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"Science 1s like sex : sometimes something useful comes out,
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Contrairement & une idée populaire, dans une galaxie, les étoiles ne sont pas
séparées par du vide mais sont baignées dans un milieu dit « interstellaire ». Ce
milieu est composé de gaz et de poussiéres avec des densités et des températures
trés variables, correspondant aux conditions physiques diverses dans lesquelles il se
trouve.

Si le gaz est la composante principale en masse du milieu interstellaire, ce sont les
poussiéres qui absorbent ou émettent le plus. La manifestation la plus connue des
grains de poussiére interstellaire est le phénoméne d’extinction : la poussiére inter-
stellaire absorbe le rayonnement des étoiles, particuliérement aux courtes longueurs
d’ondes (UV, Visible). L’énergie ainsi absorbée est réémise de I'infrarouge au milli-
métrique. Le spectre d’émission des poussiéres est caractéristique de leurs propriétés
physiques et du champ de rayonnement dans lequel elles se trouvent.

[’étude du milieu interstellaire est fondamental dans la compréhension des pro-
blémes astrophysiques. D’un coté il est en avant plan d'un certain nombre d’études
observationnelles, de 'autre il est intimement relié a la vie des étoiles et donc a
I’évolution des galaxies.

Aux cours de ces vingt derniéres années, de nombreuses observations et études du
gaz et de la poussiére ont été effectuées et ont permis une meilleure compréhension
des propriétés du milieu interstellaire, en particulier dans notre Galaxie. De nom-
breuses observations extragalactiques ont aussi été effectuées, révélant de grandes
variations inter-galactiques. La compréhension de ces différences est cependant dif-
ficile car les variations intra-galactiques sous-jacentes ne sont pas résolues.

L’intérét des Nuages de Magellan dans ce contexte est évident. Ce sont des galaxies
extérieures mais qui sont suffisament proches pour pouvoir séparer les différentes
composantes du milieu interstellaire et étudier ainsi les propriétés de la poussiére
dans chacune d’entre-elles séparement. Ces deux galaxies font le lien entre le cas
Galactique et extragalactique et pourraient étre les "pierres de Rosette" de la com-
préhension des propriétés intégrées de la poussiére dans les galaxies lointaines. 11 faut
noter qu’avec le satellite Spitzer, d’autres galaxies proches vont pouvoir étre résolues
au méme titre que les nuages de Magellan actuellement, permettant de tester notre
compréhension de I’évolution des propriétés de la poussiére au sein des galaxie et
d’observer leur évolution d’une galaxie a ’autre.

Le Petit Nuage de Magellan (SMC) est une galaxie naine irréguliére qui a la par-
ticularité d’étre pauvre en élements lourds et riche en jeunes étoiles. La remarquable
proximité de cette galaxie en fait une possibilité quasi-unique de comprendre les
propriétés et le cycle de vie du milieu interstellaire dans des conditions différentes
de la notre, qui plus est avec un regard extérieur.

Je présenterai tout d’abord des généralités sur le milieu interstellaire, son cycle de
vie et sur le SMC. Je détaillerai ensuite mes travaux. Une premiére partie est consa-
crée a I'étude des propriétés des poussiéres dans le milieu diffus de cette galaxie puis
dans des régions de formation d’étoiles. Une seconde partie de cette thése est dédiée
a l'étude de I'émission millimétrique des poussiéres comme traceur du gaz molé-
culaire dans les nuages denses. Enfin, I’ensemble de ces travaux se placent comme
cas scientifiques d’utilisation de I’Observatoire Virtuel et une troisiéme partie relate
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mes contributions dans ce contexte. Je terminerai par une synthése des avancées
effectuées, permettant un nouveau regard sur le cycle de vie des grains dans le SMC.



Premiére partie .

Avant propos
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L’espace entre les étoiles (espace interstellaire) de la Voie Lactée et des autres ga-
laxies est rempli d’ions, d’atomes et de molécules a I’état gazeux (gaz interstellaire),
ainsi que de trés petits grains de poussiére (poussiére interstellaire). La poussiére et
le gaz sont généralement bien mélangés dans le milieu interstellaire (MIS). Malgré
sa faible contribution a la masse totale d'une galaxie!, la poussiére interstellaire a
un effet important sur les conditions physiques et les processus dans I'Univers, en
particulier, I’évolution des galaxies et la formation des étoiles et des systémes plané-
taires. La relation entre les étoiles et le milieu interstellaire est en effet responsable
de I'évolution de toute galaxie, créée initialement a partir de gaz interstellaire uni-
quement. Le milieu interstellaire refléte ces interaction complexes et délicates, et

!Dans la Voie Lactée, la matiére interstellaire (gaz et poussiéres ; 743 x 10° M ®) contribue environ
4 20% de la masse stellaire total (4 &2 x 10'°M©). Ainsi, la fraction de masse de la poussiére
interstellaire est juste ~ 0.1% dans notre Galaxie (~ 140.2 x 10" M ® dans 10pc (deux fois la
masse visible), Kennicutt 2001)
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Composantes du milieu densités températures traceurs
interstellaire moyennes cinétiques principaux
(cm~?) (K)
milieu moléculaire (MM) > 10° 5-30 CO
milieu neutre froid (CNM) 10 — 10? 10 — 102 absorption HI
milieu neutre tiede (WNM) ~ 0.3 ~ 6 x 103 émission HI
milieu ionisé tiede (WIM) ~ 0.3 ~ 10% Hi, Ha

milieu ionisé chaud (HIM) ~ 3 x 1072 ~ 10° rayons X, UV

TAB. 1.1: Cing phases différentes du milieu interstellaire avec leur propriétés physique
moyennes et les principaux traceurs de ces milieux

peut donc nous donner des informations sur le passé, le présent et le futur de toute
galaxie.

1.1. La composition du milieu interstellaire

Le milieu interstellaire est constitué de gaz et de poussiéres. Il est mélangé aux
étoiles, est traversé par des champs magnétiques et baigné dans des particules éner-
gétiques (photons, protons, électrons, ...).

1.1.1. Les différentes phases du milieu interstellaire

Le milieu interstellaire est soumis a des environnements trés différents (rayonne-
ment des étoiles environnantes, ondes de choc produites par les supernovae, ...).
Le gaz interstellaire existe donc avec des propriétés physiques variées, que I'on peut
regrouper en 5 phases : le milieu moléculaire (MM), le milieu neutre froid (CNM),
le milieu neutre tiede (WNM), le milieu ionisé tiede (WIM) et le milieu ionisé chaud
(HIM). Les caractéristiques physiques de ces différentes phases sont résumées dans
le tableau 1.1

On trouve le gaz moléculaire dans des régions denses et confinées, qui sont mainte-
nues par la gravité. Ces nuages moléculaires contiennent principalement les molécules
de Hy et de CO, mais aussi des molécules plus complexes dans leurs coeurs denses.
La maniére la plus courante de tracer ce milieu moléculaire est I'utilisation des tran-
sitions rotationnelles de CO. Dans notre Galaxie, la plupart du gaz moléculaire est
présent dans des nuages moléculaires géants (GMCs), d'une centaine de parsecs de
large. Ces nuages ont des gradients en densité allant des enveloppes aux coeurs les
plus denses. La plupart de la masse des nuages moléculaires est dans les enveloppes
des nuages, dans des régions modérément protégées du rayonnement interstellaire
(Ay inférieur a quelques magnitudes).

Le milieu neutre froid est principalement observé par ’absorption de I'hydrogéne
neutre (HI). Les observations montrent que ce milieu occupe une faible fraction du
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volume, mais sa distribution exacte est mal connue car les observations de celui-ci
ne peuvent se faire que dans des lignes de visée particuliéres.

Le milieu neutre tiéde est observé en émission, il occupe une grande fraction de
I’espace interstellaire autour des nuages neutres froids, formant ce qu’on appelle le
milieu inter-nuage. Notre connaissance du WNM résulte principalement des obser-
vations de I’émission de ’'atome d’hydrogéne neutre a 21cm.

Le WIM a été observé principalement dans les nébuleuses en utilisant les raies de
recombinaison (telles que Ha). Les observation (Reynolds 1988) montrent qu’'une
fraction considérable du MIS est constituée de ce gaz ionisé. Les observations de
pulsars montrent que dans notre Galaxie, ce gaz est distribué en un disque épais de
~ 1lkpc de hauteur.

Enfin, le HIM (aussi appelé gaz coronal) est observé en rayons X et dans les raies
de I'oxygeéne fortement ionisé. Ce milieu résulte de I'explosions de supernovae et de
vents stellaire. Comme les rayons X sont rapidement absorbés par le gaz neutre, la
distribution de ce milieu n’est pas vraiment connue en dehors du voisinage solaire.
Ce milieu pourrait remplir une fraction importante de ’espace, mais il représente
une fraction négligeable de la masse de matiére interstellaire.

Dans la suite de cette thése, on pourra référer au milieu dit “diffus”, qui représente
toute la matiére vue en dehors de nuages moléculaires.

Ces différentes phases montrent la large gamme d’environnements dans lesquels le
milieu interstellaire évolue. Les paramétres physiques de ces environnements, et en
particulier la densité et le champ de rayonnement, sont importants dans les processus
physiques contribuant a I’évolution de la poussiére. Un autre aspect important est
le temps que passe la matiére dans chacune de ces phases.

1.1.2. Abondances

Le gaz interstellaire est composé principalement d’hydrogéne (90% en nombre),
mais aussi d’hélium (< 10%) et d’autres atomes (~ 0.1% ; comme le carbone, I'azote,
l'oxygéne ...). Les poussiéres sont composées principalement d’éléments lourds (C,
O, Mg, Si et Fe). Les éléments lourds sont donc répartis entre le gaz et la poussiére.
On appelle déplétion d’un élément la fraction de I’'abondance de cet élément dans le
gaz par rapport a I'abondance totale de cet élément (abondances cosmiques).

Les abondances des éléments dans la phase gazeuse du milieu interstellaire diffus
sont observées grace aux raies d’absorption atomiques dans les spectres UV et/ou
visible d’étoiles. Les abondances ne sont pas bien connues dans le milieu moléculaire
car les atomes sont dans des molécules diverses qui sont observées par leurs raies
d’émission mais celles-ci sont fortement dépendantes des conditions d’excitation.

On peut comparer ces abondances du gaz a des estimations des abondances sup-
posées du MIS (abondances totales des atomes a la fois dans le gaz et dans la pous-
siére ; aussi connues sous le nom d’abondances cosmiques, abondances interstellaires
ou abondances standards). La différence des deux permet de déduire la composition
de la poussiére :
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Elément Soleil Halo ¢ Oph
gaz poussiére gaz poussiére

Carbone 391 140 251 132 259
Azote 85 75 10 76 9

Oxygéne 545 319 226 295 250
Magnésium 34 22 12 2 32
Silicium 34 19 15 1 33
Fer 28 7 21 0 28

TAB. 1.2: Abondances interstellaires standards normalisées & un million d’atomes
d’hydrogéne. Les abondances de la phases poussiére sont déduites de la différence des
abondances du Soleil (abondances cosmiques) et du gaz. Table construite a partir de
Sofia & Meyer (2001a)

(X/H)pouss = (X/ H)cosmigue = (X/H) gaz (1.1)

ou X/H est I'abondance de 1’élément X par rapport a I’hydrogéne (en nombre
d’atomes). Les abondances du gaz déduites des mesures des raies atomiques per-
mettent d’étudier la composition de la poussiére et son évolution dans les différentes
phases. Les déplétions déduites montrent que dans les nuages interstellaires, la plu-
part des éléments avec des températures de condensation élevées tels que Fe, Si, ou
Mg, sont dans les grains de poussiére. Pour les éléments lourds les plus abondants,
C et O, on trouve des fractions comparables dans le gaz et dans la poussiére.

Notre connaissance des abondances des éléments dans la poussiére est limitée par
les incertitudes des abondances cosmiques plutot que par les incertitudes sur les
abondances dans le gaz. Pendant longtemps, les abondances solaires ont servi de
référence. Cependant, ce choix de référence a été remis en question par les mesures
d’abondances dans les étoiles jeunes. En particulier, I'abondance du carbone dans le
milieu interstellaire pourrait étre de 2/3 celui du Soleil. Ce probléme semble avoir
été résolu en partie par une ré-évaluation des abondances solaires par Sofia & Meyer
(2001b,a). Les abondances interstellaires standard (du voisinage solaire) sont résu-
meées dans la table 1.2. La composante du halo sert de milieu diffus de référence alors
que la région de ¢ Oph correspond a un milieu plus dense.

Si le gaz et la poussiére sont bien mélangés dans le MIS, les variations des abon-
dances en phase gazeuse reflétent principalement les différences principales de déplé-
tions sur les grains de poussiére. Dans notre galaxie, les déplétions les plus marquées
sont trouvées pour les lignes de visées avec les densités moyennes les plus grandes.
Les déplétions les moins fortes sont observées pour des nuages du halo et pour les
nuages a haute vitesse dans lesquels les grains sont largement détruits ; des déplétions
intermédiaires sont trouvées pour les nuages tiedes du disque.
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1.1.3. Rapport gaz-sur-poussiére

La poussiére et le gaz sont généralement bien mélangés dans le milieu interstellaire
(MIS). Cet adage a été démontrée observationnellement par Bohlin et al. (1978) qui
ont trouvé que l'excés de couleur et la densité de colonne totale d’hydrogéne sont bien
corrélées : E(B-V) /Ny ~ 1.7 x 107*?mag.cm? pour le MIS diffus du voisinage solaire.
Cette corrélation a récement été confirmée par les observations FUSE (Rachford
et al. 2002). Ce rapport peut étre convertit en rapport massique gaz sur poussiére
en utilisant les relations de Kramers-Kronig(Purcell 1969).

On peut aussi calculer le rapport gaz sur poussiére a partir des mesures d’abon-
dances (c.f. chapitre 1.1.2). Dans le voisinage solaire, le rapport massique gaz-sur-
poussiére est de 100. Les grains interstellaires n’étant pas distribués de maniére ho-
mogene (dans notre Galaxie, la poussiére est confinée dans le plan sur un épaisseur
effective de ~ 200pc), le rapport va varier d’'un environnement a 'autre.

Les éléments lourds étant principalement dans la poussiére, on s’attend a une
variation du rapport gaz-sur-poussiére avec la métallicité du milieu. Cependant, les
variations de déplétion d’'un milieu a I'autre peuvent aussi jouer sur ce rapport.

1.2. Cycle de vie du milieu interstellaire

Le cycle de vie du milieu interstellaire est associé a celui des étoiles. L’effondrement
de nuages interstellaires denses va produire de nouvelles étoiles. Ces étoiles en fin
de vie vont produire de la poussiére dans leurs atmosphéres et éjecter ces éléments
dans le milieu interstellaire. Ces grains nouvellement formés vont subir un certain
nombre de destructions et de reformations, sous 'influence des étoiles en particulier
(par exemple lors de 'explosion de supernovae).

1.2.1. Du milieu interstellaire a la formation d’étoiles

Lorsque les conditions environnementales ne sont pas trop drastiques, le milieu
interstellaire peut étre sous forme moléculaire dans des nuages denses. Les nuages
moléculaires sont & un état d’équilibre : la force de gravité tend a les faire s’effondrer
sur eux-méme, mais cette force est compensée par les mouvements internes des par-
ticules (agitation thermique, turbulence, rotation, ...) et par le champ magnétique
interstellaire.

Mais cet état d’équilibre peut se briser et le nuage moléculaire va subir des frag-
mentations successives. Ce processus fut étudié par le physicien britannique James
Jeans au début du siecle. Il montra qu'un nuage de gaz soumis a la force de gra-
vitation et & sa pression interne finit par se contracter si sa masse est supérieure a
un certain seuil, appelé la masse de Jeans. Ce seuil est d’autant plus faible que le
nuage est dense et d’autant plus grand que la température est élevée. Le processus
de fragmentation finit par s’arréter lorsque les blocs de gaz deviennent suffisament
denses pour empécher I'énergie de s’échapper efficacement. La température du nuage
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monte, abaissant la masse de Jeans et les nuages les plus petits sont alors trop peu
massifs pour se fragmenter.

Lorsque la fragmentation s’arréte, chaque petit nuage de gaz est devenu une pro-
toétoile qui continue a se contracter et a s’échauffer en convertissant son énergie
gravitationnelle en énergie thermique. Le rayonnement peut encore partiellement
s’échapper. La température reste donc modérée et la lumiére de I’étoile se situe dans
I'infrarouge. Mais la contraction continue et le gaz devient finalement opaque. La
température de la protoétoile atteint alors plusieurs milliers de kelvins et 1’astre se
met & briller dans le domaine visible.

Au centre de D'astre, la densité et la température augmentent de plus en plus.
Lorsque la température centrale atteint 10 millions de degrés, les réactions nucléaires
de fusion de I’hydrogéne se déclenchent. A ce moment, une énorme quantité d’énergie
est produite qui donne naissance a une forte pression interne s’opposant a la force
de gravité et stabilisant ’astre. La contraction s’arréte et c’est le début de la vie de
I’étoile.

milieu diffus
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nuage moléculaire
condensation rﬁ."‘%h_
—h L

' fragmentation
’ coeurs denses
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hotons UV t Ny
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Fi1G. 1.1: Cycle de vie du milieu interstellaire

1.2.2. Renouvellement du milieu interstellaire

Les étoiles forment des éléments lourds au cours de leur vie par les réactions
nucéaires en leur sein. Lorsque I'étoile est en fin de vie, d’énormes quantités de
matiére sont éjectées, soit sous forme de vent stellaire, soit lors de I'explosion de
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Source production
(107 My kpc2an™1)

géantes M 3
étoiles OH/IR 3
étoiles C 2
supergéantes 0.2

novae 0.003-0.2

supernovae type II 0.15—14

TAB. 1.3: Contributions respectives des principales sources de production de pous-
siere. Table adaptée de Boulanger et al. (2000).

supernovae. A bonne distance de 1’étoile, la température est suffisamment basse
pour que la matiére éjectée se retrouve sous forme d’atomes.

La formation des poussiéres a lieu dans des régions ot les densités sont suffisament
élevées et les températures telles que les processus de nucléation et de condensation
peuvent avoir lieu. Les vents des étoiles de quelques masses solaires de méme que
ceux des étoiles massives, des novae et sans doute aussi des restes de supernovae ont
des conditions favorables a la formation de poussiéres. La formation de la poussiére
est donc reliée aux derniéres phases de I’évolution stellaire.

La table 1.3 résume les contributions relatives des sources stellaires a la production
de poussiére (Boulanger et al. 2000).

1.2.3. Le milieu interstellaire : d’une phase a I'autre

On a vu dans les sections précédentes que le milieu interstellaire appartenait a un
cycle lié a la naissance et a la mort des étoiles. Le gaz et la poussiére sont cependant
soumis aussi a des processus au sein méme du milieu interstellaire : la matiére par-
court successivement les différentes phases du milieu interstellaire vues au chapitre
1.1.1. Dans ces différentes phases, le gaz va étre ionisé, neutre ou moléculaire, et va
aussi varier en température.

La poussiére, elle, est sujette & des processus de destruction et de reconstruction.
Les processus de destruction, c’est-a-dire 'altération par des atomes ou des ions
incidents de forte énergie, la désaggrégation, la pulvérisation (shattering), et la va-
porisation lors des collisions grain-grain, ont lieu généralement a de faibles densités
ou les effets des ondes de choc des supernovae et les vents stellaires sont dominants.
Cette destruction est plus rapide (~ 5 x 10® ans) que le temps de formation de la
poussiére dans les vents des étoiles évoluées (~ 5 x 10? ans). Il doit donc exister un
mécanisme de reformation de la poussiére a I'intérieur du milieu interstellaire. Cette
reformation des poussiére est basée sur des processus de nucléation, de condensa-
tion, d’accrétion et de coagulation qui ont lieu dans des milieux denses telles que les
coquilles circumstellaires ou les nuages moléculaires. Ces phénomeénes de destruction
et de reconstruction ne sont pas forcément efficaces de la méme maniére pour toutes
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les tailles de grain interstellaire. Par exemple, dans notre Galaxie, les grains les plus
petits semblent détruits dans le WIM (Lagache et al. 1999)

1.2.4. Corrélation entre le gaz et la poussiére

Tout au long du cycle de vie du milieu interstellaire, le gaz et la poussiére inter-
agissent. Dans les milieux denses, la poussiére contribue a la formation de molécules.
La surface des grains sert de support a la formation des molécules observées dans le
gaz, dont la plus abondante est I’hydrogéne moléculaire, Hy. L.a poussiére contribue
aussi a la présence de molécules complexes dans I’espace en absorbant les photons qui
pourraient les dissocier. D’autre part, a travers l'effet photoélectrique, la poussiére
conduit une partie du rayonnement stellaire dans le gaz, qui est la source dominante
de chauffage 1a o le rayonnement stellaire n’est pas trop atténué.
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Le milieu interstellaire est composé (en masse) d’environ 99% de gaz. Suivant I’en-
vironnement dans lequel le gaz se trouve, il peut étre sous forme neutre, moléculaire
ou ionisée. Nous verrons tout d’abord le gaz ionisé, puis le gaz neutre atomique, et
enfin le gaz moléculaire.

2.1. Le gaz ionisé

Le gaz interstellaire peut étre ionisé par le rayonnement ultra-violet des étoiles
chaudes, lors des chocs, par les rayons X ou par des particules chargées de haute
énergie. On peut distinguer plusieurs sortes de milieu interstellaire ionisé :

les régions Hit (WIM),
les nébuleuses gazeuses entourant des étoiles chaudes (WIM),
— le milieu interstellaire ionisé diffus (WIM),
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— le milieu interstellaire chaud (HIM).

Je ne développerai pas ici les particularités de ces différentes régions. Pour plus
de détails, on pourra se référer a des ouvrages plus complets (Lequeux 2003). Je me
concentrerai uniquement sur I’émission du gaz ionisé dans les régions Hil. Le milieu
ionisé diffus est vu principalement par I’émission Ha diffuse en dehors des régions
Hir. Le gaz chaud ionisé est observé par I’émission diffuse de rayons X.

Dans les régions Hii, le gaz est ionisé par l'absorption de photons ultra-violets
des étoiles chaudes. On peut modéliser de facon simplifiée I'ionisation autour d’'une
étoile pour former une région Hu. On prévoit alors que l'ionisation sera totale autour
de I'étoile jusqu’a un rayon rg ot ne parviennent, plus de photons ionisants, ceux-ci
ayant été absorbés par les atomes neutres. Le milieu est alors neutre (atomique ou
moléculaire) en dehors de ce rayon et ionisé a l'intérieur. La sphére ainsi définie est
appelée « sphére de Stromgren ». La taille de cette sphére est proportionnelle au
flux ionisant émis par I'étoile et inversement proportionnelle au carré de la densité
du gaz. La connaissance du champ de rayonnement et de la densité de la matiére
est donc importante pour la compréhension de la physique du milieu interstellaire.
En réalité, le milieu ionisé par les étoiles a une structure hétérogéne et le milieu est
souvent, soumis au rayonnement de plusieurs étoiles. On aura alors une configuration
du gaz interstellaire plus complexe.

2.1.1. L’émission continue du gaz ionisé

Les nébuleuses gazeuses ont un rayonnement continu important a toutes les lon-
gueurs d’ondes de 'UV aux ondes radio, produits par un certain nombre de méca-
nismes : I’émission libre-libre, I’émission libre-liée, le rayonnement & deux photons.

L’émission libre-libre (free-free en anglais) est produite par le freinage des électrons
libres passant & proximité des ions mais non capturés par eux. Si I’émission se produit
dans un plasma ou la distribution des vitesses est maxwellienne, on la qualifie de
thermique. On définit la mesure d’émission comme étant :

I
EM:/ n2ds (2.1)
0

ou n. est la densité électronique. Dans le domaine radio, l'intensité [, émise dans
une région HII par unité de fréquence décroit avec le fréquence comme r~%! aux
fréquences élevées ou le milieu est optiquement mince. Aux basses fréquences ou le
milieu est optiquement épais, ce rayonnement se comporte comme un corps noir a
la température 7.

La recombinaison des électrons libres avec les ions produit un rayonnement continu
dit “libre-1i¢” (free-bound en anglais). La recombinaison sur les différents niveaux de
I’hydrogéne en particulier produit des discontinuités dans le spectre (discontinuité
de Balmer, Paschen, ...).

L’émission de rayonnement entre deux niveaux d’un atome peut se faire par I'in-
termédiaire d'un niveau virtuel non quantifié avec I’émission de deux photons dont la
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somme des énergies est égale a celle de la transition. La probabilité d’ une telle tran-
sition est trés faible, mais cette émission existe dans le cas de I’hélium neutre ou de
I’hydrogéne, produisant un continuum croissant dans 'UV qui peut étre important
vers 4000A.

2.1.2. Les raies de recombinaison

Ces raies correspondent aux transitions permises des atomes du gaz. Elles sont
émises suite a des cascades de desexcitations radiatives suivant les recombinaisons
des niveaux élevés de ces atomes. Les raies les plus observées sont celles de I'hydro-
géne. Si le gaz est optiquement épais dans les raies de Lyman, toute recombinaison
crée nécessairement un photon dans une raie ou dans le continuum de Balmer. Tout
photon Lyman « émis dans une nébuleuse optiquement épaisse aux raies de Lyman
est réabsorbé par un autre atome d’hydrogéne, lequel réémet un autre photon de
Lyman « dans une direction arbitraire. Ces photons se propagent donc de maniére
aléatoire jusqu’a sortir de la nébuleuse.

Les principales raies de recombinaisons de ’hydrogéne observées dans le visible
sont les raies de la série de Balmer : Ha 4 0.6563um et HG & 0.4861um.

Il faut aussi noter que beaucoup de raies intenses observées dans les regions Hii
correspondent a des transitions interdites. Parmi celles-ci, on peut citer le cas de
|O111] ou de [NI11] qui sont les plus couramment, étudiées.

2.2. Le gaz neutre atomique

La colonne densité du gaz neutre atomique peut étre mesurée par deux types de
raies :

— la raie a 21cm de ’hydrogéne neutre,

les raies d’absorption interstellaire.

D’autre part, le gaz neutre atomique émet des raies de structure fine dans l'infra-
rouge lointain. Ces raies sont importantes car elles sont les sources principales du
refroidissement, mais elles ne peuvent pas servir a tracer la distribution spatiale du
gaz. C’est pourquoi je n’aborderai dans cette section que la raie a 21lem de 'hydro-
géne neutre et les raies d’absorption interstellaire.

2.2.1. La raie a 21cm de I’hydrogéne neutre

Lorsque I’hydrogéne est dans son état fondamental, les spins de I'électron et du
proton peuvent étre paralléles ou antiparalléles. [’énergie de 'état ou 'électron et
le proton ont des spins antiparalléles est inférieure a 1’énergie de I'état ou ils sont
paralléles. La transition entre ces deux sous-niveaux hyperfins crée une émission de
raie a 21.1cm (soit une fréquence de 1420.4 Hz). La trés faible probabilité de la
transition radiative fait que les collisions assurent ’équilibre thermodynamique a la
température du gaz entre les deux niveaux, méme pour les densités les plus faibles du
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gaz atomique neutre. C’est une transition extrémement rare, mais la masse énorme
d’hydrogéne gazeux présent dans le milieu interstellaire implique qu’il existe un
nombre suffisant d’atomes d’hydrogéne qui émettent a un instant donné la radiation
a 21 c¢m, rendant celle-ci détectable par les radiotélescopes.

On exprime généralement le profil de raie en vitesse radiale plutét qu’en fréquence.
En effet, la largeur naturelle de la raie & 21cm étant extrémement faible, la seule
cause d’élargissement de la raie est due a I'effet Doppler.

Dans le cas optiquement mince, la colonne densité totale de I'hydrogéne s’exprime
par :

Ny = 1.8224 - 1018/ATB(v)dv at.cm?(K.km.s™')~! (2.2)

ou T est la température de brillance au-dessus du continuum du fond et v est la
vitesse de la composante observée.

2.2.2. Les raies d’absorption interstellaires

Lors de l'observation d'une étoile, des raies d’absorption interstellaires du gaz
peuvent apparaitre sur le spectre stellaire. Elles se distinguent par leur finesse et
leur invariabilité en longueur d’onde. Ces raies sont observées dans le visible (Na,
K, Ca, Tit, CN, CH, ...) et dans l'ultra-violet (raies de Lyman de I'hydrogéne et
raies moléculaires de Hy). Ces raies permettent d’obtenir la composition chimique
et, certains parameétres physique du milieu interstellaire.

2.3. Le gaz moléculaire

Lorsque le champ de rayonnement n’est pas trop élevé et que la densité est suf-
fisante, des molécules peuvent se former dans le milieu interstellaire. Ces molécules
sont constituées majoritairement d’hydrogéne, de carbone, d’azote et d’oxygéne (élé-
ments les plus abondants en excluant I'hélium qui ne forme pas de molécules). La
détection de ces molécules présente un certain nombre de difficultés.

2.3.1. L’hydrogéne moléculaire

Dans le milieu interstellaire, I’hydrogéne moléculaire se forme majoritairement a
la surface des grains de poussiére, qui servent alors de « catalyseurs ». L’efficacité de
formation de ’hydrogéne moléculaire dépend donc a la fois de la densité du milieu
ng (proportionnelle A Ngrgins Car ON SUPPOSe un rapport gaz/poussiéres constant) et
de la densité d’hydrogéne atomique ngy :

dTLH2
dt
ol R est le taux de formation de Hs.

L’abondance de Hj est le résultat de I’équilibre entre cette formation sur les grains,
et le phénomeéne de photodissociation.

:R'TLH'TLH[ (23)
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A certaines longueurs d’onde dans I'ultra-violet en dessous de la limite d’ionisation
de I'hydrogene, lors de I'absorption d'un photon, la molécule Hy peut étre amenée
dans un état d’énergie supérieure au seuil de photodissociation. Deux processus sont
alors envisageables : soit la molécule se désexcite par fluorescence et retombe dans
son niveau fondamental sans se dissocier, soit elle se désexcite vers un état non-lié,
se séparant alors en deux atomes d’hydrogéne.

L’équilibre entre ces deux réactions (formation de ’hydrogéne moléculaire sur les
grains et destruction de celui-ci par photodissociation), conduit au bilan suivant
pour les densités de colonne :

NH[TLR = NHQﬁ (24)

ot Ny, Ny, sont respectivement les densités de colonne de I'hydrogéne atomique
et de I’hydrogéne moléculaire, et 3 est le taux de photodissociation (proportionnel
au champ de rayonnement).
On a alors :
nRNH] = NHQG_TPO“SSS(NHQ)ﬁO (25)

ol (3 est le taux de photodissociation hors écrantage. Il y a deux mécanismes d’écran-
tage :

— Pauto-écrantage par les molécules de Hy elles méme (S(Npg,)).

'écrantage par les poussiéres (e~ 7rouss)

Dans un milieu de plus faible métallicité et /ou de plus fort champ de rayonnement
UV, on s’attend a ce que le taux de formation R soit réduit. La transition HiI-H, se
passe alors a une densité du gaz plus élevée.

La détection d’hydrogéne moléculaire dans le milieu interstellaire est difficile car
ces molécules se forment dans des zones a basse température et émettent donc trés
peu. Le satellite ISO a observé les raies de rotation de Hy dans des régions rela-
tivement tiédes du milieu interstellaire. Les transitions électroniques de Hy dans
I'ultra-violet ont été observées par différentes fusées et satellites. Cependant dans
ces deux cas d’observations, les régions étudiées ne sont pas les régions les plus
denses, supposées contenir la plus grande quantité d’hydrogéne moléculaire. On a
donc souvent recours a une étude de 1’émission en CO, en estimant que la présence
de ces deux molécules est corrélée.

2.3.2. L'oxyde de carbone, CO

La molécule de CO est la molécule la plus observée du milieu interstellaire. On
peut l'observer par ses raies de transitions rotationnelles. Ces transitions ont lieu
dans le sub-millimétrique, le millimétrique et le centimétrique. Les raies les plus
observées sont celles de CO(J=1-0) & 2.3 mm (115 GHz) et CO(J=2-1) & 1.3 mm
(230 GHz).

Aux fréquences radio, les astronomes ont pris I'habitude d’exprimer les intensités
mesurées en termes de température de brillance Tz définies par :

C2

Tp=—1
B op2

(2.6)
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Pour un milieu optiquement épais (ce qui est pratiquement toujours le cas des raies de
CO), T mesure la température cinétique du milieu a I’équilibre thermodynamique
local. Dans le millimétrique et le submillimétrique, I'approximation de Rayleigh-
Jeans permettant d’écrire 1’équation 2.6 n’est plus valable, mais son utilisation est
cependant maintenue. Dans ce cas, on marquera la température d’un astérisque pour
éviter les confusions : T7.

[’énergie regue est quant a elle souvent mesurée par une antenne en termes de
température d’antenne T4. C’est la température a laquelle serait placé un corps
noir qui entourerait totalement I’antenne pour donner le signal observé. Si I'antenne
était parfaite, une région de brillance uniforme représentée par une température de
brillance T donnerait une température d’antenne 74 = T’z. Dans le cas réel, il faut
prendre en compte le rendement de I’antenne. Les températures d’antenne corrigées
de ce rendement et de l'absorption par 'atmosphére terrestre sont appelées T,
(pour main beam temperature).

Les raies de CO peuvent étre utilisées pour déterminer directement la densité de
colonne si elles sont optiquement minces. C’est le cas de *CO ou de C'80. A partir
de la densité de colonne de ¥CO ou de C'®O (cf. Lequeux (2003) pour les calculs)
on peut déduire la densité de colonne de >CO. En supposant qu’environ 20% du
carbone est sous forme de CO, on peut alors déterminer la densité de colonne de Hs,
N(H,)=10° N(CO). Bien que trés utilisée dans notre Galaxie, cette méthode reste
incertaine et ne donne qu’un ordre de grandeur de la densité d’hydrogéne moléculaire.
Une autre méthode est d’utiliser un modéle de région de photodissociation. En effet,
ces modéles montrent que I’émission des raies de '?CO est dominée par la zone oil
CO commence a étre photodissocié.

Une autre méthode de détermination de la masse d’hydrogeéne moléculaire d'un
nuage est d’utiliser le théoréme du viriel. En effet, la largeur des raies de CO traduit
la dispersion en vitesse a l'intérieur du nuage. En supposant le nuage a 1’équilibre,
on peut donc en déduire sa masse totale.

Une méthode empirique de détermination de la quantité d’hydrogéne moléculaire
a partir des raies de CO est I'utilisation d'un facteur de conversion Xso qui convertit
I'intensité de la raie de CO en une densité de colonne de Hy. Plusieurs méthodes de
calibration de ce facteur existent, mais malgré sa large utilisation, sa valeur reste trés
controversée. De plus, il semblerait que ce facteur varie en fonction des conditions
environnementales.
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Si la composante la plus importante du milieu interstellaire est gazeuse, les pous-
siéres qui y sont mélangées y jouent un role majeur d’'un point de vue physique
et chimique. La poussiére est omni-présente. On 'observe dans une trés grande va-
riété d’environnements astrophysiques, allant des enveloppes circumstellaires autour
des supergéantes froides jusqu’aux ejecta de supernova, du milieu diffus aux nuages
interstellaires denses et des régions de formation d’étoiles aux disques de débris au-
tour des étoiles de la séquence principale, des cométes a I'espace interplanétaire aux
galaxies distantes et aux quasars.

