores
en
e dans l'infrarouge Les bandes d'émission molé
ulaires déte
tables dansles spe
tres infrarouges 
ométaires sont le résultat d'un pro
essus de �uores
en
e : une molé
uledans la 
oma, initialement dans un niveau fondamental de vibration, peut absorber un photonsolaire ave
 une 
ertaine énergie. En fon
tion de l'énergie du photon, la molé
ule va 
hangerd'état d'ex
itation. Puis à partir d'un 
ertain temps, la molé
ule va se désex
iter spontané-ment et revenir à son niveau d'énergie initial soit en une seule étape ave
 l'émission d'un seulphoton (on parle de �uores
en
e résonnante) soit en plusieurs étapes en passant par des étatsd'énergies intermédiaires (on parle de �uores
en
e non résonnante). Puisque pour la plupartdes molé
ules mères, la �uores
en
e non résonnante est moins probable que la �uores
en
erésonnante, beau
oup d'observations infrarouges peuvent être modélisées en 
onsidérant deuxbandes de vibration.Considérons deux bandes de vibration v� et v', d'énergies Ev′′ < Ev′ . Pour une transitionro-vibrationnelle entre un état de rotation l ∈ v� et un état de rotation u ∈ v', le taux depompage, glu (en s−1), du au 
hamp de rayonnement solaire est donné par :
glu =

c3

8πhν3ul

ωu

ωl
AulJ(νul) (4.1)où � ωu et ωl sont respe
tivement les poids statistiques relatifs aux niveaux u et l,� νul est la fréquen
e de transition,� Aul est le 
oe�
ient d'Einstein d'émission spontanée. Les 
oe�
ients d'Einstein, Aul,peuvent être déterminés à partir des spe
tres d'absorption obtenus en laboratoire (basede données HITRAN (Rothman et al. 2009) ou GEISA (Ja
quinet-Husson et al. 2008))ou être 
al
ulés en utilisant la mé
anique quantique,� J(νul) est le �ux solaire. Il peut être approximé par un 
orps noir à la température Tsol= 5770 K.Le taux d'ex
itation de la bande gv′′v′ s'exprime don
 :

gv′′v′ =
∑

Plglu (4.2)où � Pl représente la population du niveau l.Dans le 
as d'une �uores
ente résonnante, le taux d'émission est égal au taux d'ex
itation dela bande soit : gv′v′′ = gv′′v′ .Les autres mé
anismes d'ex
itation L'ex
itation des bandes fondamentales de vibrationdue à la radiation solaire est le mé
anisme radiatif prépondérant. Cependant d'autres mé
an-ismes peuvent apparaître dans la 
oma 
ométaire mais il est possible de démontrer qu'ilspeuvent être négligés dans le domaine infrarouge (Crovisier & En
renaz 1983). L'ex
itationéle
tronique est négligeable. En e�et 
es ex
itations dans le domaine ultraviolet et le domainevisible 
onduisent prin
ipalement à la disso
iation des molé
ules et non à la �uores
en
e.96



4.2 Analyse des observations et mesure du nombre de molé
ules d'eau dans le 
hamp de vue97De plus les taux d'ex
itation des bandes éle
troniques sont faibles par rapport à 
eux desex
itations des bandes de vibration. Dans 
ertains 
as, en parti
ulier pour les transitions derotation pure dans le domaine radio, l'ex
itation par les 
ollisions est importante. Cependant,en raison de la faible température dans la 
oma interne, les ex
itations vibrationnelles et éle
-troniques par 
ollision sont négligeables. En�n, le rayonnement thermique du noyau 
onduità une ex
itation négligeable ainsi que l'ex
itation des bandes de vibration par le rayonnementthermique des poussières.Appli
ation à la bande ν2 de l'eauLa molé
ule d'eau possède un spe
tre énergétique relativement 
ompliqué. Elle présentetrois bandes fondamentales de vibration ν1, ν2 et ν3, d'énergie respe
tive 3657 cm−1 (2.73
µm), 1595 cm−1 (6.27 µm) et 3756 cm−1 (2.66 µm).L'ex
itation radiative des bandes de vibration de ν2 et ν3 représente 84 % de l'ex
itationtotale par le 
hamp de rayonnement infrarouge solaire, ave
 des taux d'ex
itation respe
tifsde 1.97 × 10−4 s−1 et 2.81 × 10−4 s−1 (Bo
kelée-Morvan 1987). Des modèles prenant en
ompte l'ex
itation des bandes de 
ombinaison ont été développés et ont mis en éviden
e lefait que 
ette ex
itation non résonnante a�e
te le taux d'émission des bandes fondamentalesde vibration (Bo
kelée-Morvan & Crovisier 1989). En e�et 
omme nous pouvons le voir sur la�gure 4.2 les taux d'émission sont un peu di�érents des taux d'ex
itation. Les taux d'émissiondes bandes de vibration ν2 et ν3 étant respe
tivement de 2.41 × 10−4 s−1 et 2.82 × 10−4 s−1à rh = 1 UA du soleil.Les spe
tres obtenus ave
 Spitzer mettent en éviden
e la bande de vibration ν2 de l'eau,je vais don
 la dé
rire plus pré
isément. Nous voyons (Fig. 4.2) que la bande vibrationnellede l'eau, ν2 à 6.4 µm, est signi�
ativement peuplée par le dé
roissan
e de ν2 + ν3 ave
 untaux d'émission de 2.8 × 10−5 s−1. La bande 
haude ν2 + ν3 − ν3 a un taux d'émission de 7.4
× 10−6 s−1 et ne 
ontribue pas signi�
ativement à l'émission observée entre 5.2 et 7.6 µm.Les autres bandes 
haudes, 
omme (ν1 + ν2 + ν3) − (ν1 + ν3), sont aussi trop faibles pour
ontribuer à 
ette émission.La bande infrarouge ν2 de l'eau a été déte
tée pour la première fois ave
 le spe
tromètreSWS à bord de ISO (Infrared Spa
e Observatiry) lors des observations de la 
omète Hale-Bopp(Crovisier et al. 1997). Puis le téles
ope Spitzer a déte
té la bande ν2 de l'eau pour les 
omètes9P/Tempel 1 (Lisse et al. 2006), C/2003 K4 (LINEAR) (Woodward et al. 2007), 71P/Clar
ket C/2004 B1 (LINEAR) (Bo
kelée-Morvan et al. 2009). Woodward et al. (2007) et Bo
kelée-Morvan et al. (2009) ont pu déterminer les taux de produ
tion de l'eau, les rapports otho/paraet les températures de spin. Les observations Spitzer des 
omètes C/2003 K4 (LINEAR),71P/Clar
k et C/2004 B1 (LINEAR) ne montrent pas la présen
e de PAHs et de 
arbonate
ontrairement aux résultats rapportés pour les 
omètes Tempel 1 et Hale-Bopp par Lisse et al.(2007).4.2.2 Mesure du nombre de molé
ules d'eau dans le 
hamp de vuePour déterminer le nombre de molé
ules d'eau à l'intérieur du 
hamp de vue il nous faut
onnaitre l'intensité totale de la bande 
e qui né
essite de soustraire le 
ontinuum. Pour
ela nous allons ajuster le 
ontinuum ave
 un polyn�me de degré 4 en utilisant la méth-ode de Levenberg-Marquardt. Une fois l'ajustement du 
ontinuum obtenu, la soustra
tion de
e polyn�me permet d'obtenir le spe
tre de la bande ν2 de l'eau 
omme le montre la �gure 4.3.97



98 Analyse de la bande d'émission à 6.4 µm de l'eau

Fig. 4.2 � Diagramme de �uores
en
e des premiers niveaux de vibration de la molé
uled'eau ave
 les taux de transition en s−1. Les niveaux de vibration ν1, ν2 et ν3 
orrespondentrespe
tivement aux notations 100, 010 et 001. La notation 110 représente le niveau de vibration
ν1 + ν2. Crédit : Bo
kelée-Morvan & Crovisier (1989)L'intégration de la bande d'émission entre 5.8 - 7.1 µm permet de déterminer l'intensitétotale Fν2 (W cm−2). Dans le 
as optiquement min
e, l'intensité totale (Bo
kelée-Morvanet al. 2004) s'exprime par :

Fν2 = hνgν2r
2
h

Ω

4π
< NH2O > (4.3)où � h = 6.624 × 10−34 J est la 
onstante de Plan
k,� λ = 
/ν = 6.4 µm ave
 
 la 
élérité de la lumière (m s−1),� gν2 = 2.41 × 10−4 s−1 est le taux d'émission de la bande ν2 à la distan
e hélio
entrique

rh = 1 UA du soleil (Woodward et al. 2007),� Ω est l'angle solide 
orrespondant au 
hamp de vue (sr),� < NH2O > est la densité 
olonne = NH2O/(Ω ∆2) où ∆ est la distan
e entre Spitzer etla 
omète (UA).Le nombre de molé
ules d'eau dans le 
hamp de vue vaut don
 :
NH2O = 4π∆2 Fν2

hνgν2r
2
h

(4.4)Nous listons dans la table 4.1 les intensités totales de la bande et le nombre de molé
ules d'eauà 
haque temps des observations de Spitzer pour un 
hamp de vue de 5 × 5 pixels 
entré surle noyau. 98



4.2 Analyse des observations et mesure du nombre de molé
ules d'eau dans le 
hamp de vue99
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Fig. 4.3 � Ajustement du 
ontinuum par un polyn�me de degré 4 (gau
he) et spe
tre résiduelmontrant la bande d'émission ν2 de l'eau (droite) dans le 
as d'un 
hamp de vue de 5 × 5pixels de Spitzer 
entré sur le noyau.Temps par rapport Fν2 NH2Oà l'impa
t (h) (W cm−2) (molé
ules)-41.3 (5.46 ± 0.91) × 10−20 (2.36 ± 0.39) × 1031-22.9 (6.55 ± 0.95) × 10−20 (2.86 ± 0.41) × 10310.67 (1.38 ± 0.18) × 10−19 (6.12 ± 0.81) × 10311.83 (1.27 ± 0.18) × 10−19 (5.62 ± 0.79) × 10313.6 (1.27 ± 0.18) × 10−19 (5.62 ± 0.80) × 10314.2 (1.26 ± 0.16) × 10−19 (5.59 ± 0.73) × 103110.2 (9.64 ± 1.13) × 10−20 (4.28 ± 0.50) × 103120.5 (7.17 ± 1.06) × 10−20 (3.20 ± 0.47) × 103141.7 (8.19 ± 0.98) × 10−20 (3.70 ± 0.44) × 1031122 (7.05 ± 0.86) × 10−20 (3.33 ± 0.41) × 1031164 (5.39 ± 0.82) × 10−20 (2.61 ± 0.40) × 1031242 (5.37 ± 0.75) × 10−20 (2.73 ± 0.38) × 1031740 (4.04 ± 0.57) × 10−20 (2.92 ± 0.41) × 10311027 (3.78 ± 0.48) × 10−20 (3.42 ± 0.43) × 1031Tab. 4.1 � Intensité totale de la bande ν2 et nombre de molé
ules d'eau à 
haque tempsd'observation dans le 
as d'un 
hamp de vue de 5 × 5 pixels de Spitzer 
entré sur le noyau.Le nombre de molé
ules d'eau avant l'impa
t (moyenné sur les deux temps TI - 41.3 h etTI - 22. 9 h) pour le 
hamp de vue de 5 × 5 pixels (9.25′′ × 9.25′′) de Spitzer 
entré sur lenoyau est égal à (2.5 ± 0.4)× 1031 molé
ules. Les observations avant l'impa
t nous ont aussipermis de 
ontraindre la distribution spatiale de l'eau (moyennées sur les deux temps TI -99



100 Analyse de la bande d'émission à 6.4 µm de l'eau41.3 h et TI - 22. 9 h). Pour 
ela, nous avons extrait une série de spe
tres le long de la fenteen dé
alant les extra
tions d'un pixel, 
ha
une des extra
tions 
ouvrant 5 × 5 pixels (Fig. 4.4).
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Fig. 4.4 � Distribution du nombre de molé
ules d'eau le long de la fente de IRS(moyennéesur les deux temps TI - 41.3 h et TI - 22. 9 h). Le 
hamp de vue est de 5 × 5 pixels pour
haque point.La table 4.1 met en éviden
e une augmentation importante, d'un fa
teur 2.5, juste aprèsl'impa
t (TI + 0.67 h) du nombre de molé
ules d'eau présentes dans le 
hamp de vue. Laquantité d'eau reste ensuite 
onstante jusqu'à TI + 3.6 h puis dé
roît après 
e temps d'obser-vation (Fig. 4.5). Cette évolution temporelle mérite une étude plus approfondie. La vitesse desmolé
ules d'eau, d'une valeur d'environ 0.75 km s−1, a été déterminée par Biver et al. (2007) àpartir d'observations de la raie à 557 GHz e�e
tuées ave
 le satellite Odin. Ave
 
ette vitesse,les molé
ules d'eau présentes dans les éje
tas devraient quitter le 
hamp de vue après 50 minet don
 le nombre de molé
ules d'eau devrait diminuer entre TI + 0.67 h et TI + 1.83 h. Cetemps est plus 
ourt que 
elui qui est observé 
e qui indique qu'il y a une produ
tion soutenuede molé
ules d'eau après l'impa
t. Un pro
essus possible serait la produ
tion de molé
ulesd'eau par la sublimation de grains gla
és. Ce mé
anisme sera traité dans le 
hapitre 5.
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4.2 Analyse des observations et mesure du nombre de molé
ules d'eau dans le 
hamp de vue101
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Fig. 4.5 � Evolution temporelle après l'impa
t du nombre de molé
ules d'eau dans le 
hampde vue de 5 × 5 pixels de Spitzer 
entré sur le noyau.
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102 Analyse de la bande d'émission à 6.4 µm de l'eau4.3 Le taux de produ
tion avant l'impa
t4.3.1 Le modèle de densitéDans 
ette se
tion nous nous intéressons à déterminer le taux de produ
tion de l'eau Qpre(molé
ules s−1) avant l'impa
t à partir de la distribution le long de la fente des molé
ulesd'eau dans le 
hamp de vue (Fig. 4.4).Dans 
e problème nous 
onsidérons une fon
tion de pro�l de la 
omète qui est un modèlede densité à une dimension. En e�et la représentation à une dimension est la plus simpleque l'on puisse faire puisque l'on 
onsidère une symétrie sphérique. La densité de molé
ulesne dépend que de la distan
e au noyau r. Le noyau est représenté 
omme une sphère ou unpoint si l'on 
onsidère que sa taille est assez petite par rapport à la résolution spatiale desobservations pour être négligée. Dans notre 
as le noyau, qui a un rayon (≈ 3 km (Groussinet al. 2007)) négligeable par rapport au 
hamp de vue (≈ 5000 km), sera 
onsidéré 
ommeun point et non 
omme une sphère. Toujours dans le 
adre de 
e modèle, nous supposonsune expansion isotrope et radiale des molé
ules de gaz ave
 une vitesse vexp. Nous prendrons
omme valeur de la vitesse d'expansion vexp = 0.75 km s−1 qui a été 
ontrainte grâ
e auxdonnées radio ave
 Odin par Biver et al. (2007).La photodisso
iation par le rayonnement solaire in�uen
e le temps de vie des molé
ulesdans la 
oma qui n'est don
 pas in�ni. Ce taux de photodisso
iation est don
 un paramètrepris en 
ompte dans le 
al
ul de la densité lo
ale d'une espè
e molé
ulaire. Le taux de pho-todisso
iation β0 (s−1), qui est un paramètre physique intrinsèque à la molé
ule, représentel'e�
a
ité de la photodisso
iation d'une molé
ule à 1 UA du Soleil. Lorsque la 
omète setrouve à une distan
e hélio
entrique rh (en UA), nous pouvons déterminer le taux de pho-todisso
iation e�e
tif de la molé
ule 
onsidérée par : β = β0 r−2
h , son temps de vie par :

