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Epaisseur des manteaux de glace:
Taux de croissance en masse: dm/dt=S*mn*a2*n*<v>*<m>

<v> = ( 8kT / tm )2

Taux de croissance en rayon: da/dt=(dm/dt)/(4*mn*a%*p)
da/dt=S*n*<v>*<m>/(4*p)

Croissance des manteaux indépendente du rayon du grain

Dartois 2013

Application

Manteaux de glace interstellaire

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

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

Application
Le rayon moyen d’un grain interstellaire, supposé sphérique, est < a >= 0.1um. On

donne la densité de I'olivine p(olivine) = 3.22g/cm3, de la glace p(glace) = 0.9g/
cm3, et les abondances cosmiques des différents éléments dans la table 1

FABLE 1 - Abondances élémentaires interstellaires pour 107 atomes d'hydrogéne

Element | Masse atomique(u) | 10°X/H
He H 7.8 10°
C
N
O

2. En admettant que les atomes d’oxygene disponibles forment la molécule H20 et
donc de la glace par réaction de surface sur un de ces grains silicatés de rayon < a
>, quelle est I'épaisseur attendue des manteaux de glace ?

Explicitez votre démarche.




3. La distribution de taille des grains de silicates prend en fait la forme donnée dans 4. Densités de colonne des composantes de H20, CO2 et des silicates, dont les
la figure 5. On suppose que I'épaisseur des manteaux de glace ne varie pas avec la caractéristiques sont données a la table 2. Quel est le rapport CO2/H207?

taille initiale du coeur réfractaire du grain et qu’elle prend la valeur calculée a la

question précédente. Pour les deux tailles extrémes de cette distribution dans le

cas des silicates (amin = 0.0004 pm et amax = 0.3 ym), quel est le rapport attendu

du volume de glace par rapport a celui des silicates ?

v e.g. Knez et al. 2005,
Bergin et al. 2005

N(H,O) = 1.4x300 / 20 x 10(-17) = 2.1x10(18) cm™2
N(CO,) = 1.8x20/ 7.6 x 10(=17) = 4.7x10(17) cm2 = N(CO,) =0.22 N(H,0)
N(Silicates) = 1.6 x 100/ 16 x 10(=17) = 10(18) cm2

TABLE 2 - Elias 16

Espbce Mode de Longueur Largeur | Epaisseur 2
vibration d’onde (um) | & mi hauteur | optique | (107 cm/groupement)
| Av(em™) T
H,0 Elongation OH 3.05 I 300 14 20/H,0
CO, | Elongation antisymétrique | 4.27 ‘ 20 ‘ 18 7.6/CO, |
Silicates Elongation SiO 9.7 100 1.6 16/MgFeSiO, |

Sources astrophysiques des glaces Simulations en laboratoire & I source )
Etoile de champ Protoétoiles / disques comparaison avec les spectres astro

filmH,0O/CO/CH,/NH; @ 10 K + photolyse UV

Ices(LABO)

Molecular,
cloud

Pre-Collapse Black Cloud B8 (comparison)

(VLT ANTU + FORS 1 - NTT + SOFI) o, Gerin et al. 2015; Dartois 1998 //
Atellite

HH30© C.Burmows (STScl & ESA), WFPC 2 Team & NASA
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Dartois et al. 2002

Plusieurs mécanismes conduisent a la compaction de la glace

Absorption : calcul de la colonne densité

Absorption : calcul de la colonne densité

N [cm?2] = N [cm?] =

Ibanderv dV]/A

[oaemIn(1/1c) dv/A

g J‘bande T, dv/A ; v A=1.61016
z s v f cm/Si
A~2 1016 A

cm/H,0O
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Dartois et al. 2002




De nombreuses autres glaces détectées par

comparaison avec les données de laboratoire.