Ces grains de poussiére de petite taille, de quelques Angstroms a quelques micro-
metres, jouent un role vital dans I’évolution des galaxies comme un conducteur de la
perte de masse dans les étoiles évoluées, comme un participant essentiel dans le pro-
cessus de formation des étoiles et des planétes, comme un catalyseur efficace pour la
formation d’H, et d’autres molécules simples de méme que des molécules organiques
complexes, comme agent de chauffage photo-électrique pour le gaz interstellaire, . ..
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3.1. Observations de la poussiéere interstellaire

D’un point de vue observationnel, les poussiéres absorbent et diffusent la lumiére
des étoiles. Cette absorption est plus importante dans les courtes longueurs d’ondes,
¢’est le phénoméne d’extinction. L’énergie absorbée par les poussiéres les chauffe, et
est réémise dans l'infrarouge et le sub-millimétrique. Ces grains sont donc a la fois
des absorbeurs, des diffuseurs et des émetteurs de rayonnement électromagnétique.

3.1.1. Rougissement et extinction interstellaires

Les grains de poussiére absorbent et diffusent les photons qu’ils recoivent. L’ab-
sorption des photons et la diffusion (dans une autre direction que la ligne de visée)
sont deux mécanismes d’interaction du champ électro-magnétique avec des parti-
cules. Le phénoméne d’extinction de la lumiére est la somme de ces interactions.

La poussiére interstellaire est composée de grains de différentes tailles. L’extinction
résulte de l'interaction du rayonnement électromagnétique avec ces grains. Pour les
grains de taille supérieure a la longueur d’onde (2ma > A, a étant le rayon), les
sections efficaces d’absorption et de diffusion sont proportionnelles respectivement
au volume et au carré du volume du grain et sont indépendantes de la longueur
d’onde. Pour les grains de taille inférieure a la longueur d’onde, la section efficace
est proportionnelle a la masse de la particule et décroit quand la longueur d’onde
augmente. La somme de ces deux composantes fait que 'extinction diminue de facon
assez continue avec la longueur d’onde, a I’exception d’une « bosse » (bump) a 2175
A (cf. §3.1.1.1).

La courbe d’extinction donne donc des indications sur la taille (et dans une
moindre mesure la composition) de la poussiére interstellaire. Les courbes d’ex-
tinction observées varient considérablement avec la ligne de visée. Il y a donc une
variation spatiale des propriétés et/ou de la distribution de taille des grains (coagu-
lation, abrasion, destruction).

La dépendance en longueur d’onde de I'extinction interstellaire (“courbe d’extinc-
tion interstellaire”, cf. figure 3.1) est communément déterminée par la méthode des
paires, représentée a la figure 3.2. Dans cette méthode, la dépendance en longueur
d’onde de l'extinction interstellaire est obtenue en comparant le spectre de deux
étoiles de méme type spectral, dont I'une est rougie et 1'autre non.

3.1.1.1. La bosse a 2175 A

La position de cette caractéristique de la courbe d’extinction est invariante, alors
que sa force et sa largeur sont fortement dépendants de I’environnement observé. Les
grains a l'origine de cette bosse restent un sujet de débat, méme s’il est maintenant
généralement accepté que c’est di a des molécules d’hydrocarbures aromatiques
polycycliques (PAHs) (Joblin et al. 1992).
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Fic. 3.1: Illustration de la méthode des paires pour mesurer la courbe d’extinction
interstellaire.
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F1G. 3.2: Courbe d’extinction standard du milieu interstellaire de 'infrarouge a 'ultra-
violet. Figure extraite de Volk (2000)
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Cette bosse est observée dans notre Galaxie aussi bien que dans des galaxies
lointaines, mais semble faible & absente dans certains environnements particuliers
comme les Nuages de Magellan.

3.1.1.2. Les bandes en absorption

Dans l'infrarouge proche, on observe un certain nombre de caractéristiques en
absorption. Les plus fortes sont celles & 9.7 et 18 um, attribuées a des modes d’étire-
ment et de courbure de certaines formes de matériaux silicatés (comme l’olivine). La
bande a 3.4 pum est attribuée aux modes d’étirement C-H de la poussiére carbonée
aliphatique. Sa nature exacte reste incertaine avec plus de 20 candidats différents
proposés (Pendleton & Allamandola 2002), de méme que son origine. Cette bande
est toujours détectée dans le milieu diffus mais jamais dans les nuages moléculaires.
Enfin, dans les nuages moléculaires sombres, les glaces recouvrant les grains de pous-
siére sont détectées par de nombreuses bandes en absorption (Witt et al. 2004).

3.1.1.3. La diffusion interstellaire

La diffusion de la lumiére stellaire par la poussiére est révélée par les nébuleuses
en réflection (nuages denses illuminés par des étoiles brillantes proches ou enfouies),
par les nuages sombres (illuminés par le champ de rayonnement interstellaire (ISRF)
et la lumiére diffuse Galactique'). Les propriétés de diffusion des grains de poussiére
(I'albedo? et la fonction de phase) donnent des contraintes sur les propriétés optiques
des grains et sont des indicateurs de leur taille et composition. Une fraction appré-
ciable de I'extinction dans infrarouge proche et dans le visible vient de la diffusion.

3.1.2. La polarisation interstellaire

Pour un grain non sphérique, la lumiére des étoiles distantes est polarisée a cause
de I'extinction différentielle pour les différents alignements du vecteur électrique du
rayonnement. La courbe de polarisation interstellaire augmente depuis l'infrarouge,
atteint son maximum dans le visible et décroit ensuite vers 'ultra-violet.

De cette courbe de polarisation, on apprend que (1) une certaine fraction des grains
interstellaires sont a la fois non sphériques et alignés avec le champ magnétique; (2)
la majorité des grains alignés responsables du pic de polarisation (& A ~ 0.55um)
ont des tailles typiquement de a = /27 ~ 0.1pum; et (3) la composante des trés
petits grains responsables de I’'augmentation de ’extinction dans I'UV lointain est
soit sphérique soit non alignée. De plus, pour que les grains soient alignés avec le
champ magnétique, il faut qu’ils aient un moment magnétique.

Numieére stellaire diffusée en dehors du MIS général de la Voie Lactée illuminé par 'ISRF général
2rapport entre la diffusion et I’extinction
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3.1.3. L’émission rouge étendue

[’émission rouge étendue (ERE) est un phénoméne observé dans des environne-
ments aussi divers que les nébuleuses en réflection, les nébuleuses planétaires, les
régions Hi1, le MIS diffus de la Voie Lactée, et d’autres galaxies. C’est une large
bande d’émission dans le continuum rouge lointain (~ 5400 — 9500A), qui est en
excés par rapport a la diffusion simple par de la poussiére interstellaire (pour une
revue récente, cf. (Witt et al. 2004)). Cet excés d’émission est attribué a un phéno-
meéne de photoluminescence d’une certaine composante de la poussiére. Les grains
responsables sont sans doute des particules nanométrique, mais restent non identi-

fiés.

3.1.4. Emission des poussiéres

Les poussiéres absorbent et diffusent le rayonnement stellaire. Cette absorption
d’énergie chauffe les poussiéres qui réemettent alors cette énergie dans l'infrarouge
et le sub-millimétrique. Ainsi, prés de la moitié de I’énergie émise par les étoiles
dans l'ultra-violet, le visible et I'infrarouge proche est absorbée par les poussiére et
réémise a des longueurs d’onde plus grandes. Les modéles de grains actuels expliquent
I’émission observée par une distribution de taille de grains correspondant a différents
régimes d’émission : des grains a I’équilibre thermique, des petits grains hors équilibre
thermique, et des grosses molécules aromatiques expliquant les bandes d’émission
dans l'infrarouge moyen (cf. §3.2). On peut voir a la figure 3.3 le spectre d’émission
théorique de ces trois classes de grains selon le modeéle de Désert et al. (1990). Je
présenterai successivement 1’émission de ces trois composantes.

3.1.4.1. Les grains a I'équilibre thermique

Les grains de poussiére sont chauffés par I’absorption de rayonnement ultra-violet.
Cette énergie est réémise sous forme d’émission thermique dans I'infrarouge.

Un grain de poussiére sphérique de rayon a, soumis a une densité de rayonnement
u,, absorbe I’énergie totale :

Eabs - / 47Ta'2Qab8(V)7rcuy dv (31)

0 AT

oll Qups est 'efficacité d’absorption du grain. Par ailleurs ce méme grain a la tem-
pérature T émet 1’énergie totale :

Eomi = / h 470 Qaps (V)T B, (T)dv (3.2)
0

ou B, est une loi de corps noir a la fréquence v.
On fait ’hypothése que l'efficacité d’absorption dans I'infrarouge lointain est re-

présentée par :
Y.L 3.3

Qabs(u> - QO(
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F1G. 3.3: Spectre d’émission théorique de la poussiére interstellaire. On peut observer
les contributions a ce spectre des trois classes de grains suivant le modeéle de (Désert
et al. 1990) : gros grains a l’équilibre thermique (BGs), petits grains hors équilibre

thermique (VSGs) et molécules aromatiques polycycliques (PAHs).

S’il y a équilibre entre le phénoméne d’absorption et le phénoméne d’émission
(grains a I’équilibre thermique), on a alors le bilan d’énergie suivant :

/000 Quabs(V) C;:dy — /OOO Qs (V) B, (T)dv (3.4)

La connaissance de la température d’équilibre des grains permet donc d’avoir une
information sur I'intensité du champ de rayonnement.

A une fréquence v, U'intensité (c’est a dire I’énergie émise par unité de surface et
d’angle solide) émise par Ny,q;, (densité de colonne) grains de poussiére est :

L/ - Ngrainegrain(V)Bu(T) (35)

Ol €grqin (V) est 'émissivité d'un grain a la fréquence v. Si on suppose que le gaz et

Ngrain

la poussiére sont bien corrélés spatialement ( est constant), on a alors :

Npg
1%
I, = NHEH(VO)(V—)ﬁBV(T) (3.6)
0
avec N
EH(I/()) = ﬂﬂ . CLQQabS (37)

Ny
I’émissivité des grains par atome d’hydrogene.
On peut alors calculer la température ainsi que les propriétés d’émissivité des
grains uniquement avec les données en émission, en combinant deux mesures ou plus
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de D'intensité émise par les grains dans U'infrarouge lointain (émission dominée par
les gros grains).

3.1.4.2. Les petits grains hors équilibre thermique

Pour de trés petits grains de poussiére, 'aborption d’un photon ultra-violet ou
visible d’énergie hv représente un apport d’énergie non négligeable et induit une
augmentation rapide et importante de sa température. Cette augmentation bru-
tale de température est suivie d’un refroidissement tout aussi rapide du grain. Le
chauffage puis refroidissement d'un grain s’effectuant dans des intervalles de temps
trés inférieurs au temps entre I’arrivée de deux photons, on se situe donc hors de
I’equilibre thermique.

En premiére approximation, on peut admettre que I’énergie thermique d’un grain
formé de N atomes est de I'ordre de SNEKT. En absorbant un photon d’énergie hv,
le grain est donc porté a une température d’environ 7' ~ ?5’\/—”,6 Ces températures
sont plus grandes que la température d’équilibre, jusqu’a 1000 K pour des particules
de quelques dizaines d’atomes. Puis ils se refroidissent rapidement en émettant des
photons de longueur d’onde de plus en plus grandes. Ces petits grains sont respon-
sables de ’émission dans I'infrarouge proche et moyen jusqu’a environ 60 pm (cf.
figure 3.3).

3.1.4.3. Emission des molécules aromatiques polycycliques

Dans le spectre infrarouge-submillimétrique du milieu interstellaire, on observe
une série de bandes intenses a 3.3, 6.2, 7.7, 8.6, 11.3 et 12.7 um qui se superposent
aux spectres des petits et des gros grains décrits ci-dessus. Ces bandes sont appelées
AIB (pour Aromatic Infrared Bands) ou UIR (pour Unidentified InfraRed bands).
Ces bandes sont attribuées a de grosses molécules aromatiques comme les PAHs
(hydrocarbones aromatiques polycycliques). Les PAHs, comme les petits grains sont
chauffés par I’absorption de photons individuels UV /visible.

On attribue généralement ces bandes en émission a des modes vibrationnels des
PAHs (Leger & Puget 1984, Allamandola et al. 1985) : le mode d’étirement C-H (3.3
pm), les modes d’étirement C-C (6.2 et 7.7 pm), le mode de courbure dans le plan
C-H (8.6 um), et le mode de courbure hors plan C-H (11.3um). Les forces relatives
et les longueurs d’onde précises de ces caractéristiques sont dépendantes de la taille
des PAHs et de leur état d’ionisation qui est controlé par l'intensité de la lumiére
stellaire, la densité électronique, et la température du gaz dans I’environnement.

3.1.4.4. Les instruments

L’émission infrarouge de la poussiére est une émission faible qui nécessite la plu-
part du temps des observations spatiales, avec des télescopes refroidis. Les études de
I’émission de la poussiére ont été marquées par des relevés de tout le ciel faits par
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les instruments a bord des satellites IRAS? ou COBE?, mais aussi par de I'imagerie
ou de la spectroscopie pointée, qu’elle soit obtenue a partir du sol, de ballons ou
de I'espace (IRTS®, ISOS, MSX", PRONAOS?®). Au cours de ma thése, le SST? est
venu s’ajouter a la liste des satellites infrarouge permettant des observations poin-
tées a la fois en imagerie et en spectroscopie. Dans cette thése, je parlerais surtout
d’observations faites par les satellites IRAS, COBE, ISO et Spitzer.

Les données IRAS ont permis pour la premiére fois d’avoir une couverture de 96%
du ciel dans quatre bandes d’observation a 12, 25, 60 et 100 pm.

Le satellite COBE avait a son bord, trois instruments : DIRBE'? (photométrie
absolue dans 10 bandes entre 2 et 240 pm), DMRM" (radiométre différentiel), et
FIRAS' (spectrométrie absolue de 100 ym a 3 mm). Malgré la faible résolution
spatiale, les données DIRBE ont I'avantage majeur d’avoir une calibration photo-
métrique absolue, ainsi qu'une couverture spectrale plus compléte.

Les données du satellite ISO ont permis d’obtenir en mode pointé des observations
infrarouges avec une résolution jusqu’a 100 fois meilleure, mais aussi une plus grande
sensibilité.

Le satellite Spitzer a été lancé en aofit 2003. A son bord, I'instrument MIPS'?,
avec trois caméras a 24, 70 et 160 pum, IRAC' observe a 3.6, 4.5, 5.8 et 8 um et IRS
un spectromeétre entre 5 et 38um.

Dans le futur, les satellites Planck et Herschel vont jouer un role majeur dans
ce domaine. Herschel réalisera de I'imagerie photométrique et de la spectroscopie
en mode pointé dans la gamme de 60 & 670 um (avec ses instruments : PACS'?,
SPIRE', et HIFI'™). Planck est destiné & faire un relevé complet du ciel dans 10
bandes, de 350 ym a 3 mm (avec HFI'®, et LFI'), donnant pour la premiére fois
des données a grande résolution spatiale et sensiblité sur tout le ciel dans ces bandes
spectrales.

*InfraRed Astronomical Satellite (1983)

4Cosmic Background Explorer (1989)

InfraRed Telescope in Space (1995)

6Tnfrared Space Observatory (1995)

"Midcourse Space eXperiment (1996)

8PROjet National d’Astronomie Submillimétrique (1994,1996)
9Spitzer Space Telescope (2003)

0Diffuse Infrared Background Experiment (1989)
"Differential Microwave Radiometer (1989)

12Far Infrared Absolute Spectrometer (1989)

3Multiband Tmaging Photometer for Spitzer (2003)
MInfrared Array Camera (2003)

5Photoconductor Array Camera and Spectrometer (2007)
16Spectral and Photometric Imaging Receiver (2007)
""Heterodyne Instrument for FIRST (2007)

¥High Frequency Instrument (2007)

YTow Frequency Instrument (2007)
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3.2. Modéles de grains

Les observations de 1’absorption et de lI’émission des poussiéres imposent des
contraintes sur la nature et la taille des grains de poussiére. A partir de ces ob-
servations, des modeéles de grains ont été élaborés. Ces modéles permettent, & partir
de conditions initiales de simuler un spectre d’émission et/ou d’absorption de la
poussiére. Les principaux paramétres de ces modéles sont le champ de rayonnement
et la distribution de taille des grains. Le spectre simulé peut alors étre comparé a de
nouvelles observations pour en déduire les propriétés des nouvelles régions observées.

L’extension de la base de longueurs d’ondes pour les observations de I’extinction
interstellaire dans I'ultra-violet loitain et dans 'R a montré qu’aucun type de grain
unique ne pouvait expliquer I'extinction interstellaire sur la globalité du spectre. Le
modéle de poussiére de Mathis et al. (1977) fut le premier a prendre en compte les
propriétés d’extinction par les poussiéres de I'ultra-violet a I'infrarouge. Ce modéle
dénommé le « modéle MRN » considérait deux composantes de grains : des grains de
graphite et des grains de silicates amorphes, avec des tailles allant de 50 a 2500 Al
fut étendu par Draine & Lee en 1984 pour en faire le modéle silicate-graphite-PAHs,
avec une distribution de taille étendue.

Le modeéle utilisé dans cette thése prend en compte les observations infrarouges
et est celui de Désert et al. (1990). Ce modéle fait intervenir trois composantes : les
gros grains (ou BG pour Big Grains), les trés petits grains (ou VSG pour Very Small
Grains) et les molécules aromatiques polycycliques (ou PAH pour Polycyclic Aroma-
tic Hydrocarbon). Dans ce modéle, les gros grains seraient composés de silicates, de
différentes tailles, avec des manteaux réfractaires, tandis que les petits grains seraient
composés principalement de carbone. La distribution de taille des grains et les abon-
dances des composantes de la poussiére dans le voisinage solaire sont contraintes par
la courbe d’extinction interstellaire moyenne et le spectre d’émission dans le voisi-
nage solaire. Dans ce modéle, les gros grains permettent d’expliquer la montée dans
I'infrarouge proche et dans le visible de la courbe d’extinction, le bump est expliqué
par les trés petits grains et la remontée dans 1'ultra-violet lointain est créée par les
PAHs. Pour I’émission infrarouge, les PAHs sont porteurs des bandes infrarouges en
dessous de 15 pum, les trés petits grains carbonnés émettent par des processus hors
équilibre entre 25 et 60 um, et les gros grains ont une émission thermique dans les
grandes longueurs d’ondes.

Il existe d’autres modéles pour la poussiére, mais la prise en compte d’une distri-
bution de taille des grains est aujourd’hui incontournable. Dans le modéle de Désert
et al. (1990), la distribution de taille de chaque composante est modélisée par une
loi de puissance entre une taille minimum et une taille maximum. Pour le voisinage
solaire, les paramétres obtenus (« I'exposant de la loi de puissance et @i, et dnas
les tailles minimum et maximum des grains) sont mentionnés a la figure 3.4, ainsi
que les abondances en masse par rapport a ’hydrogéne (Y') dans cet environnement.
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Component Y =m/mpg & Gmin  Gmanx
nm nm

PAH 43x10°% 3 0.4 1.2
VSG 4.7x10°% 26 1.2 15
BG 64x10-% 29 15 110

FiG. 3.4: Caractéristiques des différentes composantes de grains dans le modéle de
Désert et al. (1990) pour le voisinage solaire.
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Le petit nuage de Magellan (SMC) est une galaxie naine irréguliére proche de
notre Galaxie (environ 60 kpc; Westerlund (1991)), et en interaction avec elle et
le grand nuage de Magellan. Sa morphologie est complexe. Ses nombreuses étoiles
jeunes et régions HII, sa faible métallicité, son abondance en gaz neutre en font une
galaxie plutot « jeune ».

4.1. Morphologie du SMC

Le SMC appartient a un triplet de galaxies en interactions (Murai & Fujimoto
1980), les autres membres étant le grand nuage de Magellan (LMC) et notre Galaxie
(cf. figure 4.1). On pense que les nuages de Magellan sont liés a notre Galaxie depuis
au moins 7 milliards d’années (Westerlund 1997). Le SMC étant la galaxie la moins
massive de ce triplet, elle est donc la plus perturbée par ces interactions (qui sont
au moins en partie des interactions gravitationnelles (Putman et al. 1998)), et sa
morphologie est complexe et mal comprise. On pense que son apparence actuelle
vient d’une rencontre avec le LMC il y a quelques 200 millions d’années (Gardiner
et al. 1994). Les interactions entre le LMC et le SMC, de méme qu’entre les nuages
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F1G. 4.1: Les nuages de Magellan et la galaxie, observés dans le visible. Un zoom
sur le petit nuage de Magellan montre le corps principal sous forme de « barre ». La
composition colorée est faite dans les bandes U, B et R.

et la Galaxie ont donné un certain nombre de particularités structurales et cinéma-
tiques : le pont de gaz reliant le LMC au SMC (“Bridge”) et les courants de marée
dus a linteraction avec la Voie Lactée (“Magellanic Stream” et “Leading arm”) qui
semblent partir du SMC.

Dans les domaines radio et visible, le SMC est vu comme une barre allongée centrée
a 00h52.7m—"72deg49" (J2000) avec une aile a I'est (Westerlund 1997) (cf. figure
4.1). Dans les observations HI, le SMC semble étre extrémement complexe (McGee
& Newton 1981, Martin et al. 1989, Staveley-Smith et al. 1998, Stanimirovic et al.
1999). Les nombreuses composantes en vitesse dans les spectres HI ont été 'objet
de controverses quand a leur interprétation en terme de morphologie. Les relevés
récents montrent une grande variété de structures a petite échelle avec de nombreuses
coquilles, des filaments et des arcs (Staveley-Smith et al. 1998, Stanimirovit et al.
1999). Une des difficultés d’interprétation de la morphologie du SMC vient sans
doute de sa remarquable profondeur, I'aile et la région nord-est étant plus proches
de nous que la partie sud (Florsch et al. 1981).

4.2. Etoiles et formation stellaire

La population stellaire du SMC est complétement différente de celle de notre Ga-
laxie ou méme du grand nuage de Magellan. Ce sont des étoiles jeunes qui dominent.
Ces étoiles émettent plus fortement dans I’'UV et créent un champ de rayonnement
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interstellaire 4 a 10 fois plus fort que celui du voisinage solaire (Lequeux 1979,
Vangioni-Flam et al. 1980, Azzopardi et al. 1988).

D’autre part, I’étude de I’histoire de formation d’étoiles dans le SMC montre
que celle-ci pourrait se faire par rafales (“burst”), les processus de formation étant
déclenchés par les forces de marée au moment des interactions fortes avec le LMC ou
la Voie Lactée (Zaritsky & Harris 2004). Les derniéres rafales de formation d’étoiles
semblent avoir eu lieu il y a 2.5, 0.4 et 0.06 milliards d’années.

4.3. Milieu interstellaire

Le SMC est fortement pourvu en hydrogéne neutre avec une masse totale My, =
4 - 108M (Stanimirovic et al. 1999) pour une masse dynamique totale de M =
2.4-10°M,, (Stanimirovic¢ et al. 2004). D’autre part, les observations spectroscopiques
ont montré une faible abondance en éléments lourds, correspondant & une métallicité
environ dix fois plus faible que dans le voisinage solaire (Dufour 1984, Sauvage &
Vigroux 1991). Cette faible métallicité explique les faibles rapports poussiéres-sur-
gaz observés en extinction : 4 & 17 fois plus faibles que dans notre Galaxie (Koornneef
1982, Fitzpatrick 1985).

La forme de I'extinction par la poussiére dans le SMC est similaire a celle dans
notre Galaxie dans l'infrarouge et dans le visible mais différe significativement dans
I’UV lointain. En particulier, la bosse a 2175 A est pratiquement absente et il existe
une forte remontée dans I’'UV par rapport a notre Galaxie. Cependant, ces observa-
tions reposent sur un nombre limité de lignes de visées et pourraient ne pas étre le
cas général. Les observations de la poussiére en émission dans le SMC n’ont vraiment
commencé qu’avec l'arrivée des données du satellite IRAS en 1983, montrant pour
la premiére fois des cartes du SMC dans l'infrarouge lointain (Schwering & Israel
1989, Okumura et al. 1993). Le milieu interstellaire ressemble & un milieu primordial
du fait d’une faible abondance en éléments lourds (Sauvage & Vigroux 1991) et est
soumis & un champ de rayonnement UV trés fort (Lequeux 1989).

Le SMC contient de nombreuses régions de formation d’étoiles, observées prin-
cipalement dans la raie de Ha par Henize (1956) puis par Davies et al. (1976).
Les observations plus récentes de Kennicutt et al. (1995) ont révélé de nombreux
filaments et ont montré que I'émission diffuse Ha est significative. Cette émission
diffuse est située principalement dans la barre et vient de structures filamentaires et
de coquilles.

En comparaison au nombre de régions Hil détectées, assez peu de nuages molécu-
laires ont été observés dans le SMC. Ils sont situés principalement dans les régions
denses au sud-ouest de la barre (Rubio et al. 1993a,b). L’émission CO des nuages
moléculaires du SMC est plus faible que celle des objets Galactiques équivalents.
Ceci s’explique par les effets combinés des faibles abondances en carbone et oxy-
géne, des faibles rapports poussiéres-sur-gaz et des champs de rayonnement élevés,
tous favorisant la photodissociation. Les températures d’antenne mesurées en 2CO
sont faibles elles aussi, indiquant que la taille caractéristique des régions émittrices
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du SMC est plus petite que dans notre Galaxie. Le modéle de nuages moléculaires
du SMC de Lequeux et al. (1984) montre que 1’émission de CO viendrait des parties
les plus denses des nuages moléculaires. Ces nuages pourraient alors étre composés
de grandes enveloppes d’hydrogéne moléculaire sans CO. L’utilisation du facteur de
conversion CO-vers-Hy Galactique dans ce contexte conduirait & une sous-estimation
grossiére de la masse moléculaire. A partir d’'une comparaison de la luminosité de
CO par rapport a la largeur de raie pour les nuages moléculaires du SMC Rubio
et al. (1993a) ont conclu que pour le SMC le facteur de conversion pour déduire
les masses moléculaires a partir de 1’émission intégrée est 20 fois plus grand que la
valeur adoptée pour notre Galaxie. La masse totale d’hydrogéne moléculaire dans le
SMC qu’ils déduisent est alors ~ 3 x 10"M,, et le rapport de gaz moléculaire sur
atomique est d’environ 7%, 15 fois plus faible que celui observé dans notre Galaxie.
Cependant, ces valeurs sont soumises a un certain nombre d’incertitudes comme
nous le verrons dans la partie I1I.

Des observations de ’absorption de Hy dans les bandes rotationnelles et vibra-
tionnelles dans 'ultraviolet ont été faites par le satellite FUSE (Far Ultraviolet
Spectroscopic Explorer) dans le SMC. Elles montrent une fraction moléculaire de
1%, 9 fois plus faible que dans notre Galaxie (Tumlinson et al. 2002). Ces résultats
impliqueraient une masse de Hy de My, = 2-10°M,. Ces observations montrent une
trés faible abondance d’hydrogéne moléculaire, méme plus faible que celle déduite
des observations CO. Cependant, il faut se rappeler que les lignes de visées obervées
correspondent & des regions brillantes ot la formation moléculaire n’est pas dans
son environnement le plus favorable. Du fait de la méthode d’observation, sensible
aux fortes densités de colonne, les enveloppes d’hydrogéne moléculaires relativement
peu denses et qui pourraient constituer le gros de la masse ne seraient pas détectées
ainsi.

4.4. Pourquoi le SMC est-il important pour les
études du milieu interstellaire ?

Le SMC est une galaxie naine, trés riche en gaz et avec une faible métallicité. De
telles galaxies ont généralement subi moins de générations de formation d’étoiles, et
peuvent donc nous aider & comprendre les processus de formation d’étoiles dans ces
conditions et I’évolution temporelle de la métallicité (Knapp 1990). Le SMC est une
cible de choix pour étudier le milieu interstellaire de faible métallicité qui est non
seulement présent dans les galaxies naines mais aussi dans les parties externes des
grandes galaxies spirales.

Le SMC est aussi relativement proche. Les observations & haute résolution aux
différentes longueurs d’ondes peuvent donc résoudre des structures de la taille du
parsec ou en-dessous. Cela permet de séparer différentes phases du MIS. La proximité
du SMC permet d’avoir a la fois une vue globale en méme temps qu’une bonne
résolution pour séparer le milieu diffus, les régions de formation d’étoiles et les
nuages moléculaires.
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F1G. 4.2: Composition colorée de ’émission du milieu interstellaire du Petit Nuage de
Magellan. Le rouge représente I'émission de Hr1 (Stanimirovic et al. 1999). I.’émission
dans le ’hydogene ionisé (Ha) est représentée en jaune, et 1’émission de la poussiére a
100pm (données IRAS) est codée en bleu. Les principales régions de formation d’étoiles
du SMC ainsi que les caractéristiques morphologiques de cette galaxie sont labellées.
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Les galaxies proches ont un avantage par rapport a notre Galaxie, car on peut les
voir de I’extérieur. De plus, méme si le SMC est relativement proche, il est suffisament
loin pour qu’on puisse considérer tous les objets observés en son sein comme étant a
la méme distance, contrairement a notre (Galaxie ot la détermination de la distance
peut étre assez incertaine.

Enfin, en tant que galaxie « jeune » et « peu évoluée », le SMC peut servir de
laboratoire pour tester les propriétés des différentes phases du MIS et si celles-ci
différent de celles des galaxies « évoluées » comme la Voie Lactée. Le SMC peut
donc étre considérée comme un modeéle local des galaxies distantes au début de leur
évolution.
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Les éléments lourds constitutifs des grains de poussiére sont formés par les dif-
férentes générations d’étoiles. Plus il y a de poussiére par rapport au gaz dans un
environnement, plus celui-ci a été enrichi par diverses générations stellaires a priori
(et donc la métallicité du milieu est élevée). Cependant, les grains de poussiére du
MIS subissent des cycles de destruction et de reformation. Ces étapes d’évolution
des grains modifient les propriétés des différentes populations de poussiéres, et en
particulier la distribution de taille des grains et leurs abondances. On cherche a
comprendre comment ce cycle évolue suivant I’environnement (métallicité et champ
de rayonnement différents). Dans ce cadre, le rapport gaz sur poussiére est un tra-
ceur de I’évolution de la poussiére d'une galaxie a ’autre de méme qu’au sein d'une
galaxie, mais il est dominé par les grains les plus froids (gros grains). L’étude des dis-
tributions spectrales en énergie de ’émission de la poussiére permet de contraindre
la distribution de taille des grains et les abondances des différentes composantes,
dans différentes conditions.

5.1. Les poussiéres de la Voie Lactée

Les grains de poussiére contiennent principalement des éléments lourds, alors que
le gaz est composé majoritairement d’hydrogéne. Cette simple remarque suggére une
relation de proportionnalité entre le rapport gaz-sur-poussiéres et la métallicité d’'une



42 Introduction

région (Franco & Cox 1986). Dans notre Galaxie, on observe une corrélation forte
entre I'excés de couleur et la densité de colonne totale d’hydrogéne (atomique ou
atomique et moléculaire) (Bohlin et al. 1978). A partir d’'un modéle d’évolution des
abondances des éléments dans le gaz et dans la poussiére, Dwek (1998) a trouvé que
cette proportionnalité s’applique dans tout le disque de notre Galaxie. L’étude de
I’émission des gros grains, en dehors du plan Galactique et des principaux complexes
moléculaires (Boulanger & Perault 1988, Boulanger et al. 1996a, Arendt et al. 1998),
montre aussi une bonne corrélation avec la composante majoritaire du gaz (Hr;
cf. figure 5.1 ). Cette proportionnalité montre que le gaz et la poussiére sont bien
mélangés. Dans le milieu diffus du voisinage solaire, les abondances de la phase
gazeuse et de la poussiére (cf. partie I, chapitre 1.1.2) permettent de déduire un
rapport gaz sur poussiére de 100, qui sert ensuite de référence.
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Fi1G. 5.1: Corrélation entre I’émission infrarouge des gros grains de poussiére (FIRAS
a 1.2mm) et I"émission HI dans les cirrus Galactiques a haute latitude. L’émission du
fond infrarouge extragalactique est observé par une ordonnée a l'origine positive. La
ligne droite représente l'ajustement pour Wy < 300K.km/s. Au dessus de ce seuil,
la corrélation n’est plus linéaire car la contribution de 'hydrogéne moléculaire devient
non négligeable.

Malgré cette corrélation forte entre le gaz et la poussiére a grande échelle dans
notre Galaxie, la distribution spectrale en énergie dans l'infrarouge varie entre les
différentes composantes du milieu interstellaire. Ces changements sont dus a des
évolutions des propriétés de la poussiére. Les observations des cirrus du voisinage
solaire, chauffés par le champ de rayonnement interstellaire local, servent de référence
pour les études des propriétés des poussiéres en émission. Dans 'infrarouge lointain,
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le spectre d’émission vient des gros grains et est bien ajusté par une émission de corps
noir, a la température de 17.5 K, modifié¢ par une émissivité en 2 (Boulanger et al.
1996a). Aux longueurs d’onde inférieures a 100um, 1’émission observée correspond a
des petits grains chauffés stochastiquement, puis aux PAHs (responsables des bandes
infrarouges; cf. Fig. 3.3).

L’émission des VSGs et des PAHs par rapport aux gros grains varie d’un ordre
de grandeur dans et entre les nuages du MIS local (Boulanger et al. 1990). En
particulier, dans les régions denses de la Galaxie, un déficit en petits grains est
observé (Laureijs et al. 1991, Abergel et al. 1994), de paire avec une augmentation
de I'émissivité des gros grains de poussiére. Ce phénoméne peut étre expliqué par
une coagulation des petits grains (Cambrésy et al. 2001, Miville-Deschénes et al.
2002, Stepnik et al. 2003, Cambrésy et al. 2005). A I'opposé, le spectre infrarouge
lointain de la poussiére dans le WIM (Lagache et al. 1999) ne peut s’expliquer que
par une diminution de la taille maximum des grains. Cette diminution en taille est en
accord avec les modéles ot les ondes de choc de supernovae sont un moyen efficace de
former des petits grains par un effet de fragmentation dans les collisions grain-grain
(Jones et al. 1996).

5.2. Etudes de la poussiére dans les galaxies
extérieures

La présence de poussiére dans les galaxies extérieures a été largement observée
sur des photographies dans le visible, sous la forme de bandes ou de taches sombres.
Les relevés infrarouge ont montré que I’émission de cette poussiére est omniprésente

est fournie par les étoiles jeunes, mais la contribution majeure vient de 1’émission
thermique de la poussiére (dans ce cas on dit que la galaxie est "normale"). Les
grains de poussiére sont chauffés par I’absorption de la lumiére stellaire dans le bleu
et 'UV et se refroidissent en émettant du rayonnement thermique dans l'infrarouge.

L’étude des distributions spectrales en énergie de galaxies dites "normales" montre
une évolution continue des couleurs infrarouges des galaxies quiescentes riches en
hydrogéne neutre dont 1’émission est dominée par les cirrus, aux galaxies trés actives
dominées par les régions de formation d’étoiles (Helou 1986). L’analyse de I’émission
des poussiéres de galaxies normales montre des rapports gaz-sur-poussiéres et des
propriétés de grains semblables a ceux de notre Galaxie, les différences spectrales
venant principalement d’une variation du champ de rayonnement (Dale & Helou
2002, Stevens et al. 2005).