τ = 1
β et sa longueur d'é
helle par : L = τvexp = vexp

β . Cette longueur d'é
helle dé�nit lalongueur 
ara
téristique de la distribution de densité de la molé
ule 
onsidérée. Les taux dephotodisso
iation de nombreuses espè
es sont répertoriés dans Huebner et al. (1992) et Cro-visier (1994). Dans le 
adre de l'étude de la molé
ule d'eau nous prendrons βH2O = 1.6 ×
10−5 s−1 à 1 UA (Woodward et al. 2007, Crovisier 1989). L'eau étant une molé
ule mère,nous notons sa longueur d'é
helle, LH2O, égale à 1.1 × 105 km. La longueur d'é
helle étantsupérieure à la taille du 
hamp de vue utilisée pour 
al
uler NH2O, nous pouvons en 
on
lureque la photodisso
iation n'y est pas présente.La densité volumique sera 
al
ulée en utilisant le modèle de Haser. Pour l'étude de l'eau,la densité volumique des molé
ules mères en fon
tion de la distan
e au noyau est dé�nie par :

nM(r) =
Qpre

4πr2vexp
e−r/LH2O (4.5)La démonstration de 
ette équation et la détermination de la densité volumique des molé
ules�lles en fon
tion de la distan
e au noyau sont données en appendi
e.L'évolution de la densité ave
 la distan
e est 
omposée de deux phases : d'abord unedé
roissan
e en r−2 liée à l'expansion du gaz puis, lorsque r environ égal à LH2O, la photodis-so
iation des molé
ules devient signi�
ative et la densité dé
roît exponentiellement 
ommenous le voyons �gure 4.6 pour la molé
ule d'eau.D'après l'équation 4.5, nous voyons que la densité volumique est inversement proportion-nelle à la vitesse d'expansion. En e�et la longueur d'é
helle LH2O est grande par rapport au102



4.3 Le taux de produ
tion avant l'impa
t 103
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Fig. 4.6 � Evolution de la densité n d'H2O en fon
tion de la distan
e au noyau r (noir) à
rh = 1 UA ave
 vexp = 0.75 km s−1 et Q = 5.0 × 1027 molé
ules s−1 et la longueur d'é
helle
LH2O (rouge).
hamp de vue et don
 exp(−r/LH2O) ≈ 1.4.3.2 RésultatsLe taux de produ
tion avant l'impa
t Qpre a été 
ontraint, après une intégration de ladensité volumique (Eq. 4.5) le long de la ligne de visée et du 
hamp de vue, de façon à repro-duire le nombre de molé
ules d'eau mesuré dans le 
hamp de vue de 5 × 5 pixels 
entré sur lenoyau. Ave
 une vitesse d'expansion vexp = 0.75 km s−1 et un taux de photodisso
iation βH2O= 1.6 × 10−5 s−1 à 1UA, nous obtenons Qpre = 4.70 × 1027 molé
ules s−1. Nous voyons surla �gure 4.7, qu'ave
 l'hypothèse d'une expansion sphérique nous reproduisons 
orre
tementla distribution spatiale de l'eau pour la moyenne des deux temps avant impa
t. Nous pouvons
on
lure qu'en première appro
he le modèle isotrope est une bonne approximation de la 
omade 9P/Tempel 1 avant l'impa
t.Nous listons (Table 4.2) les taux de produ
tion pour la 
omète 9P/Tempel 1 avant l'impa
tde l'eau obtenus par di�érentes mesures. Nous 
onstatons que notre taux de produ
tion esten a

ord ave
 Küppers et al. (2005), Feaga et al. (2007), S
hlei
her (2007) et Bens
h et al.(2007) mais est deux fois plus faible que 
eux déterminés par Biver et al. (2007), DiSanti et al.(2007) et Feldman et al. (2007b).Küppers et al. (2005) et S
hlei
her (2007) déterminent le taux de produ
tion de l'eaude manière indire
te 
ar ils analysent des données sur le radi
al OH. Küppers et al. (2005)utilisent les données de la 
améra OSIRIS à bord de Rosetta. S
hlei
her (2007) utilise lesdonnées photométriques au sol obtenues à partir du 1er Juillet 2005 à l'observatoire Lowell. Apartir de la détermination du taux de produ
tion d'OH, tous les deux sont remontés jusqu'autaux de produ
tion de l'eau ave
 le modèle de Haser. Feaga et al. (2007), Bens
h et al. (2007),Biver et al. (2007), DiSanti et al. (2007) et Feldman et al. (2007b) déterminent le taux de103
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Fig. 4.7 � Distribution spatiale du nombre de molé
ules d'eau (moyenné sur les deux tempsTI - 41.3 h et TI - 22. 9 h) le long de la fente pour un 
hamp de vue de 5 × 5 pixels de Spitzer(noir) et le modèle ave
 Qpre = 4.70 × 1027 molé
ules s−1 (rouge).produ
tion de l'eau de manière dire
te ave
 une méthode similaire à la notre en utilisant lemodèle de Haser et en supposant une vitesse du gaz 
onstante égale respe
tivement à 0.5 km
s−1, 0.6 km s−1, 0.75 km s−1, 0.7 km s−1 et 0.7 km s−1. Feaga et al. (2007) utilisent les donnéesobtenues 10 min avant l'impa
t ave
 le spe
tromètre infrarouge HRI à bord de la sonde DeepImpa
t. En déterminant les 
olonnes densité de l'eau dans les dire
tions solaire et antisolaire,Feaga et al. (2007) ont obtenu une 
olonne densité moyenne et ont pu en déduire un taux deprodu
tion moyen de l'eau. Bens
h et al. (2007) se servent des données submillimétriques deSWAS obtenues à partir du 5 juin 2005. Biver et al. (2007) exploitent les données radio de Odinobtenues à partir de mars 2005. DiSanti et al. (2007) utilisent les données au sol obtenues le3 juin au Ke
k-2 ave
 le spe
trographe infrarouge NIRSPEC. Et en�n Feldman et al. (2007b)exploitent les données obtenues à partir du 28 Juin ave
 le spe
trographe ultraviolet Ali
e àbord de Rosetta. Les di�érentes valeurs de vitesse utilisées ne permettent pas d'expliquer lesdésa

ords sur les taux de produ
tion mesurés pour des temps pro
hes de l'impa
t.Référen
e Téles
ope Qpre vexp(molé
ules s−1) (km s−1)Ce travail Spitzer, IRS (4.7 ± 0.3) × 1027 0.75Küppers et al. (2005) Rosetta, OSIRIS (3.4 ± 0.5) × 1027 0.7Feaga et al. (2007) Deep Impa
t, HRI ≈ 4.6 × 1027 0.5S
hlei
her (2007) Observatoire Lowell ≈ 6.0 × 1027Biver et al. (2007) Odin ≈ 9.3 × 1028 0.75Bens
h et al. (2007) SWAS (0.4�1.3) × 1028 0.6DiSanti et al. (2007) Ke
k-2, NIRSPEC (9.4 ± 0.7) × 1027Feldman et al. (2007b) Rosetta, Ali
e 9.0 × 1027 0.7Tab. 4.2 � Taux de produ
tion en eau de la 
omète 9P/Tempel 1 avant l'impa
t.104



4.4 L'évolution de la quantité d'eau après l'impa
t 1054.4 L'évolution de la quantité d'eau après l'impa
t4.4.1 La des
ription du modèle et des paramètresDans 
ette partie nous allons étudier l'évolution temporelle du nombre de molé
ules d'eauave
 un modèle dépendant du temps. Le modèle 
al
ule le nombre de molé
ules d'eau dans le
hamp de vue en fon
tion du temps. Ce modèle suppose que les molé
ules sont produites dansla 
oma très pro
he du noyau. La quantité d'eau inje
tée est déduite du modèle. Les pro
essusphysiques qui produisent les molé
ules d'eau ne sont pas modélisés i
i. Dans le 
hapitre 5,un modèle physique de la produ
tion d'eau par la sublimation des grains sera présenté. Laméthode d'intégration utilisée est la même que 
elle utilisée pour l'étude de la distributionspatiale avant l'impa
t (se
tion 4.3.1), à savoir une intégration le long de la ligne de visée etdu 
hamp de vue. Le taux de produ
tion d'eau dépendant du temps est modélisé ave
 unegaussienne de façon similaire à la des
ription utilisée pour le modèle dépendant du temps dela poussière (se
tion 3.5.1).
NH2O(t) =

∫

V

∆QH2O(r, t) e−r/LH2O

4πr2vexp
dV (4.6)où :� ∆QH2O(r, t) dé
rit un sursaut de type gaussien (molé
ules s−1),� r est la distan
e au noyau (m),� LH2O est la longueur d'é
helle de photodisso
iation de l'eau (m)� vexp est la vitesse d'expansion du gaz (m s−1),� V est le volume d'intégration (m3).

∆QH2O(r, t) = Qpost exp

(

−
(

2
√

ln(2)
t− (r − rn)/vexp

tburst

)2
) (4.7)où :� Qpost est le taux de produ
tion de l'eau lié à l'impa
t (molé
ules s−1),� rn est le rayon du noyau (m),� tburst est la durée du sursaut pendant laquelle il y a une produ
tion de molé
ules d'eau(se
).4.4.2 L'in�uen
e de la durée du sursautNous examinons i
i l'in�uen
e de la durée du sursaut (tburst) sur l'évolution temporelle dunombre de molé
ules dans le 
hamp de vue de 5 × 5 pixels 
entré sur le noyau. La �gure 4.8présente les résultats du modèle ave
 tburst = 1000, 5000, 10000 et 50000 s.Ave
 une vitesse d'expansion du gaz vexp = 0.75 km s−1 et un 
hamp de vue de 4840 ×4840 km, les premières molé
ules quittent le 
hamp de vue après 0.9 h. Dans le 
as du sursautde durée tburst = 1000 s, toutes les molé
ules inje
tées par le sursaut sont présentes dans le
hamp de vue après 0.3 h jusqu'à 0.9 h où elles quittent le 
hamp de vue. Pour les sursauts dedurée tburst = 5000 s, tburst = 10000 s et tburst = 50000 s, des molé
ules d'eau sont inje
téespar le sursaut pendant que d'autres quittent le 
hamp de vue, d'où l'absen
e de pallier avantla dé
roissan
e.4.4.3 Résultats et 
omparaison aux donnéesSur la �gure 4.9, nous avons superposé les résultats du modèle ave
 tburst = 500 s et 70000s aux observations de Spitzer pour un 
hamp de vue de 5 × 5 pixels de Spitzer 
entré sur105
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Fig. 4.8 � Evolution temporelle du nombre de molé
ules d'eau normalisé au maximum dansle 
hamp de vue de 5 × 5 pixels pour un sursaut de durée tburst = 1000 s (noir), un sursautde durée tburst = 5000 s (rouge), un sursaut de durée tburst = 10000 s (vert) et un sursaut dedurée tburst = 50000 s (bleu).le noyau. Nous remarquons qu'un sursaut de 
ourte durée (tburst = 500 s) permet de repro-duire uniquement la produ
tion d'eau observée juste après l'impa
t (TI + 0.67 h). Alors quele sursaut de longue durée (tburst = 70000 s) est né
essaire pour reproduire la produ
tionsoutenue d'eau après TI + 0.67 h. Ce sursaut de longue durée peut s'expliquer, 
omme nousle verrons dans le 
hapitre 5, par la sublimation de grains de gla
e de longue durée de vie.DiSanti et al. (2007) ont étudié l'évolution temporelle du nombre de molé
ule jusqu'à 1.5h après l'impa
t ave
 des observations au Ke
k. Ils ont observé que le nombre de molé
uled'eau reste 
onstant jusqu'à environ 25 min après l'impa
t puis augmente fortement. Puisque
e dé
alage temporel est faible par rapport à l'é
helle de temps de dé
roissan
e du nombrede molé
ules d'eau observée ave
 Spitzer nous n'en n'avons pas tenu 
ompte dans le modèledépendant du temps dé
rit dans 
e 
hapitre.Puisque le modèle de 
ourte durée reproduit uniquement le temps juste après l'impa
t (TI+ 0.67 h) et que le modèle de longue durée reproduit les observations après TI + 0.67 h, nousavons ajusté les données des observations par une 
ombinaison linéaire des deux sursauts :
{

Nobs1 = γNcourt1 + ηNlong1

Nobs2 = ηNlong2où� γ et η sont des 
oe�
ients ajustables,� Nobs1 et Nobs2 sont respe
tivement le nombre de molé
ules d'eau observé juste aprèsl'impa
t (TI + 0.67 h) et longtemps après l'impa
t (TI + 10.5 h),� Ncourt1 est le nombre de molé
ules d'eau attendu par le modèle pour un sursaut de
ourte durée à TI + 0.67 h. On néglige le nombre de molé
ules d'eau attendu par lemodèle pour un sursaut de longue durée à TI + 10.5 h.106
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Fig. 4.9 � Nombre de molé
ules d'eau déduit des observations (triangle) pour un 
hamp devue de 5 × 5 pixels de Spitzer 
entré sur le noyau (soit 4840 × 4840 km). Est aussi tra
éle nombre de molé
ules d'eau obtenu pour un sursaut de 
ourte durée tburst = 500 s (trait-point), un sursaut de longue durée tburst = 70000 s (trait long) et une 
ombinaison linéaire(trait 
ontinu).� Nlong1 et Nlong2 sont les nombres de molé
ules d'eau attendus par le modèle pour unsursaut de longue durée respe
tivement à TI + 0.67 h et à TI + 10.5 h.Le nombre de molé
ules d'eau inje
tées par l'impa
t est déduit de l'équation suivante :
Ninj = Qpost tburst

√
π

4
√

ln(2)
(4.8)Ave
 les sursauts de 
ourte et de longue durée, les nombres de molé
ules d'eau inje
téespar l'impa
t sont respe
tivement de 3.6 × 1031 et 2.45 × 1032. Puisque le meilleur ajustementaux données est obtenu ave
 η = 0.9 et γ = 0.6 (Fig. 4.9), nous en déduisons un nombre demolé
ules d'eau inje
tées par l'impa
t égal à (2.5 ± 0.5) × 1032 
e qui 
orrespond à une massed'eau de (7.4 ± 1.5) × 106 kg. Ce résultat est en bon a

ord ave
 les valeurs déterminées parKeller et al. (2005), Biver et al. (2007), Mason et al. (2007) et reste en a

ord à un fa
teur 2près ave
 S
hlei
her et al. (2006) et DiSanti et al. (2007) (Table 4.3). La di�éren
e de masseentre Lisse et al. (2006) et 
e travail pour les mêmes données d'observation est 
ertainementdue au fait que Lisse et al. (2006) déterminent la masse d'eau uniquement à partir du nombrede molé
ules d'eau dans les éje
tas à TI + 0.67 h. Il est intéressant de noter que l'énergiedélivrée par l'impa
t (1.9 × 1010 J (A'Hearn et al. 2005a)) est insu�sante (d'un fa
teur840) pour vaporiser assez de gla
e pour produire 
ette masse d'eau. DiSanti et al. (2007) etGroussin et al. (2010) suggèrent que la prin
ipale sour
e de volatiles dans les éje
tas est dueà la sublimation des grains. Ce dé
alage temporel dans la produ
tion des volatiles observépar DiSanti et al. (2007) 
orrespond au temps né
essaire pour que le nuage de poussière,initialement optiquement épais, devienne optiquement min
e et qu'ainsi le ré
hau�ement desgrains puisse 
ommen
er. 107