Species Xi,0 (%] 100.0

MYSOs  LYSOs BG Stars® s
Securely identified speciesd: g I g
H,0° 100 100 100 | 2 100 I o I

0

co* 7 (7) 21§ (18) 253 s i

3-26 (<3)-85 9-67 £ o I
CO,® 19% 2837 2632 &

11-27 12-64 14-43 3
CH30H | 92 (5) 612 (5) 810 (6) 3

(<3031 (<1)25  (<1)-12

NHg 6649 =2 [ LA SNBSS SNE]
* > N ' > S
~7t 310 <7 RS EFLIFIF T

CHy4 4.58 (3)

1-3 1-11 <3

Boogert et al. 2015, ARAA

Dartois 2005, SSRv

Profils des bandes — glaces polaires versus apolaires

=Concerne principallement la
decomposition de CO et CO,.

=Hypothése de séparation de
phase.

LAt Pr

Wavelength (microns)
Chiar et al. 1998, ApJ 498, 716.

C021C0=0.5:1

=Bcp d'observations decomposées e
sur la base de spectres de labo.

Wavelength [micron]

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

107

107°

Spectroscopie des glaces

Profils des bandes — (i) glaces polaires versus apolaires

lambda (microns)
4.63 4.65 4.67 4.69

CO-stretch in CO/CO, mixtures at 10 K

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

pure CO

CO:C0,=100:4 /\
€0:00,#100:8 /" \

=|nitiallement tracé par le profil de la
glace de CO car observable du sol.

©€0:00,=100:18 N\

©€0:C0,=10021

£0:C0,=100:26 A

H,0.00-00,=1:505

2160 2150 2140 2130 | e.g. Pontopiddan et al. 2003, A&A 408, 981; Chiar et al.
wavenumber (cm-1) 1995, ApJ 455, 234. Palumbo & Strazzulla 1993, A&A
269, 568; Tielens et al 1991, ApJ 381, 181; Sandford et
Ehrenfreund et al. 1996, A&A 315, L341 al. 1988, ApJ 329, 498;

Absorbance

Profils des bandes — (ii) complexes intermoleculaires

S x stollr = Profil du pliage CO, varie pour
continuum . "
différentes l.v.

u"

¥
o
Circumstellar matter (ISO]

A fum)

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

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

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




Profils des bandes — complexes intermoleculaires

= Peut étre reproduit avec des
mélanges intimes CH;O0H /
CO, .

Dartois etal. 1999 [l & b
”

= Et avec de la glace d’eau
jusgu’a un degré ou elle ne
domine pas, en contradiction avec
les abondances globales. :

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

Profils des bandes — complexes intermoléculaires

CO,—CH,0H = Comment expliquer les
différentes structures?

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

RAFGL7009 =Formation stoechiométrique du
complexe, sinon H,O détermine la

structure de la glace.

= = Profils de bandes
¥ oy #

Abondances relatives

= | es manteaux de glace
possédent différentes phases
ségréguées.

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

Profils des bandes — complexes intermoléculaires

Pliage dans le plan = Levée de

dégénérescence, le
mode de pliage se
sépare en deux
composantes.

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

. =Séparation confirmée
Pliage hors plan

par le calcul théorique.

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

Profils de bandes— (iii) diffusion et hydrate d’'ammoniac

~ micron |

= Comparaison de I'élongation OH de
la glace d’eau cristalline :

- Lab

- OH-IR (Manteau de glace pure)

- GL2136 (Protoétoile massive)

Optical depth

3.0
Waovelength

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

= Diffusion + abs. additionnelle

Brooke et al. 1999, ApJ 517,883; Smith et al. 1989, Ap) 344, 413




Profils de bandes — diffusion et limite sup hydrate Autres modes observes ou limites sup

, -
/ \Ammonio :
Hydrate \
3.47um = Une interaction donne accés a
k la contribution max de I'hydrate
NH3 / H2O < 7%(5%)

Normalised Absorbance

= Une nouvelle raie # nouvelle espéce

* Interactions sont non linéaires et doivent Données Spitzer => NH,/H,0 = 5.5% + 2.0%
étre mesurée au laboratoire M

Optical depth

“

\
cL2136
4
26 28 30 32 34 36 38 40
Wavelength (microns)

Profils de bandes— (iv) I'influence de la croissance des grains R e oS

(iv) l'influence de la croissance
des grains

Coagulation

]

= Modélisation du profil de la glace
de H,0

Dartois et al. 2006, A&A 445, 959

= X=2mx<r>/A, oUA=3um
= | es grains grossissent dans les régions denses.