Cependant, I'étude spécifique de galaxies de faible métallicité, telles que les ga-
laxies naines ou les galaxies bleues compactes, semble montrer des variations signi-
ficatives des propriétés de poussiéres et/ou du rapport gaz-sur-poussiéres (Madden
2001, Galliano et al. 2003, Hunt et al. 2005, Galliano et al. 2005, Madden et al. 2005).
Dans ces galaxies au moins, une relation linéaire entre le rapport gaz-sur-poussiéres
et la métallicité semble étre une vision trop simpliste (Issa et al. 1990, Lisenfeld &
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Ferrara 1997, 1998). Dans ces galaxies, la plupart de la luminosité globale IR est
émise par une composante de petits grains alors que la majeure partie de la masse
de poussiéres est dans une composante trés froide (7 9K) émettant dans le régime
submillimétrique, et cela malgré I'influence majeure des régions Hit sur les SEDs IR
de ces galaxies. D’autre part, ’abondance en PAHs est diminuée de plusieurs ordres
de grandeur jusqu’a une fraction presque négligeable par rapport a notre Galaxie,
soit a cause de la faible abondance en carbone due a la faible métallicité, soit car le
fort champ de rayonnement dans ces galaxies détruirait ces petites particules.

[’étude de la poussiére des galaxies extérieures par ’analyse de la distribution
spectrale en énergie dans l'infrarouge et le sub-millimétrique ne peut malheureuse-
ment que donner des propriétés intégrées car les observations infrarouges actuelles
ne permettent pas de résoudre les structures a I'intérieur des galaxies dans la plupart
des cas. L'interprétation de ces distributions spectrales en énergie est difficile car les
variations internes des propriétés de la poussiére vont étre moyennées de maniére
non linéaire. En particulier, on s’attend a ce que le rapport gaz-sur-poussiéres inté-
gré sur I’ensemble d’une galaxie dépende de la fraction relative de matiére dans les
composantes diffuses et denses, du taux d’événements de supernovae, ... (Hirashita
1999). Dans ce contexte, les Nuages de Magellan permettent de faire le lien entre le
cas GGalactique et extragalactique.

5.3. La poussiére dans le SMC

Dans les études du milieu interstellaire, le SMC est connu pour le caractére aty-
pique de sa courbe d’extinction. Celle-ci est pratiquement similaire a celle de la
Galaxie dans l'infrarouge et le visible mais différe significativement dans I'UV : la
bosse & 2175 A est pratiquement absente et on observe une forte remontée dans 'UV
lointain (Prevot et al. 1984, Gordon & Clayton 1998). Ces différences dans la courbe
d’extinction suggérent des propriétés des grains différentes dans le SMC : une forte
abondance de petits grains pour pouvoir expliquer la remontée dans I’'UV lointain
et peu ou pas de PAHs pour expliquer la faiblesse ou I’absence de la bosse a 2175 A
Ces effets pourraient étre dus a une destruction plus efficace de la poussiére du fait
de la forte formation d’étoiles dans la barre, et /ou & un manque de croissance du fait
de la faible métallicité. Il y a cependant des exception remarquables a ces courbes
d’extinction particuliéres. L’étoile Sk143 (ou AvZ 456) a une courbe d’extinction
similaire a la courbe Galactique (Lequeux et al. 1982, Bouchet et al. 1985).Cette
ligne de visée se situe dans I’aile du SMC, dans une région ot le taux de formation
d’étoiles est beaucoup plus faible que dans la barre. Les propriétés particuliéres des
poussiéres suggérées par les courbes d’extinction, pourraient ne pas étre représen-
tatives du MIS et n’exister que dans des régions particuliéeres du SMC puisque les
lignes de visées sans bosse a 2175 A passent toutes dans des régions de formation
d’étoiles actives (Prevot et al. 1984, Gordon & Clayton 1998).

D’un point de vue plus large, la poussiére semble avoir une distribution spa-
tiale similaire au H1 (Hodge 1974b) en dehors des nuages sombres. Les rapports
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N(H)/E(B-V) dans ces lignes de visées observées en extinction sont de 3.7 & 5.2 x
1022at.cm~2mag~!, 8 a 10 fois plus faibles que la valeur Galactique.

[’émission infrarouge de la poussiére a été observée avec IRAS a 100, 60, 25 et
12pm. Des cartes ont été produites et discutées par Schwering & Israel (1989), Le-
queux (1989), Sauvage et al. (1990), Stanimirovic et al. (2000). L’émission la plus
forte vient de la barre, mais I’émission de la poussiére du SMC s’étend beaucoup
plus loin, sur une région d’au moins 3° x 3°. [’analyse de ces cartes montre que
(1) en moyenne, la poussiére normale des nuages de Magellan est plus chaude que
la poussiére Galactique a cause du fort champ de rayonnement interstellaire (4 a
10 fois celui du voisinage solaire (Lequeux 1979, Vangioni-Flam et al. 1980, Azzo-
pardi et al. 1988)). Cependant, ces températures sont déduites du rapport d’intensité
100pm/60um, ignorant ainsi la contribution des petits grains au flux a 60pm. (2)
Le rayonnement a 12 et 25 um est trés faible, indiquant que les petits grains et les
PAHs ont été détruits par le rayonnement UV. Cependant, des observations ISO a
plus grande résolution dans la barre du SMC montrent que les PAHs existent dans
certaines régions (Reach et al. 2000).

Des études de la distribution spectrale en énergie intégrée sur ’ensemble du SMC
ont aussi été effectuées a partir de données IRAS et COBE/DIRBE (Li & Draine
2002) ou de données COBE/DIRBE et TopHat (Aguirre et al. 2003). Ces études
trouvent aussi une température élevée de la poussiére et une faible abondance de
PAHs. Cependant, étant des analyses intégrées sur ’ensemble du SMC, elles ne
peuvent prendre en compte la variation spatiale de I'intensité du champ de rayon-
nement et des abondances, ce qui remet en question leurs déterminations puisqu’il
n’est pas possible de séparer les régions de formation d’étoiles de ’émission diffuse.

La proximité du SMC permet a la fois d’avoir une vue globale de cette galaxie,
en méme temps que des observations a une résolution suffisament grande pour sé-
parer le milieu diffus des régions de formation d’étoiles et des nuages moléculaires.
Dans les chapitres suivants, j'étudierai ’émission de la poussiére dans différentes
composantes du SMC pour en déduire les propriétés des grains (abondances et tem-
pératures). La comparaison de cette émission a celle du gaz me permettra de déduire
des estimations du rapport gaz-sur-poussiéres dans les différentes régions. Je com-
mencerai par étudier la poussiére dans le milieu diffus, puis dans deux régions de
formation d’étoiles : SMCB1#1, une région quiescente, puis SMCB1#2 une région
de formation d’étoiles active. [’évolution des propriétés des grains et du rapport
gaz-sur-poussiéres me permet ainsi de définir le cycle de vie de la poussiére dans le
Petit Nuage de Magellan.
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Le but de cette étude est de caractériser les propriétés de la poussiére dans le milieu
diffus du SMC, et en particulier le rapport gaz-sur-poussiéres. L.a comparaison de
cette valeur a la valeur Galactique et a la différence en métallicité permet de mieux
comprendre les effets de la métallicité sur les propriétés de la poussiére.
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Cette étude a été permise au début de ma thése par la disponibilité d’observa-
tions ISOPHOT a 170 um. Ces données permettent de compléter les données IRAS
en couverture spectrale, permettant d’avoir une observation de I'émission des gros
grains de poussiére a une autre longueur d’onde que 100um. De plus, la résolu-
tion de ces données est suffisante pour pouvoir séparer différentes régions spatiales,
contrairement aux données DIRBE (qui avaient la couverture spectrale utile pour les
études de la poussiére mais une trés faible résolution). En paralléle de mon étude et
de maniére indépendante, Wilke et al. (2002) ont aussi réduit et analysé ces données
ISOPHOT mais avec une orientation différente puisqu’ils se sont focalisés sur les
sources ponctuelles.

A la fin de ma thése, des données Spitzer ont été obtenues par I'équipe d’A.
Bolatto, couvrant tout le SMC dans toutes les bandes MIPS (25,70 et 160 um) et
IRAC (3.6, 4.5, 5.8 et 8 um). J'ai eu accés aux observations MIPS, qui viennent
compléter I'étude des propriétés des poussiéres dans le milieu diffus du SMC.

Aprés la réduction et la validation des données (§6.1 et §6.2), les cartes de I’émis-
sion infrarouge sont comparées entre elles (§6.3). Les rapports 170/100 pm obtenus
m’ont permis de calculer une température de référence des gros grains dans le mi-
lieu diffus du SMC (§6.4.1). En utilisant la carte de la densité de colonne du Hi
des données combinées ATCA et Parkes (Stanimirovic et al. 1999), j’ai étudié la
corrélation entre la poussiére et le gaz, ce qui m’a ammené a calculer une émissivité
de la poussiére par atome d’hydrogéne pour le milieu diffus (§6.4.2). Finalement, la
distribution spectrale en énergie des grains de poussiére dans le milieu du SMC est
ajustée avec le modéle de Désert et al. (1990) pour quantifier les abondances des
différentes composantes de grains (§6.4.4). Les résultats sont discutés au §6.5.

6.1. Les données

Les données ISOPHOT ont été importées de I’Archive de données ISO'. Mal-
heureusement la qualité des cartes dans I’archive n’étaient pas suffisante pour cette
étude. J’ai donc retiré les données brutes de ’archive pour les réduire et les calibrer.
Les cartes IRAS a 12, 25, 60, et 100 pm, les données combinées ATCA /Parkes de
la raie du HI & 21cm et les données Spitzer/MIPS étaient, elles, prétes a utiliser.
Je présenterai d’abord les données ISOPHOT et les différentes étapes de réduction,
puis les données complémentaires utilisées dans cette étude.

6.1.1. Les données ISOPHOT

Le Petit Nuage de Magellan a été pratiquement entiérement cartographié par 10
observations avec l'instrument ISOPHOT (Lemke et al. 1996) qui était a bord du
satellite ISO (Kessler et al. 1996, Laureijs et al. 2003). Les observations ont été
prises avec le mode (AOT pour Astronomical Observation Template) P22. Dans ce
mode, une carte est obtenue en suivant un chemin sur une grille réguliére a deux

'"http://iso.vilspa.esa.es/ida/index.html
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1.0 deg

F1G. 6.1: Schéma d’observation du SMC par lI'instrument ISOPHOT. Les différentes
observations correspondent a des couleurs différentes. Pour chacune d’entre elles, le
chemin parcouru au cours du temps est tracé.

dimensions (cf. figure 6.1). Ces observations ont été prises avec le détecteur C200
(2 x 2 pixels) a une longueur d’onde effective de 170 pym. Le champ de vue d’un
pixel est de 1.5" et I'espacement entre les différents pointages sur le chemin est de
180” dans les deux directions. La fonction d’étalement de points (PSF pour Point
Spread Function) peut étre approximée par une gaussienne a deux dimensions dont
la largeur & mi-hauteur (FWHM) est de 90 dans les deux directions. On suppose
que cette PSF est constante dans toutes les cartes et a 'intérieur de chacune d’entre
elle.

J'ai réduit les données avec le logiciel PTA (ISOPHOT Interactive Analysis) V10.0,

sauf pour quelques traitements :

— Dans les données brutes ISOPHOT, 3 observations contenaient des pixels ayant
des comportements inattendus (comportement aléatoire ou rayon cosmique af-
fectant la photométrie a long terme). J'ai fait le choix d’enlever ces données
dans les observations correspondantes. Sans cela, le traitement automatique de
réduction tend a compenser ces problémes et fausse la photométrie des autres
pixels sur 'ensemble de la carte.

— J’ai ensuite choisi de faire la correction de champ uniforme en dehors du traite-
ment standard afin de gérer les pixels manquants en utilisant le traitement de
Lagache & Dole (2001).

Les différentes observations ont été faites a différents moments. La “calibra-
tion absolue” faite en utilisant les mesures de la source de calibration (FCS)
peut donc étre légerement différente d’'un chemin a I'autre. Cette différence est
observée sous la forme de discontinuités entre les cartes de la mosaique. Pour
une limite entre deux cartes, la différence en brillance est d’environ 13%. Pour
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Fi1G. 6.2: La carte ISOPHOT a 170 pum aprés les étapes de réduction et une interpo-
lation bilinéaire. Le champ plat a été corrigé efficacement pour les parties diffuses de
la carte, mais on peut toujours voir de faibles effets dans les parties les plus brillantes.
Les contours de 'avant-plan Galactique vu en Hi sont superposés pour des densités de
colonne de 2.6, 2.8, 3., 3.2, 3.4 et 3.6 x 10?° atomes d’hydrogéne.cm ™2

corriger de ces quelques différences en calibration absolue, j’ai appliqué une cor-
rection de champ uniforme “générale” comme dans les travaux de Lagache &
Dole (2001).

Aprés avoir concaténé les lignes de temps, le chemin est projeté sur le ciel en
utilisant les coordonnées de chaque pixel individuel, pour une taille de pixel pour la
carte de 10“ afin de correspondre a I’échantillonnage des données IRAS HiRes. Le pas
d’échantillonage utilisé pour chaque chemin était de la taille d’un pixel, mais au mo-
ment des observations, I’axe du satellite n’étant pas paralléle aux ascensions droites
ou aux déclinaisons, la carte obtenue comporte des "trous". La carte mosaique fi-
nale est interpolée pour reconstruire le signal dans ces trous et elle est présentée a

la figure 6.2.
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F1G. 6.3: cartes IRAS HiRes a 60 et 100 ym (gauche et droite) du champ central du
SMC.

6.1.2. Les données complémentaires
6.1.2.1. Les données IRAS HiRes

Pour compléter les données ISOPHOT & 170 pm, j’ai utilisé les données haute réso-
lution IRAS (HiRes ; Aumann et al. (1990), Bontekoe et al. (1994)) a 12, 25, 60 et 100
pm. J'ai obtenu des cartes de 2° x 2° centrées a 00"57™29.12% —72°32/29.2% (J2000)
(cf. Fig. 6.3). La taille d’un pixel sur I'image est de 10“. La fonction d’étalement de
points (PSF) varie spatialement a Uintérieur de chaque carte. Une approximation
gaussienne de celle-ci est donnée en méme temps que les cartes HiRes et est définie
par une largeur a mi hauteur (FWHM) et un angle de rotation. Comme on cherche
les propriétés de structures étendues, les cartes IRAS HiRes ont été mises en cali-
bration DC (calibration photométrique pour les sources étendues; (Wheelock et al.
1994)). Comme le SMC est composé de structures a différentes échelles spatiales et
que cette calibration n’est valable que pour des échelles spatiales supérieures a 407,
ce choix donne des limitations qui seront dicutées §6.2.2.

6.1.2.2. Les données HI combinées ATCA /Parkes dans le SMC

Pour étudier la corrélation entre le gaz et la poussiére dans le SMC, j'ai utilisé
une carte de la densité de colonne de Hi pour comparer a la carte ISOPHOT, afin
de calculer les abondances des grains par rapport a ’hydrogéne neutre(composante
majoritaire du gaz dans le milieu diffus observé).

Stanimirovit et al. (1999) ont combiné deux observations de la raie de HI dans
le SMC : celle du télescope Parkes et la mosaique de ATCA (Australia Telescope
Compact Array). Cette combinaison permet d’obtenir des images sensibles a toutes
les échelles spatiales entre 98 et 4° de 90 &4 215 km.s~ 1. La résolution spatiale obtenue
est de 98“ et la résolution en vitesse est de 1.65 km.s™!. La carte de la densité de
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F1G. 6.4: Mosaiques des données Spitzer/MIPS a 24, 70 et 160 pum dans le SMC

colonne du HI que j’ai utilisée est obtenue aprés intégration sur toutes les vitesses
en supposant que I'hydrogéne neutre est optiquement mince.

6.1.2.3. Les données Parkes H1 pour I'avant-plan Galactique

Il existe un filament Galactique devant le SMC. Méme si celui ci est assez grand
et homogeéne, il couvre une partie du SMC et pourrait biaiser I’étude. Les flux in-
frarouges observés dans les cartes ISOPHOT ou IRAS représentent ’émission de la
poussiére du SMC, mais aussi celle de 'avant-plan Galactique. Cependant, la com-
posante Galactique de ’émission n’est pas observé dans les données ATCA /Parkes,
du fait de la coupure en vitesse et du filtrage spatial. Pour étudier les propriétés du
SMC, j’ai donc d’abord enlevé cet avant-plan (cf. §6.2.4). Pour cela, j’ai utilisé une
carte de la densité de colonne de H1 de I'avant-plan Galactique uniquement. Cette
carte est construite a partir des données du relevé Parkes de Briins et al. (2000) a la
résolution de 15/, en intégrant en vitesse entre —60 et +50 km.s~! uniquement. La
carte obtenue pourrait étre surestimée de 10 a 20% car il n’y a pas eu de correction
des effets des lobes secondaires de I'antenne.

6.1.2.4. Les données Spitzer/MIPS

En 2004, I'équipe d’A. Bolatto (UC Berkeley) a obtenue des observations dans
les 7 bandes MIPS et IRAC, couvrant la totalité de la barre et de 'aile du SMC
(cf. Fig. 6.4). J’ai eu accés aux données MIPS réduites et calibrées. La largeur a
mi-hauteur de la fonction de dispersion de point est de 5.4“ a 24pum, 16“ & 70 pm

et 35“a 160 pm.

6.2. Accord photométrique

Avant d’analyser les données, j’ai vérifié la photométrie des cartes ISOPHOT et
IRAS en m’appuyant sur la photométrie absolue des cartes DIRBE.
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F1G. 6.5: Comparaison des flux DIRBE aux flux ISOPHOT & 170pm et MIPS a 160um
convolués a la résolution DIRBE (en MJy.sr™!), aprés intégration sur tout le SMC. Le
corps noir modifié est ajusté sur les valeurs DIRBE uniquement et montre la validité
de la photométrie ISOPHOT de méme que le probléme de calibration photométrique
des données MIPS a 160um

6.2.1. Les données ISOPHOT

J’ai vérifé que les flux ISOPHOT a 170 pm sont en accord avec les distributions
spectrales en énergie obtenues a partir des flux DIRBE a 100, 140 et 240 pym dans
le SMC. Pour cela, j'ai convolué les cartes ISOPHOT avec la fonction d’étalement
de point de DIRBE dans chaque pixel DIRBE. Les 18 flux ISOPHOT comme s'ils
avaient été observés par DIRBE et les "vrais" flux DIRBE permettent de tracer la
distribution spectrale en énergie. Un corps noir modifié avec un indice spectral de
2 est ajusté sur les valeurs DIRBE. La figure 6.5 montre que les flux ISOPHOT
convolués a la résolution DIRBE et intégrés sur les 18 positions sont en accord avec
les barres d’erreur sur I'ajustement.

J’ai aussi tracé les valeurs individuelles de I'ajustement a 170 ym en fonction des
18 valeurs ISOPHOT observées. Ce graphe montre une dispersion significative mais
est en accord avec une corrélation linéaire de pente unitaire et sans offset.

J’ai aussi fait une comparaison des données IRAS haute résolution pour vérifier la
présence d’erreurs photométriques qui seraient ammenées par le processus d’interpo-
lation. La corrélation entre les données IRAS et ISOPHOT ne change pas quand on
restreint la comparaison aux pixels mesurés par ISOPHOT plutot que sur la carte
interpolée dans son entier. Cette interpolation nécessaire pour "boucher les trous"
ne semble donc pas biaiser la comparaison des images.

6.2.2. Les données IRAS

Les cartes IRAS HiRes ont la méme calibration photométrique que les cartes IRAS
ISSAZ Les réponses instantanées (AC) et a long terme (DC) des détecteurs IRAS
sont différentes. Cet effet crée une différence de réponse pour les sources ponctuelles

2IRAS Sky Survey Atlas
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et les objets étendus. Cet effet est connu comme effet AC/DC. Un premier ensemble
de corrections avait été prises en compte dans les produits IRAS. Il a ensuite été
montré que ces corrections n’étaient pas toujours suffisantes. Sur la base d'une com-
paraison des brillances de surface IRAS et DIRBE pour I’émission étendue, Wheelock
et al. (1994) ont suggéré I'application de facteurs additionnels de 0.88, 1.01, 0.82 et
0.74 a 12, 25, 60 et 100 pum.

Cependant, ces facteurs de correction sont seulement valables aux échelles spatiales
plus grandes que 40’. Ce n’est pas vrai dans le SMC ou les structures a différentes
échelles spatiales sont présentes. Stanimirovit et al. (2000) ont aussi comparé les
données DIRBE et TRAS en intégrant les flux sur 6.25 degrés carrés dans le SMC.
Ils ont trouvé que les intensités de flux intégrés mesurées par DIRBE pour les bandes
a 60 et a 100 pum sont plus élevés que les flux IRAS de 10 a 20%, ce qui est une
correction opposée a celle observée par Wheelock et al. (1994).

J'ai comparé les cartes IRAS (convoluées a la résolution DIRBE) et les cartes
DIRBE sur une zone de 10° x 10° autour du SMC pour comprendre cette différence.
On voit que le facteur 0.74 n’est vraiment valable qu’en dehors de la galaxie et
augmente dans le SMC jusqu’a une valeur maximum dans le nord de la barre du
visible dans la région de N66.

Miville-Deschénes & TLagache (2005) ont retraité les données TRAS ISSA et les
ont entre autres corrigé de ce changement de réponse des détecteurs. Pour I'étude
du milieu diffus, j’ai donc recalibré les données IRAS HiRes sur les données IRIS.
La différence pour le SMC entre la calibration par le biais des facteurs de Wheelock
et al. (1994) ou la recalibration sur les données IRIS est de moins de 20% pour le
milieu diffus étudié ici.

6.2.3. Les données Spitzer/MIPS

J’ai vérifié la photométrie de la mosaique MIPS a 160 pym de la méme maniére que
pour les flux ISOPHOT, en utilisant les distributions spectrales en énergie obtenues
a partir des flux DIRBE aprés convolution a la résolution DIRBE. Contrairement a
la mosaique ISOPHOT, les flux observés par MIPS a 160 pgm semblent surestimés
(cf. figure 6.5). Pour déterminer une correction de ce biais photométrique, j’ai ajusté
un corps noir modifié sur les flux DIRBE pour chaque pixel dans le SMC. Les valeurs
a 160pum des ajustements obtenus sont comparées aux flux observés a 160 um par
MIPS (cf. figure 6.6). On observe une bonne corrélation entre les flux, mais avec
un gain de 1.78 et un offset de —3.06. J'utilise ces valeurs pour corriger les données
MIPS a 160 pm.

La photométrie relative des mosaiques MIPS a 24 et 70 pym semble en accord avec
les données IRIS, au vu des incertitudes dues aux différences en longueurs d’onde
des filtres IRAS et MIPS.
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FiG. 6.6: Comparison des valeurs a 160 pum calculées a partir des flux DIRBE aux
flux MIPS observés & 160um. La corrélation est ajustée par une droite de pente 1.78
et un offset de -3.06 qui vont servir a recalibrer les données.

6.2.4. Soustraction de I'avant-plan Galactique

Contrairement a la carte HI ATCA /Parkes, I'émission des cartes de 'infrarouge
lointain (ISOPHOT, SPITZER et IRAS) trace a la fois I’émission de la poussiére du
SMC mais aussi celle d'un filament Galactique situé en avant-plan. Pour séparer ces
deux composantes dans ’émission de I'infrarouge lointain, j’ai utilisé une carte de
la densité de colonne de Hi de Parkes pour 'avant-plan Galactique (cf. §6.1.2.3).

Les grains de poussiéres absorbent 1’énergie du champ de rayonnement dans I'UV
et le visible. Ils réemettent cette énergie dans I'infrarouge sous la forme d’une émis-
sion thermique. Les gros grains sont a une température fixée et l'intensité qu’ils
émettent peut s’exprimer comme :

I, = Nyeg (V) By (Thouss) (6.1)

ot Ny est la densité de colonne de 'hydrogéne et ey (v) est 'émissivité des grains
par atome d’hydrogéne®. En supposant que I’émissivité des grains de poussiére dans
I'infrarouge lointain suit une loi de puissance :

en(v) = en(vo) (=)’ (6.2)
Yo
et en prenant 3 = 2 (comme pour I’émission Galactique (Lagache et al. 1998, 1999)
pour des longueurs d’onde entre 100 gum et 500 pum). Cette émissivité s’exprime en
cm?,
La poussiére Galactique a une température de 17.5 K et une émissivité par atome

d’hydrogéne de 10725 cm? selon une étude de Boulanger et al. (1996a). En utilisant

3L’émissivité des grains par atome d’hydrogéne est reliée au coefficient d’absorption des poussiéres
et au rapport gaz-sur-poussiére (cf. équation 8.6)

4J7ai vérifié que les rapports IRAS et DIRBE observés en dehors du SMC (dans un quart de cercle
allant du nord a P'ouest a une distance de ~ 3 — 5° du centre du SMC) étaient en accord avec
ces valeurs
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ces valeurs, on peut calculer I’émission thermique de la Galaxie et enlever une carte
de cette émission d’avant-plan aux données IRAS et ISOPHOT du SMC pour obtenir
une carte de I’émission de la poussiére du SMC uniquement. A 12, 24, 25, 60 et 70 pum,
les petits grains hors équilibre thermique contribuent & I’émission infrarouge. Pour
enlever I'avant-plan Galactique, on peut utiliser la forme de la distribution spectrale
en énergie déterminée dans le milieu diffus de la Galaxie. Cependant il s’avére qu’a
ces longueurs d’onde la contribution de I'avant-plan Galactique au flux du SMC est
négligeable.

6.3. Comparaison spatiale des images

6.3.1. Projection et résolution

Les données présentées au §6.1 sont des cartes a des résolutions différentes et cou-
vrant des champs différents. J'ai reprojeté toutes ces cartes sur une méme grille : celle
des cartes IRAS HiRes (champ de vue de 2° x 2° centré a 00"57™29.125 —72°32/29.2¢
(J2000) avec une taille de pixels de 10”). Ces cartes sont ensuites comparées deux a
deux.

Pour comparer la carte ISOPHOT aux cartes HiRes, la carte reprojetée et ré-
échantillonnée ISOPHOT est convoluée avec une matrice spatialement variable pour
arriver a la résolution HiRes quand la PSF d’ISOPHOT était plus petite que celle
des données HiRes (Kerton & Martin 2001). Le méme traitement est appliqué pour
les cartes MIPS. Pour comparer la carte de la densité de colonne de HI avec la
carte ISOPHOT, il n’y a pas eu besoin de convolution puisque leurs résolutions sont
comparables. La figure 6.7 montre deux des cartes transformées : la carte [SOPHOT
dégradée a la résolution TRAS 100 um et la carte ATCA /Parkes reprojetée.

6.3.2. Couleurs a partir des corrélations

Pour caractériser la distribution spectrale en énergie du milieu diffus, j'ai déve-
loppé une méthode de comparaison qui n’est pas biaisée par les sources ponctuelles
et n’est pas non plus affectée par les offsets dans la calibration des données.

Je travaille avec deux cartes (obtenues apreés le traitement présenté au paragraphe
6.3.1). La corrélation générale entre les deux cartes est d’abord quantifiée en ajustant
une droite au diagramme de corrélation de la comparaison pixel a pixel. On déduit
un premier rapport et une erreur o qui est donnée par la dispersion de la corrélation
qui permet de filtrer les sources ponctuelles (c’est a dire les régions de formation
d’étoiles) en enlevant les pixels qui sont 30 en dehors de la corrélation.

A partir des cartes filtrées, on calcule une carte de rapports en ajustant linéaire-
ment la corrélation des pixels dans le diagramme pour une boite de 50x50 pixels
que l'on fait glisser. Cette boite correspond a une taille de 5.5x5.5 beams, ce qui est
la taille mimimum pour avoir des points indépendants. La taille de la boite pour-
rait difficilement étre plus grande sinon on ne tracerait pas les variations locales.
Dans certains cas, il y a trop peu de points & Uintérieur d’une boite (car trop de
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F1G. 6.7: Carte ISOPHOT 4 170 um (& gauche) et carte ATCA /Parkes de la densité
de colonne de HT en unité de 10%° atome d’hydrogéne cm~2 (& droite), aprés projection
sur la grille HiRes et convolution pour étre & la méme résolution. Pour la carte ISO-
PHOT, les contours logarithmiques permettent de mieux voir les faibles structures et
correspondent aux brillances & 11.2, 14.1, 17.8, 22.4, 28.2, 35.5, 44.7, 56.2, 70.8, 89.1
MJy /sr.

points sont au-dessus de 30) pour faire un ajustement significatif. Dans ces cas, je
ne donne pas de valeur a cette position. J’élimine aussi les endroits ot le coefficient
de corrélation est trop bas. En ajustant une gaussienne sur I’histogramme des rap-
ports des cartes, j'obtiens un rapport de référence et une dispersion associée. Cette
dispersion contient a la fois les erreurs photométriques et les erreurs d’ajustement
mais contient aussi une véritable variation du rapport au sein du milieu. Ces deux
phénoménes ne peuvent pas étre facilement séparés. L’histogramme et I’ajustement
gaussien obtenus pour la carte des rapports Iiooum/Ii70um €st présentée a la figure
6.8 comme exemple. La carte des rapports présentée a la figure 6.8 correspond a la
méme région qu’a la figure 6.7, les régions noires correspondent aux zones du ciel ou
le rapport ne peut étre calculé correctement.

6.4. Résultats

6.4.1. Couleurs infrarouges

La méthode de comparaison d’images est appliquée aux cartes Spitzer/MIPS,
IRAS HiRes et ISOPHOT pour calculer les rapports des flux infrarouges :

On notera que toutes les couleurs ont étés calculées par rapport aux flux ISO-
PHOT a 170pm, sauf la couleur 160-100. En effet, du fait de la proximité en lon-
gueur d’ondes, la dispersion en couleurs 160-170 obtenue refléte plus les défauts de

IJSO.OO

[ 75.00
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Dooum — — 1,0 40.1
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e = (.02 4+ 0.01
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Laum — 0,015 4 0.006
170pm

Jam — 0,011 4 0.005
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calibration entre les observations de la mosaique MIPS que les véritables rapports.
J’ai donc choisi de prendre la cartes IRAS HiRes a 100 ym comme référence dans
ce cas.

En utilisant les équations 6.1 et 6.2 on peut déduire la distribution de la tem-
pérature d’équilibre des gros grains dans le milieu diffus du SMC a partir de la

I I : .
carte du rapport 7= ou celle 7%= La moyenne de la gaussienne ajustée sur

m I m
la distribution donlri(:% Hune tempéralﬁflfbe de référence de : Thouss = 21.7 £ 1.2 K ou
Toouss = 23.3 £ 0.9 K respectivement. Ces températures sont différentes de celles
qui seraient trouvées en prenant le rapport des flux moyen a Iiop ym et & Ji70 ym-
Cette température caractéristique du milieu diffus traduit I'intensité du champ de

rayonnement (cf. §6.5).

6.4.2. La corrélation entre le gaz et la poussiére

La méthode de comparaison spatiale des cartes est aussi utilisée sur les données
ATCA /Parkes et ISOPHOT ou MIPS 160 pm. La carte et la distribution obtenue
pour le rapport 170—HI est présentée a la figure 6.9 comme exemple. On observe un
pic principal et une queue de distribution. Le pic est caractérisé par :

Li7opm

S0 018 - 1072 £ 0.07 - 107 2°MJy.sr " .cm? (6.3)
NHI

]16'0,um o . —20 . —20 -1 2

—— =0.17-107"" £ 0.05- 10" MJy.sr™ ".cm (6.4)
NHI

En supposant que toute la poussiére est associée a de I’hydrogéne neutre (pas ou
trés peu d’hydrogéne moléculaire ou ionisé), les cartes de la température et du rap-
port L170um/Nur ou Iigoum/Nur permettent d’obtenir I'histogramme de I’émissivité
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Fi1G. 6.8: Carte et histogramme des couleurs 100-170 pm. Le fit gaussien et les résidus
sont représentés par les lignes continues et pointillées.
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FiG. 6.9: Carte et histogramme du rapport entre le flux a 170 microns et la densité
de colonne de HI. Les régions vides correspondent aux régions ol aucun rapport n’est
calculé. Le contour correspond a Ii7oum/Nur = 0.23MJycm? /sr.Les excés infrarouges

sont concentrés prés du corps principal du SMC.
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des grains de poussiére par atome d’hydrogéne dans le milieu diffus. J’'obtiens ainsi
une émissivité de référence a 170 pym de :

er(A = 170pm) = 8-107*" £ 3- 10 *"cm? (6.5)

dans un cas, et une émissivité a 160 pm de :
#(A=160pm) =9-10"*" + 3 - 10" ¥ cm? (6.6)

dans l'autre cas.

Les barres d’erreur prennent en compte les incertitudes sur la température et sur
Ii70 um/Npr les rapports infrarouge sur HI. Si I'émissivité suit une loi de puissance
avec un indice spectral de 2, I’émissivité du SMC par atome d’hydrogéne neutre a
250 pm obtenue est respectivement ez (\) = 3.8-10727 £1.3-10727(\/250 pm)~2cm?
et ez(\) =3.7-1072"4+1.3-10727(A/250 pm)~2cm?. En supposant que les propriétés
optiques de la poussiére sont les mémes dans le SMC et dans notre Galaxie, I’émissi-
vité est reliée au rapport gaz-sur-poussiére et au rapport entre la densité de colonne
d’hydrogéne et I'excés de couleur E(B — V) par :

eg(SMC) Mrovss (GALC) NH N (Galagie)

— Mgaz — E(B V) (67)
en(Galaxie) AXZUSS (Galazie) N(I;I(BH\‘//HQ (SMC)

La valeur de I'émissivité dans le voisinage solaire est de 1072 ¢m? a 250 pum
(Boulanger et al. 1996a). Le rapport gaz sur poussiére trouvé pour le SMC est donc
27 fois plus grand que dans la Galaxie. Ce rapport est significativement plus grand

que la différence en métallicité qui est de moins de 10 (Dufour 1984). C’est deux fois
N(Hp)+N(Hz)

B(B-v)  bar Tumlinson et al. (2002).

la différence observées dans les valeurs

6.4.3. Les exceés infrarouges

La comparaison des données Hi et ISOPHOT ou MIPS 160 gm montre la présence
d’une queue de distribution dans I'histogramme 170 (ou 160) Hi (cf. Fig. 6.9 et 6.10).
Cette queue de distibution correspond aux pixels du corps principal du SMC avec
un excés d’émission a 170 pm par rapport au Ng; (cf. Fig. 6.9). La température
moyenne de cette région d’excés est la méme que celle du milieu diffus. Cet exceés
peut donc étre dii soit & une variation des abondances des poussiéres entre le milieu
diffus et la barre, ou bien a la présence de HI froid ou d’hydrogéne moléculaire. Cet
excés me semble réel mais il est cependant difficile d’en déduire une quantité de
gaz neutre froid ou moléculaire. Tout d’abord parce qu’il est difficile de départager
ces deux contributions, mais aussi car si une partie des excés vient de poussiéres
associées a du gaz froid ou moléculaire on ne s’attend pas a voir une corrélation
avec I’émission HI et on a besoin d’une autre méthode pour les quantifier. J’ai donc
choisi dans le cadre de cette thése de ne pas transformer ces excés en une estimation
de gaz froid pour comparer a d’autres études ou cela a été fait (Stanimirovic et al.
2000).
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F1G. 6.10: Histogramme du rapport entre le flux & 160 microns et la densité de colonne
de Hi.