108 Analyse de la bande d'émission à 6.4 µm de l'eauRéféren
e Téles
ope Masse d'eau(kg)Ce travail Spitzer, IRS (7.4 ± 1.5) × 106Keller et al. (2005) Rosetta, OSIRIS (4.5�9) × 106Lisse et al. (2006) Spitzer, IRS 5.8 × 105S
hlei
her et al. (2006) Observatoire Lowell 1.3 × 107Biver et al. (2007) Odin 5.0 × 106Mason et al. (2007) Observatoire Swift 4.2 × 106Bens
h et al. (2007) SWAS 1.3 × 109DiSanti et al. (2007) Ke
k-2, NIRSPEC 2.9 × 105Tab. 4.3 � Masse d'eau inje
tée par l'impa
t.4.4.4 La distribution spatiale après impa
tNous nous intéressons i
i à la distribution spatiale des éje
tas. Nous montrons sur la �g-ure 4.10 l'alignement de la fente lors des observations ave
 Spitzer. L'angle de position PAentre le Nord et l'axe X vaut 17 ◦. Nous voyons que lorsque nous nous dé
alons vers les Xpositifs (respe
tivement vers les Y positifs), 
ela 
orrespond à un dépla
ement vers le Nord(respe
tivement vers l'Est). Comme pour la distribution spatiale de l'eau avant l'impa
t, nousallons faire des extra
tions de 5 × 5 pixels en nous déplaçant le long de la fente par rapportà l'extra
tion 
entrée sur le noyau. Cependant pour 
ette étude, puisque lorsqu'on est pro
hedu noyau, le 
entrage est très 
ritique, nous allons faire les extra
tions à 5 pixels et à 10 pixelsdu noyau.
YE

X
N

Fig. 4.10 � Représentation de l'alignement de la fente lors des observations. L'axe X estdé�ni le long de la fente et l'axe Y est dé�ni suivant la largeur de la fente. Le 
ube 
entral
orrespond au 
hamp de vue de 5 × 5 pixel de Spitzer 
entré sur le noyau. Les 
ubes à droiteet à gau
he du pixel 
entral 
orrespondent respe
tivement à des dé
alages de + 5 pixels, +10 pixels, - 5 pixels et - 10 pixels par rapport à la position du noyau.Nous montrons sur la �gure 4.11, le nombre de molé
ules d'eau total pour un 
hamp devue de 5 × 5 pixels de Spitzer lorsque l'on s'éloigne du noyau 
ométaire le long de la fente, àpartir de laquelle nous pouvons déduire la dire
tion préférentielle des éje
tas.Avant l'impa
t (noir), la 
oma est symétrique, par 
ontre après l'impa
t nous remarquonsqu'à 5 et 10 pixels du noyau, le nombre de molé
ules d'eau est plus élevé si nous nous déplaçonsdans le sens négatif le long de la fente, 
e qui 
orrespond à une dire
tion d'éje
tion vers leSud. Ce
i est en a

ord ave
 dire
tion des éje
tas obtenues par Lisse et al. (2006), Feaga et al.(2007) et Keller et al. (2007). Cependant nous ne pouvons 
ontraindre la distribution spatiale108
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Fig. 4.11 � Nombre de molé
ules d'eau total pour un 
hamp de vue de 5 × 5 pixels deSpitzer, à TI + 0.67 h (rouge), à TI + 3.6 h (vert), à TI + 10.2 h (rose) et pour la moyennedes deux temps avant l'impa
t (noir).des éje
tas dire
tion Ouest-Est ave
 nos observations. La dissymétrie de la 
oma est la plusmarquée au temps juste après l'impa
t (rouge) puis la 
oma tend à redevenir sphérique (rose).
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Chapitre5Analyse des observations de l'eau parun modèle de sublimation des grainsgla
és
Dans 
ette partie, nous allons étudier si la sublimation de grains gla
és permet d'expliquerla produ
tion 
ontinue de molé
ules d'eau après l'impa
t mise en éviden
e dans les donnéesde Spitzer.Pour 
ommen
er, ave
 un modèle thermique prenant en 
ompte la sublimation, nous al-lons étudier les propriétés des grains gla
és, à savoir leur température et l'é
helle de tempsde sublimation de la gla
e. Les é
helles de temps de sublimation 
omplète des grains gla
ésdépendent de leur nature et de leur taille. Nous étudierons la 
ontribution de di�érents typesde grains (gla
e pure ou 
omprenant des impuretés) par rapport à la produ
tion d'eau mesuréeà partir des spe
tres Spitzer (
hapitre 4).Deux appro
hes, 
orrespondant à un milieu dense et raré�é, ont été utilisées pour mod-éliser l'expansion des molé
ules d'eau provenant de la sublimation de grains gla
és dans le�ux de gaz ambiant. Nous étudions l'in�uen
e des paramètres du modèle (lois de distributionen taille et distribution de vitesse) sur la masse de gla
e qui permet de reproduire les donnéesde Spitzer. Nous nous limitons au 
as du milieu dense.Ensuite nous 
onsidérons un dé
alage temporel dans la sublimation. La sublimation desgrains n'a pu en e�et débuter que lorsque le nuage des éje
tas est devenu optiquement min
e.La durée de 
e dé
alage sera déterminée en utilisant les données Ke
k-2 de DiSanti et al.(2007) puis sera appliquée aux données de Spitzer.Sommaire5.1 Les grains de gla
e dans les atmosphères 
ométaires . . . . . . . . . . . . . 1135.2 Le modèle de sublimation des grains gla
és . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1175.2.1 La température des grains . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1175.2.2 Le temps de vie des grains . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1195.3 Appli
ation du modèle de sublimation des grains gla
és aux données deSpitzer . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1225.3.1 Les modèles d'expansion de l'eau : dense et raré�é . . . . . . . . . . 1225.3.2 L'in�uen
e des paramètres dans le 
as du modèle dense . . . . . . . 1225.3.3 La 
ontribution des grains gla
és dans les observations de Spitzerdans le 
as du modèle dense . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1275.3.4 Résultats des modèles dense et raré�é . . . . . . . . . . . . . . . . . 1315.4 Prise en 
ompte d'un dé
alage dans la sublimation . . . . . . . . . . . . . 133111



112 Analyse des observations de l'eau par un modèle de sublimation des grains gla
és5.4.1 Détermination du dé
alage ave
 les données pro
he-IR Ke
k-2 . . . . 1335.4.2 Résultats de Spitzer ave
 la prise en 
ompte du dé
alage . . . . . . . 1355.4.3 Analyse des données Ke
k-2 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1355.5 Le rapport de masse poussière/gla
e d'eau dans les éje
tas de Tempel 1 . 139
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5.1 Les grains de gla
e dans les atmosphères 
ométaires 1135.1 Les grains de gla
e dans les atmosphères 
ométairesLa déte
tion de la gla
e d'eau sur les noyaux et dans les atmosphères 
ométaires est ex-trêmement di�
ile. Hanner (1981) montre, en résolvant l'équation de l'équilibre thermique,qu'à moins que les grains gla
és ne soient de la gla
e d'eau pure, ils ne peuvent pas survivre àune distan
e inférieure à 2.5 UA du Soleil. Des opportunités d'observer des 
omètes su�sam-ment a
tives à des distan
es supérieures à 2.5 UA sont rares. De plus la taille du halo 
réépar les grains gla
és est supposée petite. Par 
onséquent une haute résolution spatiale et uneforte a
tivité 
ométaire sont à priori né
essaires pour déte
ter 
e halo.Les bandes spe
trales de la gla
e d'eau se trouvent dans le pro
he infrarouge à deslongueurs d'onde autour de 1.5, 2.05 et 3 µm (Lellou
h et al. 1998, Davies et al. 1997).La bande à 3 µm étant la bande d'absorption la plus forte, elle a été la prin
ipale 
ible lorsdes premières tentatives de re
her
he de la gla
e d'eau. Une déte
tion possible de la gla
edans la 
omète Cernis 19831 est suggérée par la présen
e d'une absorption à 2.9�3 µm dansles spe
tres obtenus par le NASA Infrared Teles
ope Fa
ility (IRTF) à Mauna Kea (Hanner1984b). Campins et al. (1983) ont déte
té une bande d'absorption à 3.25 µm dans le spe
trede la 
omète C/1980 E1 Bowell qu'ils ont attribué à un halo de grains gla
és entourant lenoyau. Cette hypothèse a d'ailleurs été supportée par A'Hearn et al. (1984b) qui déterminentque le taux de produ
tion en OH de la 
omète C/1980 E1 Bowell a atteint un maximum avantson périhélie au delà de 4 UA, 
e taux de produ
tion étant 10 fois supérieur à la valeur aupérihélie. La brusque augmentation du taux de produ
tion du radi
al OH à 4.5 UA a été at-tribuée à la sublimation des grains gla
és dans la 
oma pendant que la 
omète s'appro
hait duSoleil. Cependant, Campins et al. (1982) n'ont pas déte
té d'absorption dans la région 1.25�2.3 µm. De plus A'Hearn et al. (1984a) ont signalé grâ
e à de nouveaux modèles que la banded'absorption à 3 µm dans la 
omète Bowell était in
ompatible ave
 de la gla
e d'eau. En e�etd'autres types de gla
e pourraient 
ontribuer à la bande d'absorption à 3 µm, notamment lesgroupes C�O, O�H et N�H qui montrent tous une bande d'absorption dans la région 2.5�3 µm.La première déte
tion indis
utable de la gla
e d'eau par ses bandes d'absorption à 1.5 et2.05 µm a été obtenue par Davies et al. (1997) dans la 
omète Hale-Bopp lorsqu'elle se trou-vait à 7 UA du Soleil (Fig. 5.1). Le téles
ope spatial infrarouge (ISO) a permis de déte
ter lesbandes d'émission de la gla
e d'eau à 44 et 65 µm (Fig. 5.2) dans la 
omète Hale-Bopp à 2.9UA du Soleil (Lellou
h et al. 1998). Une bande d'absorption près de 3.1 µm est marginalementdéte
tée dans les spe
tres ISO (Lellou
h et al. 1998). La bande d'émission à 65 µm due à lagla
e d'eau 
ristalline a aussi été déte
tée par ISO dans la 
omète Hale-Bopp à 4.9 UA duSoleil (Grün et al. 2001).Les bandes d'absorption à 1.5 et 2.05 µm de la gla
e d'eau ont été déte
tées dans la 
omèteC/2002 T7 (LINEAR) par des observations du téles
ope Subaru lorsque la 
omète se trouvaità 3.52 UA du Soleil (Kawakita et al. 2004).La 
omète 17P/Holmes a 
onnu en l'espa
e d'une journée, le 24 O
tobre 2007, un sursautd'é
lat faisant passer sa magnitude apparente de 17 à une magnitude apparente observable àl'÷il nu. La 
omète 17P/Holmes a 
onnu deux autres sursauts d'é
lat : le premier en novem-bre 1892 (Holmes 1892) et le se
ond mi janvier 1893 (Barnard 1896). Cependant 
ette 
omèterelativement quel
onque a été peu étudiée et les propriétés de son noyau sont mal 
onnues, àl'ex
eption de l'estimation de la taille de son noyau d'environ 1.7 km (Lamy et al. 2009).Yanget al. (2009) ont mis en éviden
e, grâ
e aux observations a
quises ave
 le NASA InfraredTeles
ope Fa
ilty, des absorptions dues à la gla
e d'eau autour de 2 µm et 3 µm.113
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és

Fig. 5.1 � Les données pour la 
omète Hale-Bopp 
omparées à des spe
tres synthétiques deré�e
tan
e 
al
ulée pour des grains de gla
e d'eau de diamètre 1 µm (trait), 5 µm (pointillé)et 10 µm (trait 
ontinu). Crédit : Davies et al. (1997)

Fig. 5.2 � La région 40�90 µm modélisée par des grains de gla
e d'eau de diamètre 15
µm (trait 
ontinu), 7 µm (trait) et 30 µm (pointillé). Les trois 
ourbes en bas de la �gure
orrespondent à la 
ontribution de la gla
e et les trois 
ourbes en haut de la �gure montrentl'ajustement aux données ISO de la 
omète Hale-Bopp. Crédit : Lellou
h et al. (1998).Les données du spe
tromètre infrarouge à bord de la sonde Deep Impa
t avant l'impa
tont été utilisées par Sunshine et al. (2006) pour 
réer la première 
arte de la distribution de lagla
e d'eau sur un noyau 
ométaire (Fig. 5.3). La distribution de la gla
e d'eau à la surfa
e dela 
omète 9P/Tempel 1 est restreinte à 3 petites zones, toutes éloignées de la zone d'impa
t.Bien que la gla
e d'eau n'ait pas été observée dans la région de l'impa
t, une forte banded'absorption à 3 µm due à la gla
e d'eau dans les éje
tas a été déte
tée par le spe
tromètreinfrarouge à bord de la sonde Deep Impa
t (Fig. 5.4). Sunshine et al. (2007) montrent que la114



5.1 Les grains de gla
e dans les atmosphères 
ométaires 115gla
e d'eau est présente dans les 
ou
hes profondes du noyau qui sont thermiquement isolées.Jusqu'à 10 à 20 m sous la surfa
e, qui représentent les profondeurs maximales qui ont ététou
hées par l'impa
t, 
ette matière originelle est 
omposée de parti
ules de gla
e d'eau purede taille estimée à ≈ 1 ± 1 µm. Cette déte
tion est en a

ord ave
 
elles obtenues d'après lesobservations photométriques au sol par S
hulz et al. (2006) et Knight et al. (2007).

Fig. 5.3 � Cartes et spe
tres, obtenus à partir des instruments à bord de la sonde DeepImpa
t, des zones ri
hes en gla
e par rapport aux régions pauvres en gla
e du noyau de la
omète 9P/Tempel 1. A et B sont obtenus ave
 les données dans le visible de HRI, C et Dave
 les données dans le visible de MRI et E et F ave
 les données dans l'infrarouge de IR.Trois régions ri
hes en gla
e (bleu 
lair) ont été lo
alisées près des régions lo
alement froidesave
 respe
tivement des températures d'environ 285, 290 et 295 K. Crédit : Sunshine et al.(2006).La mission EPOXI qui a étudié la 
omète 103P/Hartley 2 a aussi montré, grâ
e auxmesures de HRI-IR, la présen
e de gla
e d'eau dans la 
oma de part les fortes absorptions à1.5, 2 et 3 µm. La présen
e de la gla
e d'eau, lo
alisée à deux régions, montre que les grainsprédominants dans la 
oma de 103P/Hartley 2 ont des rayons inférieurs à 10 µm. A'Hearnet al. (2011) estiment, d'après la durée de vie des grains gla
és, qu'il doit s'agir de grains degla
e pure.Comme nous l'avons vu dans le 
hapitre 4, la produ
tion soutenue de vapeur d'eau mise enéviden
e dans les observations de Spitzer pourrait être due à la sublimation de grains gla
és.C'est pourquoi dans 
e qui suit nous allons étudier l'évolution temporelle des molé
ules d'eauproduites par la sublimation de grains gla
és. Nous 
onsidérerons des grains de gla
e d'eaupure et des grains de gla
e d'eau 
ontenant des impuretés.
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Fig. 5.4 � Spe
tre obtenu ave
 le spe
tromètre infrarouge IR à bord de la sonde Deep Impa
t(trait 
ontinu noir) et exemple d'ajustement par un modèle du �ux solaire (pointillé), parun 
ontinuum thermique (trait) et par la somme de la 
ontribution du �ux solaire et du
ontinuum thermique (trait 
ontinu gris). La 
omparaison de la somme de la 
ontribution du�ux solaire et du 
ontinuum thermique (trait 
ontinu gris) ave
 les donnés (trait 
ontinu noir)montrent 
lairement une absorption à 3 µm due à la gla
e d'eau. Crédit : Sunshine et al.(2007)
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5.2 Le modèle de sublimation des grains gla
és 1175.2 Le modèle de sublimation des grains gla
ésDans 
ette partie nous allons présenter le modèle de sublimation des grains gla
és. Pour
ela nous allons 
al
uler la température des grains en fon
tion de leur taille et dé�nir leurtemps de vie.5.2.1 La température des grainsComme pour le modèle thermique de la poussière dé
rit à la se
tion 3.3, la température desgrains est déduite en supposant un équilibre thermique entre l'énergie absorbée provenant duSoleil et l'énergie réémise dans l'infrarouge. Cependant dans 
ette étude des grains gla
és, lerefroidissement dû à la sublimation de la gla
e ne peut pas être négligé. Dans 
e 
as l'équilibrethermique s'exprime de la manière suivante :
Esol = Erad +Esubl (5.1)où Esubl est l'énergie dépensée par la sublimation dé�nie par :