= |a coagulation est le plus probable :
pas assez de gaz/atomes pour augmenter le manteau significativement

par de l'accrétion pure du gaz disponible.




Profils de bandes— (iv) I'influence de la croissance des grains

= Modelisation du profil de la glace de CO dans un grain mélange glace
silicates en utilisant un code DDA
= X=2mx<r>/\, ouA=4.27 um, coefficient d’extinction volumique

ENT ellipsoids, quadralic weighting, =1

TV
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s0ar0”

1 -
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Dartois et al. 2006,

Profils de bandes— (iv) I'influence de la croissance des grains

Mesuré au laboratoire avec
une cellule collisionnelle.

ENT ellipsoids, quadralic weighting, fe=1

Extinction

Cout /¥ (om=1)

aon NN
H [ 1 ABRAMAM A AN ATIAN
2150 2140 2130 a0l .
Wavenumber(cm™)
Dartois & Bauerecker 2008

Démontre la modification du profil de CO pur

!

Profils de bandes— (iv) l'influence de la croissance des grains

Mesuré au laboratoire en utilisant une cellule collisionnelle.

Probe Gas | Magnetic
2CO / He | Muttiple Pulse
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Infrared L FTIR
Detector Spectrometer
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Dartois & Bauerecker 2008, J. Chem. Phys. 128, 154715

Profils de bandes— (iv) I'influence de la croissance des grains

Grossissement « Polaire / Apolaire »
CO pur mélangé avec les silicates Decomposition 3 compsantes

Reipurth 50

4.60
Wav

Dartois et al. 2006, A&A 445, 959

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

Pontoppidan et al. 2003, A&A 408, 981



Agrégats de grains et/ou grossissement: « effet Coreshine »
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= . Ysard et al. 2016; Jones et al. 2016;

Steinacker et al. 2010; Andersen et al. 2014 siiia @il 201G dnEn 20

Réactions de surface — naissance et distribution des glaces

- T(HZO) = (X(AV_AV(hreshold)

=Abondance 10-5-104 N

Bien au dessus de la
formation en gaz suivie par
accretion

| ® réactions de surface
% This work impliquant 'oxygéne
~+ Whittet et al. (1988)

A ’ i 4 = besoin de solides pour la
10 15 20 ply formation de H, aussi !

Ath Av (mag)

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

Interactions gaz/grain et processus énergétiques
Réactions de surface

Rayonnement cosmique

Photolyse UV (*, ambiante, induite par RC)
Photodésorption UV (indirect)

Recombinaison radicalaire

Evolution thermique, sublimation

Réactions de surface — obs. telescopes et satellites

Sonnentrucker et al. 2008, ApJ 672, 361

= H,0 and CO, semblent partager le méme seuil en Av

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

= CO variable et apparait plus tard

= CH,OH trés variable

e.g. Boogert et al. 2008




Reéactions de surface — addition d'H au CO -> CH,;0OH Réactions de surface

. . o = Ne permettent pas d’expliquer toutes les glaces
= Difficile a observer directement et quantifier

astrophysiquement car seuls les produits sont

observés.

GL7009S GL7009S

= Au laboratoire I'addition d’hydrogéne au CO
est suggérée pour la production d’H,CO /
CH;OH

w 8VS 4-5
W33Aw

N(CH,OH) (10" cm’

= Expériences difficiles au laboratoire et
parfois de la controverse sur les résultats. i’

lassalassalosaalNesalasy
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N(H,0) 10" em™ N(CO,) 107 em ™3

H iradiation Time (min
Hiraoka et al. 2005, ApJ 620, 542; Hiraoka 2002, ApJ 577, 265
Whittet et al. 2011
Watanabe et al. 2007 ApJ 668, 1001
Watanabe et al. 2004, ApJ 616, 638 Fuchs etal.,
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Silicates dans le DISM Silicates dans le DISM

ISO SWs

5
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GCS 3 (+0.5)

v OD®OO VO Mo vo

Teorr.,norm.