6.4.4. Les propriétés de la poussiére dans le milieu diffus Hi :
modélisation de la distribution spectrale en énergie

Les différents rapports d’intensité obtenus précédement me permettent de tracer
la distribution spectrale en énergie (SED pour Spectral Energy Distribution) de la
poussiére dans la milieu diffus du SMC, et de la comparer a celle du voisinage solaire
(cf. figure 6.11). Les différences en température et en abondances se traduisent par un
décalage respectif en longueurs d’onde et en brillances. Les barres d’erreur incluent
les vraies variations des propriétés de la poussiére dans le milieu diffus du SMC et
ne sont donc pas indépendantes entre les différentes longueur d’ondes.

J’ai utilisé le modéle de Desert et al. (1990) pour quantifier la distribution de
taille des grains dans le SMC. Afin de modéliser la distribution spectrale en énergie,
il faut d’abord une estimation du champ de rayonnement (ISRF pour interstellar
radiation field) dans le milieu diffus du SMC.

6.4.4.1. Modélisation avec un champ de rayonnement simplifié

La température des grains de poussiére a I'équilibre est de 22 K (cf. paragraphe
6.4.1), a comparer a celle du voisinage solaire de 17.5 K (Boulanger et al. 1996a).
Cette différence en températures donne un champ de rayonnement(ISRF) ysyc =
Tot5 (SMC) /T3 (Galaxie) = 4. Cette valeur est en accord avec I'estimation de
I'ISRF obtenue par des comptages d’étoiles massives (Lequeux 1979) ou de mesures
UV (Vangioni-Flam et al. 1980). J’ai utilisé 'ISRF Galactique de Mathis et al. (1983)
a 10 kpc (correspondant au voisinage solaire), que j’ai augmenté d’un facteur y = 4
pour la modélisation du milieu diffus du SMC. J’ai ajusté uniquement les abondances
des PAHs, des trés petits grains (VSG) et des gros grains. Pour les autres paramétres
définissant la distribution de taille, on garde les valeurs Galactiques.

Le meilleur ajustement obtenu est présenté figure 6.12. Il correspond a des PAHs,

des VSG et des gros grains sous-abondants par rapport a la Galaxie (36, 28 et 25
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FiGg. 6.11: Distribution spectrale en énergie de 1’émission de la poussiére dans le
milieu diffus du SMC et du voisinage solaire. Les brillances sont normalisées a une
densité de colonne de gaz de 102°cm™2. Le spectre Galactique, représenté en bleu est
compose des données COBE/FIRAS dans l'infrarouge lointain (Boulanger et al. 1996a)
(avec le spectre correspondant des grains a 1’équilibre thermique en ligne pointillée)
et aux plus courtes longueurs d’ondes par les données COBE/DIRBE (Bernard et al.
1994) et Arome (données ballon; triangle a 3.3um; (Giard et al. 1994)). Un spectre
ISOCAM (Boulanger et al. 1996b) normalisé & 12 um est aussi tracé. Le spectre du
SMC contient les données Spitzer/MIPS (triangles), ISOPHOT (diamant) et IRAS
(carrés) et le corps noir modifié ajusté sur les brillances a 100, 160 et 170 pm.
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F1G. 6.12: Meilleur ajustement du modeéle de Désert et al. (1990) au spectre de
I’émission de la poussiére dans le milieu diffus du SMC. Les brillances sont normalisées
a une densité de colonne du gaz de 102°cm~2. Les données IRAS, MIPS et ISOPHOT
sont représentées par des carrés. L’ajustement du modéle (ligne continue) correspond
a I'émission de 3 composantes de poussiére : les PAHs (ligne en tirets), les trés petits
grains (ligne mixte), et les gros grains (lignes trois points-tiret).

fois moins respectivement). Les abondances en masse par rapport a I’hydrogéne sont
reportées a la table 6.1 et comparées aux valeurs Galactiques (Désert et al. 1990).

TAB. 6.1: Abondances en masse par rapport a ’hydrogéne dans le SMC et dans la
Galaxie. La distribution de taille des grains est supposée étre la méme dans les deux
cas.

Composante SMC Galaxie SMC/Galaxie

it it
PAH 1.2-107° 4.3-107* 1/36
VSG 1.7-107° 4.7-107* 1/28
BG 2.6-107* 6.4-107° 1/25

La modélisation confirme le rapport gaz-sur-poussiére estimé au paragraphe 6.4.2
comme étant environ 30 fois plus élevé que dans notre Galaxie. Les abondances de
PAHs et des trés petits grains semblent légérement plus faibles que celles des gros
grains.

[’ajustement du modéle au spectre de poussiére est clairement en-dessous des
brillances IRAS a 60 pm et MIPS a 70 pum. Cela pourrait étre di a I'estimation
simplifiée du champ de rayonnement. En effet, ’analyse des couleurs 100-170 pm
montre qu’il existe une gamme de températures dans le milieu diffus, traduisant des
variations du champ de rayonnement dans le milieu diffus du SMC.
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6.4.4.2. Modélisation avec une distribution de champ de rayonnement

Pour prendre en compte les variations de I'ISRF, j’ai transformé la distribution
de températures obtenue au paragraphe 6.4.1 en une distribution de ygyc- J'utilise
chaque valeur de la distribution comme facteur multiplicatif de 'ISRF de Mathis
et al. Chaque produit sert alors d’'ISRF d’entrée pour le modéle de poussiére afin
de calculer un spectre de 1’émission de la poussiére correspondant. LLa SED totale
correspondant a la distribution compléte est calculée en faisant une moyenne des
SED individuelles pondérées suivant la distribution en Y.

La distribution spectrale en énergie obtenue dans ces conditions n’ajuste pas non
plus la brillance a 60 pm. En effet, la prise en compte d'une distribution d’ISRF
élargit le spectre autour de 100pm, mais pas suffisament pour prendre en compte le
point a 60 um. De plus dans ce cas, les abondances en masse des grains de poussiére
obtenus sont réduits de 7, 6 et 5 pour les PAHs, les VSG et les gros grains par
rapport au cas précédent. Comme la loi de Planck est non linéaire, méme un faible
élargissement de la distribution en y va réduire significativement les abondances des
grains obtenues. Les abondances en masse de la table 6.1 sont donc sans doute plus
des limites supérieures et le rapport gaz-sur-poussiére pourrait étre plus de 30 fois
plus élevé que dans la Galaxie.

6.4.4.3. Modélisation avec champ de rayonnement ad hoc

I1 est possible d’ajuster les flux a 60 et 70 pm dans les barres d’erreur avec un seul
champ de rayonnement multiplié par y = 11. Les abondances en masses des grains
de poussiére doivent alors étre réduits de 3, 2, et 2 pour les PAHS, les VSG et les
gros grains par rapport aux valeurs du tableau 6.1. Un tel ISRF correspond a une
température de la poussiére de 26 K, qui est beaucoup plus élevée que I'estimation
obtenue au paragraphe 6.4.1 mais compatible avec les flux a 100, 160 et 170 um
dans les barres d’erreur. Cette température plus élevée donnerait une émissivité de
1.8 x 107?"em? a 250 pm, ce qui est encore plus bas que l'estimation donnée au
paragraphe 6.4.2 et donnerait un rapport gaz-sur-poussiére 78 fois plus élevé dans
le milieu diffus du SMC que dans la Galaxie.

6.4.4.4. Variations de la distribution de taille

[’excés observé a 60 pm, pourrait aussi étre dit & un changement dans la distri-
bution de taille des grains (Galliano et al. 2003). On a supposé que la distribution
de taille était la méme dans le SMC que dans la Galaxie. Cependant, pour ajuster
la valeur & 60um en changeant les masses relatives des différentes composantes de
grains, les discontinuités dans la distribution de taille entre les trois composantes du
modéle augmentent.

Des recherches supplémentaires sont nécessaires pour caractériser 'ISRF du SMC
et en particulier I'excés a 60 um. En effet, il est fort probable que la forme de 'ISRF
soit, différente de celle du voisinage solaire puisque les populations d’étoiles sont
différentes.
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6.5. Discussion

Mon étude de la corrélation du gaz et de la poussiére dans le milieu diffus du
SMC montre donc que le rapport massique gaz-sur-poussiére est au moins 30 fois
plus élevé que celui du voisinage solaire. Cette différence peut s’expliquer en partie
par la différence de métallicité, mais celle-ci n’étant que d’un facteur 10 (Dufour
1984), ce décalage en masse entre les deux milieux montre donc que peu d’éléments
lourds sont dans les grains dans le milieu diffus du SMC par rapport a notre Galaxie.
Cette plus faible déplétion des éléments lourds sur la poussiére dans le SMC a aussi
été signalée par Welty et al. (2001). Ils ont trouvé que Mg et Si étaient quasiment
non déplétés dans le SMC. Ce résultat est aussi observé dans un échantillon de
galaxies naines irréguliéres (Lisenfeld & Ferrara 1998). Mon résultat pour le milieu
diffus du SMC est en accord avec la relation qu’ils ont trouvée entre le rapport
gaz-sur-poussiére et la métallicité.

Une interprétation de cette relation a été proposée par Hirashita et al. (2002).
Avec un modele d’évolution chimique, ils ont illustré la dépendance du rapport gaz
sur poussiére sur I'histoire de formation d’étoiles. Les étoiles générent de la poussiére
mais contribuent aussi a leur destruction par les chocs de supernovae. Ils ont pro-
posé un scénario dans lequel une histoire de formation d’étoile intermittente donne
une variation dans le temps du rapport gaz-sur-poussiére. A certaines époques de
I’évolution d’une galaxie, la formation des grains de poussiére est moins efficace
que les processus de destruction par les chocs de supernovae, et donc le rapport
gaz sur poussiére n’est plus proportionnel a la métallicité. Ce modéle pourrait étre
appliqué au SMC avec son histoire de formation d’étoiles particuliére (Harris & Za-
ritsky 2003). Mais il faut aussi prendre en compte une différence possible du rapport
gaz-sur-poussiére entre le milieu diffus et le milieu dense (cf. §10.1.3).

Les études en extinction donnent des valeurs plus faibles du rapport gaz-sur-
poussiére, plus proches de celles que I'on attend s’il y a un dépendance linéaire avec
la métallicité au vu de la valeur Galactique. Par exemple, les courbes d’extinction
de Bouchet et al. (1985) permettent de déduire un rapport gaz-sur-poussiére 8 fois
supérieur a la valeur Galactique et donc en accord avec la différence en métallicité.
Plus récement, Tumlinson et al. (2002) ont mesuré % pour un échantillon
d’étoiles observées avec FUSE et ont trouvé une valeur moyenne 16 fois plus faible
que la valeur du voisinage solaire. Cette estimation est intermédiaire & mes résultats
et ceux de Bouchet et al. (1985). Il faut noter que l'extinction mesurée est faite
en partie par de la poussiére associée a du gaz ionisé et cette quantité de matiére
n’est actuellement pas prise en compte, introduisant un biais. Cette différence entre
les études en extinction et mon travail pourrait venir du fait que les études en
extinction sont basées sur des lignes de visée ot les densités de colonne d’hydrogéne
sont fortes et ot le milieu interstellaire est sans doute dense. La plupart des étoiles
sont dans la barre visible et/ou dans les régions de formation d’étoiles qui sont
associées a des nuages moléculaires. La différence entre les rapports gaz-sur-poussiére
de ce travail et les études en extinction pourrait donc pointer vers une différence
de l'environnement observé. Il y aurait alors une décroissance du rapport gaz sur
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poussiére du milieu diffus aux régions de formation d’étoiles, correspondant a la
condensation des éléments lourds sur les grains de poussiére dans le gaz dense et a
leur destruction par les chocs de supernovae dans le milieu diffus. Cette possibilité
a aussi été mentionnée par Stanimirovic et al. (2000) dans le SMC. Pour confirmer
cette idée, il est donc important d’étudier I’émission des poussiéres dans des régions
plus denses situées dans le corps principal du SMC.
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Pour compléter I'analyse de 1’émission de la poussiére dans le milieu diffus du
chapitre précédent, j’ai entrepris une analyse de la distribution spectrale en énergie
(SED) dans les régions de formation d’étoiles pour comprendre I’évolution des grains
d’un milieu a 'autre dans le Petit Nuage de Magellan.

J'ai effectué 1’étude de deux régions de formation d’étoiles : SMCB1#1 qui est
une région de formation d’étoiles quiescente (sans région Hir) dont I’émission dans
I'infrarouge moyen est similaire & p Oph (Reach et al. 2000), et SMCB1#2, une
région de formation d’étoiles massives similaire a la nébuleuse d’Orion. Ces régions
ont I'avantage d’avoir été observées en spectro-imagerie (CVF) par ISOCAM, une
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caméra infrarouge a bord d’ISO. Ceci permet d’avoir un spectre dans U'infrarouge
moyen en plus des données large bande Spitzer et donne des indications précieuses
sur ’émission des PAHs, du continuum des petits grains et sur le gaz ionisé.

La combinaison de la résolution angulaire élevée des données Spitzer aux plus
grandes longueurs d’ondes avec les données ISOCAM dans deux régions de formation
d’étoiles a des stades d’évolution différents, donne I'opportunité d’étudier I'impact
de I'environnement (métallicité, champ de rayonnement, ...) sur la nature de la
poussiére et sur les abondances relatives des composantes de grains. J’ai combiné les
données ISO et Spitzer pour construire la SED de ces deux régions (cf. §7.1). Apres
analyse de ces SEDs au §7.2, la modélisation de I’émission IR permet de contraindre
les abondances relatives des différentes composantes de grains dans ces régions (cf.
§7.3). Les données Spitzer ayant été accessibles uniquement a la fin de ma theése, les
résultats présentés dans ce chapitre doivent étre considérés comme préliminaires et
seule la modélisation de la région SMCBI1 n°l (la plus simple) a été actuellement
effectuée.

7.1. Emission infrarouge des régions de formation
d’étoiles

Les régions de formation d’étoiles SMCB1 n°1 et 2 ont été observées sur une grande
gamme de longueurs d’ondes par les satellites ISO et Spitzer. Je presenterai ici les
données utilisées pour cette étude et les traitements appliqués pour leur comparaison
afin de construire leurs distributions spectrales en énergie.

7.1.1. Les données ISOCAM

Les régions SMCB1 n°l et n°2 ont été cartographiées avec la caméra ISOCAM
(Cesarsky et al. 1996) a bord du satellite ISO (Kessler et al. 1996) en spectro-imagerie
avec le filtre circulaire variable (CVF) et en imagerie dans les bandes photométriques
LW2 (6.7um) et LW3 (15um) (cf. Fig. 7.1).

7.1.1.1. L'image ISOCAM LW2

La région SMCBI1 a été observée avec la caméra [SOCAM dans les filtres LW2
(5.0 8.5um) et LW3 (12 18um) dans le cadre d’un programme d’observation de
régions HIT dans des Galaxies normales. [L’émission dans la bande LW2 est dominée
par les bandes PAHs alors que celle de LW3 trace principalement le continuum
de poussiére chaude. Dans cette étude, j’ai utilisé la carte LW2 pour recalibrer les
spectres CVF.

Les données ISOCAM LW2 ont été retirées de I'archive ISO et traitées en utilisant
les techniques de Miville-Deschénes et al. (2000). Cette réduction des données permet
de détecter I’émission étendue de la poussiére dans des régions structurées comme
c’est le cas pour la région SMCBI.
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Fic. 7.1: Carte ISOCAM dans le filtre LW2 de la région SMCBI1. Les régions de
formations d’étoiles étudiées, SMCB1 n®l et 2 sont repérées par rapport a la carte
ISOPHOT a 170pum de tout le SMC.

7.1.1.2. Les spectres ISO CVF

La région SMCBI1 n°l a été observée dans le cadre du programme de temps ga-
ranti congu pour caractériser I’émission de la poussiére interstellaire dans l'infrarouge
moyen dans divers environnements. Le spectre de cette région a été analysé précéde-
ment par Reach et al. (2000). Ils observent une émission diffuse a la position du nuage
moléculaire détecté en CO (Rubio et al. 1993b), dominée par les bandes en émission
des PAHs, mais aussi I’émission d'une source enfouie. Cependant, aucune conclu-
sion sur I'abondance des PAHs ne pouvait étre tirée par manque de données dans
I'infrarouge lointain avec une résolution suffisante. L’idée de cette étude est de com-
pléter le spectre de cette région avec des données a plus grandes longueurs d’ondes,
MIPS/Spitzer, afin de quantifier 'abondance des PAHs détectés par rapports aux
autres composantes de grains.Les caractéristiques et les étapes de réduction de ces
données ISOCAM sont présentées dans Reach et al. (2000). Les données ont été
obtenues avec des pixels de 12°.

La région de formation d’étoiles SMCB1 n°2 faisait partie d’une série d’observa-
tions visant a compléter le programme sur ’émission de la poussiére interstellaire
dans certaines régions de formation d’étoiles. Le spectre-image CVF de cette région
a été réduit suivant la procédure décrite par Boulanger et al. (2005a). Celle-ci donne
un cube de données de I’émission entre 5 et 17 pm avec une résolution spatiale
(A/AX ~ 40) et une taille des pixels de 6.
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Fi1G. 7.2: Spectres CVF des régions de formation d’étoiles SMCB1 n°l et n°2. Les
bandes aromatiques des PAHs observées en émission sont mentionnées par des traits
verticaux verts. Les raies du néon sont marquées par des traits verticaux bleus.

Les incertitudes sur les spectres CVF sont discutées dans Boulanger et al. (2005a).
La principale incertitude photométrique sur I’émission étendue vient de la lumiére
diffusée ("stray light"); elle est dans les 15-20% d’erreurs.

Les spectres des deux régions sont présentés a la figure 7.2. Le spectre de SMCB1
n°l représente I'émission diffuse du nuage sans inclure la source ponctuelle ISO
présente sur le bord du nuage CO (Reach et al. 2000). SMCB1 n°2 est une région
beaucoup plus complexe avec plusieurs sources de chauffage. Je n’ai pas cherché a
séparer la contribution des sources de celle de I’émission diffuse. Le spectre présenté
est moyenné sur la région de formation d’étoiles aprés soustraction du spectre d'une
région de référence extérieure.

7.1.2. Les données Spitzer

Le Petit Nuage de Magellan a été observé dans toutes les bandes IRAC et MIPS
du télescope Spitzer par I'équipe de A. Bolatto (Berkeley). Ces données permettent
de compléter les spectres CVF pour couvrir une large gamme de longueurs d’ondes
permettant de contraindre I’émission des différentes composantes de grains interstel-
laires. Ces données ont été réduites par I’équipe instigatrice du relevé. La calibration
des données MIPS a été décrite au §6.2.3. Les données IRAC posent des problémes de
réduction et de calibration actuellement. Une collaboration avec cette équipe est en
cours pour travailler sur ces problémes afin d’ajouter a terme a I’étude, les données
IRAC dans toutes les bandes photométriques. La modélisation de ces deux régions
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FiGg. 7.3: Extraits du relevé Spitzer du SMC autour des régions SMCB1 n°l et 2 :
données MIPS a 160, 70 et 24 pm (de gauche a droite)

observées avec ISOCAM en spectro-imagerie devrait permettre de comprendre les
couleurs IRAC observées dans les autres régions de formation d’étoiles de la barre
et, de généraliser ainsi I’étude des propriétés des poussiéres a toutes ces régions.

7.1.3. Combinaison des données

Les données MIPS et ISOCAM sont a des résolutions et des projections différentes.
Cette section décrit la procédure suivie pour combiner ces différentes données et ainsi
construire les distributions spectrales en énergie de la poussiére.

Pour SMCB1 n°1, j’ai d’abord mesuré la brillance sur un pixel de I'image a 160um
(de 35“ x 35%, égal a la taille du lobe, centré a 00"45™30° -73°18'43%) qui coincide
avec le nuage CO. J’ai ensuite calculé la brillance moyenne des autres cartes MIPS
et LW2 (qui ont toute une meilleure résolution et un meilleur échantillonage) sur
la surface définie par ce pixel. J'ai pris une région de référence centrée a 00"45m52%
-73°18'55“ dont I’émission est uniquement diffuse. Le signal dans cette région de
référence a été soustrait a celui mesuré sur le nuage. La brillance LW2 est traduite
en un spectre dans la gamme CVF en supposant que la distribution spectrale est
similaire a celle déterminée sur une fenétre qui recoupe largement mais n’est pas
exactement le pixel a 160pm choisi (cf. Fig 7.2, partie haute). Les observations Hi
de la région SMCBI1 n°1 apres soustraction de I'émission dans la région de référence
donnent une densité de colonne de Ny, = 1.5 x 102! at.cm~? associée a SMCB1
n°1.Cependant, I’hydrogéne moléculaire ne peut pas étre négligé dans une région
dense comme SMCB1 n°l1 et cette valeur est donc une limite inférieure sur la quantité
d’hydrogéne du nuage modélisé.

Pour SMCB1 n°2, la région d’émission est plus étendue que 35 x 35%“. J'ai donc
procédé différemment en lissant toutes les cartes a la résolution de MIPS 160um.
La brillance de la région SMCB1 n°2 est ensuite obtenue a chaque longueur d’onde
en moyennant la brillance des cartes lissées sur I’ensemble de la région de formation
d’étoiles. Ici encore, j’ai pris une région de référence pour la brillance en dehors de
la région de formation d’étoiles.
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FiG. 7.4: Distributions spectrales en énergie obtenues pour les régions de formation
d’étoiles SMCBI1 n°l (en bleu) et n°2 (en rouge). La distribution spectrale obtenue
pour le milieu diffus est affichée pour comparaison (en jaune).

Les brillances MIPS obtenus pour ces régions sont listés dans la table 7.1 et per-
mettent de construire les distributions spectrales en énergie des régions de formation
d’étoiles SMCBI1 n°1 et 2, comparables a celle du milieu diffus (cf. figure 7.4).

Nom [(24pm)  I(70pm) I(160pm)
MJy.sr™t MJysr=t MlJysr—!
SMCBI1 n°1 2 20 27
SMCB1 n°2 9.5 59.8 23.3

TAB. 7.1: Flux des sources SMCB1 n° 1 et 2 mesurés dans les bandes MIPS & la

résolution de 35

7.2. Analyse des données

L’émission dans I'infrarouge moyen dans la gamme couverte par le filtre variable
d'ISOCAM (CVF) comprend les bandes d’émissions aromatiques des PAHs, le conti-
nuum d’émission des petits grains de poussiére, ainsi que des raies de structure fine
du gaz ionisé (cf. Fig. 7.2). I’émission dans 'infrarouge moyen a lointain dans la
gamme de longueurs d’ondes couverte par les observations Spitzer/MIPS montre
I’émission des petits grains de poussiére chauffés stochastiquement et des gros grains
de poussiére a I’équilibre thermique avec le champ de rayonnement.
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7.2.1. Emission des PAHs

Les spectres des régions de formation d’étoiles SMCB1 n°l et 2 montrent tous
deux les bandes en émission des PAHs a A = 6.2, 7.7, 8.6, 11.3, 12.6 um. Ces bandes
dominent ’émission de la région SMCB1 n°1 comme observé par Reach et al. (2000)
mais sont aussi observées clairement dans le spectre SMCB1 n°2. L’importance rela-
tive des bandes des PAHs semble varier entre les régions. Cependant ces variations
dépendent des propriétés de la région d’une maniére qui n’est pas encore bien com-
prise. J’ai donc choisi de ne pas m’attarder sur cette problématique dans le cadre de
cette étude.

La présence des PAHs dans ces deux régions de formation d’étoiles est déja en
elle-méme surprenante. En effet, les courbes d’extinction observées en direction de
régions de formation d’étoiles massives dans le SMC ne montrent pas de bump a
2175 A, une caractéristique supposée des PAHs (Weingartner & Draine 2001). Les
observations de la région de formation d’étoiles massives N66 dans le nord du SMC
montrent une destruction des PAHs (Contursi et al. 2000) en accord avec 'absence
de bump. La présence inattendue des PAHs avait été mise en valeur par Reach et al.
(2000) dans leur étude de SMCBI1 n° 1, mais on observe i¢i que ceux-ci peuvent aussi
étre présents dans des régions de formation d’étoiles massives comme SMCB1 n°2
contrairement a ce qu’on aurait pu attendre.

7.2.2. Continuum en émission des VSGs

Le spectre de la région SMCB1 n°l ne montre pas de continuum sous-jacent a
I’émission des PAHs du spectre CVF contrairement a la région SMCB1 n°2. Le
spectre de la région SMCB1 n° 2 montre un continuum significatif di a des petits
grains chauffés stochastiquement.

La présence d’un continuum ainsi que des PAHs dans le spectre de SMCB1 n°2
montre que cette région posseéde a la fois une partie ionisée et une partie plus dense,
neutre ou moléculaire. Cependant, la résolution spatiale ne permet pas d’isoler les
différentes composantes des régions de formation d’étoiles contrairement a une étude
réalisée avec des données similaires dans la région 30 Doradus du LMC (Boulanger
et al. 2005b).

7.2.3. Emission des gros grains a I'équilibre thermique

La partie grandes longueurs d’ondes des SEDs construites pour les régions de for-
mation d’étoiles SMCB1 n°1 et 2 est faite par I’émission des gros grains a I’équilibre
thermique. L’observation du pic d’émission de ces distributions spectrales semble
indiquer que la région SMCB1 n°2 est chauffée par un champ de rayonnement plus
intense que SMCB1 n°l. Cette indication est en accord avec l'idée d’une région
SMCBI1 n°2 en partie ionisée et chauffée par le rayonnement d’étoiles jeunes et mas-
sives.
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7.2.4. Raies du gaz dans la région SMCB1 n°2

Dans le spectre de la région SMCB1 n°2, on observe aussi des raies de structure
fine du gaz nébulaire et en particulier celles du [Ner| et [Nertl|, montrant que la
région SMCB1 n°2 est en partie ionisée.

La valeur comme diagnostic des rapports de raies nébulaires MIR, et en parti-
culier celui des raies |[Ne1r1] a 15.56um et [Netr| a 12.81um, a fait I'objet de beau-
coup d’attention récemment. Le rapport des raies [Nerr|/[Neri| est indépendant des
abondances du néon. Il est sensible & la structure d’ionisation de la nébuleuse et
a la forme spectrale du champ de rayonnement UV, tracant ainsi les populations
d’étoiles chaudes et massives. La déduction de la structure précise de I'ionisation de
la nébuleuse n’est pas évidente mais on peut déduire une estimation de la mesure
d’émission de la région. Les forts rapports [Neir1]/[Nen| indiquent des champs de
rayonnements élevés et durs dans les régions de faible métallicité.

Les raies du néon observées dans le spectre de SMCBI1 n°2 sont ajustées par
des gaussiennes. La raie de [Nell] & 12.8 ym étant fusionnée avec la bande PAH a
A = 12.6 pm, j’utilise un spectre CVF obtenu dans la nébuleuse NGC 7023 comme
modéle pour séparer les deux contributions. L'intensité déduite de la raie de [Neli]
est de 0.015 107 W.m~2.sr7! et celle de [Ner11] 0.033 107 W.m~2.sr~! d’olt un rap-
port [Nettr]/[Neri| de 2.2. Cette valeur est comparable & la limite inférieure trouvée
pour N66 (Contursi et al. 2000) et six fois moins importante que pour 30 Doradus
(Boulanger et al. 2005b), montrant que cette région est fortement ionisée sans étre
extréme.

D’un point de vue quantitatif, on peut déduire la mesure d’émission (cf. equation
2.1) a partir de I'intensité de ces raies par :

INerr + Inerrr

EM — 22x10°7 - 7.6x10-5 (7.1)

ou Z est la métallicite du SMC (Willner & Nelson-Patel 2002). Je trouve EM =
11200 pc.cm 9, trente fois moins que dans la région de formation d’étoiles massives
30 Doradus du LMC. Cette valeur caractérise le flux de photons ionisants de la
région HII et pourrait a terme étre utilisé comme contrainte dans la modélisation de

SMCB1 n°2.

7.2.5. Conséquences pour la modélisation de ces régions

La région SMCB1 n°l choisie n’inclut pas de source de chauffage. I.’examen de
la carte MIPS a 160um ne montre pas clairement un pic d’émission a la position
du nuage détectée en CO mais plutot une extension comparable a I’émission HI.
De plus, I'émission PAH dans le filtre LW2 est elle aussi plus étendue que le nuage
CO. Cela suggere que la distribution spectrale obtenue a la position de SMCB1 n°1
correspond a I’émission de I’enveloppe du nuage moléculaire. SMCB1 n°1 peut donc
étre modélisé de maniére simple comme pour le milieu diffus.

La région de formation d’étoiles SMCB1 n°2 est plus complexe. Le spectre montre
a la fois les bandes PAHs et les raies du gaz ionisé. Les cartes montrent qu’il existe
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plusieurs sources internes d’excitation. J'ai tenté de modéliser cette région comme la
superposition d'une région Hi1 et une PDR dont il faut déterminer les contributions
relatives. Les résultats obtenus sont trop préliminaires pour étre présentés ici.

7.3. Modélisation de la région SMCB1 N°1

Le nuage SMCB1 n°1 a été découvert fortuitement lors d’observations de 1'émis-
sion CO dans le cadre du programme clé du télescope submillimétrique ESO-SEST
sur les nuages de Magellan (Rubio et al. 1993b). Ce nuage est loin de toute trace
d’étoile O dans les données existantes en Ha et dans le continuum radio, et les raies
de I’émission moléculaire qui y sont mesurées sont étroites, indiquant que le gaz est
quiescent dynamiquement. Ainsi, le nuage est sans doute excité par le champ de
rayonnement global du SMC uniquement. De plus, la distribution spectrale en éner-
gie construite correspond vraisemblablement & I’'émission de ’enveloppe du nuage
moléculaire détecté en CO, ce qui permet de se placer dans le cas d’une émission
optiquement mince. Ce nuage est ainsi un laboratoire simple pour I’étude des pro-
priétés de la poussiére du SMC dans un milieu dense loin des sites de formation
d’étoiles massives.

7.3.1. Présentation du modéle

J’ai modélisé la distribution spectrale en énergie de SMCB1 n° 1 construite au
§7.1 en utilisant le modéle de poussiére de Désert et al. (1990). Le nuage est éclairé
par un champ de rayonnement interstellaire (ISRF) approximé par 'ISRF de Mathis
et al. (1983) au voisinage solaire, multiplié par un facteur y qui est un parameétre
libre du modéle. La distribution de taille des trois composantes de poussiéres (PAHs,
petits et gros grains) est supposée identique a celle de la Galaxie (Désert et al. 1990)
mais les abondances relatives sont libres.

Les observations infrarouge en dessous de 160um tracent I’émission de I’enveloppe
du nuage, ot CO est photodissocié et ou le rayonnement UV pénétre. Il est donc rai-
sonnable de modéliser ce nuage comme un milieu optiquement mince, ce qui évite la
complexité d’'un modéle de transfert du rayonnement. Dans la modélisation, I'opacité
effective du nuage est fixée. Pour une gamme d’intensités du champ de rayonnement,
le modéle d’émission des poussiére de la région SMCB1 n°1 est utilisé pour déduire
un spectre d’émission infrarouge des trois composantes de grains. La distribution
spectrale de SMCB1 n°l est ajustée par une combinaison linéaire de ’émission de
ces trois composantes.

J’ai considéré trois valeurs de 'opacité effective dans 'UV : 75y, = 1 qui représente
la limite de validité du modeéle sans transfert, 7,7,y = 0.3 qui pour un rapport pous-
siere sur gaz dix fois moindre que dans le voisinage solaire correspond a la densité
de colonne observée en HI, et 7y = 0.5, un cas intermédiaire.

Pour chaque opacité, le meilleur ajustement permet de déduire une valeur du
champ de rayonnement et les abondances relatives des différentes composantes de
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la poussiére (TKTAG{’ et ”;LV—BSGC’) Ce modéle ne peut pas contraindre le rapport gaz-sur-
poussiére, faute de mesure de la densité de colonne de gaz totale.

7.3.2. Resultats

Pour chaque opacité, la force du champ de rayonnement et les abondances relatives
des différentes composantes de poussiére obtenus sont présentés a la table 7.2, ainsi
que les spectres d’émission correspondants.

Pour les 3 valeurs de 7, j'obtiens un modéle donnant un bon ajustement des
données. Il n’est pas possible de contraindre la quantité de matiére présente dans
le nuage. Cependant, le champ de rayonnement pour le modéle d’opacité my = 1
correspond & un champ de rayonnement assez proche de celui du milieu diffus et
correspond a une limite inférieure pour I'ISRF éclairant SMCB1 n°l. Ce résultat
permet de valider & postériori le choix d'une modélisation optiquement mince et
permet de poser une limite supérieure a la densité de colonne de gaz du nuage :
pour un rapport poussiéres-sur-gaz dix fois moindre que dans le voisinage solaire on
a Ny < 5 x 10%!at.cm~2. Faute d’une connaissance plus précise de la quantité de
matiére présente dans le nuage étudié, la modélisation de SMCB1 n°1 ne contraint
pas non plus vraiment la force du champ de rayonnement interstellaire éclairant ce
nuage.

Cependant, quelle que soit I'opacité du milieu, les abondances relatives des com-
posantes de grains restent les mémes et sont donc bien contraintes. La modélisation
de I'émission de la poussiére de la région SMCB1 n°l montre que le rapport d’abon-
dances PAHs/gros grains est le méme que dans le voisinage solaire. Ce résultat est
étonnant car on s’attend a une destruction des PAHs dans les régions de formation
d’étoiles. Mon étude montre que ce n’est pas le cas au moins dans cette région.

Les meilleurs ajustements donnent aussi des rapports d’abondances VSG/BG plus
grands que dans le voisinage solaire. Dans le MIS diffus, un excés significatif & 60pum
est observé qui n’est pas modélisé simplement. Cet excés pourrait aussi exister dans
I’émission de SMCB1 n°l et biaiser 'interprétation de la modélisation du fait du
mangque de couverture spectrale a grande longueur d’ondes. Des données dans 'infra-
rouge moyen seraient nécéssaires pour mieux contraindre la distribution spectrale en
énergie et les abondances des petits grains de poussiére. Un spectre IRS /Spitzer a été
observé dans la direction de SMCB1 n°1 et devrait permettre de mieux contraindre
les abondances des petits grains dans cette région. Il est possible ici encore que la
forme du champ de rayonnement influe sur la forme du spectre en émission et sur
les abondances relatives des grains.

7.4. Conclusion

J’ai utilisé des données MIPS /Spitzer pour compléter les spectres CVFE des régions
de formation d’étoiles SMCB1 n°1 et 2. La combinaison de ces données me permet
de construire la distribution spectrale en énergie de ces régions. Les deux SEDs
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de ces régions de formation d’étoiles montrent la présence de PAHs en émission.
Cette émission forte des PAHs dans le SMC est surprenante puisque les études en
extinction en direction de régions de formation d’étoiles ne montrent pas de "bump"
a 2175A, une caractéristique attribuée aux PAHs. Ce constat avait déja été fait par
Reach et al. (2000) pour SMCB1 n°1 mais mon étude montre ici que ce cas n’est pas
isolé. Les PAHs semblent étre présents méme dans des régions de formation d’étoiles
massives et en partie ionisées, comme SMCB1 n°2.