Esubl = H(Td)QH2O(Td) (5.2)où :� H est la 
haleur latente de sublimation (J kg−1),� QH2O est le taux de produ
tion massique en H2O (kg s−1).Ave
 la formule ajustée par Delsemme & Miller (1971), la 
haleur latente de sublimationde la gla
e d'eau dans le vide s'exprime par :
H(Td) = 2.888 × 106 − 1116 Td (5.3)où :� Td est la température des grains (K).et :
QH2O(Td) = 4πa2Pv(Td)

√

mH2O

2πkTd
(5.4)où :� Pv est la pression de vapeur saturante (N m−2),� mH2O = 3.0 × 10−26 kg est la masse molé
ulaire de l'eau.La pression de vapeur saturante est une grandeur qui nous indique la volatilité d'une molé
ule.Plusieurs expressions existent dans la littérature pour l'eau. Une des plus 
onnues est la for-mule de 
orrélation de Washburn (1928) :

Pv(Td) = 101325
760 exp[ln(10) (−2445.5646/Td + 8.2312 log(Td)−

0.01677006Td + 1.20514 10−5T 2
d − 6.757169)]

(5.5)Une des
ription plus simple existe sous la forme de l'équation de Clausius-Clapeyron ave
deux paramètres expérimentaux (Fanale & Salvail 1984) :
Pv(Td) = P0 exp

(−Ea

kTd

) (5.6)117



118 Analyse des observations de l'eau par un modèle de sublimation des grains gla
ésoù :� Ea est l'énergie d'a
tivation et Ea/k = 6141.667 K,� P0 = 3.56 1012 Pa.D'après Li
htenegger & Komle (1991), la pression de vapeur saturante est déterminée par laformule de Clausius-Clapeyron :
Pv(Td) = Prexp

[

mH2OL

k

(

1

Tr
− 1

Td

)] (5.7)où :� Pr = 105 N m−2,� Tr = 373 K,� L = 2.78 106 J kg−1.Lamy (1974) suggère une formule pour la vapeur saturante valide pour 173 K ≤ Td ≤ 273 K :
log(Pv(Td)) = −2445.6

td
+ 8.23 log(Td)− 0.01677Td + 1.205 10−5T 2

d − 4.632 (5.8)Kelley (1935) expli
ite une formule pour la vapeur saturante valide pour Td ≈ 170 K :
log(Pv(Td)) = −2461

Td
+ 3.857 log(Td) + 3.41 10−3Td + 4.875 10−8T 2

d + 3.332 (5.9)Dans le 
adre de notre modèle, nous avons utilisé la formule de Clausius-Clapeyron dé�niepar Li
htenegger & Komle (1991) (Eq. 5.7). Nous montrons sur la �gure 5.5, les 
ourbes dela pression de vapeur saturante pour l'eau, en fon
tion de la température pour les formulesde Clausius Clapeyron (Li
htenegger & Komle 1991), de Kelley (1935), de Washburn (1928),de Fanale & Salvail (1984) et de Lamy (1974). Nous remarquons que toutes les 
ourbes sontsimilaires à l'ex
eption de 
elle 
orrespondant à la formule de Kelley (1935) qui donne desvaleurs de pression plus grandes, 
et é
art de pression augmentant ave
 la température.Nous en déduisons la température des grains en fon
tion du rayon d'après l'équilibre radi-atif (Eq. 5.1) pour quatre 
ompositions de grains : des grains de gla
e d'eau pure, des grainsbi
ou
hes gla
és (Ol) ave
 un 
÷ur d'olivine amorphe et un manteau de gla
e d'eau, des grainsbi
ou
hes gla
és (C) ave
 un 
÷ur de 
arbone amorphe et un manteau de gla
e d'eau et desgrains tri
ou
hes gla
és ave
 un 
÷ur d'olivine amorphe entouré d'un manteau de 
arboneamorphe le tout entouré d'un manteau de gla
e d'eau (Fig. 5.6). Pour les grains tri
ou
hesgla
és, la fra
tion massique du manteau de 
arbone amorphe entourant le 
÷ur de sili
ateamorphe, α, sera un paramètre 
onstant et égal à 0.1. Cette fra
tion massique 
orrespond à
elle déterminée lors de l'étude du 
ontinuum thermique des poussières ave
 des grains bi-
ou
hes (se
tion 3.4.2). Nous notons αice la fra
tion massique du manteau de gla
e d'eau.Nous supposons que les grains sont poreux ave
 la dimension fra
tale D = 2.727 (se
tion3.4.1). Dans le 
as des grains bi
ou
hes gla
és et tri
ou
hes gla
és, la température des grainssera étudiée pour αice = 0.90, 0.95 et 0.98. Pour la gla
e d'eau pure nous avons utilisé lesindi
es optiques réels et imaginaires de la gla
e hexagonale donnés par Warren (1984). Lesindi
es optiques du 
arbone amorphe et de l'olivine amorphe sont les mêmes que 
eux utilisésdans la se
tion 3.3.4. 118
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Fig. 5.5 � Pression de vapeur saturante pour l'eau en fon
tion de la température. La 
ourbe entrait 
ontinu est la formule de Clausius Clapeyron dé�nie par Li
htenegger & Komle (1991), laligne trait-point-point est la formule dé�nie par Kelley (1935), et les autres lignes superposéessont les formules dé�nies par Washburn (1928), Fanale & Salvail (1984) et Lamy (1974).La température pour di�érentes 
ompositions de grains en fon
tion du rayon est montréesur la �gure 5.7. Les grains de gla
e d'eau pure sont beau
oup plus froids que les grains
ontenant des impuretés. De plus, du fait du fort pouvoir absorbant du 
arbone, les grainstri
ou
hes gla
és sont plus 
hauds que les grains bi
ou
hes gla
és ave
 un 
÷ur de sili
ates.Nous remarquons que la quantité d'impureté n'a�e
te pas signi�
ativement la températuredes grains.
Fig. 5.6 � Représentation s
hématique des grains gla
és d'eau pure, bi
ou
hes et tri
ou
hes.La gla
e d'eau est en gris, le 
arbone amorphe en bleu et l'olivine amorphe en violet.5.2.2 Le temps de vie des grainsUne fois éje
té dans la 
oma, l'évolution du grain dépend de sa taille initiale, de sa 
om-position et de sa distan
e hélio
entrique. Nous avons suivi l'évolution du grain jusqu'à 
e quela 
ou
he de gla
e soit 
omplètement sublimée. La variation du rayon du grain ave
 le temps,due à la sublimation, s'exprime de la manière suivante :119
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Fig. 5.7 � La température des grains en fon
tion du rayon pour la gla
e d'eau pure (noir),pour les grains bi
ou
hes gla
és ave
 l'olivine dans le 
÷ur (rouge) et ave
 le 
arbone dans le
÷ur (vert) et pour les grains tri
ou
hes gla
és (bleu). Les fra
tions massiques de gla
e d'eaupure dans le manteau pour les grains bi
ou
hes gla
és et les grains tri
ou
hes gla
és sont de98% (trait-point-point), 95% (trait long) et 90% (pointillé).
∣

∣

∣

∣

da

dt

∣

∣

∣

∣

=
Pv(Td)

ρd(a)

√

mH2O

2πkTd
(5.10)où :� ρd(a) est la masse volumique de la gla
e d'eau (se
tion 3.4.5) ave
 ρ0 =1000 kg m3.Ce qui se traduit en quantité de masse de gla
e perdue :

dmice

dt
= − QH2O (5.11)où :� mice est la masse de gla
e (kg).La durée de vie des grains 
orrespond au temps né
essaire pour que la 
ou
he de gla
ed'eau soit 
omplètement sublimée. Du fait de leur température la sublimation est plus e�
a
epour les grains bi
ou
hes gla
és et tri
ou
hes gla
és que pour les grains d'eau pure (Fig. 5.7).La durée de vie pour di�érentes 
ompositions de grains en fon
tion du rayon est montréesur la �gure 5.8. Nous voyons que la durée de vie des grains bi
ou
hes gla
és et tri
ou
hesgla
és est bien plus faible que 
elle des grains de gla
e d'eau pure : t2−couches−C

grain < t3−couches
grain< t2−couches−Ol

grain < teaupuregrain . De plus nous voyons que la durée de vie des grains dépend peu dela quantité d'impureté 
omme l'a expliqué Beer et al. (2006). C'est pourquoi dans la suite,nous 
onsidérerons uniquement les grains suivants :� gla
e d'eau pure,� bi
ou
he gla
é (Ol) ave
 un 
÷ur d'olivine amorphe et 98% de gla
e d'eau dans lemanteau, 120



5.2 Le modèle de sublimation des grains gla
és 121� bi
ou
he gla
é (C) ave
 un 
÷ur de 
arbone amorphe et 98% de gla
e d'eau dans lemanteau,� tri
ou
he gla
é ave
 un 
÷ur d'olivine amorphe entouré d'une 
ou
he de 
arbone amor-phe et 90% de gla
e d'eau dans le manteau.
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Fig. 5.8 � La durée de vie des grains en fon
tion du rayon pour la gla
e d'eau pure (noir),pour les grains bi
ou
hes gla
és ave
 l'olivine dans le 
÷ur (rouge) et ave
 le 
arbone dans le
÷ur (vert) et pour les grains tri
ou
hes gla
é (bleu). Les fra
tions massiques de gla
e d'eaupure dans le manteau pour les grains bi
ou
hes gla
és sont de 98% (trait-point-point) et 95%(trait long). Les fra
tions massiques de gla
e d'eau pure dans le manteau pour les grainstri
ou
hes gla
és sont de 95% (trait long) et 90% (pointillé).
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122 Analyse des observations de l'eau par un modèle de sublimation des grains gla
és5.3 Appli
ation du modèle de sublimation des grains gla
és aux donnéesde SpitzerDans 
ette partie, nous allons nous intéresser à modéliser l'expansion des molé
ules d'eauprovenant de la sublimation de grains de gla
e d'eau pure et 
ontenant des impuretés dans le�ux de gaz ambiant. Puis nous allons étudier l'in�uen
e des paramètres des lois de distributionen taille et de la loi de distribution de vitesse sur l'évolution temporelle de la produ
tion demolé
ules d'eau et du nombre de molé
ules d'eau dans le 
hamp de vue de Spitzer. En�n,nous appliquerons 
es modèles aux données de Spitzer.5.3.1 Les modèles d'expansion de l'eau : dense et raré�éPour estimer l'évolution temporelle de la produ
tion d'eau, due à la sublimation, nousavons supposé que les grains, de rayons 
ompris entre amin�100 µm, sont produits instanta-nément (
'est à dire par un sursaut de 
ourte durée) et se dépla
ent radialement ave
 unevitesse dépendant de leur taille initiale donnée par l'équation 3.26. Nous avons utilisé deuxappro
hes pour modéliser l'expansion des molé
ules d'eau issues de la sublimation des grainsdans le �ux de gaz ambiant.Le modèle denseLes grains se dépla
ent ave
 une vitesse dépendante de leur taille v(a). Au temps d'émission(tem) des molé
ules d'eau, les grains se trouvent à la distan
e du noyau rem :
rem = v(a) ∗ tem (5.12)Dans 
ette première appro
he, nous supposons un milieu dense. De 
e fait, les molé
ulesd'eau une fois éje
tées des grains sont for
ées, par les 
ollisions ave
 le �ux ambiant, de sedépla
er dans la même dire
tion radiale ave
 la vitesse du gaz vexp = 0.8 km s−1 (Fig. 5.9).Aux temps d'observations tobs, les molé
ules d'eau sont don
 à la distan
e robs :

robs = rem + vexp ∗ (tobs − tem) (5.13)Nous dé
oupons numériquement la dire
tion radiale en plusieurs 
ellules, et nous pouvonsdéterminer le nombre de molé
ules dans 
haque 
ellule pour 
haque temps d'observation. Parintégration sur les 
ellules nous obtenons le nombre total de molé
ules dans le 
hamp de vuede Spitzer (NH2O) à 
haque temps d'observation.Le modèle raré�éDans la deuxième appro
he, nous supposons un milieu raré�é. De 
e fait les 
ollisionssont moins importantes et les molé
ules d'eau, une fois éje
tées des grains, sont libres de serépandre de façon isotrope autour des grains (Fig. 5.10). La vitesse des molé
ules d'eau estséle
tionnée de façon aléatoire à partir d'une fon
tion de distribution demi-Maxwellienne à latempérature des grains. Ce 
ode a été développé par Vladimir Zakharov.5.3.2 L'in�uen
e des paramètres dans le 
as du modèle denseDans 
e qui suit nous allons étudier l'in�uen
e des paramètres q et Mh des lois de distri-bution en taille et des paramètres qv et vref de la loi de vitesse sur l'évolution temporelle de
NH2O. Cette étude sera faite en supposant des grains de gla
e d'eau pure 
ompris entre 0.1 et100 µm. 122
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Fig. 5.9 � S
héma du modèle dense. Le noyau 
ométaire est représenté par le demi-
er
lenoir, le grain de poussière qui émet des molé
ules d'eau par le petit 
er
le noir. Les �è
hes
orrespondent au �ux de gaz. Nous supposons que les 
ollisions entre les molé
ules d'eauproduites par les grains et le �ux de gaz ambiant sont importantes.