- Silicates dans I'ISM sont presque
GCS 4 (+0.25) 2 2 100% “amorphes” (<2.2% Kemper et
al. 2004 + erratum)

GC emission ]
M Alors qu’ils sont injectés en partie

crystallins
10 11 12

Kemper et al. 2004 A (um)
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Influence des rayons cosmiques énergétiques ? Amorphisation par les rayons cosmiques énergétiques ?

20-50keV He+, irradiation
Tom ol Coont W 30keV He+, irradiation
A

de Forsterite (Mg2 SiO4 )
o (1 parDire par W7 LacenT)
|

Fhux (o2 3 5 Gavy?!

{ard. wnit.)

1 depth

Ak
1 pariie por vt pea,

: ' EGRET Gamma ray
’ 109 10' ' <!

Energy [eV)

LPSC Grenoble

Wavelength [um

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

Perte d’énergie des ions dans un solide

Traces

Blectronke stopping dominases Noclear stopping dominates

]
Protons20MeV/u

Particle Tracks (% 10 MeV/u)
] in photographic Emulsion
vacuum | solid material i

50 um

Sputtered fon

e s ot e b e S stn et

o

i proton

oL

650 700 750 p-mesons
z(nm)

iy i a-particle
electron \ He(Zp=2) F(Zp=9)

Wikipedia SRIM/TRIM



Pouvoir d’arret

Stopping power (10" eV cm” / molecule)

SRR A LA s a A A e

At e e e L e A e e A e

Ni

S ———
10 10 10°

Energy/mass (MeV/u)

SRIM/TRIM

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

Nuclear stopping power [eV/A

Brucato et al. 2004

Energies et pouvoir d’arret des rayons cosmiques

“l
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Bringa et al. 2007

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




Implication : mélange radial dans les disques ?

Solar system silicates
Cryst. Silicates,,

\\

Solar system silicates =
: 3 ; 10 15
Cryst. Silicates, j Woveiength (sm) :

\\

Turbulence

Accretion

50 100
Radial Distance r (AU)

Silicates cristallins (Tform. =1000K) mélangés avec des glaces (Tsubl.
Hale Bopp ZIOOK)

20 25

v q )
Dartois 2008, « Cosmic Dust: Near and Far » conference, Heidelberg Mélange radial reprocessing, rayons X
7 '’

Gerald Rhemann

Rayons cosmiques peuvent induire des modifications Approcher l'irradiation des rayons cosmiques d’analogues au labo

de structure

Pocous ASW—> '{‘L‘Q = structuration de TASW
o sebse —> - - _— poreuse a compacte
H,O deposit at L5 K CO depositat LSK CO diffusion at 26 K
oOke =Change la reactivité pour
MAMAMAMEIE I ] /€S réactions de surface :
(SR AAM - reduit la surface dispo

. o - nature des sites
H,O deposit at 15 K Ton irradiation at 15K~ CO deposit at 15K CO diffusion at 26

= experimental data
fit curve (y=e ")
o=1.14x10"" cm®

Palumbo et al. 2006 A&A 453, 903




Production d 'a-C:H au laboratoire
Comparé aux spectres ISO / VLT-ISAAC /Spitzer

Wavelenqjh um)
3.125 3.226 3.333 3.448 3.571 3.704 3.846 4.000
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0.40 Astro

0.50
3200 3100 3000 2900 2800 2700 2600 2500
Wavenumber (cm™)
« Exacte » reproduction des spectres observés
(C-H élong. & def.) vers IRS7 (centre galactique,
milieu diffus)

Particle Tracks (= 10 MeV/u)
in photographic Emulsion

Godard et al. 2011

Rayons
cosmiques

Explorer exp.

La gamme compléte des sections efficaces des CR

Tronsmittonce

Transmittonce

Godard et al. 2011

Evolution sous irradiation de
rayons cosmiques des
analogues de poussiére
carbonée

o
o

évolution FTIR in-situ :
Suivi de la modification en
temps réel

0.0

CH stretching modes / Si(7+) 85 MeV

0.8

[
Y

°
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0.2

0.0
3100 3000 2900 2800 2700
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Temps caractéristique de destruction pour les a-C:H pour { = 3d-17 s-1

Godard et al. 2011

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

Diffuse Interface

Ice coated grans

Av (mag)

a(em

1
104~ 10°
wiwed ~10 x CR*
H<H, H = H,

<10 ~few 10°°
10 10"
24107 explAy zl0
less efficient than in diffuse ISM inetficient?