J’ai modélisé la région de formation d’étoiles SMCB1 n°l a l'aide du modeéle
de poussiére de Désert et al. (1990) pour contraindre les abondances relatives des
composantes de grains dans cette région. Je trouve que le rapport d’abondances
PAHs/BGs est similaire a celui du voisinage solaire alors que le rapport VSGs/BGs
est plus grand que dans notre Galaxie. Le premier résultat quantifie ce qui avait été
constaté de maniéere uniquement qualitative dans le spectre CVF de cette région. La
forte abondance des VSGs pourra étre testée avec les données spectroscopiques dis-
ponibles (IRS). Les résultats présentés ici sont préliminaires et les modeéles proposés
ne sont ni uniques ni parfaits, mais la conclusion sur I’abondance des PAHs semble
robuste.

Dans la région de formation d’étoiles massives SMCB1 n°2, I’émission des PAHs
est 1a encore observée clairement. Il est possible que dans cette région aussi les PAHs
soient abondants par rapport aux gros grains, comme dans le voisinage solaire. Cela
devra étre confirmé par la modélisation de cette région.

Une étude de la région de formation d’étoile 30 Doradus dans le LMC a été
effectuée par Boulanger et al. (2005b) avec des données infrarouge similaires a celles
des régions de formation d’étoiles du SMC. J’ai participé a la partie modélisation
de cette étude et un modéle similaire pour la région SMCB1 n°2 est actuellement en
construction. Comme dans 30 Doradus (Boulanger et al. 2005b) et N66 (Contursi
et al. 2000), il est vraisemblable que I’émission des PAHs provienne de régions de
photodissociations a la surface de grumeaux moléculaires plongés dans du gaz ionisé.
Dans ce cas, l'intensité des PAHs dépend avant tout du facteur de remplissage en
surface de ces grumeaux.

La compréhension de ces phénoménes d’évolution des propriétés dans les régions
de formation d’étoiles observées en spectro-photométrie est une étape clé pour com-
prendre les couleurs observées par l'instrument IRAC a bord du satellite Spitzer.
A terme, les spectres de ces régions SMCB1 n°l et 2 peuvent servir de modéles
spectraux pour la compréhension des régions ot moins de couverture spectrale est
disponible. Il existe une troisiéme région dans le SMC observée en spectro-imagerie,
N66. La construction de la distribution spectrale en énergie de cette région et sa
modélisation puis son analyse font partie des perspectives aprés-thése. Cette région
est particuliérement intéressante a modéliser puisqu’il semble y avoir une destruction
des PAHs dans les régions ou le champ de rayonnement est le plus fort.

L’étude détaillée des propriétés d’émission de la poussiére dans les environnements
de faible métallicité est assez récente. Aprés IRAS, ISO a apporté la sensibilité né-
cessaire pour commencer l'exploration de I’émission entre 5 et 15um (MIR), ot une
grande variété de composantes physiques du MIS peuvent étre tracées. La sensibilité
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et la résolution du télescope Spitzer donnent un moyen de plonger plus profondé-
ment dans les propriétés détaillées des galaxies naines et de compléter les spectres
MIR ISOCAM par des données a plus grandes longueurs d’ondes avec une résolution
angulaire comparable. L.a compréhension des distributions spectrales en énergie de
I'infrarouge moyen & lointain des régions de formation d’étoiles individuelles dans
une galaxie de faible métallicité devrait permettre de mieux comprendre les distri-
butions spectrales en énergie observées de facon globale pour les galaxies proches de
faible métallicité (par exemple pour les galaxies naines; Galliano et al. (2003, 2005),
Madden et al. (2005)).
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Le gaz moléculaire est particulierement important car c¢’est le lieu de formation des
étoiles dans une galaxie. Dans le voisinage solaire, le gaz moléculaire constituerait
environ la moitié du gaz total. La plupart de ce gaz est concentré dans de grands ag-
grégats appelés nuages moléculaires géants (GMCs), mais la quantité exacte de gaz
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moléculaire présente dans notre Galaxie reste inconnue car Hy est pratiquement im-
possible a observer directement dans les régions interstellaires froides, généralement
obscurcies, ot les molécules se forment et survivent.

La molécule simple stable et diatomique de monoxyde de carbone a joué un role
essentiel dans I'etude des GMCs et du gaz moléculaire dans I'espace. Les transitions
rotationnelles de CO aux basses fréquences sont directement observées, méme dans
le gaz moléculaire ténu. La plus basse de ces transitions, la raie 1-0 a 115 GHz
est devenue pour les radio astronomes, I’'analogue moléculaire de la raie a 21cm de
I’hydrogéne atomique pour I'étude du milieu interstellaire.

8.1. Traceurs des nuages moléculaires

La plupart du gaz moléculaire dans les galaxies est sous la forme de H, froid
(10-20 K), qui ne rayonne pas et n’est donc suspecté qu’a partir de traceurs. Le
traceur le plus courant est la molécule de monoxyde de carbone, CO. Mais la matiére
interstellaire, et en particulier celle moléculaire, peut aussi étre tracée par I’émission
des rayons gamma ou de la poussiére interstellaire.

8.1.1. Le monoxyde de carbone, CO

La molécule de CO est excitée par les collisions avec Hy et devrait étre un bon
traceur ; mais ses raies de rotations principales sont la plupart du temps optiquement
épaisses et 'abondance de CO dépend des conditions environnementales (métallicité,
densité, champ de rayonnement, ...). Il existe trois méthodes pour déduire des
quantités de gaz moléculaire a partir de 'observation de I’émission de CO : le facteur
de conversion CO-vers-Hs, les isotopes de CO, et les masses virielles.

8.1.1.1. Le facteur de conversion CO-vers-H,

Cette méthode est basée sur le résultat empirique que les nuages moléculaires dans
notre GGalaxie ont un rapport plus ou moins constant entre la masse et la luminosité
2C0. On utilise alors un facteur de conversion X = N(Hy)/Ico pour convertir la
luminosité *2CO observée dans une région en densité de colonne de Hy. La calibration
de ce facteur dans notre Galaxie est faite avec les autres traceurs de gaz molécu-
laires et un certain consensus est atteint pour X = 2 x 10%at.cm 2. K~ (km.s™') en
moyenne dans notre Galaxie. Cependant, la luminosité CO variant avec la métalli-
cité, on s’attend a de grandes variations du facteur X avec la métallicité et la loi
d’évolution est encore mal contrainte par les observations et est largement débattue.
Les études théoriques montrent que ce facteur dépend du champ de rayonnement, de
la métallicité, de la pression externe et de la force du champ magnétique (Elmegreen
1989). 1l n’y a pas de raison de supposer que ces facteurs sont constants d’un point
a 'autre de la Galaxie ou d'une galaxie a l'autre, et donc I'utilisation du facteur
Galactique moyen CO-vers-Hy, pour des galaxies extérieures introduit un biais sur
la quantité d’hydrogéne moléculaire.
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La détermination du facteur de conversion X repose principalement sur I'estima-
tion de N(Hy). Dans la littérature, elle est calculée de trois maniéres différentes pour
les environnements de faible métallicité : en comparant les luminosités CO avec la
masse virielle, en modélisant la chimie du carbone et en utilisant I’émission FIR de
la poussiére.

— Estimations virielles : La vaste majorité des estimations du facteur de conver-
sion CO-vers-Hy de la littérature est obtenue grace a la comparaison de la lu-
minosité CO et des masses virielles (Boselli et al. 1997, Chin et al. 1998, Taylor
et al. 1999, Walter et al. 2001, Bolatto et al. 2003, Rosolowsky et al. 2003).
Cette méthode donne des variations plutdt linéaires du facteur de conversion
avec la métallicité : log X o —0.6710g% (Wilson 1995), log X —1.0log%

(Arimoto et al. 1996), log X o —1.0110g% (Boselli et al. 1997, 2002).

Pour le SMC, Rubio et al. (1993a) ont analysé les données CO du SEST et
ont calculé des estimations de X pour les nuages du SMC. Ces facteurs de
conversion sont en accord avec les différentes relations de X avec la métallicité
obtenues a partir des masses virielles.

— Modélisation chimique : Dans les environnements de faible métallicité, la
majeure partie du gaz Hy est située dans des couches du nuage ot CO est pho-
todissocié et le carbone est principalement sous forme de Ci1. N(Hy) de cette
couche de gaz peut alors étre déterminée par la raie de Cit a 158 um, si la tem-
pérature du gaz est estimée. Cette méthode a été appliquée a la galaxie IC-10
par Madden et al. (1997). Israel (2005) a analysé I'excitation CO et conclut que
cette couche de photodissociation a aussi une contribution significative a I’émis-
sion CO. En utilisant une modélisation de I'excitation de la raie de CO avec un
modeéle PDR, il a estimé la densité de colonne totale du carbone atomique dans
cette couche. En utilisant une métallicité déterminée, il déduit N(Hs) et des
facteurs X. On notera que les incertitudes sur ces méthodes sont assez grandes ;
pour une méme galaxie (IC-10) Israel (2005) et Madden et al. (1997) trouvent
tous deux de grandes valeurs de X, mais 5 a 100 fois la valeur Galactique.

Il existe peu de galaxies faiblement métalliques étudiées ainsi, mais les valeurs
de X obtenues sont élevées et viennent appuyer une évolution significative de
X avec la métallicité (plus que linéaire).

— Emission de la poussiére : Israel (1997) a utilisé I’émission de la poussiére
dans l'infrarouge lointain et les densités de colonne de Hi dans les galaxies
magellaniques irréguliéres (incluant les nuages de Magellan) pour déduire des
densités de colonne de Hy. Une dépendance de X avec a la fois le champ de
rayonnement et la métallicité est trouvée, mais en négligeant le premier pa-
ramétre, il trouve log X o —2.7log %. Israel (2000) a ajouté des estimations
supplémentaires de X a cette étude, obtenues avec différentes méthodes (Gue-
lin et al. 1993, Braine et al. 1997, Madden et al. 1997, Dahmen et al. 1998,
Israel et al. 1998a,b, Israel & Baas 1999, Israel et al. 1999), et il trouve une
tendance similaire : log X o« —2.5log %. Cependant, 1'étude d’Israel (1997)
souffre d'un certain nombre de problémes dans la détermination de la tempé-
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rature qui pourrait sévérement biaiser les densités de colonne de Hsy obtenues.
Il utilise le rapport des flux TRAS 60 pm/100 pm pour déterminer une seule
température de poussiére en chaque point. Une température moyenne n’est pas
une bonne estimation car il existe sans doute des variations dans un lobe, ce
qui a des effets non linéaires sur la densité de colonne. De plus, les trés petits
grains contribuent sans doute de maniére significative a I’émission a 60 ym. Ce-
pendant, il est possible que son utilisation de mesures relatives du rapport de
la brillance IR lointain sur les densités de colonne de Hr1 au lieu des estimations
absolues annule les erreurs sur la température.

Les études de la littérature donnent des évolutions de X avec la métallicité trés
variables. Ces études reposent entre autre sur la validité de "abondance relative
de l'oxygéne comme indicateur de la métallicité. Les relations trouvées semblent
dépendre de la méthode utilisée.

Il faut noter qu'un certain nombre d’études de la littérature utilisent des tempé-
ratures de poussiéres trés froides qui donnent alors des masses importantes et donc
des facteurs X importants (Galliano et al. 2005). Si de telles quantités de poussiére
trés froides éxistent, la relation entre le rapport des émissions millimétriques et CO
et le facteur de conversion X n’est plus direct et dépend de la température du nuage,
et la relation de X avec la métallicité déduite en serait affectée.

8.1.1.2. Les densités de colonne du *CO ou C'®0O

Contrairement aux principales raies de rotation de 2CQO, les raies observées de
13CO ou C™O sont souvent optiquement minces, et on peut donc en déduire des
densités de colonne en intégrant l'intensité dans la raie. Cependant, ces isotopes
peuvent étre de mauvais traceurs car ils ne tracent que les coeurs denses et sont
photodissociés de maniére sélective.

8.1.1.3. Le théoréme du viriel

Dans les faits, les profils CO donnent une dispersion en vitesse AV des nuages
moléculaires et leur taille projetée R. De ces paramétres, on peut déduire une masse
virielle sous un certain nombre d’hypothéses (nuage sphérique, pas de champ ma-

gnétique, profil en densité, ...). Par exemple, pour un nuage sphérique avec une
densité en 1/r, MacLaren et al. (1988) donnent
90°R

My = —— 8.1

2G (8.1)

et observationnellement :
M, (Mg) = 190AV?(km.s™ ") R(pc) (8.2)

Cette formulation correspond a une forme approximative du théoréme du viriel,
ignorant les complications liées a la pression de surface et au champ magnétique'.

'Sous ces conditions : o2
Myir = ”GR (8.3)
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Malgré le caractére simplificateur des hypothéses, cette méthode a 'avantage
d’etre applicable a des environnements trés variés (des sous-structures d’un nuage
moléculaires aux nuages moléculaires géants, dans notre Galaxie et dans les galaxies
externes) tant que les structures étudiées sont auto-gravitantes.

8.1.2. Les rayons gamma

Les protons et les électrons des rayons cosmiques interagissent avec I'hydrogéne
et I’helium dans le milieu interstellaire pour produire de I’émission diffuse de rayons
7. Le milieu interstellaire étant transparent aux rayons -, le flux v observé peut étre
utilisé pour mesurer la masse d’un nuage interstellaire, étant donné la distance du
nuage et le spectre d’énergie des rayons cosmiques au nuage. Pour cela, on décompose
le flux v en fonction de composantes observées, telles que 1’émission Hi, CO, I'émis-
sion thermique de la poussiére, le fond extragalactique, ...Derniérement Grenier
et al. (2005) ont décomposé le flux observé avec EGRET? et déduisent des masses
d’hydrogéne moléculaire associé & CO, ainsi qu'une composante sombre qui pourrait
étre du HI froid ou du Hy non tracé par CO. Cependant, 'utilisation des rayons -~y
pour tracer le gaz moléculaire ne peut s’appliquer qu’aux GMCs Galactiques du fait
de la faible résolution et de la faible sensibilité des observations.

8.1.3. L’émission de la poussiére

Les densités de colonne de gaz et donc les masses des nuages peuvent étre obtenues
a partir des densités de colonne de poussiéres déduites de la photométrie infrarouge
a submillimétrique en supposant un rapport poussiére sur gaz. En effet, ’émission
de la poussiére peut s’exprimer comme :

[)\ = NHEH()\>B)\(Tpouss) (85)

o Ny est la densité de colonne du nuage, eg(\) est 'émissivité de la poussiére
par atome d’hydrogéne a la longueur d’onde X et T},,,ss est la température de la
poussiére. L’émissivité par atome d’hydrogéne (qui est une quantité directement
observée) peut s’exprimer en termes du coefficient d’absorption par unité de masse
de poussiéres k() :

eg(A) = k(N zgump (8.6)

ol ¢ est la dispersion de vitesse a 1 dimension, moyennée sur le systéme dans son entier.
En se plagant dans le cas d’'un nuage sphérique avec une loi en densité p < 1/r, k = 9/2
(pour une densité uniforme, k = 5), et la masse virielle s’exprime alors M,;. = 90?R/2G. En
supposant une distribution gaussienne des vitesses, cette équation peut s’exprimer en fonction
de la dispersion de vitesse observée AV a partir de la largeur des raies de CO et on obtient :

Mir = 190AV?R. (8.4)

2Energetic Gamma Ray Experiment Telescope
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ol x4 est le rapport poussiére sur gaz et umy est la masse de gaz par atome d’hy-
drogéne, en prenant en compte la contribution de ’hélium. Aux longueurs d’ondes
millimétriques, dans le domaine de Rayleigh-Jeans, I'émission de la poussiére dé-
pend peu de la température, et est optiquement mince. En supposant une opacité
universelle des grains de poussiére, I’émission millimétrique de la poussiére semble
donc étre un bon traceur quantitatif du gaz moléculaire, si on connait le rapport
poussiére sur gaz et la température de la poussiére dans la région étudiée.

Pour s’affranchir de la connaissance précise de la température de la poussiére,
on utilise ’émission de la poussiére aux longueurs d’ondes millimétriques puisque
celle-ci est environ linéaire avec la température. Méme si cette émission est difficile a
observer du fait de sa faiblesse, elle est optiquement mince. De plus, elle compléte les
observations CO et HI pour permettre une vue compléte de la matiére interstellaire
dans les nuages moléculaires. L’émission millimétrique de la poussiére peut étre
utilisée comme traceur de la matiére dans les régions les plus denses et les plus
protégées des régions formatrices d’étoiles.

Une des difficultés de cette méthode réside cependant dans la séparation des dif-
férentes composantes de 1’émission millimétrique. En effet celle-ci est composée non
seulement de I’émission thermique de la poussiére, mais aussi du rayonnement libre-
libre et des raies moléculaires présentes dans les bandes passantes.

8.1.4. Bilan des différents traceurs

Il n’existe pas de traceur parfait du gaz moléculaire. Chaque méthode présentée
ci-dessus a ses limites : spécificité des régions sondées, hypothéses simplificatrices ou
encore incertitudes des parameétres utilisés.

Dans les environnements de faible métallicité, du fait de la protection réduite,
I'émission CO vient de structures de forte densité de colonne (André et al. 2004,
Lequeux et al. 1994). CO pourrait alors ne tracer que les parties les plus denses des
nuages moléculaires, mais pas leur enveloppe diffuse qui fait la plus grande partie
de la masse des GMCs Galactiques. Cette attente est appuyée dans le SMC par le
rapport de la luminosité CO sur la masse virielle qui est plus faible par rapport a
la valeur Galactique (Rubio et al. 1993b), et par les limites inférieures des rapports
CO-vers-Hy qui sont en accord avec les abondances réduites de CO dans le SMC
(André et al. 2004). Pour les nuages formateurs d’étoiles de faible métallicité, une
grande fraction de la masse pourrait donc étre constituée de gaz moléculaire qui
n’est ni tracé par CO ni par 'émission HI puisque le gaz atomique serait trop froid
pour étre vu en émission (Lequeux 1994). Dans les galaxies de faible métallicité
comme le SMC, le meilleur traceur du gaz moléculaire pourrait donc étre I’émission
millimétrique de la poussiére. Les observations de la poussiére devraient détecter
les enveloppes étendues de gaz Hi/Hy avec une densité plus faible que celle du gaz
émettant en CO. Les comptages de galaxies derriére le SMC viennent renforcer cette
idée en montrant des extinctions beaucoup plus grandes que les densités de colonne
de I'hydrogéne atomique (Lequeux 1994). Les observations de la poussiére dans le
SMC pourraient donc étre le seul moyen de tracer cette matiére jusqu’ici cachée.
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Pour une région ou une galaxie étudiée, on utilisera donc un traceur du gaz mo-
léculaire plutdt qu'un autre et il est alors important d’inter-calibrer ces différentes
mesures. Il existe cependant peu d’études extragalactiques ou différents traceurs
sont comparés pour un méme ensemble de nuages moléculaires et la calibration des
traceurs disponibles tels que le facteur X ou de I’émission millimétrique des pous-
siére reste encore débattue du fait du manque de résolution et de contraintes sur les
propriétés de ces galaxies principalement (distance, métallicité, ... ).

[’observation du petit nuage de Magellan dans les raies de CO et dans le milli-
métrique permet de résoudre les GMCs individuels et de comparer pour la premiére
fois différents traceurs (masse virielle, émission des poussiéres et facteur CO-vers-Hy)
en dehors de la Galaxie. Cela permet aussi d’observer I'impact de la métallicité sur
ceux-ci en comparant les GMCs du SMC a des GMCs Galactiques équivalents.

8.2. Propriétés des nuages moléculaires

8.2.1. Formation et structure

La physique de la formation des GMCs est un des problémes non résolu du milieu
interstellaire (Blitz & Williams 1999). Les GMCs sont auto-gravitants (Blitz 1991)
et étant au moins aussi vieux que les étoiles les plus vieilles qui s’y sont formées
(~ 20 Myr dans le cas d’Orion ; Blaauw (1964)), ils doivent donc étre stables pendant
au moins ce temps. Il est donc raisonnable de conclure que la gravité est 'un des
éléments clés de la formation de ces nuages. Cependant, a haute latitude Galactique,
les nuages moléculaires sont loin d’étre auto-gravitants. De nombreuses théories ont
été proposées pour la formation des nuages interstellaires mais le probléme reste non
résolu.

Les nuages moléculaires montrent des similarités structurelles sans échelle caracté-
ristique (comme le spectre de masse par exemple). Celles-ci motivent la description
fractale du MIS moléculaire (Falgarone et al. 1991, Elmegreen 1997). D’un autre
coté, les cartes des nuages moléculaires ont des structures clairement identifiées, en
particulier dans les cartes de raies spectrales quand un axe de vitesse peut étre utilisé
pour séparer les caractéristiques cinématiques distinctes le long d’une ligne de visée
(Blitz 1993). Les descriptions discrétes et fractales des nuages moléculaires peuvent
toutes deux étre utilisées comme outils d’analyse et révélent toutes deux la physique
des nuages et de la formation d’étoiles.

8.2.2. Propriétés chimiques et thermiques

Il est surprenant que des molécules comme CO ou Hy existent dans ’environne-
ment hostile de I'espace interstellaire, en particulier & cause des effets destructeurs
du rayonnement ultra-violet. Ces photons ionisent les atomes tels que C, Mg, S, et
Fe, et photodissocient les molécules.

Une densité de colonne suffisante de molécules peut se construire uniquement
quand les raies d’absorption deviennent suffisament épaisses ou quand le rayonne-
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F1G. 8.1: Abondances de différents ions et molécules pour un modéle de nuage molécu-
laire du SMC illuminé par un champ de rayonnement égal a dix fois celui du voisinage
solaire. Les abscisses donnent 'extinction dans le visible et la distance par rapport a
la surface du nuage. Les ordonnées donnent les abondances en nombre par rapport a
la quantité totale d’atomes d’hydrogénes pour un modeéle de faible densité (en haut)
et un modele de plus forte densité (en bas). Figure extraite de Lequeux et al. (1994)

ment UV lointain est suffisament atténué par la poussiére. Puisque CO est moins
abondant que Hy, une densité de colonne significativement plus grande est nécessaire
pour permettre au carbone de s’incorporer dans des molécules. On s’attend donc a ce
qu'un nuage interstellaire avec une extinction moyenne ait une fine couche externe
de HI, une couche épaisse de Hy, C*, et CI et un intérieur qui est pratiquement
entiérement moléculaire. L’épaisseur de ces différentes couches dépend de la densité
et de la métallicité (Lequeux et al. 1994) (cf. Fig. 8.1).

A la fois la théorie et les observations suggérent que la métallicité altére pro-
fondément les propriétés et la structure des régions de formation d’étoiles (Israel
1988, Lequeux et al. 1994, Madden et al. 1997, Bolatto et al. 1999). Plusieurs fac-
teurs contribuent a la différence entre les systémes de grande et de faible métallicité.
Comme les nuages de faible métallicité contiennent moins d’éléments lourds, la chi-
mie du gaz est altérée (les équilibres d’abondances des espéces moléculaires sont



8.3 Equilibre et instabilités 91

différents). La chimie a la surface des grains est aussi affectée par la déficience en
éléments lourds (Habart et al. 2001). Enfin, puisque I'atténuation du rayonnement
par la poussiére est moindre, les photons UV pénétrent plus profondément dans les
nuages. L’hydrogéne moléculaire est pratiquement non concerné par ’augmentation
du rayonnement UV car il y a un phénomeéne d’auto-écrantage de Hy dans les bandes
de Lyman et Wermer, de méme qu’un écrantage mutuel entre les raies coincidentes
de H et Hy (Abgrall et al. 1992). Par contre, les molécules comme CO qui ne sont
pas fortement auto-écrantées, sont détruites par la photodissociation sauf dans les
grumeaux les plus denses. Ainsi, un nuage moléculaire dans un systéme de faible
métallicité contient de grandes régions ot ’hydrogéne reste moléculaire mais ou les
traceurs tels que CO sont absents. Dans ce cas, le gaz moléculaire n’est pas bien
tracé par le monoxyde de carbone.

8.2.3. Propriétés dynamiques

Certaines des propriétés les plus remarquables des GMCs ont été résumées par
Larson (1981) et on fait souvent référence a ces résultats comme aux "lois de Larson".
La premiére de ces relations est entre la taille d’'un nuage moléculaire R et la largueur
de raie observée Av : Av o RP. Les observations donnent 0.2 < p < 0.5 (Larson
1981, Solomon et al. 1987, Caselli & Myers 1995) suivant les objets étudiés. Le
deuxiéme résultat de Larson est que les GMCs sont gravitationnellement liés. Sa
troisiéme conclusion est que tous les GMCs ont environ la méme densité de colonne.
Seules deux de ces trois relations sont indépendantes.

8.3. Equilibre et instabilités

Toute formation d’étoile a lieu dans les nuages moléculaires. Avec des observa-
tions suffisament sensibles, on observe I'association de la formation d’étoile et des
nuages moléculaires dans tous les environnements, galactiques ou extra-galactiques.
Les nuages moléculaires forment des étoiles en devenant instables gravitationnel-
lement. Quelles sont les conditions qui déclenchent ou inhibent cet effondrement ?
Je présenterai tout d’abord les conditions d’équilibre d’un nuage puis différentes
conditions d’instabilités.

8.3.1. Le théoréme du viriel

Le théoréme du viriel rend compte de 1’équilibre des structures auto-gravitantes.
Sa forme générale s’écrit :

%f=2(7—%)+M+W (8.7)

ou I est le moment d’inertie, 7 représente 1’énergie cinétique, M 1’énergie magné-
tique et W l'énergie gravitationnelle. La partie gauche de I’équation exprime les
effets du changement en forme ou en volume du nuage a travers les variations de
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I = fprde, qui est le moment d’inertie. A 1’équilibre, I = 0. Cette équation ex-
prime le fait que 'attraction gravitationnelle entre les parties du systéme, qui tend a
le faire s’effondrer sur lui-méme, est compensée par les mouvements (agitations des
molécules, turbulence, rotation) qui tendent a le disperser.

L’énergie cinétique du nuage est :

T = (gPth + %pvz) dV = gPVnuage (8.8)
Viuage

oll v est la vitesse du fluide par rapport au centre de masse du nuage, P est la

pression totale moyenne dans le nuage (thermique + turbulente) et V4. est le

volume du nuage. Le terme dans le théoréme du viriel qui représente la pression de

surface peut s’exprimer comme :

NNV

Ty = / Pin7.dS ~ 2 PyViuage (8.9)
Snuage

oul B, est la pression totale dans le milieu ambiant.
Le terme d’énergie magnétique M a une forme simple si le milieu internuage est
de faible densité et a I'état d’équilibre (McKee & Zweibel 1992) :

1 2 2
MZ@/ (B® — B2)dV (8.10)

a

ol B et By sont les forces du champ magnétique a l'intérieur et a l'extérieur du
nuage.

Finalement, si le champ gravitationnel est dominé par l'auto-gravité du nuage,
alors le terme gravitationnel est simplement I’énergie de liaison du nuage,

W = —ga (GT]W) (8.11)

ot M est la masse du nuage et R son rayon. Le coefficient a permet des déviations
du cas simple d’un nuage uniforme et sphérique (Bertoldi & McKee 1992).
Pour des nuages a I'équilibre, le théoréme du viriel s’écrit donc :

_ 3 GM? M
3(P — PO)Vnuage — ECL R <1 — W) =0. (812)

8.3.2. Masse de Jeans

Les calculs de la structure de nuages non-magnétiques, isothermes ont été faits
par Bonnor (1956) et Ebert (1955). Pour une pression externe donnée, 1'équilibre
est possible seulement jusqu’a une certaine masse, M ;. Cette masse critique est sou-
vent appelée la masse de Bonnort-Ebert ou abusivement masse de Jeans puisqu’elle
correspond au concept intuitif largement diffusé de la masse de Jeans comme étant
la masse maximum stable contre I'effondrement gravitationnel. Physiquement, la
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masse de Jeans correspond a la masse telle que I'énergie de liaison gravitationnelle
est comparable & I'énergie interne. La masse critique représente ainsi le seuil de
I'instabilité gravitationnelle et elle s’écrit :

0.4

(8.13)

ot 02 = P/p est la dispersion en vitesse 4 une dimension. Dans les nuages molé-
culaires, o est di principalement & la turbulence, sauf pour les grumeaux de faible
masse ol I'élargissement thermique des raies devient important.

8.3.3. Instabilités en présence d'un champ magnétique

Pour un nuage sphérique ou le champ magnétique est uniforme, une quantité
importante est la masse critique magnétique M, pour laquelle I’énergie magnétique
est égale a la valeur absolue de ’énergie gravitationnelle :

c 5 1/2
M,=—(-—) &g 8.14
T (QG) b (8.14)

ou &5 = TR?B est le flux magnétique total dans le nuage et ¢; est un facteur tenant
compte de la structure réelle du nuage.

Les nuages magnétisés sous-critiques (M < M,), ne peuvent s’effondrer sous I'effet
d’une augmentation de la pression extérieure si le flux magnétique est conservé. Leur
condensation n’est possible que s’il y a une redistribution du champ magnétique
par diffusion ambipolaire. Ce phénomeéne est lent et est invoqué pour expliquer la
formation des étoiles de faible masse.

A linverse les nuages super-critiques (M > M,) peuvent s’effondrer globalement
sous l'effet d’une augmentation de la pression extérieure ou d’une diminution de leur
pression interne. Le champ magnétique ne peut stopper cet effondrement méme si
le flux magnétique est conservé.

8.3.4. Instabilités dans un milieu turbulent

Un autre scénario d’effondrement des nuages moléculaires existe actuellement et
fait intervenir la turbulence. Dans un gaz turbulent, I’équation de dispersion est
considérablement modifiée. Sous certaines conditions, dans un milieu turbulent iso-
therme et uniforme, il peut exister des perturbations instables dans un domaine
limité d’échelles, les grandes échelles restant stables (Bonazzola et al. 1987, 1992).
Cet effet est confirmé par des simulations numériques de turbulence compressible et
supersonique dans un gaz auto-gravitant (Klessen et al. 2000). Le champ magnétique
n’affecte pas fondamentalement cette propriété. Cet effet permet a des condensations
protostellaires de se former dans un nuage globalement stable en apparence.
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Les observations millimétriques de la poussiére et de CO sont deux traceurs du
gaz dense. Cependant, I’'abondance de CO dépend des conditions environnementales
(métallicité, densité, champ de rayonnement, ...) de maniére complexe. L’émission
des raies de CO pourrait donc ne pas étre un bon traceur en particulier dans des
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régions de faible métallicité. L’émission millimétrique de la poussiére dépend elle
aussi de la métallicité mais est potentiellement un traceur de la matiére dense plus
robuste qui pourrait révéler de la matiére dense non vue en CO, malgré la difficulté
que représente son observation dans ces régions (émission faible). La comparaison
de ces deux traceurs au sein d’'une méme région est importante afin de comprendre
leurs différences et leur évolution relative d’un environnement a 'autre. Cette com-
paraison a été faite a petite échelle dans notre Galaxie (sur les coeurs denses) ou
pour les galaxies extérieures mais sur des échelles beaucoup plus grandes que les
tailles des nuages moléculaires géants (GMCs). Cette étude représente la premiére
comparaison d’observations millimétriques et CO d’un ensemble de nuages molé-
culaires géants dans la Galaxie et dans le SMC. Avant de montrer mon étude sur
des nuages moléculaires du SMC et de la Galaxie, je présenterai une synthése de
données extragalactiques de la littérature afin de comprendre la tendance globale de
I’évolution de I’émission millimétrique et de I’émission CO d’une galaxie a 'autre.

9.1. Emissions millimétriques et CO des galaxies

Les données millimétriques et CO me permettent d’étudier I’évolution relative de
ces deux traceurs moléculaires entre différents environnements (nuages ou galaxies
ayant des conditions différentes : métallicité, champs de rayonnement,. .. ). Pour cela,
je définis le rapport d’émission comme étant :

Sl.Qmm
R=—""——. 9.1
Sco-o) 61

9.1.1. Données extragalactiques de la littérature

Dans la littérature, de nombreuses observations millimétriques de galaxies externes
ont été faites et sont souvent comparées a des observations CO des mémes régions.
Jai récolté les flux millimétriques mentionnés dans la littérature! :

Lisenfeld et al. (2000) ont observé des galaxies lumineuses dans l'infrarouge
avec I'instrument SCUBA du James Clerck Maxwell Telescope (JCMT). J'ai
converti les flux de leur étude a 850 pm en flux a 1.2 mm en utilisant une loi
de corps noir a une température de 15 K et un indice d’émissivité de 1.6. Ces
flux sont comparés aux flux CO de la littérature des mémes objets mentionnés
dans leur étude.

Lisenfeld et al. (2002) ont observé la galaxie naine NGC 1569 a 450 et 850 pm
avec 'instrument SCUBA du JCMT, et a 1.2 mm avec la matrice de bolométre
de 'TRAM. J’ai utilisé le flux observé & 1.2mm pour le pic d’émission, corrigé
de la contribution des émissions libre-libre et CO, avec le flux CO(1-0) observé
par Greve et al. (1996) pour déduire un facteur R pour les 45 centraux de cette
galaxie.

'Pour faciliter la comparaison entre les galaxies et avec les nuages résolus du SMC, les flux
millimétriques ont été convertis en flux 4 1.2 mm.
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Bottner et al. (2003) ont observé la galaxie naine irréguliére NGC 4449 a 450
et 850 pum avec 'instrument SCUBA du JCMT et ont étudié la distribution
spectrale en énergie de ’émission de la poussiére dans cette galaxie. J'ai utilisé
la densité de flux observée par Kohle (1999) & 1.2 mm, soustraite de la conta-
mination des émissions CO, avec la luminosité CO intégrée de cette galaxie.
Bianchi et al. (2000) ont observé la galaxie spirale NGC 6946 a 450 et 850 pm
avec I'instrument SCUBA et ont comparé la carte obtenue a celle de 1’émission
CO(2-1) obtenue a 'TRAM par Sauty et al. (1998). J'ai utilisé la corrélation
point & point des deux cartes publiées dans cet article. Pour cela, j’ai transformé
le flux a 850 pm en flux a4 1.2 mm en utilisant une loi de corps noir a 15 K? et
un indice spectral de 1.6.
j’ai utilisé I’émission millimétrique a 850 pum de galaxies du relevé SCUBA des
Galaxies de 1'Univers Local (Dunne et al. 2000) pour calculer les flux atten-
dus pour ces galaxies a 1.2 mm en utilisant une loi de corps noir a 15 K avec
une émissivité en v5%. Les galaxies que j’ai sélectionnées dans leur relevé sont
celles pour lesquelles des observations CO étaient disponibles dans les études
suivantes : Sanders et al. (1986), Sanders et al. (1991),Maiolino et al. (1997),So-
lomon et al. (1997),Lavezzi & Dickey (1998).

Les flux a4 1.2 mm et CO obtenus ainsi que leur rapport sont recensés a la table 9.1.