Fig. 5.10 � S
héma du modèle raré�é. Le noyau 
ométaire est représenté par le demi-
er
lenoir, le grain de poussière qui émet des molé
ules d'eau par le petit 
er
le noir. Les �è
hes
orrespondent au �ux de gaz. Nous supposons que les 
ollisions entre les molé
ules d'eauproduites par les grains et le �ux de gaz ambiant sont négligeables.La loi de distribution en taille en loi de puissan
eL'in�uen
e de la pente de la distribution q de la loi de puissan
e sur l'évolution temporellede NH2O sera étudiée grâ
e à la �gure 5.11. Nous supposons une loi de vitesse ave
 vref =230 m s−1 et qv = 0.4. Pour la loi de distribution en taille nous posons amin = 0.1 µm et nousallons faire varier la pente q.Comme nous l'avons vu dans la se
tion 3.3 sur les lois de distribution en taille, le paramètre
q représente la pente de la distribution et in�uen
e la proportion des petits par rapport auxgros grains. Les petits grains sont plus rapides que les gros grains don
 les molé
ules d'eauissues de la sublimation des petits grains vont sortir du 
hamp de vue plus t�t. De plus,123
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Fig. 5.11 � Modèles d'évolution temporelle de NH2O ajustés à la valeur maximale observée àTI + 0.67 h ((3.5 ± 0.8) × 1031 molé
ules). Le 
hamp de vue est de 5 x 5 pixels. Les résultatssont obtenus pour le modèle dense ave
 pour la loi de vitesse vref = 230 m s−1 et qv = 0.4 etpour la distribution en taille en loi de puissan
e amin = 0.1 µm et q = 3.5 (rouge), 3.7 (vert),3.9 (bleu) et 4.5 (rose).lorsque q augmente, la proportion des petits grains par rapport aux gros grains est plusélevée. C'est petits grains, plus 
hauds vont produire plus d'eau d'où un perte en NH2O plusimportante pour q = 4.5 que pour q = 3.5. De plus, plus la 
ontribution des petits grainsdans la population totale est élevée, plus il faut émettre de grains pour produire le nombre demolé
ules d'eau observé dans les données de Spitzer, d'où un nombre de grains plus importantlorsque q augmente (Table 5.1). En résumé, la distribution en taille in�uen
e peu l'évolutiontemporelle de NH2O, mais par 
ontre a�e
te signi�
ativement la quantité de gla
e déduite.
q Ngrains Mice (kg)3.5 2.44 1023 4.27 1073.7 2.68 1023 2.30 1073.9 2.94 1023 1.44 1074.5 3.68 1023 6.94 106Tab. 5.1 � Nombre de grains entre 0.1�100 µm inje
tés dans le modèle dense qui reproduit le

NH2O observé dans les observations de Spitzer et la masse de gla
e 
orrespondante. Le 
hampde vue est de 5 x 5 pixels. Pour la loi de vitesse, nous avons supposé vref = 230 m s−1 et qv= 0.4 et pour la distribution en taille en loi de puissan
e amin = 0.1 µm et q = 3.5, 3.7, 3.9et 4.5. Pour 
ha
un des modèles les quantités données dans la table permettent d'expliquerla mesure NH2O = (3.5 ± 0.8) × 1031 molé
ules à TI + 0.67 h.124



5.3 Appli
ation du modèle de sublimation des grains gla
és aux données de Spitzer 125La loi de distribution en taille de type HannerLa �gure 5.12 présente l'évolution temporelle de NH2O en fon
tion du paramètre Mh dela loi de Hanner. Pour la loi de vitesse nous supposons vref = 230 m s−1 et qv = 0.4.
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Fig. 5.12 � Modèles d'évolution temporelle de NH2O ajustés à la valeur maximale observée àTI + 0.67 h ((3.5 ± 0.8) × 1031 molé
ules). Le 
hamp de vue est de 5 x 5 pixels. Les résultatssont obtenus pour le modèle dense ave
 pour la loi de vitesse vref = 230 m s−1 et qv = 0.4 etpour la distribution de Hanner Mh = 0 (rouge), 8 (vert), 12 (bleu) et 16 (rose) (
orrespondantrespe
tivement à ap = 0.1 µm, 0.3 µm, 0.4 µm et 0.5 µm).Plus Mh diminue et plus le ap diminue et don
 plus les petits grains sont favorisés parrapport au gros. De même que pré
édemment, plus ap diminue, plus il y aura de produ
tionde NH2O. De plus les petits grains sont plus rapides don
 les molé
ules d'eau issues de la sub-limation des petits grains sortiront plus t�t du 
hamp de vue d'où une diminution plus rapidede NH2O pour Mh = 8 que pour Mh = 16. C'est pourquoi NH2O diminue plus rapidement etqu'il faut émettre plus de grains pour produire le nombre de molé
ules d'eau observé dans lesdonnées de Spitzer (Table 5.2) pour Mh = 0.0 que pour Mh = 16.Il y a égalité mathématique entre les deux lois de puissan
e lorsque Mh = 0.0 (distributionde Hanner) et Nh = q = 3.7 (distribution en loi de puissan
e) d'où des évolutions temporellesde NH2O identiques (Fig. 5.11 et Fig. 5.12). Les nombres de grains à inje
ter dans le modèlepour reproduire les observations de Spitzer et la masse de gla
e résultante sont égalementidentiques (Table 5.1 et Table 5.2).La loi de distribution de vitesseLa vitesse des plus petits grains Sur la �gure 5.13 nous étudions l'in�uen
e de la vitessedes plus petits grains vref sur l'évolution temporelle de NH2O. Nous �xons pour la distributionen taille en loi de puissan
e q = 3.7 et amin = 0.1 µm et pour la loi de vitesse qv = 0.4. La125
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és
Mh Ngrains Mice (kg)0 2.67 1023 2.29 1078 4.32 1022 2.67 10812 3.78 1022 5.37 10816 3.68 1022 9.67 108Tab. 5.2 � Nombre de grains entre 0.1�100 µm inje
tés dans le modèle dense qui reproduit le

NH2O observé dans les observations de Spitzer et la masse de gla
e 
orrespondante. Le 
hampde vue est de 5 x 5 pixels. Pour la loi de vitesse, nous avons supposé vref = 230 m s−1 et qv= 0.4 et pour la distribution de Hanner Mh = 0, 8, 12 et 16. Pour 
ha
un des modèles lesquantités données dans la table permettent d'expliquer la mesure NH2O = (3.5 ± 0.8) × 1031molé
ules à TI + 0.67 h.vitesse vref est i
i un paramètre libre.
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Fig. 5.13 � Modèles d'évolution temporelle de NH2O ajustés à la valeur maximale observée àTI + 0.67 h ((3.5 ± 0.8) × 1031 molé
ules). Le 
hamp de vue est de 5 x 5 pixels. Les résultatssont obtenus pour le modèle dense ave
 pour la distribution en taille en loi de puissan
e amin= 0.1 µm et q = 3.7 et pour la loi de vitesse qv = 0.55 et vref = 210 m s−1 (rouge), 230 m
s−1 (vert) et 250 m s−1 (bleu).Plus les grains sont rapides plus les molé
ules issues de leur sublimation sortent rapidementdu 
hamp de vue 
'est pourquoi NH2O diminue plus rapidement pour vref = 250 m s−1 quepour vref = 210 m s−1. En 
onséquen
e pour produire le nombre de molé
ules d'eau observé,un nombre de grains plus important est requis lorsque vref augmente (Table 5.3). Cependantnous voyons que la vitesse des plus petits grains n'est pas un paramètre 
ritique pour Mice.La pente de la loi de vitesse La �gure 5.14 montre l'in�uen
e de la pente de la loi devitesse sur l'évolution temporelle de NH2O en supposant une distribution en loi de puissan
eave
 q = 3.7 et amin = 0.1 m et une loi de vitesse ave
 vref = 230 m s−1 pour di�érents qv.126



5.3 Appli
ation du modèle de sublimation des grains gla
és aux données de Spitzer 127
vref (m.s−1) Ngrains Mice (kg)210 2.66 1023 2.28 107230 2.68 1023 2.30 107250 2.72 1023 2.34 107Tab. 5.3 � Nombre de grains entre 0.1�100 µm inje
tés dans le modèle dense qui reproduitle NH2O observé dans les observations de Spitzer et la masse de gla
e 
orrespondante. Le
hamp de vue est de 5 x 5 pixels. Pour la distribution en taille en loi de puissan
e, nous avonssupposé amin = 0.1 µm et q = 3.7 et pour la loi de vitesse qv = 0.55 et vref = 210 m s−1, 230m s−1 et 250 m s−1. Pour 
ha
un des modèles les quantités données dans la table permettentd'expliquer la mesure NH2O = (3.5 ± 0.8) × 1031 molé
ules à TI + 0.67 h.

Temps après l’impact (heures)

N
H

2
0

(1
03

1
m

ol
éc

ul
es

)

10-1 100 101-0.5

0

0.5

1

1.5

2

2.5

3

3.5

4

4.5

Fig. 5.14 � Modèles d'évolution temporelle de NH2O ajustés à la valeur maximale observée àTI + 0.67 h ((3.5 ± 0.8) × 1031 molé
ules). Le 
hamp de vue est de 5 x 5 pixels. Les résultatssont obtenus pour le modèle dense ave
 pour la distribution en taille en loi de puissan
e amin= 0.1 µm et q = 3.7 et pour la loi de vitesse vref = 230 m s−1 et qv = 0.3 (rouge), 0.4 (vert)et 0.5 (bleu).De même que pré
édemment, plus les grains sont rapides plus les molé
ules issues de lasublimation sortent rapidement du 
hamp de vue 
'est pourquoi NH2O diminue plus rapide-ment et Ngrains est plus grand (Table 5.4) pour qv = 0.3 que pour qv = 0.5.5.3.3 La 
ontribution des grains gla
és dans les observations de Spitzer dans le
as du modèle denseSuivant la 
omposition et la taille des grains gla
és, leur temps de vie et l'instant à partirdu moment où ils 
ommen
ent à se sublimer sont extrêmement di�érents. Dans 
ette partienous allons étudier pour 
haque 
omposition de grains gla
és quelles sont les tailles de grainsqui 
ontribuent à la produ
tion des molé
ules d'eau observée dans le 
hamp de vue de Spitzer.127



128 Analyse des observations de l'eau par un modèle de sublimation des grains gla
és
qv Ngrains Mice (kg)0.3 2.70 1023 2.32 1070.4 2.68 1023 2.30 1070.5 2.68 1023 2.30 107Tab. 5.4 � Nombre de grains entre 0.1�100 µm inje
tés dans le modèle dense qui reproduitle NH2O observé dans les observations de Spitzer et la masse de gla
e 
orrespondante. Le
hamp de vue est de 5 x 5 pixels. Pour la distribution en taille en loi de puissan
e, nous avonssupposé amin = 0.1 µm et q = 3.7 et pour la loi de vitesse vref = 230 m s−1 et qv = 0.3, 0.4et 0.5. Pour 
ha
un des modèles les quantités données dans la table permettent d'expliquerla mesure NH2O = (3.5 ± 0.8) × 1031 molé
ules à TI + 0.67 h.L'étude sera faite pour les quatre types de grains dé�nis en se
tion 5.2.2.Nous montrons sur la �gure 5.15 la durée de vie des quatre types de grains gla
és ainsi quele temps né
essaire aux grains en fon
tion de leur taille pour quitter le 
hamp de vue (tFOV)de 5 × 5 pixels. Pour la loi de vitesse, nous prenons l'équation 3.26 ave
 vref = 230 m s−1 et

qv = 0.4.
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Fig. 5.15 � La durée de vie des grains en fon
tion du rayon pour la gla
e d'eau pure (noir),pour les grains bi
ou
hes gla
és ave
 l'olivine dans le 
÷ur (rouge) et ave
 le 
arbone dansle 
÷ur (vert) et pour les grains tri
ou
hes gla
é (bleu). Le temps né
essaire aux grains enfon
tion de leur taille pour quitter le 
hamp de vue est en rose.Puisque les temps de vie sont similaires pour les grains bi
ou
hes gla
és (C) et les grainstri
ou
hes gla
és. Nous ne 
onsidérerons plus les grains bi
ou
hes gla
és (C) dans les para-graphes suivants sur la 
ontribution des grains gla
és dans les observations de Spitzer.128



5.3 Appli
ation du modèle de sublimation des grains gla
és aux données de Spitzer 129Grains gla
és 
ontenant des impuretésNous voyons sur la �gure 5.15 que tous les grains gla
és (de rayon 
ompris entre 0.1- 100 µm) 
ontenant des impuretés sont entièrement sublimés avant de quitter le 
hampde vue. Ce
i signi�e que tous les grains gla
és entre 0.1 - 100 µm, 
ontenant des impuretés,
ontribuent à la produ
tion de molé
ules d'eau observée dans le 
hamp de vue de 5 × 5 pixels.La �gure 5.16 présente les proportions relatives de NH2O apportée par les grains gla
és
ontenant des impuretés pour des rayons de 0.1�100 µm, 0.1�1 µm, 1�10 µm et 70�100 µm.Les résultats sont ajustés de façon à reproduire la valeur maximale observée à TI + 0.67 hlorsque le domaine de taille 0.1�100 µm est 
onsidéré.
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és Temps après l’impact (heures)

10
3

1
*

N
H

2
0

(m
ol

é
cu

le
s)

10-1 100 1010

0.5

1

1.5

2

2.5

3

3.5

4

(b) Pour les grains bi
ou
hes gla
és (Ol)Fig. 5.16 � Le nombre de molé
ules d'eau en fon
tion du temps entre 0.1 - 100 µm (noir),0.1 - 1 µm (rouge), 1 - 10 µm (vert), 70 - 100 µm (bleu). Pour la loi vitesse vref = 230 m s−1et qv = 0.4 et pour la distribution en taille une loi de puissan
e amin = 0.1 µm et q = 3.7.Les résultats sont ajustés de façon à reproduire la valeur maximale observée à TI + 0.67 hlorsque le domaine de taille 0.1�100 µm est 
onsidéré. Le 
hamp de vue est de 5 x 5 pixels.Cas des grains tri
ou
hes gla
és : Les grains de 100 µm ont un temps de vie d'environ2200 s soit 0.6 h. Ce qui signi�e qu'après 0.6 h tous les grains se sont entièrement sublimés. Lesgrains de 0.1 µm (respe
tivement 100 µm) ont un temps de vie d'environ 40 s (respe
tivement2200 s) et une vitesse de 230 m s−1 (respe
tivement 15 m s−1). Les dernières molé
ules émisespar la sublimation de 
es grains se trouveront à la distan
e rem = 11 km (respe
tivement 31km) du noyau. Elles sortiront du 
hamp de vue au bout du temps (rem−champ de vue)/vexp =0.83 h (respe
tivement 0.86 h) où vexp est la vitesse du gaz. Cela signi�e qu'au bout d'environ0.9 h toutes les molé
ules d'eau dues à la sublimation des grains tri
ou
hes gla
és serontsorties du 
hamp de vue d'où la forte dé
roissan
e de NH2O après 0.9 h (Fig. 5.16a).Cas des grains bi
ou
hes gla
és (Ol) : Les grains de 0.1 µm ont un temps de vied'environ 440 s et une vitesse de 230 m s−1. La dernière molé
ule émise par la sublimationde 
e grain se trouvera à la distan
e rem = 100 km du noyau. Elle sortira du 
hamp de vueau bout du temps (rem − champ de vue)/vexp = 0.83 h. D'où la première dé
roissan
e de129



130 Analyse des observations de l'eau par un modèle de sublimation des grains gla
és
NH2O à environ 0.85 h 
omme nous le voyons Fig. 5.16b (
ourbe rouge). Le se
ond maximumà environ 3.6 h est due à la sublimation des plus gros grains toujours présents dans le 
hampde vue (
ourbe bleue).Cas des grains de gla
e d'eau pureLa �gure 5.17 présente la 
ontribution, pour un 
hamp de vue de 5 × 5 pixels, des grainsde gla
e pure pour des rayons de 0.1�100 µm, 0.1�1 µm, 1�10 µm et 70�100 µm. Les résul-tats sont ajustés de façon à reproduire la valeur maximale observée à TI + 0.67 h lorsque ledomaine de taille 0.1�100 µm est 
onsidéré.
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Fig. 5.17 � Le nombre de molé
ules d'eau en fon
tion du temps produit par des grainsde gla
e pure entre 0.1�100 µm (noir), 0.1�1 µm (rouge), 0.1�0.2 µm (violet), 0.4�0.5 µm(orange), 0.6�0.7 µm (
yan), 1�10 µm (vert), 70�100 µm (bleu). Pour la loi vitesse vref = 230m s−1 et qv = 0.4 et pour la distribution en taille une loi de puissan
e amin = 0.1 µm et q =3.7. Les résultats sont ajustés de façon à reproduire la valeur maximale observée à TI + 0.67h lorsque le domaine de taille 0.1�100 µm est 
onsidéré. Le 
hamp de vue est de 5 x 5 pixels.La �gure 5.17 met en éviden
e que seuls les grains de gla
e pure de rayons entre 0.1�0.5
µm 
ontribuent à la produ
tion des molé
ules d'eau observées dans le 
hamp de vue de 5
× 5 pixels. Les grains de gla
e pure de rayon 0.1 µm (respe
tivement 0.5 µm) 
ommen
entà se sublimer après environ 250 s (respe
tivement 3500 s). Ave
 une vitesse de 230 m s−1(respe
tivement 120 m s−1). Les premières molé
ules émises par la sublimation de 
e grainse trouveront à la distan
e rem = 60 km (respe
tivement 420 km) du noyau. Elles sortirontdu 
hamp de vue au bout du temps (rem − champ de vue)/vexp = 0.85 h (respe
tivement 1.7h). Les grains de taille 0.6 µm 
ommen
ent à se sublimer environ 8 h après l'impa
t et laprodu
tion de molé
ules d'eau 
réées par 
es grains est négligeable par rapport au nombre demolé
ules d'eau, produites par les plus petits grains, qui quittent le 
hamp de vue.Ré
apitulatifNous pouvons 
on
lure que tous les grains gla
és, entre 0.1 - 100 µm, 
ontenant desimpuretés se sont entièrement sublimés avant de quitter le 
hamp de vue et don
 qu'ils 
on-tribuent à la produ
tion de molé
ules d'eau dans les observations de Spitzer. Con
ernant les130