FIncient Qestruction Show destruction

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

Transition
milieu diffus
vers dense

Destruction

: (Re-)formation
Mennella et al. ApJ 2003

PRI e—
Ep = 400 MeV —-rrrms
Ep - 600 MeV

Flux (pariicles cm = s st (MeV/nuc)")

10° 10° 10
Energy per nucleon (MeV/nucl

Shen & Greenberg 2004

= Les rayons cosmiques avec des énergies de 10 a 100 MeV/u ionisent H, et

ESO-VLT

Godard et al. A&A 2011

génerent des électrons avec une énergie moyenne autour de 30 eV.

=Ces électrons secondaires dissocient et ionisent H,, qui en se désexcitant

émettent des photons VUV




Photons UV et flux induit par les rayons cosmiques

\WMMJ I,

] |‘
.m‘bﬂ“‘!’“‘ 'M

iy

Gredel et al. 1989

= | es photons UV induits par les rayons cosmiques produisent la photochimie
dans les coeurs denses, pas la lumiére siellsire ni 'ISRF.

= Les solides volatiles autours des étoiles de faible/forte masse ont toutes les
raisons d’étre les mémes / I'environnement radiatif (pas temporel)

=Si le nuage parent est perturbé par I'étoile, alors elle joue un réle important

Gerakines 1996

Photochimie UV
de glaces pures

Gredel et al. 1989
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Cruz Diaz et al. 2013
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Photochimie UV de mélanges de glaces
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Photochimie UV de mélanges de glaces

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

B

Munoz Caro et al. 2003
Nuevo et al. 2006

l
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\
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1

4000
UV irradiotion time (s)

Munoz Caro et al. 2013 Munoz Caro 2009

Photons UV versus rayons cosmiques

.W 0%0%0%%

o
)
_— .‘.o.‘\“:. e ....‘ Nuages denses

Ny~ 103 cm3

—_— ....“ .‘..0... ®0g0®

Gerakines et al. 2001,JGR 106, 33381 = E(UV) / E(Rayonnement cosmique) ~ 10 -100

Photochemistry Energy deposition via electronic = Ce rapport est relativement constant car 'UV est induit par les rayons

(Break specific bonds) excitation cosmiques.

Penetration depth is composition Penetration depth

dependent Energy of the particle /stopping power

Stopped in a typical ice mantle Goes through the grain = | a nature de l'interaction est différente et peu représenter une différence
pour des réactions avec un seuil au dessus de la limite UV.




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

= Temps d’accrétion de la phase gaz... ~10° ans/ n : tout condense
= Rendements de formation sont différents (ex. pour HCOO-), mais vision du

labo pour analyser I''SM ou les glaces sont mélangées. ] ] ]
= Photodésorption peut (ré)injecter des espéces dans le gaz (aussi

les rayons cosmiques et le chauffage stellaire)
= A hautes doses, les photons UV plus spécifiques que les ions
* Premiéres mesures en labo :
efficacité de désorption (CO et CO,) environ
10(-3) molécule / photon UV incident

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

= efficacité plus haute mesurée par

d’autres 3.5x10(-2)

=Seules les premiéres couches affectées,
avec un rendement proche de I'unité pour
les vrais volatiles.

=Seuils énergétiques

Relative Absorbance

R R \N\’\,’
15 Pt s b\p/-
}/\f N, —= "N, ]
1660 1640 1620 1600
Wavenumber (cm-1)

Hudson & Moore 2002, ApJ 568, 1095

See also, e.g. Palumbo et al. 2006 MSAIS 9, 192; Baratta et al. 2002, A&A 384 ,343 =Le reste de I'énergie sert a la
Strazzulla et al. 2007, Icarus 192, 623; Brucato et al. 2004 MSAIS 5, 33 A o
photochimie dans le grain

1ML~10(15)molecules

UV et photodesorption Recombinaison radicalaire et désorption explosive.