9.1.2. L’anneau moléculaire Galactique

Pour compléter les données extra-galactiques, les données FIRAS ont été utilisées
pour calculer le flux & 1.2mm dans ’anneau moléculaire Galactique. L’indice spectral
est celui mesuré dans le voisinage solaire. Ces données sont comparées a 1’émission
CO du relevé de Dame et al. (2001). La figure 9.1 montre les profils en longitude
de ces deux émissions. On observe une bonne corrélation entre ces deux émissions.
Cette corrélation est ajustée en prenant en compte la contribution de I’émission de
la poussiére associée au HI (qui est constante au premier ordre avec la longitude).
On obtient un rapport d’émission qui vient compléter les données de la littérature.

9.1.3. Bilan

Le rapport d’émissions R est calculé pour I’échantillon de galaxies de la littérature
et pour I'anneau moléculaire. Les flux millimétriques et CO observés, ainsi que les
rapports obtenus sont présentés dans la table 9.1. Lorsque la résolution est suffisante
pour observer les deux émissions au sein méme d’une galaxie, on observe que les
deux émissions sont bien corrélées (c’est le cas pour I'anneau moléculaire de notre
Galaxie et pour NGC 6946). Cependant, la comparaison des rapports d’émissions
millimétrique et CO des différentes galaxies montre une grande dispersion de valeurs
(cf. Fig. 9.2). Cette dispersion ne montre pas forcément une dispersion intrinséque
des propriétés des galaxies, mais est sans doute plutot liée a la difficulté d’obtention
d’un ensemble de mesures cohérent, toutes traitées et corrigées de maniére uniforme.

2le choix de la température n’influe pas de facon majeure sur les valeurs obtenues
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nom Sl.2mm SC’O R
Jy Kkm.s tsr 10° Jy (K.km.s™t.sr)™!

UGC 556 0.022 (a) 1.94e-07 1.15
NGC 470 0.061 (a) 4.83e-07 1.27
NGC 695 0.038 (a) 2.09e-06 0.18
NGC 1569 0.012(f) 2.53e-8(f) 4.74
NGC 1614 0.033 (b) 8.22e-07 0.40
NGC 3110 0.043(b) 1.24e-06 0.35
NGC 3221 0.07 (a) 1.03e-07 7.03
NGC 4194 0.034(b) 3.91e-07 0.87
NGC 4418 0.087(b) 4.53e-07 1.92
NGC 4449 0.26(e) 4.65e-7(d) 5.59
NGC 5135 0.055(b) 1.06e-06 0.51
NGC 5256 0.021(b) 4.69e-07 0.45
NGC 5653 0.058 (a) 5.96e-07 0.97
NGC 5936 0.053(b 5.07e-07 1.04
NGC 5962 0.091 (a) 7.23e-08 12.54
NGC 6181 0.065 (a) 4.98e-07 1.30
NGC 6240 0.044(Db) 5.46e-07 0.81
NGC 6946 —(c) - 0.15
NGC 7448 0.055 (a) 9.44e-08 5.80
NGC7469 0.074 (a) 1.14e-06 0.65
NGC7479 0.096 (a) 9.31e-07 1.03
NGC 7674 0.03 (a) 2.50e-08 12.35
Arp 193 0.050(b) 8.88e-07 0.57
Arp 220 0.031(b) 4.63e-07 0.67
Mrk 231 0.238(b) 1.40e-06 1.70
Mrk 273 0.038(Db) 2.83e-07 1.34

Zw 049 0.031(b) 2.44e-07 1.28

IC 2810 0.054(b) 3.25e-07 1.66
moyenne 2.58 £ 3.25

anneau moléculaire 0.89 £ 0.01

TAB. 9.1: Rapports des émissions de la poussiére a 1.2mm et de ’émission CO calculés
a partir de données de la littérature : (a) Dunne et al. (2000) (b) Lisenfeld et al. (2000)
(c) Bianchi et al. (2000) (d) Bottner et al. (2003) (e) Kohle (1999) (f) Lisenfeld et al.
(2002)
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FiG. 9.1: Profils en longitude de I’émission de la poussiére & 1.2mm totale observée
(trait plein noir, échelle de axe a droite) et de I’'émission CO (ligne grise pointillée;
échelle de 'axe & gauche) pour I'anneau moléculaire Galactique.

Le rapport pour ’anneau moléculaire Galactique est dans le nuage de points observé.
Les galaxies de I’échantillon obtenu ont des propriétés variées, et en particulier des
métallicités différentes. Quel est 'impact de la métallicité sur la dispersion observée ?
Dans la suite, mon étude porte sur des nuages moléculaires individuels de tailles
comparables dans le SMC et la Galaxie, pour tenter de comprendre 1’évolution de
ce rapport d’émission entre ces deux galaxies de métallicité différentes.

9.2. Observations SIMBA dans le SMC

9.2.1. Description

Le bolométre SIMBA était monté au Swedish ESO Submillimeter Telescope (SEST).
SIMBA opérait a la fréquence centrale de 250 GHz (1.2 mm) avec une largeur de
bande & mi-hauteur de 90 GHz, et une résolution spatiale de 27 sur le ciel. Les cartes
individuelles étaient produites en utilisant le mode de scanning rapide. L’élimina-
tion du bruit du ciel corrélé, en ajoutant les cartes individuelles et la photométrie a
été faite avec le package MOPSI?. Les observations du SMC de cette étude ont été
acquises par M. Rubio et couvrent une région de 30’ x 30" dans le sud ouest du corps
principal (cf. Fig 9.3). La détermination du flux a été faite pour chaque observation

3MOPSI est un ensemble de logiciels de réduction pour les données radio et infrarouge. Il est
développé par R. Zylka a 'TRAM & Grenoble.



Evolution des émissions millimétrique de la poussiére et CO avec la

100 métallicité
100¢ ‘ .

|- <> -

i o . ]

o |
o
— r o 7
| o &
@ o © %
§ TO5 L © N o Anneau moleculaire_]
N N < 1
- r < i ]
= i % 1
- o
S~ |- Q i
o | © i

L . i

10% ¥
0.01 0.10 1.00
Smm (Jy)

F1G. 9.2: Rapports de I’émission millimétrique et de I’émission CO, R, en fonction du
flux millimétrique dans les environnements extragalactiques de la littérature (diamants
bleus). La moyenne obtenue sur I'anneau moléculaire de la Voie Lactée (ligne pleine
rouge) ainsi que les barres d’erreur a 1o (traits pointillés rouges) sont tracés pour
comparaison.
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FiG. 9.3: Mosaique SIMBA du sud du SMC. Les contours CO des régions étudiées
sont superposés (en trait plein quand CO(2-1) existe, avec des traits mixtes quand
on ne dispose que des données CO(1-0)). Les noms des régions de formation d’étoiles
étudiées ici sont marquées.

individuelle en prenant des cartes d’Uranus. Les mesures du flux sur la carte finale
sont correctes & 15% prés. La réduction de données a été faite par F. Rantakyro
suivant le manuel d’utilisation SIMBA®. La carte de 'émission de la poussiére a
1.2 mm obtenue est présentée a la figure 9.3.

9.2.2. Les régions détectées

L’émission millimétrique de la poussiére dans le SMC est faible et les régions
détectées de maniére non ambigiies sont des nuages moléculaires géants (GMCs).
La plupart d’entre eux ont été observés en CO et sont nommés suivant Rubio et al.
(1993a,b) ou Henize (1956). Les flux SIMBA pour chaque région sont mentionnés a
la table 9.2. Tls sont mesurés pour le faisceau ("beam") SIMBA de 27“ et dans un

4http ://puppis.ls.eso.org/staff/simba/manual/simba/
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nom taille S1.2mm S(libre-libre)  Scoe—1) Fline
(10~ 7sr) (mJy) (mJy) (Kkm.s™!) (mlJy)
LIRS49 0.992 202 £ 55 21 10.65 0.015
LIRS36 1.070 198 £ 48 14 1.56 0.002
SMCB1#1 0.301 47+ 7 2.70 0.001
SMCB1+#2 0.722 149 + 51 30 2.30 0.002
Hodgel5 0.285 404+ 2.5 4.28 0.001
SMCB2 S 1.930 447 £+ 158 49 8.77 0.023
SMCB2 N 0.872 160 £ 46 28 0.67 0.006
N11 0.241 37.5+5 3
N30 0.045 6.1 +0.2 25

TAB. 9.2: Caractéristiques des régions de formation d’étoiles étudiées telles qu’ob-
servées par SIMBA & 1.2 mm : pour chaque région, la taille et 'intensité a 1.2 mm
sont marqués, de méme que la contribution de I’émission libre-libre & 1.2 mm esti-
mée & partir des données radio (quand une source radio est détectée a cette position)
et la contribution de la raie CO(2-1) (avec I'intensité CO(2-1) a partir de laquelle la
contribution est calculée).

contour de 25 mJy/beam, aprés soustraction du flux mesuré dans une région sans
émission.

Les GMCs détectés sont souvent associés a des régions HIT connues et a des amas
jeunes. Toutes les régions sauf LIRS49 correspondent & des patchs en absorption
(Hodge 1974a). Je mentionne ici un certain nombre de leur propriéteés :

— LIRS49 et LIRS36 sont deux des sources les plus brillantes du SMC dans I'in-
frarouge lointain (Schwering & Israel 1989). Ce sont des sources ponctuelles
IRAS avec un spectre froid (Tpouss ~ 30 — 40 K). La détection d’une grande
variété d’espéces moléculaires a été observée dans ces directions (Chin et al.
1998, Heikkila et al. 1998). LIRS49 pourrait étre une superposition de deux ré-
gions HII appartenant a des complexes cinématiques différents dans la ligne de
visée (Rosado et al. 1994) ou pourrait étre associé a une bulle ou a une boucle
(Meyssonnier & Azzopardi 1993).

SMCB1#1 et Hodgel5 sont deux nuages quiescents (aucune émission Ha asso-
ciée). Le spectre d’émission infrarouge de la région SMCB1#1 a été étudié au
§7.

— SMCB1#2 et SMCB1#3 font partie de la région SMC-B1 de Rubio et al.
(1993b) et sont associés a de grandes régions Hir. SMCB1#3 n’est que mar-
ginalement détecté a 1.2mm mais correspond a un nuage émetteur en CO.

— La région SMCB2 contient plusieurs nuages moléculaires observés par Rubio
et al. (1993a). Ces nuages étant difficiles & séparer en 1'absence d’information
en vitesse, j'ai décomposé la région en trois complexes : SMCB2 Nord (qui
correspond a la concaténation de SMCB2#3 et #4 de Rubio et al. (1993a)),
SMCB2 Sud (qui correspond & SMCB2#1, #2 et #6), et SMCB2#5. SMCB2#5
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n’est pas clairement détecté a 1.2 mm mais correspond a un nuage émetteur en
CO.

— N30 et N11 sont des régions Hil (Henize 1956), mais ces régions n’ont pas été
encore cartographiées en CO. La comparaison des masses de ces objets pour
cette étude n’est donc actuellement pas possible. Il faut noter que pour N30, le
flux SIMBA s’explique entiérement par de I’émission libre-libre.
la source identifiée par " 7" a la figure 9.3 ne correspond a aucune source ac-
tuellement connue. Elle est clairement détectée a 60 a 1.2mm mais aucune com-
posante radio ou infrarouge n’est associée. Elle se situe prés de la region HII
DEM S43. Des observations complémentaires sont nécessaires pour comprendre
la nature de cette source.

Les régions observées correspondent a différentes étapes d’évolution (des nuages
moléculaires quiescents aux regions évoluées de formation d’étoiles massives), et me
permettent donc d’étudier la différence entre les estimations des masses pour des
conditions physiques différentes.

9.3. Données FIRAS dans la Galaxie

Pour compléter et aider 'analyse des mesures du SMC, les données FIRAS ont été
utilisées pour mesurer le spectre infrarouge/millimétrique des nuages moléculaires
Galactiques. La résolution FIRAS de 7° pour ces nuages et la résolution SIMBA pour
le SMC correspondent a des résolutions linéaires spatiales similaires. Les spectres
FIRAS sont bien ajustés par une loi de corps noir, en supposant une loi en émissivité
en 5% au dessus de 500 um, correspondant a une température et & une émissivité
moyenne de la poussiére (c.f. Fig. 9.4).

J'utilise les flux millimétriques obtenus a 1.2mm a partir de I'ajustement pour un
ensemble de nuages moléculaires locaux (c.f. Tab. 9.3) en intégrant dans des boites
rectangulaires en longitude et latitude. Les incertitudes sont d’environ 10%.

Les flux & 1.2 mm obtenus sont comparés a I’émission CO du relevé de Dame et al.
(2001)

9.4. Origine de I'émission millimétrique

L’émission large bande mesurée autour de 1.2 mm est constituée de différentes
composantes : I’émission thermique de la poussiére, le rayonnement libre-libre et
I’émission de la raie 2CO(2-1). Puisque je m’intéresse a I’émission du continuum de
la poussiére froide uniquement, je cherche a estimer les autres contributions pour les
soustraire aux flux observés.
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Fi1G. 9.4: Spectre FIRAS du nuage moléculaire géant d’Orion. Ce spectre est bien

ajusté par un corps noir modifié¢ avec un indice spectral de 1.6 au dessus de 500 pm

(courbe bleue). Une température est déterminée a partir du pic d’émission autour de

100 pm et est mentionné a la table 9.3. Le point rouge correspond a la valeur adoptée

pour le flux a 1.2 mm.

nom taille distance Syomm(total) Stomm(Hr) Sco Tpouss
(st) (pc) (Jy) (Jy) (Kkm.s~tsr) K

Orion 0.037 500 23161 9069 0.178 19.1
Taurus 0.045 140 26362 12131 0.168 16.2
Ophiucus  0.043 120 24305 8275 0.053 19.6
Cepheus 0.040 800 19682 9740 0.139 16.1
Chamaeleon 0.033 150 10657 4553 0.060 14.8
Lupus 0.035 170 12906 5917 0.047 17.4
Perseus 0.012 350 6755 2059 0.057 17.1

TAB. 9.3: Flux millimétriques et CO(1-0) des nuages moléculaires géants dans notre
Galaxie. La température de la poussiére déduite de I'ajustement du spectre FIRAS est
aussi indiquée.
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9.4.1. L’émission de la raie de CO

La contribution de la raie *CO(2-1) & la brillance de surface peut étre estimée
comme suit :
2kv3c3
Ay

ol Sco—1) est intensité de la raie *CO(2-1) en K.km.s™, Awyy est la largeur
de bande (90 GHz pour le bolométre SIMBA), k est la constante de Boltzmann et
v = 230 GHz.

Pour les régions du SMC ou les données CO(2-1) ont été observées (Rubio et al.
1993b,a, 1996, Israel et al. 2003), la densité totale de flux millimétrique due a la
contribution de la raie est évaluée (c.f. Tab. 9.2) et est toujours négligeable.

Pour les régions Galactiques, je ne disposais pas de relevé de I’émission CO dans
la raie J=2-1. Cependant, les températures de brillance étant les mémes dans les
raies J=2-1 et J=1-0, j’ai utilisé le relevé de Dame et al. (2001) pour estimer la
contribution de I’émission CO au flux millimétrique et celle-ci est négligeable.

Fraz’e - Q SCO(2—1) (92)

9.4.2. L’émission libre-libre
9.4.2.1. Estimation a partir des données radio dans le SMC

Pour les nuages du SMC, j’ai estimé la contribution de I'émission du continuum
due aux électrons thermiques avec les données du continuum radio, en supposant
une émission libre-libre pure (S, oc v7%1) aux grandes fréquences et en extrapolant
cette relation a 1.2 mm (250 GHz). Je fais aussi I'hypothése que I’émission radio est
optiquement mince aux grandes fréquences. J'ai utilisé le catalogue du continuum
ATCA des sources radio du SMC (Payne et al. 2004) a 1.42, 2.37, 4.8 et 8.64 GHz.
Chaque bande ATCA a une résolution différente. Les données ATCA comme les don-
nées SIMBA ne mesurent que le flux sur des échelles comparables a la résolution. On
a donc un filtrage spatial équivalent si 'on choisit la fréquence pour laquelle ATCA
a une résolution comparable a SIMBA. La meilleure estimation de la contribution
de ’émission libre-libre au flux SIMBA vient donc de 'extrapolation des flux ATCA
a 4.8 et 8.64 GHz. A ces fréquences, on peut négliger I’émission synchrotron, on
obtient une limite supérieure de I’émission libre-libre. L’extrapolation des flux radio
a 8.64 GHz donne la contribution de I’émission libre-libre au flux SIMBA. Quand
aucun flux a 8.64 GHz n’est pertinent, je prends la fréquence la plus grande dispo-
nible (c’est-a-dire la moins biaisée par 1’émission synchrotron) et j’applique le méme
calcul : pour LIRS49, la contribution du rayonnement libre-libre est extrapolée a
partir du flux & 2.37 GHz; pour SMCB2 Nord et Sud elle est obtenue a partir des
flux & 4.8 GHz. Pour chaque source du SMC, la contribution maximum de 1’émission
libre-libre est consignée a la table 9.2. La contribution de I’émission libre-libre peut
étre surestimée mais elle reste faible (<15%) dans toutes les sources sauf N30.
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9.4.2.2. Estimation a partir de I'émission Ha dans la Galaxie

En utilisant I’émission Ha corrigée de l'extinction de Finkbeiner (2003), on peut
estimer pour chaque nuage la contribution de ’émission libre-libre aux flux FIRAS.
Cette contribution est trés faible (< 3%) et est donc négligée.

9.4.3. L’émission de la poussiére

Les estimations précédentes des différentes contributions au flux millimétrique
mesuré montrent que I’émission du continuum de la poussiére est la composante
majeure du flux a 1.2 mm dans les nuages de cette étude. Cette émission provient
principalement de régions froides et donc sans doute moléculaires. Cependant, une
partie de I’émission peut venir de la poussiére associée au milieu diffus environnant.

Pour les nuages Galactiques, j’ai utilisé le relevé HI de Kalberla et al. (2005) pour
estimer la proportion de I’émission millimétrique associée au gaz neutre. A haute
latitude Galactique, ’émission millimétrique des poussiéres est bien corrélée avec les
densités de colonne de Hi (c.f. Fig. 5.1). J'utilise cette corrélation et les densités de
colonne d’hydrogéne neutre mesurées dans les régions étudiées pour calculer le flux
a 1.2 mm associé au gaz neutre. Les estimations trouvées sont reportées a la table
9.3 et représentent environ 40% du flux FIRAS total & 1.2 mm.

Pour les nuages du SMC, la résolution des observations HI ne permet pas d’effec-
tuer une telle estimation. Cependant, il existe un filtrage spatial des données SIMBA
qui filtre I’émission de la poussiére associée au HI pour peu que celle ci soit suffisa-
ment étendue (ce qui est vraisemblablement le cas). Les données millimétriques du
SMC, contrairement aux données FIRAS qui mesurent la puissance totale dans le
faisceau du télescope, ne sont donc a priori pas biaisées par cet effet.

Dans la suite, j'utiliserai les lux mesurés a 1.2 mm aprés soustraction des diffé-
rentes contributions estimées. Ces flux sont comparés aux flux CO correspondant
aux mémes régions. Pour le SMC, les nuages moléculaires de cette étude ont été
observés dans le programme clé ESO/SEST sur CO dans les nuages de Magellan
(Israel et al. 1993, Rubio et al. 1993a,b, 1996, Israel et al. 2003). La motivation de
ces observations dans les transition J—(1-0) et J—(2-1) de la molécule CO et la ré-
duction des données sont décrits dans ces articles. Je rappelerai juste ici la résolution
spatiale : le faisceau a une largeur a mi-hauteur de 43 et de 22 pour les fréquences
CO(1-0) et CO(2-1). Pour les nuages Galactiques, j’ai utilisé le relevé de Dame et al.
(2001) dans la raie J=1-0 de CO.

9.5. Rapports des émissions millimétriques et CO

Le rapport de I’émission de la poussiére a 1.2 mm et de I’émission CO est calculé
pour tous les nuages moléculaires du SMC détectés a la fois dans la raie de CO(1-0)
et par SIMBA, et pour les nuages moléculaires Galactiques locaux. Les flux millimé-
triques et CO observés, ainsi que les rapports obtenus sont présentés dans la tables
9.4.
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Malgré une certaine dispersion inter-nuage, on retrouve le méme facteur R moyen
dans le SMC et le voisinage solaire (c.f. Fig. 9.5), et ce rapport est aussi similaire a
celui de I'anneau moléculaire dans son ensemble.

Ce résultat montre que les deux émissions (les deux traceurs moléculaires) évoluent
de la méme maniére avec la métallicité. Si I’émission millimétrique des poussiéres
par Hy est proportionnelle au rapport poussiére sur gaz (et donc a la métallicité),
alors la constance du rapport d’émissions R montre que I'émission CO(1-0) par Hy
est elle aussi linéaire avec la métallicité.

Le rapport d’émissions est relié au facteur de conversion X = N(Hy)/Ico dont
I’évolution d’un environnement & un autre est largement sujet a débats. L’étude de
I’évolution relative du rapport millimétrique sur CO entre des environnements de
métallicités différentes me permet d’aborder ce sujet sous un angle nouveau.



nom S1.omm (poussiéres) Sco R:w “R>
Jy K.km.s™Lsr 10° Jy.(K.km.s™tsr) ™!
LIRS49 0.18 +0.06 1.7 %1075 1.1£0.3
LIRS36 0.18 +0.05 7.5 %1077 2.5+0.6
SMCB1#1 0.05+0.01 3.2x 1077 1.5£0.2
SMCB1#2 0.1240.05 5.1 x 1077 23+1.0
SMCB1#3  0.006 £+ 0.001 2.7x 1077 0.22£0.03 (12£03) x10°
Hodgel) 0.040 £ 0.003 7.0 x 1077 0.58 £0.04
SMCB2S 04+£0.2 4.3 x107° 0.93£04
SMCB2 N 0.134+0.05 2.5 x 107 0.5+0.2
Orion (1.440.2) x 10* 0.18 £0.02 0.8£0.2
Taurus (1.44+0.2) x 10 0.174+0.02 09+0.2
Ophiucus (1.6 £0.2) x 10* 0.05+0.01 3.0+0.6
Cepheus  (1.0£0.1) x 10°  0.14 % 0.02 0.74+0.1 (1.2+0.2) x 10°
Chameleon (6.1 & 0.6) x 10* 0.06 £ 0.01 1.0£0.2
Lupus (7.0£0.7) x 10°  0.05+0.01 1.5+ 0.3
Perseus (4.740.5) x 10 0.06 = 0.01 0.8+0.2

80T

TAB. 9.4: Flux millimétriques émis par les poussiéres et CO observeés et rapport de ces flux pour chaque région (du SMC en haut
et Galactiques en bas)
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0.5.1. Relation entre R et X

En utilisant ’équation 8.5 et la définition de X, le facteur millimétrique sur CO,
R, s’exprime ainsi :

Sl.2mm NHEH()\)B)\ (Tpouss)
= Sco —N()I({Q) 93

Dans les régions étudiées, on peut supposer que tout 1’hydrogéne est sous forme
moléculaire® : Ny = £ N(H,). On a donc :

R = 2€H()\>B)\(Tpouss>X (94)

Les nuages moléculaires n’ont sans doute pas tous la méme température de la pous-
siére, cependant il est raisonnable de penser que les variations d’un nuage a l'autre
sont modérées et aux longueurs d’ondes millimétriques on peut alors négliger 'effet
de la température tant qu’elle n’est pas trop faibles (> 10 K). Je considére dans
cette étude la gamme de températures observée dans les spectres FIRAS comme
étant pertinente pour 'analyse des nuages moléculaires. On obtient alors que si R
est constant, cela signifie que le produit X - ey est constant.

En supposant une opacité universelle des grains de poussiére par unité de masse,
I’émissivité est proportionnelle au rapport poussiére sur gaz x4 (c.f. équation 8.6).
En prenant un rapport poussiére sur gaz proportionnel a la métallicité (déplétion
constante des éléments), on déduit alors la relation suivante :

R Z X
—_— = (9.5)
Ry Zo Xo

Le fait que le rapport de I’émission millimétrique sur I’émission CO soit constant
avec la métallicité implique alors que le facteur de conversion CO-vers-Hy est inver-

sement proportionnel a la métallicité du milieu :
X x1/Z. (9.6)

Il faut noter qu’aucune des données extra-galactiques relevées dans la littérature
ne concerne les parties extérieures des galaxies. Cet effet est un biais observationnel :
j'ai récolté des données de galaxies ou de parties de galaxies observées a la fois en
CO et dans les longueurs d’ondes millimétriques. Au vu des difficultés actuelles
d’observations de ces émissions, cet échantillon est biaisé vers les parties brillantes
en CO, c’est a dire les centres galactiques pour la plupart. Ce méme biais s’applique
aussi a I’échantillon de nuages du SMC et du voisinage solaire. Il est possible que
R change dans les parties externes des galaxies, ce qui introduirait une dispersion
dans les valeurs de R.

SPour ’échantillon Galactique, ainsi que pour quelques galaxies de la littérature, I’émission mil-
limétrique a été corrigée de la contribution associée & Hi. Méme si ce n’est pas le cas pour
I'échantillon du SMC, ’hypothése reste raisonnable (c.f. §9.4.3). Cette hypotheése est plus forte
dans le cas des galaxies extérieures étudiées dans leur ensemble comme des sources ponctuelles
ou la contribution de I’émission de la poussiére associée au H1 peut devenir importante.
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FiG. 9.5: Rapports de I'émission millimétrique et de I’émission CO, R, en fonction
du flux millimétrique dans les nuages moléculaires du SMC (carrés verts) et leurs
équivalents Galactiques locaux (triangles jaunes). La moyenne obtenue sur anneau
moléculaire de la Voie Lactée (ligne pleine rouge) ainsi que les barres d’erreur a lo
(traits pointillés rouges) sont tracés pour comparaison.
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9.6. Discussion

L’utilisation du rapport des émissions millimétriques et CO permet un apport ori-
ginal au probléme de I'évolution de X avec la métallicité car cette approche repose
sur assez peu d’hypotheéses. De plus, cette méthode est applicable & des environne-
ments et des échelles extrémement variées de maniére uniforme. Dans le futur, le
gain en sensibilité attendu des données Herschel vont permettre d’étendre ces com-
paraisons a des régions moins brillantes. Les données utilisées ici montrent déja de
maniére significative une relation linéaire entre X et la métallicité, en accord avec
les lois obtenues a partir des estimations virielles.

[’interprétation de la constance de R entre le SMC et la Galaxie n’est pas simple
car I’émission CO est optiquement épaisse. Qualitativement, on peut dire que la
fraction de gaz émetteur en CO décroit avec la métallicité. Cependant, la forte
dispersion observée dans les galaxies extérieures montre que le probléme n’est peut-
étre pas si simple. Il reste & comprendre 'origine de la dispersion inter-nuages et
inter-galaxies dont l'origine n’est pas forcément la méme.
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[’analyse de I’émission millimétrique des différents nuages moléculaires géants
détectés dans le SMC ou dans le voisinage solaire, permet de calculer la masse
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de gaz moléculaire de ces nuages. Rubio et al. (2004) ont étudié le nuage molécu-
laire SMCB1#1 a partir de ’émission SIMBA /SEST a 1.2 mm. En utilisant une
émissivité de la poussiére par atome d’hydrogéne dix fois plus faible que la valeur
Galactique pour prendre en compte la différence en métallicité et une température
de la poussiére de 15 K, ils ont obtenu un résultat inattendu : la masse de gaz tra-
cée par I'émission millimétrique est plus grande que la masse virielle déduite des
observations CO. Est-ce que cette différence d’estimation de la masse a partir des
observations de CO et des observations millimétriques est une particularité de tous
les nuages du SMC? Qu’en est-il pour les nuages équivalents Galactiques? D’ou
vient cette différence? Dans cette étude, j'utilise les données millimétriques du cha-
pitre précédent pour estimer les masses de gaz moléculaire des nuages du SMC et de
ceux du voisinage solaire a partir de I’'émission de la poussiére et je compare cette
estimation aux masses obtenues a partir des observations CO.

10.1. Masses des nuages a partir de |'émission
millimétrique

Pour une opacité universelle des grains de poussiére, I’équation 8.6 montre que
I’émissivité de la poussiére est alors proportionnelle au rapport poussiéres-sur-gaz.
En effet, en combinant les équations 8.5 et 8.6 on obtient :

ref
I)\ X Ty

T (N) X 259" By (Thouss)

Ny = (10.1)

onl Tpouss est la température de la poussiére dans le nuage moléculaire étudié, e}jf est

I’émissivité des poussiéres par atome d’hydrogéne dans une région de référence ou
~A ’ ref region N

elle a pt étre mesurée, et x,;” et x,; sont les rapports en masse poussiéres-sur-gaz

de référence et de la région moléculaire étudiée respectivement. Pour appliquer cette

formule aux nuages moléculaires du SMC et de la Galaxie, je dois calculer e}"ff, Tq

et Tpouss-

10.1.1. Température de la poussiére

Pour les nuages Galactiques, les températures moyennes mesurées par FIRAS sont
biaisées vers les températures tiédes par les quelques régions trés chaudes présentes
dans chaque pixel. Tl semble raisonnable de prendre une température de 15 K (valeur
minimale de I’échantillon Galactique) comme représentative des régions froides des
nuages moléculaires (écartées du rayonnement stellaire). Ce choix de température
est en accord avec les hypothéses de Rubio et al. (2004) pour le nuage SMCB1#1
et n’affecte que peu les calculs résultants puisque la dépendance de I’émission milli-
métrique est grossiérement linéaire avec la température de la poussiére, tant qu’on
se place dans la gamme des températures détectées par FIRAS dans ces régions.
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10.1.2. Emissivité de référence des poussiéres dans les nuages
moléculaires Galactiques

[’émissivité de référence est prise dans 'anneau moléculaire afin de représenter
les propriétés des poussiéres associées a I’hydrogéne moléculaire. J'ai calculé cette
émissivité de référence a 1.2 mm a partir du rapport de I’émission millimétrique
sur CO observé dans ’anneau moléculaire au §9.1.2. Cette émissivité de la poussiére
dans les nuages moléculaires est comparée a I’émissivité des poussiéres observée dans
le milieu diffus.

10.1.2.1. Emissivité des poussiéres dans les nuages moléculaires Galactiques

On a vu au chapitre précédent que le rapport R des intensités millimétriques et
CO est relié au facteur de conversion X = N(H,)/Ico par I'équation 9.4. Ce facteur,
X, est empiriquement déterminé dans différents environnements et est grandement
discuté dans la littérature.

Pour notre Galaxie et en particulier pour le voisinage solaire, les études de la
corrélation entre les rayons 7y et les traceurs du gaz (Strong et al. 1988) permettent
de déterminer ce facteur X. Si pour la Galaxie dans son ensemble, I'analyse des
observations récentes montre des valeurs du facteur X entre 1.56 et 1.9 x 10%° mol
em ™2 (K km s71) 7! (Strong & Mattox 1996, Hunter et al. 1997, Grenier et al. 2005),
il existe des variations au sein méme de la Galaxie, et en particulier un gradient
radial (Strong et al. 2004).

Il existe des déterminations locales du facteur de conversion a partir de I'étude des
rayons gamma pour les GMCs Galactiques de cette étude (Hunter et al. 1994, Digel
et al. 1995, 1996, Digel & Grenier 2001). Cependant, ces études locales obtiennent
un facteur de conversion trés faible dans ces nuages, d’environ 1-10?° mol ecm~2 (K
km s7!)71. Ces valeurs sont en désaccord avec les déterminations récentes du facteur
de conversion CO-vers-H, obtenu globalement dans ces mémes nuages moléculaires
locaux et cette différence reste a comprendre. J’ai donc choisi d’utiliser 1’estimation
récente du facteur X obtenue pour I'ensemble des nuages moléculaires locaux par
Grenier et al. (2005) (X = (1.840.3) x 10%** mol em™2 (K km s™)7!) plutot que les
valeurs individuelles.

A partir de ce facteur X Galactique local et en utilisant le facteur R déterminé
dans 'anneau moléculaire a partir de la corrélation de I’émission millimétrique et de
I’émission CO (cf. §9.1.2), on peut alors calculer I'émissivité des poussiéres associées
au gaz moléculaire dans notre GGalaxie :

¢/ (1.2mm, Hy) = 1.33 x 10~ %at ™! .cm? (10.2)

Cette valeur est utilisée dans I’'équation 10.1 pour calculer les masses des nuages
moléculaires.
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10.1.2.2. Evolution de I'émissivité des poussiéres dans la Galaxie

L’émissivité des poussiéres a haute latitude Galactique est mesurée a partir de
la corrélation & haute latitude Galactique (Boulanger et al. 1996a) entre I’émis-
sion des poussiéres observées par COBE et I’émission H1 observée par le relevé Lei-
den/Dwingeloo pour les faibles densités de colonne de Hi (c.f. Fig. 5.1). Pour une
température mesurée de 17.2 K, cette corrélation donne une émissivité des poussiéres
par atome d’hydrogéne de :

e (1.2mm, Hy) = (6.73 + 1.20) - 10727 at~.cm?. (10.3)

[’émissivité des poussiéres dans le milieu moléculaire & grande échelle est donc 2
fois plus importante que celle du milieu diffus.

Une telle augmentation de 1’émissivité du milieu diffus aux nuages moléculaires
est un phénomeéne qui a été observé dans notre Galaxie, mais sur des régions plus
restreintes et plus denses (Cambreésy et al. 2001, Miville-Deschénes et al. 2002, Step-
nik et al. 2003). Cet effet semble étre corrélé a un déficit en petits grains (Laureijs
et al. 1991, Abergel et al. 1994). L’interprétation de ce phénomeéne est que dans les
régions denses des nuages moléculaires, les petits grains coagulent entre eux ou sur
les gros grains, donnant des grains de poussiére composites et poreux dont I’émis-
sivité est plus grande. Dans une étude récente des variations a grande échelle des
propriétés de la poussiére dans le visible dans la Galaxie (Cambrésy et al. 2005),
les auteurs suggérent que ce type de grains de poussiére est plus commun que ce
qu’on pensait et n’existe pas seulement dans les nuages denses et froids. La valeur
de I'émissivité des poussiéres associées au gaz moléculaire mesurée ici pourrait donc
refléter ce phénoméne a grande échelle.

10.1.3. Le rapport gaz-sur-poussiére

Pour calculer la quantité d’hydrogéne présente dans les nuages moléculaires étu-
diés, il faut connaitre la différence entre les rapports gaz-sur-poussiére de la région
étudiée et d'une région de référence (le voisinage solaire).

Le voisinage solaire et le SMC ont fait 'objet d’études en extinction permettant
de calculer les rapports gaz-sur-poussiéres dans ces régions a partir de ’estimation
des rapports N(H1)/A(V) (Bouchet et al. 1985, Gordon et al. 2003). Cependant ces
calculs reposent fortement sur notre compréhension actuelle de la loi d’extinction et
il existe de grandes variations d’'une étude a I'autre pour une méme région.

J’ai donc choisi de recalculer les abondances de la poussiére pour évaluer la dif-
féerence du rapport poussiéres-sur-gaz entre le SMC et le voisinage solaire. Pour le
voisinage solaire, les abondances pour la région de ¢ Oph (Sofia & Meyer 2001a,b)
donnent myouss/mu(COph) = 8.88 - 1073, qui servira dans cette étude de rapport
poussiéres-sur-gaz massique pour les GMCs Galactiques.