5.3 Appli
ation du modèle de sublimation des grains gla
és aux données de Spitzer 131grains de gla
e pure, seuls 
eux de rayons 
ompris entre 0.1�0.5 µm y 
ontribuent de façonsigni�
ative.5.3.4 Résultats des modèles dense et raré�éNous montrons sur la �gure 5.18 l'évolution temporelle du nombre de molé
ules d'eaudans le 
as de grains de gla
e d'eau pure, de grains bi
ou
hes gla
és ave
 un 
÷ur d'olivineamorphe et des grains tri
ou
hes gla
és. Les résultats sont obtenus pour les modèles denseet raré�é. Pour la loi de vitesse nous posons vref = 230 m s−1 et qv = 0.4 et pour la distri-bution en taille en loi de puissan
e amin = 0.1 µm et q = 3.7. Les paramètres de la loi devitesse et de la loi de puissan
e sont 
eux obtenus lors de l'étude du 
ontinuum de poussièreave
 des grains bi
ou
hes (Table 3.2 et Table 3.5). Nous voyons que l'évolution temporelleà TI + 1.83 h et après 
e temps est bien reproduite par la sublimation des grains de gla
ed'eau pure. Cependant les grains de gla
e d'eau pure n'expliquent pas la produ
tion d'eauobservée peu après l'impa
t, à TI + 0.67. Inversement, les modèles ave
 les grains tri
ou
hesgla
és reproduisent uniquement le temps d'observation de Spitzer juste après l'impa
t TI +0.67 h à 
ause de la rapide dé
roissan
e de la produ
tion d'eau par 
es grains. Puisque lesgrains tri
ou
hes ont une faible durée de vie, les molé
ules d'eau sont produites près du noyau(se
tion 5.3.3) ; la dé
roissan
e à environ 0.9 h 
orrespond au temps né
essaire aux molé
ulesd'eau pour sortir du 
hamp de vue. Le modèle ave
 un grain bi
ou
he gla
é (Ol) est un 
asintermédiaire entre 
es deux extrêmes. Comme attendu, pour 
es grains bi
ou
hes gla
és (Ol)le pi
 de produ
tion se trouve à un temps intermédiaire entre 
elui des grains de gla
e pureet 
elui des grains tri
ou
hes gla
és (Fig. 5.18).Dans notre modèle, nous avons supposé que les grains se dépla
ent dans une 
oma de gazen expansion radiale. Nous avons examiné deux 
as pour dé
rire l'expansion des molé
ulesd'eau produites par les grains : dense et raré�é. Dans le 
as dense (Fig. 5.9), les molé
ulesd'eau 
réés par la sublimation des grains sont for
ées par les 
ollisions ave
 le �ux ambiantd'aller dans la même dire
tion radiale et ave
 la même vitesse d'expansion. Dans le 
as raré�é(Fig. 5.10), les 
ollisions sont plus rares et les molé
ules sont émises par les grains de façonisotrope. Dans 
e 
as la distan
e moyenne par
ourue par les molé
ules, avant de sortir du
hamp de vue, est plus élevée (la distan
e radiale étant la distan
e la plus 
ourte par rapportaux bornes du 
hamp de vue). De 
e fait NH2O dé
roît plus tard dans le modèle raré�é.Jusqu'à TI + 0.67 h les deux appro
hes donnent le même NH2O 
ar les molé
ules d'eau n'ontpas en
ore quitté le 
hamp de vue. Nous reportons dans la table 5.5 le nombre de grains entre0.1�100 µm qu'il faut inje
ter dans les modèles pour reproduire le NH2O observé et la massede gla
e 
orrespondante. Les résultats du modèle ont été ajustés à la valeur NH2O observée de(3.5 ± 0.8) × 1031 molé
ules à TI + 0.67 h. Nous voyons que pour le modèle dense, le nombrede grains à inje
ter dans le modèle et don
 la masse de gla
e 
orrespondante sont plus faiblesque pour le modèle raré�é.

131



132 Analyse des observations de l'eau par un modèle de sublimation des grains gla
és

Temps après l’impact (heures)

N
H

2
0

(1
03

1
m

ol
éc

ul
es

)

10-1 100 101

0

1

2

3

4

Fig. 5.18 � Modèles d'évolution temporelle de NH2O ajustés à la valeur maximale observéeà TI + 0.67 h ((3.5 ± 0.8) × 1031 molé
ules). Les données sont indiquées par des triangles.Le 
hamp de vue est de 5 x 5 pixels. Pour la distribution en taille en loi de puissan
e amin= 0.1 µm et q = 3.7 et pour la loi de vitesse vref = 230 m s−1 et qv = 0.4. Les 
al
uls ontété e�e
tués dans l'approximation dense (noir) et raré�é (rouge) et pour des grains de gla
ed'eau pure (trait 
ontinu), des grains tri
ou
hes gla
és ave
 αice = 0.9 (trait-point-point) etdes grains bi
ou
hes gla
és ave
 un 
÷ur d'olivine amorphe et αice = 0.98 (trait long).
Type de grain Ngrains Mice (kg) Ngrains Mice (kg)Dense Raré�égla
e pure 2.68 1023 2.30 107 1.73 1023 1.49 107bi
ou
he gla
é (Ol) 1.39 1022 1.18 106tri
ou
he gla
é 4.34 1021 3.58 105 4.18 1021 3.48 105Tab. 5.5 � Nombre de grains entre 0.1�100 µm inje
tés dans les modèles dense et raré�é quireproduisent le NH2O observé dans les observations de Spitzer et la masse de gla
e 
orrespon-dante. Le 
hamp de vue est de 5 × 5 pixels. Pour la distribution en taille en loi de puissan
e

amin = 0.1 µm et q = 3.7 et pour la loi de vitesse vref = 230 m s−1 et qv = 0.4. Pour 
ha
undes modèles les quantités données dans la table permettent d'expliquer la mesure NH2O =(3.5 ± 0.8) × 1031 molé
ules à TI + 0.67 h.
132



5.4 Prise en 
ompte d'un dé
alage dans la sublimation 1335.4 Prise en 
ompte d'un dé
alage dans la sublimationJusque là nous avons supposé que la sublimation des grains 
ommençait immédiatementaprès l'impa
t. Cependant DiSanti et al. (2007) ont remarqué, à partir d'observations dans ledomaine infrarouge obtenues au Ke
k-2 
ouvrant jusqu'à 1.5 h après l'impa
t, une augmenta-tion abrupte du nombre de molé
ules d'eau débutant seulement 25 min après l'impa
t (Fig.5.19). Ils expliquent 
e dé
alage 
omme le temps né
essaire pour que le nuage initialementoptiquement épais devienne optiquement min
e permettant alors aux grains d'être 
hau�ése�
a
ement par le rayonnement solaire et de se sublimer.5.4.1 Détermination du dé
alage ave
 les données pro
he-IR Ke
k-2Dans 
ette se
tion nous allons déterminer 
e dé
alage temporel tdec en ajustant les donnéesde DiSanti et al. (2007) ave
 notre modèle dans le 
as d'un milieu dense. Nous allons utiliserpour la vitesse des grains, vref = 230 m s−1 et qv = 0.4 et pour la distribution en taille, uneloi de puissan
e ave
 amin = 0.1 µm et q = 3.7, qui 
orrespondent aux paramètres de la loi depuissan
e et à la loi de vitesse obtenus pour les grains bi
ou
hes lors de l'étude du 
ontinuumdes poussières (Table 3.2 et Table 3.5). La détermination du dé
alage sera faite à travers deux
as limites :� 1er 
as : nous avons supposé que les grains atteignent très rapidement après l'impa
t(
'est à dire sur des é
helles de temps très inférieures à 25 min) une vitesse pro
he deleur vitesse terminale donnée par la loi de vitesse (Eq. 3.26). Dans le 
ode de 
al
ul nousdé
alons le début de la sublimation des grains d'un temps tdec, pendant que les grainssont toujours en mouvement dans la 
oma. La sublimation 
ommen
e don
 à partir dela position où se trouve les grains à tdec.� 2ème 
as : nous avons 
onsidéré le 
as où les grains après l'impa
t ont a
quis une faiblevitesse et don
 sont restés relativement pro
hes du noyau jusqu'à tdec. Après tdec, noussupposons que les grains a
quièrent très rapidement une vitesse pro
he de leur vitesseterminale. Dans le 
ode numérique, nous avons dé
alé de tdec les résultats obtenus ave
le modèle dense.Puisque le taux de produ
tion avant l'impa
t est élevé (Qpre = 4.70 × 1027 molé
ules
s−1, se
tion 4.3.2) il est peu probable que les grains ne soient pas a

élérés par le �ux de gazambiant. Le 1er 
as semble don
 plus réaliste.DiSanti et al. (2007) présentent les données a
quises au Ke
k-2 ave
 un 
hamp de vue de280 × 1130 km. Notre modèle étant fait pour un 
hamp de vue 
arré, nous allons utiliser un
hamp de vue de surfa
e équivalente soit 560 × 560 km pour ajuster les données de DiSantiet al. (2007). Les données de DiSanti et al. (2007) 
ontiennent 13 temps d'observations entre0.1 h et 1.5 h après l'impa
t. La �gure 5.19 montre le résultat de 
es modèles ave
 un dé-
alage de tdec = 20 min. Les modèles ont été ajustés à la valeur NH2O observée à TI + 0.5h. Nous voyons que la gla
e d'eau pure et les grains bi
ou
hes gla
és reproduisent l'évolutiontemporelle de NH2O dans les barres d'erreur. Cependant pour les grains tri
ou
hes gla
és lenombre de molé
ules d'eau dé
roît plus rapidement que dans les observations.Nous répertorions dans la table 5.6 le nombre de grains entre 0.1�100 µm inje
tés dans 
esdeux modèles denses pour reproduire le NH2O observé par DiSanti et al. (2007) et la massede gla
e 
orrespondante. Pour les grains de gla
e pure, seuls les petits grains 
ontribuent à laprodu
tion des molé
ules d'eau observée dans les données de DiSanti et al. (2007). Dans le1er 
as, les petits grains 
ommen
ent à se sublimer plus loin du noyau et don
 la distan
e àlaquelle les molé
ules d'eau issues de la sublimation sortent du 
hamp de vue est plus petite. Il133
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Fig. 5.19 � Modèles d'évolution temporelle de NH2O ajustés à la valeur observée à TI + 0.5h (DiSanti et al. 2007). Les données sont indiquées par des triangles. Le 
hamp de vue est de560 x 560 km. Pour la loi vitesse vref = 230 m s−1 et qv = 0.4 et pour la distribution en tailleune loi de puissan
e amin = 0.1 µm et q = 3.7. Les 
ourbes rouges et noires 
orrespondentrespe
tivement au 1er et au 2ème 
as limite. Les 
al
uls ont été faits pour des grains de gla
epure (trait 
ontinu), bi
ou
hes gla
és (Ol) (trait long) et tri
ou
hes gla
és (trait-point-point.faudra don
 inje
ter plus de grains de gla
e pure dans le modèle, dans le 1er 
as, pour ajusterles observations. Pour les grains tri
ou
hes, tous les grains se sont entièrement sublimés avantde quitter le 
hamp de vue. De même que pour la gla
e il faudra inje
ter plus de grains dansle 1er 
as 
ar la distan
e à par
ourir par les molé
ules d'eau issues de la sublimation poursortir du 
hamp de vue est plus petite. Pour les grains bi
ou
hes (Ol), la 
ontribution des grosgrains est signi�
ative. Les gros grains restent plus longtemps dans le 
hamp de vue dans le2ème 
as, d'où une produ
tion plus élevée des molé
ules d'eau et don
 un nombre de grainsà inje
ter plus faible.Type de grain Ngrains Mice (kg) Ngrains Mice (kg)1er 
as 2ième 
asgla
e pure 8.51 1023 7.32 107 3.57 1023 3.07 107bi
ou
he gla
é (Ol) 5.17 1021 4.43 105 6.61 1021 5.65 105tri
ou
he gla
é 2.19 1021 1.82 105 1.10 1021 9.42 104Tab. 5.6 � Nombre de grains, pour le 1er et le 2ème 
as limite, entre 0.1�100 µm inje
tésdans le modèle dense qui reproduisent le NH2O observé dans les observations de DiSanti et al.(2007) et la masse de gla
e 
orrespondante. Le 
hamp de vue est de 560 × 560 km. Noussupposons une distribution en taille en loi de puissan
e ave
 amin = 0.1 µm et q = 3.7 etune loi de vitesse ave
 vref = 230 m s−1 et qv = 0.4. Pour 
ha
un des modèles les quantitésdonnées dans la table permettent d'expliquer la mesure NH2O à TI + 0.5 h.134