= | es mesures dépendantes de la longueur d’'onde montrent que le
processus est induit par les transitions électroniques.

CO:H 0 NHy:CHy (10:1:1:4)
3x(10 MINUTE DEPOSIT AND 2 HOUR PHOTOLYSIS)

Efficace au bord des nuages, = e passage d’'un rayon cosmique

, | LUMINESCENCE
dedans permet juste un faible (lourd, comme le Fe) peu déclencher
pourcentage de réinjection en gaz des réactions en avalanche.

= | ibére les radicaux / ions dans la
E glace qui « stockent » de I'énergie. PRESSURE

Frrr T[T T T T T

R
pd-ig

= Evolution moléculaire car ainsi cela
rempli la phase gaz avec des
especes plus complexes.
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10 15 2| D’Hendecourt et al. 1982 A&A 109, 12;
A, Léger 1987, IAUS 120, 539

0

Oberg et al. 2007
Fayolle et al. 2011




Réactions activées thermiquement ou spontanées

= Réorganisation des matrices glacées sous l'effet de I'évolution des étoiles
enfouies.

= La mobilité et la diffusion des espéces engendre de nouvelles réactions

=Réactions de polymerisation ?

H,CO +NH,  -(CH,-O)- (POM)

Schutte et al 1993, Icarus 104,118

Réactivité de surface a basse température

Absorbance

e.G pour former OCN- depuis HNCO / NH4

T T T
2300 2200 2100

Wavenumbers (cm™)

Raunier et al. 2004, CP 104

Conclusions provisoires

Les solides representent les premiéres surfaces de
I'univers, concentrant les espéces en grande

abondance.
s initient une chimie impossible ou moins efficace que

dans la phase gazeuse
lIs influencent le transfert de rayonnement

importance relative dans un milieu donné ?
Durée d’exposition et temps caractéristiques de survie ?

Volume de la Galaxie affecté ?



Nébuleuse bipolaire

1. Pour I'état fondamental *S, ;» et pour 'état excité *P. 2, ? Py /0.
2. Il s’agit du bore.

3. On mesure ¢ 77 directement sur la figure, comme rapport de la profondeur de la bande d’absorption
(] ) 4 .
au continuum, et on trouve 75y =~ — In (7.7/8.6) ~ 0.1 soit Ay ~ 1.85

I1 existe un seuil en Ay de l'ordre de 3 pour que la glace résiste au rayonnement et soit observable.

On a

6.25 x 10°%em *

On a dr = on,, donc

T(ry) / Q.ma“ng(r)dr

La luminosité apparente de I'étoile vue par le grain au point H est
L]

L.
L —C

i 'IFTI'.::I

8.0na

3/2

Ii __ G(i) 1+6°+ V29| e

Iy 7(m— 1) 14+ g2 — V2g

9. On observe une forte asymétrie pour les flots inclinés sur la ligne de visée, la partie dirigée vers 'ob-
servateur apparaissant beaucoup plus brillante.




10. On a

02 ] 2 o 9
dM = dSdrmyny =~ 27 |1 (l ?> redrmpny = = rdrimmgny

11. La perte de masse est
dM

df

M

=0 myny Vy

12. M et Vy étant des constantes, on a

fxM 1 ng
X4 no

J X — = 20

nx(r) = —5—- .
mtimyVy  r? re

13. Comme r = Vi,
f\' M

ny !, S —
: i V;
J

14, On a directement
S{Vy)my

4p,

15. Par intégration

. 1 S/BkT g, .mx fxM 1
alt) aq + 1y

ta ¢ 4py w3 2muVy \ ta
S v

16. Le temps de voyage depuis 'étoile jusqu’au point de condensation des grains est
1.5 % 10" s = 170 jours
' r
17. En supposant que le rayon initial des grains au point M est trés petit et correspond juste & un noyau
de nucléation, on a
ap < aloo)
et done

T gnznx fxM

1
— — — =~ 3.4 pm
4p, ey "’J‘,' f s