Je suppose que les déplétions des éléments sont les mémes dans le SMC et dans le
voisinage solaire. Cependant, les déplétions dans le SMC pourraient étre inférieures
(Welty et al. 2001, Rolleston et al. 2003), et dans ce cas le rapport poussiéres-sur-
gaz estimé serait alors une limite supérieure. LLa comparaison des abondances de
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la poussiére de ¢ Oph et de celles solaires (Sofia & Meyer 2001a,b) me permet de
calculer des déplétions n de 0.66, 0.11, 0.46, 0.92, et 0.95 pour C, N, O, Mg, et Si.

L’étoile AV 304 est considérée par les spécialistes comme représentant la compo-
sition actuelle en éléments lourds du SMC (Rolleston et al. 2003). En utilisant les
abondances observées pour cette étoile (Trundle et al. 2004) avec les facteurs de
déplétion calculés ci-dessus, le rapport en masse poussiéres-sur-hydrogéne peut étre
calculé comme suit :

Mpouss my
ot = DM Hln - T, (104)
et est utilisé comme estimation du rapport massique poussiére sur gaz. J'obtiens un
rapport massique poussiére sur hydrogéne de 1.51 - 1072 pour le SMC.

En comparant cette valeur au rapport massique poussiére sur hydrogéne calculé
pour la poussiére dans ¢ Oph, je trouve une différence de rapport poussiére sur gaz
entre le SMC et le voisinage solaire de :

Tsmc

=0.17 (10.5)
To
Cette valeur est alors utilisée dans I’équation 10.1 avec I’émissivité de référence
calculée et une température de 15 K. Ces estimations me permettent de calculer
une masse pour chaque nuage du SMC obervé dans le millimétrique et pour chaque
nuage de ’échantillon Galactique (en supposant rgy = %o). Les résultats obtenus
sont résumés dans les tables 10.2 et 10.1.

10.2. Masses des nuages a partir des observations

CcO

10.2.1. L’échantillon Galactique

En supposant que dans les GMCs tout I’hydrogéne est sous forme moléculaire, une
maniére de déterminer les densités de colonne d’hydrogéne est d’utiliser le facteur
de conversion CO-vers-H,. Pour cette étude, j'utilise le facteur de conversion X
déterminé a partir de I'étude de ’émission des rayons v dans les nuages Galactiques
du voisinage solaire (cf. §10.1.2.1). A partir de ce facteur de conversion CO-sur-Hy
et des observations du relevé CO(1-0) de Dame et al. (2001), j'estime une densité
de colonne d’hydrogéne pour chaque nuage et donc une masse (c.f. Tab. 10.1).

10.2.2. L'échantillon du SMC

Dans le SMC, le facteur X est calibré observationellement a partir de la compa-
raison des masses virielles et des intensités des observations CO (Rubio et al. 1993b,
Mizuno et al. 2001, Bolatto et al. 2003). J’ai donc choisi d’utiliser les masses virielles
directement comme estimation de la masse de gaz pour les nuages du SMC. La table
10.2 donne les masses virielles collectées pour chaque région.
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nom My(1.2mm)  Mg(CO) f= M (1. 2mm)

My (CO)
(10* M®) (10* M®)

Orion 16 £ 2 17.8 £ 3.0 0.9+0.2
Taurus 1.2+0.1 1.3+£0.2 0.94£0.3

Ophiucus 1.0+ 0.1 0.3+£0.1 3+0.9
Cepheus 28+ 3 36 +6 0.8+0.2
Chameleon 0.61 £ 0.06 0.5+0.1 1.14+0.3
Lupus 09+0.1 0.54 £+ 0.09 1.7+ 04

Perseus 26+0.3 28+0.5 0.9+0.2

TAB. 10.1: Pour chaque nuage moléculaire, deux estimations différentes des masses
des nuages sont montrées : la masse a partir des observations CO en utilisant le facteur
X de conversion donné §10.1.2.1, et la masse déduite de I’émission de la poussiére aux
longueurs d’ondes millimétriques. Le rapport de ces deux estimations de la masse, f,
a la derniére colonne met en valeur ces différences.

10.2.3. Discussion

Les masses de gaz moléculaire déterminées a partir de I’émission CO dans le SMC
et dans la Galaxie reposent sur des méthodes différentes : I'utilisation d'un facteur de
conversion X et le théoréme du viriel. Pour une étude homogene, il serait intéressant
de calculer les masses virielles a partir des données CO pour les nuages Galactiques,
de la méme maniére que pour les nuages du SMC. Lors de la rédaction de cette thése,
je n’avais pas accés au cube de données de Dame et al. (2001) pour pouvoir effectuer
cette étape. Cependant, cette opération est en cours et une perspective de ce travail
aprés la these sera d’ajouter les masses virielles pour les nuages locaux Galactiques
a cette étude afin de les comparer aux masses déterminées avec le facteur X dans
ces mémes nuages et aux masses virielles des analogues du SMC.

10.3. Comparaison des masses obtenues a partir de
I’émission millimétrique et de I'émission CO

Les tables 10.2 et 10.1 donnent les masses des nuages du SMC et de la Galaxie,
calculées a partir des observations millimétriques de 1’émission de la poussiére et
des observations CO. Ces deux estimations de la masse de gaz d'un nuage sont
comparées a travers le rapport de ces masses, f.

10.3.1. Dans la Galaxie

La comparaison des deux estimations de la masse dans les nuages Galactiques
proches montre que dans la plupart des cas, celles-ci concordent. Cependant, les
nuages Ophiucus et Lupus montrent un excés millimétrique significatif qu’il faut
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comprendre. Ces différences d’estimation de la masse d’un nuage reflétent la disper-
sion observée dans les rapports d’émission R (c.f. Fig. 9.5).

Pour les nuages moléculaires Galactiques locaux, les masses de gaz obtenues a
partir des observations CO reposent sur I'utilisation du facteur de conversion CO-
vers-Hy déterminé a partir des observations . Cependant, ce facteur de conversion
a été établi en corrélant 1’émission v et CO sans inclure le gaz Hy non tracé par
CO (Grenier et al. 2005). La conversion du carbone gazeux de C* en CO dans les
nuages moléculaire a lieu plus profondément dans le nuage que la transition de HI
a Hs, en partie du fait de 'auto-écrantage de la molécule de H,. Il existe donc dans
les nuages, une couche externe ou I’hydrogéne est moléculaire et le CO est encore
photodissocié. L’épaisseur de cette couche dépend de la métallicité et du rapport G /n
ou G est le champ de rayonnement et n est la densité du gaz (Boulanger 2004). Si
ces enveloppes d’hydrogéne moléculaire sans CO sont suffisament grandes, alors les
masses des nuages moléculaires déduites a partir du facteur de conversion seraient
sous-estimées. Cet effet est observé par Grenier et al. (2005) dans leur étude de
I’émission des rayons v dans le milieu interstellaire local : ils trouvent une quantité
significative (comparable en masse au gaz associé a CO) de matiére interstellaire
"sombre" non tracée par CO ou HI qui semble entourer les nuages moléculaires
locaux. Cette matiére sombre pourrait correspondre a des enveloppes d’hydrogéne
moléculaire ot CO est photodissocié.

Cette sous-estimation de la masse pourrait dépendre du stade d’évolution du
nuage. En effet, quand le nuage se contracte et devient plus dense, le rapport G/n
décroit (donc f diminue). Aprés la formation d’étoiles, le rapport G/n est élevé
du fait du fort champ de rayonnement et le rapport des estimations de la masse
du nuage, f, est élevé du fait de la photodissociation de CO. Dans ce scénario, la
fraction de Hy sans CO serait minimum au moment de la formation d’étoiles.

Ce gaz moléculaire non tracé par CO ne semble pas étre une composante significa-
tive de la masse dans la plupart des nuages Galactiques de cette étude. Cependant,
cette matiére "sombre" devrait correspondre aux enveloppes des nuages observés en
CO. Le choix des boites d’intégration pour le calcul des flux des nuages Galactiques
de cette étude correspond aux régions ou CO a été détecté. Il est possible qu'en
prenant des régions d’'intégration plus grande, cette composante de gaz moléculaire
non associé a CO devienne significative et dans ce cas les estimations de la masses
ne concorderaient plus.

La présence de gaz moléculaire non associé & CO permet, d’expliquer les rapports
de masse élevés pour les nuages Ophiucus et Lupus. En effet, tous deux sont associés
au complexe d’étoiles OB Scorpius-Centaurus. Dans ces nuages, CO pourrait étre
majoritairement dissocié et la quantité de gaz moléculaire non tracé par CO serait
significative.

Pour confirmer cette interprétation, il serait interessant de calculer les masses
virielles de ces nuages. Si une telle enveloppe de gaz moléculaire dénuée de CO
existe, la masse virielle calculée pour ces nuages devrait étre compatible avec la
masse déduite des observations millimétriques, et plus grande que la masse du nuage
déduite a partir du facteur de conversion CO-vers-Hs.
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nom Mg(1.2mm) raie CO Myir f= %ﬁmm) notes
(10* M) (10 M)

LIRS49 18+5 1-0 12.0 1.54+04

LIRS49 - 2-1 8.9 2.0+0.6

LIRS36 18 +5 1-0 2.8 3.1£0.8

LIRS36 21 14.0 13403  (a)
SMCB1#1 5+1 1-0 2.4 1.9+0.3
SMCB1#1 - 2-1 2.5 1.8+0.3
SMCB1#2 12+5 1-0 7.3 1.6 £ 0.7
Hodgelb 3.9+0.2 1-0 7.4 0.5+0.1 (a)
Hodgel5 2-1 4.9 0.8+0.1 (a)
SMCB2S  39+15 1-0 14.0 28+1.1  (b)
SMCB2 N 13+£5 1-0 9.8 1.3£0.5 (b)

TAB. 10.2: Pour chaque nuage moléculaire et pour chaque raie CO observée, deux
estimations différentes des masses des nuages sont montrées : la masse virielle obtenue
a partir des observations CO, et la masse déduite de ’émission de la poussiére aux
longueurs d’ondes millimétriques. Le rapport de ces deux estimations de la masse,
f, a la derniére colonne met en valeur ces différences. Notes : (a) la carte CO était
incompléte et donc le rayon de la région est inconnu. Dans le cas de LIRS36, on utilise
le rayon observé pour la raie de CO(1-0) pour estimer la masse virielle. Dans le cas
de Hodge 15, on utilise le rayon observé, méme si le nuage n’est pas complétement
échantillonné. (b) pour SMCB2 Nord et Sud les masses virielles sont obtenues pour
chaque sous-nuage individuellement puis sommées.

10.3.2. Dans le SMC

La comparaison des masses de gaz obtenues a partir de ’émission millimétrique
des poussiéres aux masses virielles, montre un biais systématique dans les nuages du
SMC correctement échantillonnés. Les masses de gaz déduites de I’émission millimé-
trique de la poussiére sont en moyenne 2 fois plus élevées que les masses déduites
de I'émission CO. L’excés millimétrique observé par Rubio et al. (2004) semble donc
étre une tendance générale qui doit étre comprise. Il faut noter que j'utilise un rap-
port poussiéres-sur-gaz et une émissivité de référence plus élevés que ceux utilisés
par Rubio et al. (2004), ce qui explique les différences quantitatives entre les deux
études pour SMCB1+#1, mais les résultats qualitatifs restent les mémes.

Pour le calcul des masses a partir du flux millimétrique, j’ai supposé une tempéra-

pas suffisament. En effet, pour expliquer I'excés millimétrique observé il faudrait
une température dans les nuages moléculaires qui soit similaire ou supérieure a celle
observée dans le milieu diffus du SMC (22 K; cf. §6.4.1), ce qui serait difficilement
compréhensible.

D’autre part, il est possible que les nuages moléculaires étudiés n’aient pas exacte-
ment le rapport poussiéres-sur-gaz utilisé. En effet, les nuages moléculaires peuvent
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étre formés de matiére ayant des histoires et donc des métallicités différentes car les
temps de mélange sont trés longs et la métallicité locale ne reflete pas forcément exac-
tement la métallicité moyenne du SMC. 1l existe dans la littérature des études des
abondances de régions HII associées a quelques nuages moléculaires de ce travail. Ces
mesures d’abondances quand elles existent montrent que les variation inter-nuages
du rapport poussiéres-sur-gaz introduisent une dispersion supplémentaire dans les
masses calculées a partir des observations millimétriques.

Pour calculer les masses de gaz a partir des observations millimétriques, j’ai aussi
utilisé une émissivité de référence prise dans le gaz moléculaire Galactique. Je dis-
cuterai I'impact d’une variation de I'émissivité des grains au §10.4.2. D’autre part,
le calcul des masses virielles a partir de 1’émission CO dans les nuages du SMC
repose sur un certain nombre d’hypothéses simplificatrices. J’examinerai différentes
possibilités permettant d’expliquer une sous-estimation des masses virielles au §10.5.

10.4. Evolution de I'émissivité des poussiéres

10.4.1. Coagulation des grains

Pour calculer les masses de gaz a partir des observations millimétriques, j’ai utilisé
une émissivité de référence obtenue pour les poussiéres associées au gaz moléculaire
de notre Galaxie. Cette émissivité est deux fois plus élevée que la valeur mesurée
dans le milieu diffus et serait due & une coagulation des grains.

On peut se demander si un tel effet de coagulation des grains peut s’appliquer au
SMC, du fait de I'environnement particuliérement destructeur que constitue cette
galaxie. Au chapitre 6, j’ai montré que dans le milieu diffus du SMC, les éléments
constitutifs des grains sont peu déplétés, ce qui est sans doute le résultat de la
destruction des grains par des explosions fréquentes de supernovae. Pour qu’il y ait
coagulation des grains dans le SMC, il faudrait donc qu’il y ait d’abord reformation
des grains dans les régions denses (un facteur 3 en émissivité entre le milieu diffus du
SMC et ces régions, correspondant a la variation du rapport poussiéres-sur-gaz en
masse entre ces régions), puis coagulation des grains (augmentation de I’émissivité
par unité de masse de poussiéres). Si cet effet de coagulation des grains n’a pas lieu
dans le SMC, alors le désaccord entre les deux estimations de la masse des nuages
moléculaires du SMC serait encore plus grand (les facteurs f de la table 10.2 seraient
plus élevés). Au vu des conditions environnementales du SMC, il serait donc difficile
d’avoir une émissivité des grains plus élevée que celle utilisée pour comprendre les
facteurs f observés.

10.4.2. Effet de température sur l'indice spectral de
I’émissivité
Dupac et al. (2003) ont montré que I'indice spectral 5 de I’émissivité millimétrique
de la poussiére pourrait décroitre quand la température de la poussiére augmente. Ils
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trouvent 3 ~ 1 pour ~ 60 K et 3 ~ 2 pour T}puss ~ 15 K. L’émissivité millimétrique
de la poussiére pourrait étre plus forte dans les régions chaudes prés des régions de
formation d’étoiles étudiées ici. Si cet effet est important, 'émissivité effective de la
poussiére pourrait étre plus élevée que celle que jutilise. Cependant, les valeurs f
observées sont comparables dans les régions avec ou sans région HII, ce qui incite a
rejeter cette interprétation.

Il n’est pas possible d’expliquer la différence observée entre les estimations de
la masse des nuages du SMC en modifiant ’émissivité des poussiéres dans cette
galaxie. Au contraire, il est possible que I’émissivité soit plus faible que celle utilisée
dans les calculs de cette étude et les facteurs f seraient alors plus importants. La
compréhension de ces facteurs réside donc dans la compréhension du calcul des
masses virielles utilisé.

10.5. Revisite du théoreme du viriel

Dans le SMC, les masses des nuages moléculaires estimées a partir de I’émission a
1.2 mm sont systématiquement plus grandes que les masses virielles calculées a partir
de I'émission CO. Les estimations de la masse a partir de I’émission de la poussiére
sont sujet a incertitudes mais celles-ci ne permettent pas d’expliquer les facteurs
f observés. Une autre piste que j’'ai explorée pour essayer de comprendre 1’excés
millimétrique observé dans les masses des nuages moléculaires du SMC, concerne
les hypothéses faites lors du calcul des masses virielles. Si les masses virielles sous-
estiment la masse réelle d’un nuage, alors on peut expliquer les facteurs f trouvés a
la table 10.2.

Pour appliquer le théoréme du viriel, il faut que les nuages moléculaires étudiés
aient eu le temps de revirialiser. Les paramétres dynamiques observés des nuages
moléculaires étudiés permettent de définir I’échelle de temps caractéristique de ces
nuages : R/AV .Les nuages plus jeunes que ce temps caractéristique n’ont pas eu le
temps d’étre virialisés et dans ce cas, on ne peut pas appliquer le théoréme du viriel.
Je trouve que ce temps caractéristique est de ~ 3.10° ans pour les nuages du SMC.
Il est donc possible que les nuages ne soient pas virialisés.

Dans la table 10.2, les masses virielles sont déterminées en suivant la formulation
simplifiée de MacLaren et al. (1988) (cf. §8.1.1.3) :

My (M) = 190AV?(km.s~ ') R(pc) (10.6)

en utilisant les notations des §8.1.1.3 et 8.3.1. Cette formulation correspond & une
forme approximative du théoréme du viriel, ignorant les complications liées a la
pression de surface et au champ magnétique. Les estimations observationnelles de
la dispersion de vitesse a une dimension o sont obtenues a partir de la largeur de
la raie de CO, AV. Le manque de résolution et de sensibilité des observations ont
certainement un effet sur le calcul des masses virielles, cependant je n’ai pas eu le
temps de traiter 'impact de ces biais sur les estimations de la masse. Je me suis
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plutot interessée aux conséquences des hypothéses simplificatrices choisies dans le
calcul de cette masse virielle.

Le développement de la forme générale du théoréme du viriel (cf. §8.3.1 pour les
calculs et la signification des notations) donne :

_ 3 GM? M
P — Py)Viace — = 1—-—— ) =0. 10.7
P = RV~ S (1= i) =0 e
En posant :
2T a M
a=a = —|1—- — 10.8
= R () 108

(McKee & Zweibel 1992), la masse du nuage (selon le théoréme du viriel généralisé)
est : 2R
o0
M = . 10.9
e (10.9)
Si on prend la masse de gaz estimée a partir de I'émission millimétrique de la
poussiére comme étant la masse de gaz réelle du nuage (Mpy(1.2mm) = M), on a

alors :

M 10
= N — 10.10
f Mvir Yo ( )
et pour comprendre les valeurs élevées de f il faut donc résoudre :
10 [1—(Py/P
f= L - (’/P)] (10.11)

9afl— (M/V]

Dans cette expression, M /|[WW| mesure I'importance de 1’énergie magnétique par
rapport a I'énergie gravitationnelle; Py est la pression totale du milieu ambiant et
P est la pression moyenne dans le nuage.

Les valeurs de f sont donc affectées par des effets de densité et de géométrie
(a), la pression externe au nuage (FPp) et les champs magnétiques (M/|W]) (cf.
équation 10.11). Les observations des nuages moléculaires de notre Galaxie donnent
des paramétres viriels de ordre de 1 (Myers & Goodman 1988hb), mais on observe
aussi & > 1 dans les grumeaux des nuages Galactiques (Bertoldi & McKee 1992)
ce qui est interprété comme un confinement par la pression extérieure. Puisque la
pression extérieure (Fy élevé) tend a diminuer « et que les effets de la densité et de
la géométrie jouent assez peu, je discuterai donc uniquement des effets du support
par le champ magnétique dans les nuages du SMC.

Cet examen du théoréme du viriel me permet d’insister sur I'attention qui doit étre
gardée lorsqu’on utilise des formes simplifiées du théoréme du viriel. Si la pression
dans le nuage n’excéde pas significativement la pression externe, les largeurs de raies
observées vont refléter le confinement par la pression externe et la masse virielle sous
sa forme simplifiée surestime la vraie masse du nuage. D’un autre coté, si le nuage
est suffisament magnétisé, les largeurs de raies observées vont refléter le faible role
de la pression turbulente du gaz et la masse va étre sous-estimée si on applique le
théoréme du viriel sous sa forme simplifiée. Cela peut créer un biais général dans les
études des nuages moléculaires.
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nom raie CO f M/IW| |B] ng

pG 103 cm ™3
LIRS49 1-0 1.5+£04 02402 11 0.4
LIRS49 2-1 20+£06 04402 21 0.7
LIRS36 1-0 31+08 06+01 14 0.3
LIRS36 2-1 1.3£03 02402 8 0.3
SMCB1#1 1-0 19+£03 04+£01 7 0.2
SMCB1+#1 2-1 1.8403 04+0.1 10 0.4
SMCB1#2 1-0 1.6+0.7 03£03 9 0.3
SMCB2 S 1-0 28411 06+0.1 17 0.3
SMCB2 N 1-0 1.3£05 02403 6 0.1

TAB. 10.3: Pour chaque nuage moléculaire, le rapport des énergies magnétique et
gravitationnelle est obtenu a partir des facteurs f = M 9mm/Myir. A partir de ces
valeurs, on calcule les forces des énergies magnétiques |B| nécessaires pour supporter
les nuages. Ces forces des champs magnétiques sont vues & la lumiére des densités
moyennes des nuages < ng >, calculées a partir de 1’émission millimétrique observée
et du rayon du nuage.

10.5.1. Support des nuages par un champ magnétique.

Une possibilité pour des valeurs élevées de f est le cas de nuages on M/|W| < 1.
A partir des caractéristiques observées des nuages moléculaires du SMC, je peux
calculer le rapport de I'énergie magnétique sur gravitationnelle qu’il faudrait pour
expliquer les rapports de masses, f, observés. En prenant le cas d’un nuage sphérique
uniforme, avec des mouvements continus et dans lequel la pression moyenne excéde
la pression de surface (P >> P,), on obtient :

10
M/W|=1—-—. (10.12)
9f
Les valeurs obtenues sont rassemblées a la Table 10.3.

Si Mg est la masse magnétique critique, c’est-a-dire la masse pour laquelle M =

W], alors
M. My/1 10 10.13
. o (10.13)
Dans le cadre des hypothéses faites, on a f > 10/9 (M > Ms). Les nuages molé-
culaires du SMC sont magnétiquement supercritiques (McKee 1989, McKee et al.
1993), c’est a dire que le champ magnétique statique ne peut pas supporter la tota-
lité du nuage (méme s’il ne peut étre négligé), et les mouvements internes donnent le
support additionnel. Dans ce cas, I'évolution future du nuage sera controlée en par-
tie par des phénoménes qui créent et dissipent les mouvements internes. Les GMCs
Galactiques sont aussi observés comme étant magnétiquement supercritiques, mais
leur support turbulent est comparable a leur support magnétique et M >> Mg

(f = 10/9) (McKee 1989).
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En combinant les équation 10.12, 8.10 et 8.11, on peut exprimer la force du champ
magnétique qui serait nécessaire pour expliquer les valeurs de f :

18 10\ GM?
B*>-Bl=—(1-—|—— 10.14
ol By est la force du champ magnétique pour le milieu ambiant. En prenant By =
51G (1)) les forces de champ magnétique nécessaires pour supporter les nuages sont
calculés et reportés a la table 10.3. Les valeurs trouvées vont de 6 a 21 uG, avec une

valeur moyenne de 12uG. De tels champs magnétiques sont similaires aux valeurs
trouvées pour certains GMCs Galactiques (Myers & Goodman 1988a).

10.5.2. Force des champs magnétiques dans les nuages du
SMC

On peut se demander d’ou viendraient de telles forces de champs magnétiques sur
des échelles aussi grandes que les nuages moléculaires géants étudiés ici. Le champ
magnétique dans un nuage peut étre décrit en fonction d’une composante statique
B, et d’une composante turbulente B;. La composante turbulente est associée a des
mouvements du gaz et est donc prise en compte dans le calcul des masses virielles par
les largeurs des raies observées. L.a composante statique connecte le nuage au milieu
extérieur et détermine aussi le flux total de champ magnétique a travers le nuage,
alors que la composante ondulatoire est associée aux ondes MHD dans le nuage.
L’augmentation de la force du champ magnétique entre 'extérieur et I'intérieur du
nuage que j’ai calculé correspond a la composante statique du champ magnétique.
[origine de cette augmentation du champ magnétique statique pourrait venir de la
contraction gravitationnelle qui forme les nuages moléculaires, regroupant un champ
magnétique a l'origine uniforme en une forme de sablier. De telles structures ont été
trouvées dans des coeurs moléculaires de notre Galaxie (e.g. Brogan et al. (1999)),
mais seulement pour les plus petits nuages et les grumeaux au sein de ces nuages,
mais pas pour des nuages moléculaires géants.

Les prédictions théoriques et des preuves observationnelles montrent que le champ
magnétique varie comme B o< n'/? (Mouschovias 1976a,b) ot n est la densité volu-
mique (une contraction isotrope donnerait un exposant de 2/3). En utilisant la figure
1 de Crutcher (1999), les densités volumiques moyennes des nuages moléculaires du
SMC (~ 0.3-10% cm™3; c.f. Tab. 10.3) donnent des champs magnétiques d’environ
~ 15 uG. Les forces des champs magnétiques nécessaires pour expliquer les facteurs
f observés dans le SMC ne sont donc pas surprenants pour des nuages moléculaires
géants vu leur densité. Dans tous les cas, les forces des champs magnétiques dans
les nuages moléculaires du SMC restent hypothétiques tant qu’aucune observation
du champ magnétique n’est faite dans ces régions (par exemple par l'effet Zeeman).

len accord avec le modéle de Pohl (1993) ; on notera cependant que ce choix n’influe pas vraiment
sur le résultat, tant que le champ magnétique moyen du SMC reste faible.
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10.6. Conclusion

J’ai effectué la comparaison de deux traceurs du gaz moléculaire, I’émission mil-
limétrique des poussiéres et ’émission CO dans des environnements de métallicité
différente : le SMC et la Galaxie. Les observations millimétriques SIMBA /SEST a
1.2 mm pour le SMC et FIRAS pour la Galaxie, ont une résolution linéaire équi-
valente, permettant une étude uniforme sur des objets similaires (les nuages molé-
culaires géants) dans ces deux environnements. Les observations a 1.2 mm et CO
permettent de calculer des masses pour les nuages moléculaires de maniéres diffé-
rentes.

Les masses de gaz déduites de 1’émission millimétrique des poussiéres et celles
déduites des observation CO en utilisant un facteur de conversion X concordent
pour la plupart des nuages locaux Galactiques, validant la méthode utilisée. Dans les
nuages Lupus et Ophiucus cependant, un excés millimétrique significatif est observé.
Dans ces nuages proches de 1’association OB Scorpius-Centaurus, le monoxyde de
carbone pourrait étre largement photodissocié a 'extérieur des nuages, laissant une
enveloppe d’hydrogéne moléculaire non tracée par CO, mais tracée par le continuum
de la poussiére. Cette hypothése reste a vérifier en calculant les masses virielles de ces
nuages et en les comparant aux deux autres estimations. De plus, une comparaison
de la différence de masse trouvée dans cette étude avec les masses de gaz "sombre"
observé par Grenier et al. (2005) est en cours.

La comparaison des masses des nuages déduites de I’'émission millimétrique des
poussiére et des masses virielles dans le SMC montre une différence systématique
dans les nuages correctement échantillonés. Les différentes incertitudes sur le calcul
des masses de gaz a partir des observations de 1’émission millimétrique de la pous-
siere ne permettent pas d’expliquer ce désaccord entre les méthodes d’estimations.
[’examen des hypothéses faites lors de I'application du théoréme du viriel montre
que la prise en compte d’un champ magnétique servant de support partiel aux nuages
pourrait expliquer la différence en masse observée. Dans ce scénario, les nuages mo-
léculaires géants du SMC seraient marginalement supercritiques. Ils ne sont pas
complétement supportés par les mouvements internes. Le support additionnel est
donné par un champ magnétique de ~ 12 uG, en accord avec la densité observée
de ces nuages. Des études plus poussées et des observations du champ magnétique
seraient nécessaires pour confirmer cette hypothése. Il est possible qu’un tel support
par le champ magnétique existe pour les nuages moléculaires géants Galactiques,
mais a été ignoré jusqu’a présent. Le calcul des masses virielles pour les nuages Ga-
lactiques locaux serait donc intéressante pour la comparaison. Un étude similaire a
été faite dans le grand nuage de Magellan (Rantakyro et al. (in prep.)) ou les exceés
millimétriques en masse sont aussi observés par rapport aux masses virielles, dans
tous les nuages de leur étude, sauf un.

Cette explication de la différence entre les estimations de la masse donnerait des
nuages moléculaires géants qui seraient supercritiques, avec de petits grumeaux de
CO enfouis dans de grandes enveloppes d’hydrogéne moléculaire qui sont dénuées de
CO. Les mouvements des clumps ne sont pas représentatifs du potentiel gravitation-
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nel car leur support magnétique joue un role significatif. L’hydrogéne moléculaire
dans ces enveloppes coexiste avec CII qui maintient un niveau d’ionisation suffisant
pour soutenir les lignes du champ magnétique. Ce scénario est en accord avec les
faibles détections de CO dues au caractére grumeleux du milieu et avec 1’évolution
linéaire de I’émission CO avec la métallicité trouvée au chapitre précédent. Si le
support partiel des GMCs par un champ magnétique est confirmée, il restera alors a
comprendre 1'origine de ce champ magnétique a de telles échelles et son importance,
ainsi que I'état des structures plus petites comme les grumeaux et les coeurs au sein
de ces nuages moléculaires géants.

Ces deux études de I’émission millimétrique comme traceur de la matiére dense
(comparaison des émissions et calcul des masses) mettent en valeur I'importance
de T'utilisation des observations millimétriques de la poussiére dans l'étude de la
matiére dense : pour les galaxies extérieures, mais aussi dans notre Galaxie afin de
servir de référence. Il existe de plus en plus d’observations millimétriques de galaxies
proches et leur analyse promet des apports intéressants a notre connaissance du
milieu moléculaire dans ces galaxies. Dans le SMC, I'antenne Apex devrait permettre
de cartographier plus de nuages moléculaires, avec une meilleure résolution et une
meilleure sensibilité.
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11.1. La notion d’Observatoire Virtuel

D’énormes quantités de données (images, cubes, spectres) a différentes longueurs
d’onde sont stockées sous forme digitale dans des archives réparties de par le monde.
Cette masse de données est amenée a croitre exponentiellement dans les années a
venir suite aux nombreuses missions d’observations en cours ou programmées ainsi
qu’a la précision et a la complexité croissante des observations. Afin de tirer com-
plétement parti des nouvelles possibilités d’observation, ces trés grandes bases de
données doivent étre archivées et rendues accessibles de maniére systématique et
uniforme. Les quantités de données générées sont déja beaucoup trop importantes
pour qu'un chercheur en particulier puisse les stocker intégralement sur son ordina-
teur afin de les analyser. Le modéle centralisé ot toutes les données sont regroupées



132 Introduction : qu’est ce que 1’Observatoire Virtuel ?

dans un méme lieu, avec un format uniforme a été rejeté pour étre remplacé par
un modéle d’acceés a des données distribuées. En effet, les données astronomiques
sont en perpétuelle évolution suite a des retraitements et des analyses nouvelles
qui permettent d’améliorer leur qualité. De plus, une architecture unique impose-
rait des contraintes structurelles et organisationnelles trop fortes pour les centres
de données. Une nouvelle maniére de faire de la recherche est en train d’émerger.
Les astronomes vont devoir chercher en ligne I'information astrophysique nécessaire
pour traiter le probléme qui les intéresse, et sélectionner, prétraiter ou pré-analyser
cette information afin de ne télécharger que les données réellement pertinentes.

Une difficulté supplémentaire est que ces données sont trés hétérogenes. Elles pro-
viennent de différents télescopes, dans des domaines de longueurs d’ondes différents,
et sont obtenues avec des techniques différentes. Le travail de comparaison de ces
données aux caractéristiques variées est donc complexe. Actuellement, il nécessite
une bonne connaissance de chaque instrument ainsi que la mise en place de méthodes
de comparaison et d’analyse pour I’ensemble de données auxquelles on s’intéresse.
La mise en place de tels outils prend du temps et exige une compétence sur chaque
type de données utilisé.

L’Observatoire Virtuel (OV) est une initiative de la communauté astronomique
internationale. Elle a pour but de permettre un accés électronique global aux bases
de données d’archives des observatoires spatiaux et au sol. L’International Virtuel
Observatory Alliance (IVOA) coordonne la définition de standards communs qui
permettent de localiser et d’utiliser les données. 'OV permet ainsi d’unifier I'infor-
mation et de simplifier le processus autrefois fastidieux de recherche et de collecte
de données astronomiques.

11.2. Architecture de I'Observatoire Virtuel

Le but de l'observatoire virtuel est de rendre l'accés aux données immeédiat et
transparent, c’est-a-dire que toutes les données distribuées sont accessibles depuis
un ordinateur personnel comme si elles étaient physiquement sur cet ordinateur.
Pour cela, les archives de données doivent comprendre le méme langage de requéte,
étre accessibles par une interface uniforme et les données variées doivent étre analy-
sables avec les mémes outils. Cela nécessite le développement de standards pour faire
fonctionner des systémes hétérogénes distribués (interopérabilité), de méme qu’un
certain nombre de développements techniques. Si 'utilisation de 'OV vise a étre la
plus simple possible, I'architecture sous-jacente est elle complexe (la figure 11.1 en
montre un schéma simplifié). Je ne développerai pas ces aspects de facon détaillée
ici, le lecteur intéressé peut consulter la nombreuse documentation en ligne, dispo-
nible par exemple sur le site de 'TIVOA! et sur les sites qui y sont référencés. Je
mentionnerai seulement rapidement les initiatives techniques majeures.

'http://wuw.ivoa.net
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Portail, Interface utilisateur, Outils
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grilles et services web (HTTP, SOAP)
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F1G. 11.1: Architecture de ’Observatoire Virtuel. L.’observatoire virtuel regroupe tous
les niveaux d’interaction représentés entre les chercheurs (en haut) et les données et
services (en bas). La signification des principaux niveaux est décrite dans le texte
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Pour accéder facilement aux informations et échanger des données, il faut en
premier avoir des informations sur les données (méta-données?). Pour cela, on utilise
un service de répertoire qui fonctionne comme les "pages jaunes" de I'observatoire
virtuel en collectant les méta-données.

Pour échanger des informations, un certain nombre de standards communs sont
aussi nécessaires pour les données. Méme si la communauté astronomique interna-
tionale a depuis longtemps accepté le standard FITS, il existe de multiples facons
d’encoder des données dans un fichier FITS, et beaucoup d’options pour stocker
les objets associés (un spectre et son échelle de longueur d’ondes par exemple). Les
modeles de données de 'OV visent a définir les éléments communs des structures de
données astronomiques et & donner un cadre pour décrire leurs relations.

Ces modéles de données vont permettre aux logiciels de fonctionner sur des en-
sembles de données hétérogénes sans avoir besoin de modifier la structure des don-
nées sources. Pour ce qui est de 'accés aux tables et aux catalogues, il peut exis-
ter des centaines de labels différents pour décrire une seule et méme quantité. Par
exemple, on recense au moins 250 labels pour décrire une magnitude Johnson V. Les
descripteurs de contenu uniformes (UCD) fournissent une langue commune pour les
définitions des quantités a travers I’OV et permettent ainsi de décrire le contenu
sémantique d’une collection de données. Ainsi, les dizaines de milliers de noms de
colonnes de la collection de catalogues et de tables du CDS peuvent étre décrits avec
un vocabulaire d’environ 500 mots uniquement.