5.4 Prise en 
ompte d'un dé
alage dans la sublimation 1355.4.2 Résultats de Spitzer ave
 la prise en 
ompte du dé
alageDans 
ette se
tion nous allons appliquer les deux 
as limites pour le modèle dense ave

tdec = 20 min aux données d'observations de Spitzer pour un 
hamp de vue de 5 × 5 pixels.Puisque l'évolution temporelle de NH2O dans le 
as de la sublimation des grains de gla
e pure,est indépendante de la distribution en taille et de la distribution de vitesse (se
tion 5.3.2),nous adopterons par la suite le dé
alage de 20 min déterminé à la se
tion pré
édente. Lavariation temporelle de NH2O obtenue par 
es modèles sera ajustée à la valeur NH2O = (3.5
± 0.8) × 1031 molé
ules observée à TI + 0.67 h. L'étude sera e�e
tuée pour les 4 jeux deparamètres ré
apitulés dans la table 5.7.Jeu Type de loi de distributiongrain vitesse en tailleJeu 1 gla
e d'eau pure vref = 230 m s−1 amin = 0.1 µmbi
ou
he gla
é (Ol) qv = 0.4 q = 3.7tri
ou
he gla
éJeu 2 gla
e d'eau pure vref = 230 m s−1 amin = 0.6 µmbi
ou
he gla
é (C) qv = 0.55 q = 3.3Jeu 3 gla
e d'eau pure vref = 230 m s−1 Nh = 3.7bi
ou
he gla
é (Ol) qv = 0.4 Mh = 0tri
ou
he gla
éJeu 4 gla
e d'eau pure vref = 230 m s−1 Nh = 3.7bi
ou
he gla
é (C) qv = 0.4 Mh = 12Tab. 5.7 � Dé�nition des di�érents jeux de paramètres utilisés.L'évolution temporelle de NH2O ajustée à la valeur des observations de Spitzer à TI +0.67 h pour un 
hamp de vue de 5 × 5 pixels est montrée sur la �gure 5.20. Nous ne refaisonspas les 
al
uls pour le jeu 3, 
ar la loi de Hanner est équivalente à la loi de puissan
e ave
 q= 3.7 (jeu 1). De plus les lois de vitesses obtenues lors de l'étude du 
ontinuum de poussièrepour le jeu 1 et le jeu 3 sont identiques pour les deux distributions en taille (Table 3.5).Le nombre de grains entre 0.1�100 µm inje
té dans le modèle dense dans les deux 
aslimites pour reproduire le NH2O observé dans les observations de Spitzer et la masse de gla
e
orrespondante sont ré
apitulés dans la table 5.8.Nous voyons que la variation temporelle de NH2O dans le 
hamp de vue est similaire pourles deux 
as limites. La raison de 
ette similitude est due au fait qu'en 20 min, les plus grosgrains et les plus petits grains ont par
ouru respe
tivement la distan
e de 20 km et 80 km(soit respe
tivement 1 % et 10 % du 
hamp de vue). Cependant, lorsque l'on tient 
ompte dudé
alage de 20 min pour le début de la sublimation des grains, les molé
ules d'eau 
ommen
entà sortir du 
hamp de vue 15 min plus tard par rapport au modèle sans dé
alage (Fig. 5.18)et don
 l'instant où NH2O 
ommen
e à dé
roître est dé
alé.5.4.3 Analyse des données Ke
k-2Nous allons 
her
her à voir s'il est possible de reproduire ave
 notre modèle l'évolutiontemporelle de DiSanti et al. (2007). Pour 
ela nous allons utiliser le nombre de grains né
es-saire pour reproduire les données de Spitzer (Table 5.8) et nous allons 
omparer ave
 lesobservations de DiSanti et al. (2007). 135
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) Jeu 4Fig. 5.20 � Modèles d'évolution temporelle de NH2O ajustés à la valeur maximale observée àTI + 0.67 h ((3.5 ± 0.8) × 1031 molé
ules). Les données sont indiquées par des triangles. Le
hamp de vue est de 5 x 5 pixels. Les 
ourbes rouges et noires 
orrespondent respe
tivementau 1er et au 2ème 
as limite. Les 
al
uls ont été faits pour des grains de gla
e pure (trait
ontinu), bi
ou
hes gla
és (Ol) (trait long), bi
ou
hes gla
és (C) (trait point) et tri
ou
hesgla
és (trait-point-point.La �gure 5.21 présente l'évolution temporelle de NH2O 
omparée aux observations DiSantiet al. (2007) pour un 
hamp de vue de 560 × 560 km. Dans le 
as des grains de pure gla
e, nousestimons un nombre de molé
ules d'eau trois fois plus faible que 
elle des données de DiSantiet al. (2007). Ave
 les grains tri
ou
hes gla
és et les grains bi
ou
hes gla
és (C) la 
olonneabondan
e est surestimée d'un fa
teur deux et l'évolution temporelle n'est pas reproduite.Par 
ontre les grains bi
ou
hes gla
és (Ol) reproduisent 
orre
tement les données du Ke
k.136
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Jeu Type de grain Ngrains Mice (kg) Ngrains Mice (kg)1er 
as 2ième 
asJeu 1 gla
e pure 3.0 1023 2.57 107 2.68 1023 2.30 107bi
ou
he gla
é (Ol) 7.61 1021 6.50 105 1.39 1022 1.18 106tri
ou
he gla
é 7.47 1021 6.19 105 4.34 1021 3.58 105Jeu 2 gla
e pure 2.23 1024 5.06 1010 2.04 1024 4.65 1010bi
ou
he gla
é (C) 2.20 1021 1.00 108 6.55 1020 1.48 107Jeu 4 gla
e pure 3.95 1022 5.62 108 3.78 1022 5.37 108bi
ou
he gla
é (C) 5.92 1019 8.32 105 1.94 1019 2.73 106Tab. 5.8 � Nombre de grains, pour le 1er et le 2ème 
as limite, entre 0.1�100 µm inje
tésdans le modèle dense qui reproduisent le NH2O observé dans les observations de Spitzer et lamasse de gla
e 
orrespondante. Le 
hamp de vue de 5 × 5 pixels. Pour 
ha
un des modèlesles quantités données dans la table permettent d'expliquer la mesure NH2O = (3.5 ± 0.8) ×
1031 molé
ules à TI + 0.67 h.
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hamp de vue est de 560 × 560 km. Les 
ourbesrouges et noires 
orrespondent respe
tivement au 1er et au 2ème 
as limite. Les 
al
uls ont étéfaits pour des grains de gla
e pure (trait 
ontinu), bi
ou
hes gla
és (Ol) (trait long), bi
ou
hesgla
és (C) (trait point) et tri
ou
hes gla
és (trait-point-point).
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5.5 Le rapport de masse poussière/gla
e d'eau dans les éje
tas de Tempel 1 1395.5 Le rapport de masse poussière/gla
e d'eau dans les éje
tas de Tempel1Nous avons vu que pour les grains de gla
e d'eau pure, seuls les grains dont la taille est
omprise entre 0.1 et 0.5 µm 
ontribuent à la produ
tion des molé
ules d'eau dans le 
hampde vue de Spitzer alors que pour les deux types de grains 
ontenant des impuretés (bi
ou
hesgla
és et tri
ou
hes gla
és) tous les grains entre 0.1 et 100 µm y 
ontribuent.La masse totale de grains de gla
e pure permettant d'expliquer les mesures à t > TI +1.83 h pour le domaine de taille 0.1�1 µm (
as du modèle dense, Table 5.5) est de 7.6 × 106kg. Cette valeur est 10 fois supérieure à la masse des grains réfra
taires gla
és requise pourexpliquer la mesure à TI + 0.67 h. C'est pourquoi nous ne prendrons pas en 
ompte dans lebilan total la 
ontribution en gla
e des grains 
ontenant des impuretés.DiSanti et al. (2007) ont 
onstaté qu'un dé
alage de 20 min, 
orrespondant au temps né
es-saire pour que le nuage optiquement épais devienne optiquement min
e, devait être 
onsidéré.Ce dé
alage a été étudié à travers deux 
as limites qui aboutissent à des masses de gla
e d'eausimilaires pour les observations de Spitzer lorsque nous nous intéressons aux grains de gla
epure.Nous résumons dans la table 5.9 pour les 4 jeux de paramètres (Table 5.7), les massestotales de poussière obtenues lors de l'étude du 
ontinuum (se
tion 3.4.5) et les masses degla
e obtenues dans le 
as du modèle dense pour des tailles < 1 µm, < 10 µm et < 100 µm.Le rapport de masse (pour les mêmes domaines de taille) poussière/gla
e est également donnédans la table 5.7. Dans l'hypothèse d'une distribution en taille similaire pour les grains degla
e et les grains de poussière, il est essentiel en e�et de prendre les mêmes domaines detailles pour déterminer le rapport entre la masse de gla
e et la masse de poussière dans lenoyau. Il faut rappeler qu'ave
 le modèle d'atmosphère raré�ée et le Jeu 1 nous obtenons Mice= 4.7 × 106 kg pour des grains de taille < 1 µm, soit une valeur 60 % fois plus faible (se
tion5.3.4). Taille Jeu 1 Jeu 2 Jeu 3 Jeu 4
µm
≤ 1 Mice (kg) ≈ 7.6 × 106 ≈ 1.6 × 109 ≈ 7.6 × 106 ≈ 1.8 × 107

M tot
d (kg) 1.2 × 105 8.1 × 104 1.2 × 105 6.6 × 104

M tot
d /Mice ≈ 0.02 ≈ 5 × 10−5 ≈ 0.02 ≈ 0.004

≤ 10 Mice (kg) ≈ 1.6 × 107 ≈ 1.5 × 1010 ≈ 1.6 × 107 ≈ 2.3 × 108

M tot
d (kg) 2.9 × 105 8.0 × 105 2.7 × 105 9.0 × 105

M tot
d /Mice ≈ 0.02 ≈ 5 × 10−5 ≈ 0.02 ≈ 0.004

≤ 100 Mice (kg) ≈ 1.7 × 107 ≈ 6.0 × 1010 ≈ 1.7 × 107 ≈ 5.6 × 108

M tot
d (kg) 5.6 × 105 3.6 × 106 4.7 × 105 2.2 × 106

M tot
d /Mice ≈ 0.04 ≈ 5 × 10−5 ≈ 0.03 ≈ 0.004Tab. 5.9 � Les masses totales de poussière obtenues lors de l'étude du 
ontinuum, les massesde gla
e obtenues dans le 
as du modèle dense permettant d'expliquer les données Spitzer àpartir de la sublimation des grains de gla
e pure pour des tailles < 1 µm, < 10 µm et < 100

µm et le rapport poussière/gla
e. Les di�érents jeux de paramètres sont dé�nis dans la table5.7.Les jeux de paramètres 1, 2 et 3 
onduisent à des masses de gla
e similaires. Les masses degla
e obtenues pour le Jeu 1 et le Jeu 3 sont les mêmes 
ar les lois de distribution en taille sont139
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ésidentiques. Nous voyons que le Jeu 2 aboutit à une valeur de masse de gla
e très importanteet irréaliste. Cela est dû au fait que 
e jeu 
onsidère des grains de 0.6�100 µm dont la duréede vie est extrêmement longue.Nous obtenons un rapport de masse après l'impa
t M tot
d /Mice < 0.02. Il est intéressantde 
omparer 
e rapport après l'impa
t ave
 le rapport des taux de produ
tion poussière/eauavant l'impa
t. Nous estimons 
e rapport à partir du taux de produ
tion de l'eau que nousavons déterminé, de 141 kg s−1, et du taux de produ
tion de poussière de S
hlei
her et al.(2006), de 293 kg s−1. Nous aboutissons à un rapport des taux de produ
tion poussière/eauavant l'impa
t de l'ordre de 2. Ave
 un rapport gla
e/poussière ≈ 30, nous pourrions 
on-
lure qu'une quantité importante de gla
e est présente sous la surfa
e du noyau de la 
omète9P/Tempel 1. Cependant, 
e résultat ne semble pas très réaliste 
ar 
ela 
onduit à des rap-ports O/Mg et O/Si très supérieurs à la valeur protosolaire. Puisque la masse de poussièredéterminée dans 
e travail est en a

ord ave
 d'autres valeurs publiées dans la littérature(se
tion 3.4.5), nous avons don
 
her
hé des solutions pour diminuer la masse de gla
e.Notre première idée pour expliquer la produ
tion soutenue de vapeur d'eau avait été lasublimation des gros grains. Cependant notre étude à montré que l'évolution temporelle dugaz est reproduite par des petits grains de gla
e pure. Puisque les grains gla
és 
ontenantdes impuretés, de taille 
omprise entre 0.1 et 100 µm, se sont totalement sublimés très prèsdu noyau, l'évolution temporelle est gouvernée par la vitesse du gaz et don
 les molé
ulesd'eau issues de la sublimation de 
es grains sortent très rapidement du 
hamp de vue (se
-tion 5.3.3). Nous avons don
 étendu la gamme de tailles des grains 
ontenant des impuretésjusqu'à 1000 µm. Cependant 
es grains, très lents, se subliment aussi très près du noyau etl'évolution temporelle du gaz n'est pas reproduite. Pour expliquer la produ
tion soutenue demolé
ules d'eau ave
 une quantité moindre de gla
e il faudrait signi�
ativement diminuer lavitesse d'expansion du gaz 
e qui n'est pas réaliste aux vues des 
ontraintes apportées par lesobservations dans le domaine radio.Dans notre modèle nous avons supposé que la sublimation des grains a lieu à leur surfa
e.Dans 
ertains modèles plus réalistes (Gunnarsson 2003), les grains poreux sont des agglomérats
onstitués de grains plus petits et la surfa
e de sublimation e�e
tive est plus importante. Nousavons don
 
onsidéré dans notre modèle des agglomérats 
onstitués de grains de rayons 0.2

µm. Sous 
ette hypothèse, pour des agglomérats de rayon 0.5 µm et 100 µm, les surfa
es desublimation sont respe
tivement 1.5 et 75 fois plus grandes que pour la sphère e�
a
e demême taille. Nous obtenons des valeurs de masse de gla
e qui ne sont que de 10 % inférieures.En�n, dans un sou
i de simpli�
ation, nos modèles ont été développés en supposant unesymétrie sphérique, les éje
tas formant une 
oquille autour du noyau. Il est 
lair que 
ettegéométrie est irréaliste (Fig. 2.10). Le modèle développé par V. Zakharov, qui suppose une ex-pansion des molé
ules d'eau produites par les grains dans un milieu raré�é, utilise l'appro
henumérique Monte Carlo qui permet plus de souplesse quant aux hypothèses géométriques. Ensupposant que les éje
tas forment un 
�ne de 45 degrés d'ouverture le long de la ligne de visée,nous obtenons une masse de gla
e seulement 15 % plus faible.En résumé, nous avons exploré plusieurs alternatives pour réduire de façon signi�
ativela valeur de la masse de gla
e et le rapport gla
e/poussière. Cette masse de gla
e peut êtreréduite d'un fa
teur 2 tout au plus. Notre interprétation est que l'hypothèse d'une distribu-tion en taille identique pour les grains de gla
e et la poussière est inadéquate. Des rapportsgla
e/poussière plus réalistes peuvent être obtenus si l'on suppose une taille maximale pour140



5.5 Le rapport de masse poussière/gla
e d'eau dans les éje
tas de Tempel 1 141les grains de gla
e bien inférieure à 
elle des grains de poussière qui pourrait traduire leurfragmentation rapide après l'impa
t. Ce
i est en a

ord ave
 les résultats de Sunshine et al.(2007) qui montrent que les parti
ules de gla
e d'eau pure dans les éje
tas ont une taille
ara
téristique d'environ 1 ± 1 µm. En utilisant la masse de poussière déterminée pour lesdomaines de taille 0.1�100 µm et 
elle des grains de gla
e pure de < 1 µm obtenue dansle 
as du modèle raré�é, nous aboutissons à un rapport poussière/gla
e ≈ 0.1. Une valeurde 0.3 est obtenue lorsque nous étendons le domaine de taille de poussière à 10 mm. Si l'on
ompare 
es valeurs au rapport poussière/gaz d'environ 2 de la 
oma ambiante, 
e
i suggèreun enri
hissement en gla
e d'un fa
teur > 6 dans les 
ou
hes profondes du noyau.Nos résultats 
ontredisent 
eux de Küppers et al. (2005) qui 
on
luent à un noyau ex-trêmement pauvre en gla
e à partir de la mesure d'un rapport de masse poussière/gaz de20�100 dans les éje
tas. Cette di�éren
e provient de la masse de poussière importante déduitepar Küppers et al. (2005) à partir des données Rosetta, valeur non 
on�rmée dans les arti
lesparus postérieurement sur les mêmes données (Keller et al. 2005).Une mesure plus pré
ise du rapport en masse gla
e/poussière dans les éje
tas de 9P/Tempel1 pourrait être obtenue. En e�et, il devrait être possible de 
ontraindre la distribution en tailledes grains de gla
e en modélisant les spe
tres de la gla
e obtenus par Deep Impa
t. L'appro
heutilisée par Sunshine et al. (2007) est essentiellement qualitative et limitée à une 
omparaisonave
 des spe
tres de laboratoire.
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Dis
ussion et perspe
tives
Dis
ussionCe travail de thèse a porté sur l'analyse des éje
tas de la 
omète 9P/Tempel 1 produitspar la mission Deep Impa
t en juillet 2005. La mesure du rapport en masse gla
e/poussièreen était l'obje
tif infine. Ce travail s'est appuyé sur les données infrarouges obtenues ave
le téles
ope spatial Spitzer dans le domaine de longueur d'onde 5.2�13.2 µm. Ces données,qui 
ouvrent la période de 41.3 h avant l'impa
t jusqu'à 38 jours après l'impa
t, permettentd'étudier l'émission de �uores
en
e de la bande de vibration ν2 de l'eau à 6.4 µm et l'émissionthermique de la poussière. Ce travail de thèse a ainsi porté sur deux aspe
ts : 1) une analyse del'émission thermique des éje
tas de poussière et de son évolution temporelle pour 
ontraindrela 
omposition des grains, les lois de distribution en taille et en vitesse ainsi que la masse despoussières ; 2) une analyse de l'intensité de la bande de l'eau à 6.4 µm a�n de déterminer lamasse de vapeur d'eau présente dans les éje
tas et d'en déterminer son origine. Une grandepartie de 
e travail de thèse a été 
onsa
rée à de la modélisation.Plusieurs modèles ont été développés au 
ours de 
e travail de thèse. L'analyse du 
on-tinuum dû aux poussières dans les spe
tres Spitzer a né
essité la modélisation de l'émissionthermique de la poussière. Cette émission thermique étant fortement dépendante des pro-priétés des grains, j'ai été 
onduite à 
onsidérer di�érentes 
ompositions de grains, y 
omprisdes mélanges de plusieurs 
omposés. J'ai également introduit les deux lois de distribution entaille (Hanner et loi de puissan
e) utilisées dans la littérature, en parti
ulier a�n de fa
iliterles 
omparaisons ave
 les résultats d'autres auteurs. Ce modèle thermique, appliqué aux don-nées Spitzer, a permis d'étudier l'évolution de la distribution en taille des grains, paramètreessentiel pour 
al
uler la masse des éje
tas dans le 
hamp de vue, et son évolution temporelle.L'évolution temporelle du �ux thermique des poussières dans le 
hamp de vue de Spitzerfournit des informations sur le 
hamp de vitesse des grains de di�érentes tailles. L'analyse de
ette évolution temporelle s'est faite au travers d'un modèle dépendant du temps de l'émissionthermique des grains. Ce modèle 
onsidère une éje
tion de 
ourte durée de grains au niveaudu noyau et 
al
ule leur expansion dans la 
oma en fon
tion de leur taille. Ce modèle m'apermis de 
al
uler l'évolution de la distribution en taille des grains dans le 
hamp de vue,pour 
omparaison aux valeurs déduites des observations, et de déterminer la loi de vitesse desgrains en fon
tion de leur taille.Deux modèles ont été également développés pour analyser et interpréter l'évolution tem-porelle du nombre de molé
ules d'eau dans le 
hamp de vue de Spitzer. Un premier modèledépendant du temps, essentiellement des
riptif, a été développé pour déterminer les é
hellesde temps de produ
tion de la vapeur d'eau dans les éje
tas. Un modèle physique 
omplet dela sublimation de grains de gla
e a été ensuite réalisé pour expliquer la produ
tion soutenuede molé
ules d'eau après l'impa
t. Dans 
e deuxième modèle dépendant du temps, la 
inéma-tique des molé
ules d'eau a été modélisée en utilisant deux hypothèses extrêmes : un milieu
ollisionnel et un milieu raré�é (en 
ollaboration ave
 V. Zakharov pour le modèle de 
oma143



144 Dis
ussion et perspe
tivesraré�ée).L'analyse des données Spitzer et le travail de modélisation m'ont permis d'obtenir plusieursrésultats, que je vais maintenant résumer.En premier lieu, les données obtenues avant l'impa
t m'ont permis de mesurer le taux deprodu
tion de l'eau pour la 
oma ambiante, égal à 4.7 × 1027 molé
ules s−1. Cette valeur esten a

ord ave
 
elles déterminées par Küppers et al. (2005), Feaga et al. (2007), S
hlei
her(2007) et Bens
h et al. (2007) mais est deux fois plus faible que les valeurs déterminées parBiver et al. (2007), DiSanti et al. (2007) et Feldman et al. (2007b).La distribution en taille des grains présents dans les éje
tas montre qu'une importantequantité de petits grains a été éje
tée durant l'impa
t. Ce résultat, qui dé
oule de l'augmen-tation brutale de la température de 
ouleur des grains après l'impa
t, 
onforte les 
on
lusionsétablies par de nombreux auteurs. J'ai estimé la masse totale des éje
tas de poussière à (0.7�1.2) × 105 kg pour les tailles de grains a < 1 µm, (2.7�8.9) × 105 kg pour a < 10 µm, et(0.5�2.1) × 106 kg pour a < 100 µm. Ces estimations sont en a

ord pour les mêmes gammesde taille ave
 Harker et al. (2005), Lisse et al. (2006), Sugita et al. (2005) et Jorda et al.(2007) bien que la 
omparaison dire
te soit di�
ile 
ar les di�érentes mesures utilisent leursméthodes analytiques propres et di�érentes hypothèses.Les données Spitzer indiquent que la vitesse des plus petits grains présents dans les éje
tasest égale à 230 m s−1. Cette valeur est en a

ord ave
 les mesures de Harker et al. (2007) et
elles d'autres auteurs référen
és par Ipatov & A'Hearn (2011). J'ai pu 
ontraindre la pentede la loi de vitesse en fon
tion de la taille des grains à une valeur entre 0.35�0.5. Ce
i est ena

ord ave
 une a

élération des grains provoquée par leur intera
tion ave
 le gaz (Crifo &Rodionov 1997).L'inaptitude de mes modèles à interpréter les données obtenues à TI+20.5 h suggère laprésen
e d'une sour
e additionnelle de produ
tion de petits grains, 
omme par exemple despro
essus de fragmentation. La fragmentation des grains n'est pas 
onsidérée dans mes mod-èles mais il serait utile de l'in
lure dans le futur (Borkowski & Dwek 1995).Mon travail a permis de mettre en éviden
e la présen
e de deux pro
essus de produ
tionde molé
ules d'eau dans les éje
tas : 1) une produ
tion sur une très 
ourte é
helle de tempsaprès l'impa
t ; son origine est la sublimation de grains gla
és de 
ourte durée de vie ; lesmesures obtenues au Ke
k-2 par DiSanti et al. (2007) permettent d'ex
lure une produ
tiondire
te par le noyau ; 2) une produ
tion d'eau sur une plus longue é
helle de temps par lasublimation des grains de gla
e pure. J'ai estimé la masse d'eau inje
tée par l'impa
t à (7.4
± 1.5) × 106 kg. Ce résultat est en bon a

ord ave
 les valeurs déterminées par Keller et al.(2005), Biver et al. (2007), Mason et al. (2007) et reste en a

ord à un fa
teur 2 près ave

elles de S
hlei
her et al. (2006) et DiSanti et al. (2007). La distribution spatiale des molé
ulesd'eau présente un ex
ès vers le Sud, 
orrespondandant à la dire
tion d'expansion du nuagedes éje
tas (
f. Lisse et al. (2006), Feaga et al. (2007) et Keller et al. (2007)).La produ
tion soutenue d'eau après l'impa
t s'explique par la sublimation de grains degla
e d'eau pure, de tailles allant de 0.1 à 0.5 µm. Ce
i est un des résultats importants demon travail. La masse de gla
e éje
tée pendant l'impa
t est estimée à (0.8�1.8) × 107 kg, sil'on 
onsidère les tailles de grains inférieures à 1 µm. Le rapport de masse poussières/gla
edans la 
oma Mice/M tot

d est supérieur à 30 pour les grains inférieurs à 1 µm. Ainsi une grandequantité de petits grains de gla
e était présente dans la 
oma, peu après l'impa
t. Dansl'hypothèse d'une distribution en taille similaire pour les grains de gla
e et de poussière, nouspourrions 
on
lure que les 
ou
hes profondes du noyau de 9P/Tempel 1 ex
avées par l'impa
t144
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ussion et perspe
tives 145étaient très ri
hes en gla
e (Mice/M tot
d > 30). Ce résultat n'est vraisemblablement pas trèsréaliste, bien que des modèles de la nébuleuse primitive prédisent de forts enri
hissements engla
e au niveau de la ligne des gla
es (Ciesla & Cuzzi 2006). Notre interprétation est quel'hypothèse d'une distribution en taille similaire pour les grains de gla
e et de poussières n'estpas adéquate. Un rapport gla
e/poussière plus modeste peut être obtenu si l'on suppose quela taille maximale des grains de gla
e est de l'ordre de 1 µm, soit bien inférieure à 
elle desgrains de poussière, en raison, par exemple, de leur fragmentation rapide après l'impa
t. En
onsidérant des tailles de poussière inférieures à 10 mm, le rapport en masse gla
e/poussièreest de l'ordre de 3, suggérant un enri
hissement en gla
e d'un fa
teur 6 dans les 
ou
hesprofondes du noyau par rapport à la valeur mesurée du rapport gaz/poussière dans la 
omaambiante.Perspe
tivesLes modèles que j'ai développés ont de multiples appli
ations. En premier lieu, ils peuventêtre dire
tement utilisés pour analyser les spe
tres infrarouges de 
omètes en sursaut d'a
tiv-ité, un exemple ré
ent (2008) étant la 
omète 17P/Holmes. L'expertise que j'ai a
quise dansla modélisation de l'émission thermique des poussières 
ométaires pourra être utilisée dansle futur pour préparer et interpréter de nouvelles observations de 
omètes dans les domainesinfrarouge et millimétrique. De plus, l'étude in situ des 
omètes est aujourd'hui en plein essorgrâ
e à l'exploration 
ontinue par des missions spatiales (Rosetta, Stardust-NExT, EPOXI),qui le plus souvent in
luent une instrumentation infrarouge et parfois millimétrique dans leur
harge utile.1. Le téles
ope spatial Hers
hel de l'ESA : Une partie du programme 
lé sur le tempsgaranti d'Hers
hel "L'eau et la 
himie asso
iée dans le Système Solaire" est 
onsa
rée àl'observation des 
omètes. Le satellite Hers
hel fournit à la 
ommunauté s
ienti�que ununique moyen d'explorer une partie mé
onnue du spe
tre submillimétrique et de l'in-frarouge lointain (57�670 µm). Les instruments PACS (Photo
ondu
tor Array Cameraand Spe
trometer) et SPIRE (Spe
tral and Photometri
 Imaging RE
eiver) permettentl'étude de la poussière 
ométaire et l'obtention de 
ontraintes sur les grosses parti
-ules de poussières. Plusieurs 
omètes ont déjà été observées : C/2006 W3 Christensen,10P/Tempel 2, 103P/Hartley 2 et C/2009 P1 (Garradd). Ces observations pourraientêtre analysées ave
 mes modèles d'émission thermique des poussières dans le but de 
on-traindre les distributions en taille et les quantités de poussière en utilisant di�érentes
ompositions de grains. Le domaine de longueur d'onde 
ouvert par Hers
hel est le plusadapté pour 
ette étude, 
ar l'essentiel de la masse des poussières se trouve dans lesgrosses parti
ules. Les mesures dans les di�érentes 
omètes permettront d'étudier la di-versité du rapport gaz/poussières en fon
tion des 
ara
téristiques diverses des 
omètes(origine dynamique, a
tivité intrinsèque). Ce travail pré�gure les études qui seront réal-isées dans le futur ave
 ALMA.2. L'interféromètre ALMA : Les observations de 
omas de poussières dans le domainemillimétrique à submillimétrique (0.45 mm à 3 mm) ave
 une haute résolution angulaireet une haute sensibilité seront 
omplémentaires à 
elles d'Hers
hel. ALMA permettral'étude de 
omètes peu a
tives (notamment les 
omètes de l'é
liptique)3. La mission EPOXI : Cette mission est la 5ième mission de survol d'un noyau 
ométaire,à une distan
e de 694 km de la 
omète Hartley 2. Mon travail sur l'émission de la bandede vibration de l'eau pourrait être utilisé et étendu à l'étude de la distribution de l'eauet du CO2 dans la 
oma de la 
omète Hartley 2. Mon travail sur la sublimation desgrains gla
és permettrait d'interpréter de nombreuses données a
quises sur la 
omète145



146 Dis
ussion et perspe
tivesHartley 2 et de déterminer la 
ontribution des grains aux molé
ules d'eau observéesdans la 
oma ainsi que leurs propriétés.4. La mission spatiale Rosetta de l'ESA : Cette mission, lan
ée en 2004, va se pla
er enorbite autour de la 
omète 67P/Churyumov-Gerasimenko. Les instruments à bord per-mettent, entres autres, de déterminer la 
omposition de la surfa
e du noyau de la 
omète,d'identi�er les espè
es 
himiques à l'état gazeux et dans la poussière, de 
ara
tériser la
oma, de mesurer la température du noyau. Mon travail a de nombreuses appli
ationspour l'analyse des données du spe
tro-imageur VIRTIS (Visible and Infrared ThermalImaging Spe
trometer) et de l'instrument MIRO (Mi
rowave Instrument for the RosettaOrbiter).En 2014, la mission Rosetta larguera, pour la première fois dans l'histoire de la s
ien
e
ométaire, un atterrisseur sur la surfa
e de la 
omète 67P/Churyumov-Gerasimenko (Fig.5.22). L'étude in situ 
ouplée ave
 les observations de l'orbiteur de Rosetta ouvriront unenouvelle ère sur notre 
ompréhension des mé
anismes physiques qui ont joué un r�le lors dela formation planétaire.

Fig. 5.22 � Vue d'artiste de l'atterrisseur Philae sur le noyau de la 
omète 67P/Churyumov-Gerasimenko.
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AnnexeALe modèle de Haser
La densité volumique des molé
ules mères nM (r) en fon
tion de la distan
e au noyau,véri�e l'équation de la masse :

∂nM (r)

∂t
+ div(nM (r)v) = −nM(r)

τMoù :� τM = LMv = 1/βM est la durée de vie de la molé
ule, LM est la longueur d'é
helle duparent et βM est le taux de photodisso
iation de l'espè
e dans la 
oma.En se plaçant en symétrie sphérique ave
 une vitesse 
onstante dans la 
oma et un étatstationnaire, on peut simpli�er l'équation pré
édant sous la forme suivante :
v

r2
d

dr
(nM(r)r2) = −nM (r)

τMd'où
d

dr
(nM (r)r2) = −nM (r)r2

vτMPar intégration on obtient :
nM(r) =

c

r2
e−r/lMLa 
onstante est déterminée par un raisonnement géométrique en admettant que le nombrede molé
ules éje
té par le noyau, N = Qdt ave
 Q le taux de produ
tion des molé
ules mères(molé
ules s−1) et dans un intervalle de temps élémentaire, o

upe le volume V = 4πr2vdt.D'où

nM (r)
r→0→ N

V
=

Q.dt

4πr2v.dt
=

Q

4πr2vNous obtenons don
 la densité des molé
ules mères par la formule suivante :
nM (r) =

Q

4πr2v
e−r/lM (A.1)Pour déterminer la densité volumique des molé
ules �lles (nF (r)) il faut tenir 
ompte de deuxe�ets :� la produ
tion par photodisso
iation des molé
ules mères,147



148 Le modèle de Haser� la destru
tion par photodisso
iation des molé
ules �lles elles-mêmes.L'équation de 
onservation de la masse s'é
rit :
∂nF (r)

∂t
+ div(nF (r)v) =

nM (r)

τM
− nF (r)

τFAve
 les mêmes hypothèses que pré
édemment l'équation de 
onservation de la masse desimpli�e sous la forme suivante :
d

dr
(nF (r)r

2) = −r2

v

(

nM (r)

τM
− nF (r)

τF

)

= r2
(

nM(r)

lM
− nF (r)

lF

)où � τM et τF sont respe
tivement les durées de vie des molé
ules mères et des molé
ules�lles� lF est la longueur d'é
helle de la molé
ule et est la longueur 
ara
téristique de la de-stru
tion par photolyse de la molé
ule �lle, lM est la longueur 
ara
téristique de laprodu
tion de l'espè
e �lle par photodisso
iation de la molé
ule mère.Par intégration de 
ette équation ave
 la 
ondition aux limites suivantes, nF (0) = 0, nousobtenons l'expression de la densité volumique des molé
ules �lles :
nF (r) =

Q

4πr2v

lF
lM − lF

(e−r/lM − e−r/lF ) (A.2)
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