Les acces aux données doivent eux aussi étre standardisés. Trois prototypes ini-
tiaux ont actuellement été développés pour la couche d’accés aux données : un pro-
tocole de recherche en cone autour d’une position, un protocole simple d’accés aux
images (SIAP pour Simple Image Access Protocol) et un protocole simple d’ac-
cés aux spectres (SSAP pour Simple Spectrum Access Protocol). Les services de la
couche d’accés aux données retournent les résultats dans le standard d’instruction
VOTable. Ce standard permet I’'échange de données tabulaires entre les services et
est largement utilisé, dans VOPlot par exemple?.

11.3. Ce qui existe actuellement

11.3.1. A l'origine de I'Observatoire Virtuel

La communauté astronomique a progressivement mis en place des centres de don-
nées et des services donnant accés a des informations trés diverses :
— des archives de données ;
des catalogues en ligne des sources astronomiques;
des compilation de propriétés mesurées pour différents types de sources ;

2Les méta-données sont de I'information sur les données et permettent d’échanger des descriptions
de données entre les ordinateurs, les utilisateurs et les systémes d’archivage sans avoir a envoyer
les données dans leur intégralité.

3VOPIot est un programme d’affichage développé par VO India et a pour but général d’afficher
les données
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des services bibliographiques.

Le CDS, oui j’ai effectué ma thése, est a la fois un centre de données, contenant
des archives de "haut niveau" (données traitées, comparées, interprétées, etc) et
un centre de services permettant d’accéder aux centres de données répartis de par
le monde. Les principaux services du CDS sont SIMBAD* (la base de données de
référence mondiale pour 'identification des objets astronomiques), VIZIER® (une
bibliotheque de catalogues astronomiques), et ALADINS (un atlas du ciel interactif
permettant de visualiser les images du ciel). Un autre service est le Systéme de
Données Astrophysiques (ADS)” développé par la NASA, qui maintient des bases
de données bibliographiques, en particulier en astronomie et astrophysique.

Grace a la collaboration du CDS, d’ADS et des journaux puis des archives de cer-
tains grands observatoires, les services bibliographiques ont été rapidement mis en
réseau : les astronomes peuvent par exemple "naviguer" en cliquant sur des ancres
(liens) dans les pages web, d'un article aux informations contenues dans SIMBAD
a propos d'un objet de l'article, ou aux observations originales utilisées dans I’ar-
ticle. Cette mise en réseau de l'information bibliographique préfigure I'Observatoire
Virtuel. Le projet Aladin a également trés vite donné accés en plus des données
conservées localement a Strabourg aux données des archives des observatoires au sol
et, spatiaux, a la construction de liens entre services différents.

Les centres de services et de données impliqués dans ces mises en réseau sont
devenus naturellement des contributeurs importants de I’'OV.

11.3.2. Les projets européens

L’AVO (Astrophysical Virtual Observatory) était un programme européen de
recherche et de démonstration sur les aspects scientifiques et technologiques de
la construction d'un OV pour la communauté astronomique européenne. Ce pro-
gramme de phase A a duré 3 ans (2001-2004). Pour faire suite a cette phase d’étude
et de définition, le projet Euro-VO est en cours de mise en place pour le dévelop-
pement et le déploiement d’'un OV complétement opérationnel pour la communauté
astronomique européenne.

Le projet AVO a travaillé en conjonction avec d’autres projets internationaux
d’Observatoires Virtuels au sein de 'IVOA pour définir en commun les nouveaux
standards de données afin que le concept d’OV ait une dimension globale.

Le projet européen VOTech (2005-2008) vise & compléter le travail technique pré-
paratoire nécéssaire a la construction de I’Observatoire Virtuel Européen. Ce projet
prend en charge les études de faisabilité et de design visant a intégrer les nou-
velles technologies dans I’'Euro-VO. Le projet Euro-VO a pour objectif d’intégrer les
données et services des principaux télescopes européens dans I’Observatoire Virtuel
international.

“http://simbad.u-strasbg.fr/
Shttp://vizier.u-strasbg.fr/
Ghttp://aladin.u—strasbg.fr/
7http://cdsads.u—strasbg.fr/
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11.4. Quelle science avec |I'observatoire virtuel ?

L’Univers est un milieu extrémement complexe. Différentes observations d’un ob-
jet du ciel donnent différentes représentations de la réalité. L’exemple de ’observa-
tion du plan de la Voie Lactée dans différents domaines de longueurs d’onde est mon-
tré a la figure 11.2. Notre vision d’un milieu dépend de la longueur d’onde a laquelle
on 'observe, mais aussi de I'instrument utilisé et de ses caractéristiques (résolution,
sensibilité, couverture, ... ) et de la technique utilisée (imagerie, spectroscopie, ... ).
Pour avoir une vision globale d’un processus astrophysique, il est indispensable de
combiner des données a différentes longueurs d’ondes et venant souvent de différents
instruments. LLa masse de données astronomiques répartie de par le monde consti-
tue un vivier potentiel de multiples études multi-longueurs d’ondes pour tous les
types d’objets astrophysiques, a été une motivation forte pour la création de 'OV
et constitue un des interéts majeurs de celui-ci.

11.4.1. Le programme scientifique de I'AVO

Le programme scientifique du projet AVO comportait trois aspects : la définition
d’objectifs scientifiques ot 'impact de ’AVO serait mesurable, la mise en ceuvre de
projets scientifiques pilotes, et la définition d’une "Mission Scientifique de Référence"
définissant des exemples d’utilisation scientifique de 'OV sur le moyen terme.

Le contexte de I’AVO est celui de I’émergence des grands relevés et des sondages
profonds (GOODS®, SDSS, ...) qu’il importait de valoriser en premiére priorité.

Dans les faits, chaque année ’'AVO a défini deux exemples d’utilisation scienti-
fiques de I’OV. Ces projets pilotes ont servi de démonstration de 1’état de I'art de
I’Observatoire Virtuel européen, mais aussi de cadre aux développements techniques
qui ont été inclus dans le logiciel prototype de I’AVO dérivé de Aladin (c.f. Fig. 11.3).
Ainsi en janvier 2003, la "premiére lumiére" de 'AVO a traité deux exemples : la
compréhension de la formation des galaxies aux époques les plus jeunes a travers
I’étude de galaxies distantes a grand redshift en utilisant les données GOODS, et
la découverte des supernovae les plus lointaines. En 2004, ce qui a été appelé la
"premiére science" de I’AVO comportait un scénario Galactique (la recherche d’ob-
jets stellaires jeunes dans la région de formation d’étoiles NGC1333) et un scénario
extragalactique (la découverte de quasars obscurcis de type 2). Ce second scénario a
abouti au premier article astronomique soumis dans un journal & comité de lecture
utilisant de bout en bout les outils et le systéme de 'OV (Padovani et al. 2004). En
janvier 2005, la démonstration finale du projet AVO se concentrait sur deux scéna-
rios scientifiques : I’évolution des étoiles de la phase AGB aux nébuleuses planétaires
et I'histoire de formation d’étoiles dans les galaxies.

Entre chaque démonstration, un groupe de travail scientifique, composé de cher-
cheurs, préparait des remarques sur les développements de ’AVO, des recomman-

8Les données GOODS sont des observations a différentes longueurs d’ondes faites entre autres par
le HST (Hubble Space Telescope ; NASA /ESA), le VLT( Very Large Telescope ; ESO), Chandra
(NASA), le VLA (Very Large Array)



11.4 Quelle science avec ’observatoire virtuel ? 137

radio continuum (408 MI:'Iz)

atomic hydrogen

F1G. 11.2: Observations du plan de la Voie lactée a différentes longueurs d’onde (le
centre Galactique est au centre de chaque image) a partir de divers relevés tout le ciel :
télescopes radio au sol (Jodrell Bank, Bonn et Parkes), relevé Leiden-Dwingeloo a 21
cm, télescopes radio de Bonn et Parkes, releve CO de Dame et al. (2001), données
IRAS, MSX, OBE/DIRBE, relevé photographique de A. Mellinger, relevé du satellite
ROSAT et enfin du satellite EGRET (de haut en bas). De haut en bas, ces cartes
montrent principalement I’émission de particules énergétiques (dans le continuum ra-
dio), le gaz interstellaire neutre (raie de ’hydrogéne neutre), le gaz chaud et ioniseé, le
gaz moléculaire (la densité d’hydrogéne moléculaire est déduite de la raie CO(J=1-0)),
la poussiére interstellaire, ’émission diffuse des PAHs interstellaires et des étoiles par-
ticulieres (jeunes enfouies, nébuleuses planétaires, ... ), les géantes froides du disque et
du bulbe, les étoiles proches et la diffusion interstellaire, le gaz chaud choqué et ’ab-
sorption par le gaz froid, et enfin des particules ou des évenements trés énergétiques
(comme les pulsars). On observe clairement la différence structurelle de I’émission dans
les différents domaines spectraux, tragant différents environnements et/ou différentes
facettes du milieu observé. On voit aussi la différence instrumentale suivant les lon-
gueurs d’ondes : résolution, sensibilité, profondeur, couverture spatiale, ... Adapté
d’un poster de 'ADF-NASA
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dations pour la démonstration suivante (inclusion de la spectroscopie, utilisation
et visualisation de cubes de données, ...) et définissait progressivement les sujets
scientifiques pilotes pour I'observatoire virtuel a venir.

A la fin des trois ans du projet, des missions de référence scientifiques (SRM pour
Science Reference Mission) ont été établies. Elles définissent des résultats scienti-
fiques clés que 1’Observatoire Virtuel Européen doit atteindre. Elles ont été propo-
sées par le groupe de travail scientifique divisé en trois sous-groupes ("cosmologie",
"galaxies" et "étoiles et milieu interstellaire") et couvrent donc une large gamme de
sujets astrophysiques. Les discussions au sein de ces groupes ont permis de définir
ces cas scientifiques clés, ainsi que les réalisations nécéssaires pour parvenir a les
traiter. LLe document de référence a été publié en avril 2005.
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Fic. 11.3: Logiciel prototype de I’AVO basé sur le logiciel Aladin

11.4.2. Sources ponctuelles contre émission étendue

A priori, 'OV concerne la communauté astronomique dans son entier, quel que
soit, le type d’objet observé. Cependant, les premiers développement de I’Observa-
toire Virtuel européen et des outils associés ont concerné principalement les ob-
jets ponctuels. Cela vient sans doute d'une différence de nature et de difficulté du
probléme entre sources ponctuelles et étendues. Les objets étendus sont complexes
(par exemple, un nuage moléculaire géant va contenir des nuages individuels qui
contiennent des parties plus denses, puis des coeurs, ...). D’autre part, on com-
mence seulement dans le domaine infrarouge et (sub)millimétrique, a voir arriver de
grandes quantités de données avec la mission Spitzer. Il est critique de préparer deés
maintenant la prise en compte de la problématique des objets étendus par ’observa-
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toire virtuel, en particulier dans la perspective des grands projets Planck, Herschel
et Alma.

Les études multi-longueurs d’ondes et multi-résolution que j’ai effectuées sur le
milieu interstellaire dans le Petit Nuage de Magellan correspondent a des exemples
scientifiques de ce qui peut étre fait avec I’Observatoire Virtuel sur des objets éten-
dus. Un des buts de ma thése était de comprendre comment on étudie des objets
étendus a des longueurs d’ondes différentes et avec des techniques différentes, dans
la perspective de I'intégration des données Planck et Herschel dans 'OV et pour pré-
parer les services du CDS a I'arrivée de ces missions. Cela m’a permis de définir des
spécifications pour que 'OV prenne en compte les données d’émission étendues. J'ai
aussi été amenée dans ce contexte a tester des outils. Je développerai ces différents
points dans le chapitre suivant.






12

| 'étude du milieu interstellaire :
un cas scientifique de
I’Observatoire Virtuel

12.1. Les différentes étapes d’une étude multi-données . . . . 142
12.1.1. Recherche des données . . . . . . . .. . ... ... .. .. 142
12.1.2. Collecte . . . . . . . .o 142
12.1.3. Lisibilité (Traduction et mise en forme des données) . . . 143
12.1.4. Réduction . . . . . . . .. 143
12.1.5. Vérifications et incertitudes . . . . . . . . ... ... ... 143
12.1.6. Projections et résolution . . . . . . .. .. ... .. 143
12.1.7. Comparaison et analyse . . . . .. .. .. ... .. .... 144
12.1.8. Bilan des différentes étapes . . . . . . ... ... L. 144

12.2. Pas a pas vers I’Observatoire Virtuel . . . . . .. ... .. 144
12.2.1. Une base de données SMC/LMC . . . . . ... ... ... 144
12.2.2. Prétraitement des données . . . . . . . . ... ... ... 146
12.2.3. Analyse et interprétation . . . . . .. ... L. 148

12.3. Un autre cas scientifique . . ... ... ... ........ 148
12.3.1. Les différentes étapes . . . . . . . . .. ... ... 149
12.3.2. Apport de I’Observatoire Virtuel a 'étude . . . . . . . .. 149

12.4. Méthodes d’analyse et de visualisation d’images . . . . . 150

12.5. Spécifications pour I’inclusion des objets étendus dans
I’Observatoire Virtuel . . . . ... ... .. ... .. ..., 151




142 L’étude du MIS : un cas scientifique de ’OV

Dans les deuxiéme et troisiéme parties de cette theése, j'ai présenté des études
du milieu interstellaire dans le Petit Nuage de Magellan. Ces études reposent sur
des données d’archives (ou qui le seront bientot) a différentes longueurs d’ondes,
venant de différents instruments et peuvent donc étre vues comme des prototypes
d’utilisation scientifique de I’Observatoire Vrtuel. Les méthodes utilisées sont as-
sez génériques des études de I’émission étendue et permettent donc de définir les
problémes posés par l'inclusion de telles données dans 'OV et d’identifier les ou-
tils existants et les développements nécessaires pour prendre en compte de telles
données. L’enjeu est d’expliciter les processus employés pour en dégager les carac-
téristiques génériques et identifier ainsi les "instruments" de 'OV utilisés pour les
études du milieu interstellaire.

12.1. Les différentes étapes d'une étude
multi-données

[’étude du milieu interstellaire dans le SMC est un exemple typique d’étude
d’émission étendue qui pourrait étre réalisée avec 'OV. Afin de mieux comprendre
I'intérét de 'OV dans ce type d’étude et ce qui doit étre mis en place dans ce cadre,
je détaillerai dans cette partie les différentes étapes qui sont actuellement néces-
saires avant d’arriver & l'analyse et aux résultats scientifiques. Je prends comme
exemple ’étude du milieu interstellaire diffus vue dans la deuxiéme partie de cette
thése, mais les autres études que j’ai effectuées suivent le méme schéma. Le but de
cette étude multi-longueurs d’ondes est de caractériser les propriétés de la poussiére
(température, émissivité) dans le milieu diffus du Petit Nuage de Magellan.

12.1.1. Recherche des données

Il faut tout d’abord savoir quelles données existent dans la direction du Petit
Nuage de Magellan. Dans le cas du milieu diffus, ’analyse s’est faite sur les don-
nées ISOPHOT, IRAS HiRes et ATCA /Parkes. Les données ISOPHOT avaient été
obtenues par une équipe dans le cadre d’'un appel a proposition du satellite ISO
mais n’avaient jusqu'alors pas été utilisées ni publiées. 11 fallait donc trouver que
de telles données existaient, en fouillant dans la base ISO. Les données IRAS sont
bien connues de la communauté infrarouge. Les données ATCA /Parkes combinées
avaient fait 'objet d’une publication, ce qui a permis de connaitre leur existence.

12.1.2. Collecte

Il faut ensuite collecter les données. Dans le cas des données ISOPHOT, j’ai accédé
a la base de données d’archives du satellite ISO en demandant les données existantes
par coordonnées et avec un rayon de recherche. Aprés une étape de pré-visualisation,
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j'ai sélectionné en ligne les données ISOPHOT dans un mode d’observation spéci-
fique qui crée des "cartes". J’ai ensuite recu un mail m’indiquant un site ftp ou je
pouvais trouver les données que j’ai ainsi recupérées sur mon ordinateur. Pour les
données IRAS HiRes, j’ai d’abord envoyé un mail au service IPAC afin de recevoir
un formulaire de demande. Aprés m’étre renseignée sur la signification des différents
paramétres dans la documentation en ligne, j’ai complété le formulaire avec les spé-
cifications correspondant a I'utilisation que je voulais en faire et j’ai renvoyé 1’'e-mail
au service indiqué. 15 jours plus tard, les données demandées ainsi que des informa-
tions sur ces données (fonction d’étalement de point, couverture, cartes de variance
et de bruit, ...) étaient disponibles en ligne. Le cube HI des données combinées
ATCA /Parkes était disponible en ligne, mais n’étant pas spécialiste des données,
j’ai préféré demander directement a I'auteur une carte de la densité de colonne.

12.1.3. Lisibilité (Traduction et mise en forme des données)

Le probléme ne s’est pas posé dans les données utilisées dans le milieu diffus, mais
parfois les données ont besoin d’étre rendues lisibles. C’est le cas des données prises
par un observateur oi 'ensemble des informations nécessaires a leur utilisation est
connu par I'observateur mais n’a jamais été mis en forme et attaché aux données.
Cette étape de mise en forme des données a dii étre effectuée dans le cas des don-
nées du SEST ou par exemple I’équinoxe était implicitement fixé & B1950 mais non
mentionné. Un autre cas ol une étape de mise en forme est nécessaire est lorsque
les données sont, disponibles dans un format propre a I'instrument et lisibles unique-
ment par des logiciels dédiés. Il faut alors convertir ces données dans un format plus
standard comme le format FITS par exemple.

12.1.4. Réduction

Dans certains cas, les données disponibles doivent étre réduites pour étre utili-
sables. C’était le cas des données ISOPHOT par exemple. Ce travail de réduction
nécessite une bonne compréhension du type de données et de I'instrument utilisé. Il
faut aussi installer le logiciel dédié et la réduction utilise du temps de calcul.

12.1.5. Veérifications et incertitudes

Il est parfois utile, si ce n’est nécessaire, de vérifier la qualité des données et de
quantifier les incertitudes et les biais qui leur sont inhérents. Dans le cas du milieu
diffus, j’ai ainsi comparé la photométrie des cartes infrarouges a la photométrie des
données DIRBE et IRIS, puis j’ai corrigé les données des biais observés.

12.1.6. Projections et résolution

Pour pouvoir comparer toutes ces données, il faut ensuite les projeter sur la méme
grille sur le ciel, ¢’est-a-dire leur donner le méme systéme de projection et les mettre
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a la méme résolution. Cette étape nécessite la connaissance des paramétres des
instruments utilisés, par exemple de leur résolution.

12.1.7. Comparaison et analyse

Il faut ensuite développer un outil d’analyse des données qui soit approprié. Dans
le cas du milieu diffus (c.f. chapitre 6.3 et 6.4.4), la méthode de comparaison utilisée
repose sur des diagrammes de corrélation entre images, des ajustements de lois
statistiques (droites sur les corrélations, gaussiennes sur les histogrammes) et des
outils de visualisation. Ces différentes étapes ont été effectuées en utilisant le langage
de programmation IDL.

12.1.8. Bilan des différentes étapes

Toutes ces étapes interviennent plus ou moins systématiquement dans toute ana-
lyse de I’émission du milieu diffus. Elles représentent un travail long et fastidieux, et
nécessitent une connaissance des caractéristiques des données et des instruments, im-
pliquant un minimum d’expertise dans le domaine. L’ambition de 'OV est de réduire
la partie demandant une expertise technique instrumentale, pour que le chercheur
se spécialise sur I'expertise astrophysique.

12.2. Pas a pas vers |'Observatoire Virtuel

12.2.1. Une base de données SMC/LMC

Afin de faciliter les futures études du milieu interstellaire dans les nuages de Ma-
gellan et de faire profiter du travail de standardisation que j’ai effectué sur certaines
données que j’ai utilisées, j’ai créé une base de données pour les nuages de Magellan.
Cette base de données est accessible pour I’équipe de travail a laquelle je suis asso-
ciée et sera reliée a terme aux outils de 'OV. C’est ainsi un prototype des bases de
données d’équipes qui contiennent des données non publiques mais sont reliées aux
grandes bases de données d’archive et aux outils de ’OV. A terme, les données sont
rendues publiques et leur insertion dans I’OV se fait alors naturellement.

12.2.1.1. Les données

Cette base de données contient les principales données infrarouges et millimé-
triques utilisées dans cette thése, mais aussi quelques données complémentaires uti-
lisées par des collaborateurs. Cette base de données est enrichie au fur et a mesure
par I'équipe. Je décrirai ici les différentes données qui y sont actuellement, ainsi que
les étapes de prétraitement qui ont été réalisées.

Les données du SEST
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L’intégration des données du SEST dans les nuages de Magellan s’est faite en
collaboration avec I'observateur principal de ces données, Monica Rubio de I’Obser-
vatoire de Santiago au Chili. L’interét de la création d’une base de données d’équipe
est venue de la volonté de partager ces données. En effet, celles-ci ont été obtenues
lors de différentes campagnes d’observations, étaient réparties sur des ordinateurs
personnels et avaient un format variable. Une premiére étape a donc consisté a col-
lecter les données. Elles ont ensuite été transformées au format FITS. J’ai vérifié et
corrigé tous leurs attributs (coordonnées, résolution, projection, équinoxe, etc) qui
étaient parfois érronés. Deux types de données sont incluses : les données SIMBA
(cartes) et les données CO(1-0) et CO(2-1) sous la forme de cubes de données ou de
cartes intégrées.

Les données ISO

J’ai intégré dans la base de données les données ISO dont je me suis servi pendant
ma theése :

la mosaique ISOPHOT du SMC a 170 pum réduite et calibrée pour les études
d’émission étendue

les cartes ISOCAM des régions de formation d’étoiles du sud du SMC. Ces don-
nées ont été réduites puis calibrées astrométriquement avec les données 2MASS
en utilisant le logiciel de calibration astrométrique disponible dans Aladin.

Les données IRAS HiRes

J’ai aussi inclu dans la base de données les cartes IRAS HiRes obtenues pour
la région centrale du SMC. Ces cartes ont été calibrées photométriquement sur les
données IRIS pour I’émission étendue (c.f. 6.2.2).

12.2.1.2. Construction de la base de données avec le logiciel SAADA

Pour construire cette base de données, j’ai utilisé le logiciel de construction auto-
matique de bases de données SAADA (Systéme Automatique d’Archivage de Don-
nées Astronomiques ; http://amwdb.u-strasbg.fr/saada/) développé par I’équipe
XMM de I'Observatoire de Strabourg. C’est un systéme permettant de créer des
bases de données astronomiques de facon automatique, suivant un schéma de don-
nées mettant en avant le contenu scientifique. Ces bases de données peuvent contenir
des données de différents types (spectres, images, cubes, graphiques et tables), gérer
des collections de données hétérogéenes et installer des liens reliant différents enregis-
trements. Ce logiciel est construit pour les groupes de recherches souhaitant partager
des données mais sans avoir les moyens de développer leur propre systéme.

Une base de données SAADA est un ensemble de collections définies au moment
de la création de la base de données. Dans le cas présent, j'ai défini trois collec-
tions : IRAS, ISO et SEST. La classification des données se fait ensuite de maniére
automatique en utilisant les mots clés contenus dans les en-tétes des fichiers FITS
(instrument, filtre, nombre d’axes, ...).

Les données peuvent étre récupérés sur la page web de la base de données et /ou
étre visualisées avec le logiciel Aladin. L’utilisation de SAADA pour construire la
base de données des Nuages de Magellan permet aussi a la base de données d’étre
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accessible par les outils de I’'Observatoire Virtuel le jour ou les données seront pu-
bliques'.

12.2.1.3. Apport pratique aux futures études

Cette base de données devrait ainsi permettre de faciliter pour les futures études
les trois premiéres étapes mentionnées au §12.1, a savoir la recherche, la collecte, la
lisibilité et la réduction des données puisque les données disponibles dans cette base
sont réduites et calibrées, ont un format standard et sont disponibles sur internet. De
plus, I'interaction possible avec les outils du VO permettra de comparer ces données
directement aux données publiques accessibles par les portails du VO.

La construction de cette base de données pose la question de I'organisation des
données. La classification de ces données par objet n’a pas de sens. J’ai fait le choix
de les classer par missions. La recherche peut ensuite se faire soit par type de données
(mission, instrument, longueur d’onde observée, cube ou images) ou par coordonnées.
Cette question de 'organisation des données se pose dans le cas global des données
d’émission étendue pour leur intégration dans ’'OV.

Le logiciel SAADA est développé a I’Observatoire Astronomique de Strasbourg.
La base de données que j’ai créé sur les nuages de Magellan constitue la premiére
utilisation de SAADA en dehors de I'équipe. Cette validation est particuliérement
importante puisque cet outil est destiné aux chercheurs et doit leur permettre d’or-
ganiser leurs données selon les besoins de leur propre recherche. Mon utilisation de
SAADA montre la versatilité du logiciel puisqu’il a été concu suite a I'expérience
de la base de données XMM et était aussi bien adapté a mon projet. Cet outil est
simple d’utilisation grace a l'interface graphique pas a pas qui permet de construire
la base de données. Cependant, je n’ai pas utilisé toutes les fonctionnalités com-
plexes disponibles telles que les liens entre données. L'interface web a donc di étre
retouchée pour mon utilisation afin de masquer les fonctionnalités non utilisées, et
ainsi faciliter la lisibilité de I'interface.

12.2.2. Prétraitement des données

Actuellement, il est possible de vérifier la validité astrométrique des cartes dans
I'outil Aladin (sur lequel est basé le prototype de 'AVO). J'ai utilisé cet outil pour
calibrer astrométriquement les cartes ISOCAM LW2 et LW3 des régions de formation
d’étoiles que j’ai étudiées. Mais comme on I'a vu au §6.2, il est aussi important pour
les études de I’émission étendue de vérifier la photomeétrie des cartes. Toujours dans
I’exemple de I'étude de I’émission diffuse dans le SMC, la vérification de la calibration
des données IRAS HiRes pourrait se faire comme suit :

1. Chargement des cartes IRAS HiRes dans Aladin. Cette étape pourra étre faite
en utilisant la base de données des nuages de Magellan (c.f. 12.2.1).

"Pour plus d’information sur la compatibilité des bases de données crées par SAADA avec 'OV,
on pourra consulter le site http://amwdb.u-strasbg.fr/saada/saadaV0.html
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2. Chargement des cartes [RIS. Celles-ci sont maintenant directement accessibles
dans la base de données d’Aladin & Strasbourg.

3. Convolutions de la carte IRAS HiRes pour lui donner la résolution des cartes
IRAS. Cet outil n’existe actuellement pas dans I’OV. Il serait a développer dans
le futur en tant qu’outil générique puisque cette étape est préliminaire a la plu-
part des comparaisons de données étendues entre plusieurs instruments. Sans
aller jusqu’a la sophistication d’une convolution par une matrice variable sur la
carte, un outil simple, utilisant des fonctions d’étalement de point gaussiennes
a deux dimensions, permettrait de se faire une premiére idée du résultat.

4. Reprojection des cartes sur la méme grille (taille des pixels, projection). On
peut maintenant projeter dans Aladin une carte sur la grille d'une autre carte
en utilisant la fonction "rsamp". Ce rééchantillonage se fait soit par la méthode
du plus proche voisin, soit par interpolation bilinéaire.

5. Produire un diagramme de corrélation ("scatterplot"). Cette fonctionnalité
n’est malheureusement aujourd’hui accessible que pour les catalogues en utili-
sant 'outil VOPIlot. L’accés aux vraies valeurs des pixels dans Aladin est une
premieére étape qui permettra a terme d’étendre I'utilisation de ce type d’outils
aux images. Afin de tester les possibilités actuelles, j’ai transformé les cartes a
100 pm (IRAS HiRes et IRIS projetée sur la méme grille) en un catalogue de
flux : chaque pixel de chaque carte donne une entrée du catalogue créé, avec
la position du pixel sur le ciel et les valeurs du flux codé dans les deux cartes.
Un tel catalogue peut étre chargé dans Aladin et étre utilisé avec VOPlot.
L’outil VOPlot permet alors de tracer le diagramme de corrélation entre les
deux cartes (c.f. Fig. 12.1)

6. Ajuster une droite sur la corrélation

7. Vérifier la pente et 'ordonnée a l'origine de cette droite

8. Corriger des biais observés sur les cartes en utilisant une "calculatrice d’images"

qui permet de combiner des images suivant des calculs arithmétiques simples.

Actuellement, la plupart de ces étapes ne sont pas faisables. Pourtant, les outils
nécessaires sont génériques et sont parfois déja disponibles pour les sources ponc-
tuelles en utilisant des données catalogue.

Une autre méthode de calibration photométrique des données a été vue dans le
cas des données ISOPHOT calibrées sur les données DIRBE. Dans ce cas, les étapes
1 & 4 restent les mémes mais on souhaite ensuite tracer la distribution spectrale en
énergie en chaque point, et pouvoir ajuster un modéle simple sur graphiques observés
(comme un corps noir modifié).

Les étapes de projection et de comparaison des données décrites aux §12.1.6 et
12.1.7 reposent elles aussi sur les techniques détaillées ci-dessus.

La décomposition d’un exemple d’analyse des données d’émission étendues en
étapes permet donc d’identifier les outils existants et ceux a développer.
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raison & la carte IRIS correspondante apres reprojection sur la méme grille, en utilisant
Aladin et VOPIot.

12.2.3. Analyse et interprétation

[’analyse et l'interprétation des données resteront toujours le role du chercheur.
Le but de 'OV est de permettre a 'astronome de gérer et de permettre un acces
facilité aux grands volumes de données. Pour que I’OV soit utilisé a bon escient, on
doit garder un esprit critique sur les résultats obtenus. Pour permettre cela, 'OV
doit garantir la présence d'une description des données disponible avec les données
elles-mémes, ainsi qu’une caractérisation de la qualité des données.

12.3. Un autre cas scientifique

Outre les études scientifiques réalisées au cours de ma thése, j'ai proposé un cas
scientifique de référence pour le projet AVO. Cette mission scientifique de référence
porte sur I’étude des nuages de vitesse intermédiaire. Comme les études de cette
these, elle repose sur des comparaisons de cartes a différentes longueurs d’onde et a
différentes résolution, mais ce projet a 'avantage de montrer une autre facette des
études de I’émission étendue dans l'observatoire virtuel car elle se fait sur tout le
ciel.

Les nuages a vitesse intermédiaire (IVC pour Intermediate Velocity Clouds) sont
des nuages de gaz neutre qui ont des mouvements dans des directions inattendues,
avec des vitesses inhabituelles par rapport a la rotation normale du reste de notre
Galaxie. Ils sont détectés dans la raie a 21cm de 'hydrogéne neutre. Certains d’entre
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eux montrent une émission de poussiéres dans I'infrarouge mais pas tous. Le but de
ce projet est de séparer les nuages de vitesse intermédiaire en deux populations :
ceux qui sont riches en poussiére et ceux qui ne le sont pas, leur origine étant sans
doute différente.

12.3.1. Les différentes étapes

— L’étude proposée se fait sur tout le ciel pour comprendre la distribution spatiale
de ces deux populations. Les données utilisées sont donc de grands relevés :
COBE/DIRBE dans l'infrarouge (émission de la poussiére), Leiden-Dwingeloo
et TAR dans la raie & 21cm (émission de I'hydrogéne neutre) et SHASSA dans
la raie de Ha (hydrogéne ionisé). Toutes ces données sont publiques.

— La premiére étape est d’identifier les régions du ciel qui sont des nuages a
vitesse intermédiaire. Cette étape est équivalente & une extraction de sources
mais pour I’émission étendue. C’est un exemple de requéte que les chercheurs
travaillant sur des objets étendus peuvent étre ammenés a faire : plutot que
de chercher un objet par coordonnées, on cherche les régions du ciel qui ont
des caractéristiques particuliéres. De méme qu’on va interroger les catalogues
en cherchant les sources ponctuelles avec des critéres de sélection, on devrait
pouvoir interroger la base d’images du ciel avec des critéres en flux. Dans le cas
présent, on cherche les régions du ciel qui ont un excés d’émission dans les cartes
de I'hydrogéne ionisé ou dans les cartes de I'hydrogéne atomique. Les résultats
obtenus peuvent étre comparés aux catalogues d’'IVCs existant dans Vizier ou
aux résultats de la littérature avec Simbad.

— On souhaite ensuite détecter I’émission infrarouge des IVCs. La premiére étape
consiste a enlever I’émission Galactique d’avant plan en utilisant les données
Hr intégrées. Cette étape nécessite un outil simple de manipulation d’images
permettant de faire des opérations arithmétiques élémentaires (addition, sous-
traction, rapports, ...d’images).

— Dans les nuages ayant une contrepartie infrarouge, il faut vérifier qu’il n’y a pas
de contamination par le milieu interstellaire chaud ionisé. Pour cela on utilise les
données Ha et un outil graphique tel que VOPlot pour tracer des diagrammes
de corrélation.

— Une fois les contreparties infrarouges détectées, on peut alors séparer les IVCs
en deux groupes : ceux ayant une contrepartie infrarouge et ceux qui n’en ont
pas et on trace la distribution sur le ciel de ces deux populations. Cette étape
nécéssite un outil graphique permettant de sélectionner des régions d’'intérét
dans les graphiques et de voir leur répartition sur le ciel. Comme mentionné
aux §12.2.2 et 12.2.3, cet outil est une adaptation de 'actuel VOPlot.

12.3.2. Apport de I'Observatoire Virtuel a I'étude

Cette proposition de cas scientifique de référence est un exemple du type d’étude
concernant I’émission étendue qui seront faites avec 'OV. L’OV permettra un gain
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significatif sur l'efficacité du traitement, mais aussi sur la difficulté qu’il y a en
terme de taille des données a travailler sur plusieurs relevés complets du ciel en
paralléle. Le principal interét de ce cas scientifique est le caractére générique des
outils nécéssaires. De plus, étant une étude sur plusieurs relevés tout le ciel, ce
projet doit prendre en compte les difficultés apportées par la quantité de données.
C’est donc un exemple du type de problémes soulevés par les grands projets sur
I’émission étendue (Planck, Herschel, ALMA, ...) : comment chercher des données
images en fonction de critéres en flux et non par objet? Comment gérer de tels
volumes de données? Quels prétraitement peut-on faire avec des outils de 'OV ?

12.4. Méthodes d’'analyse et de visualisation
d’'images

[’OV est piloté par les besoins scientifiques en astronomie mais peut aussi im-
pulser la recherche en sciences et technologies de l'information et de la communi-
cation (STIC) et profiter des retombées de ces recherches. Il existe donc des colla-
borations pluri-disciplinaires entre la communauté astronomique et la communauté
STIC. L’une d’entre elles est le projet IDHA (Images Distribuées Hétérogénes pour
I’Astronomie). Ce projet vise a développer des méthodes et des outils de traite-
ment des images multispectrales pour des services distribuant des images pour les
besoins de I'Observatoire Virtuel astronomique. Parmis les méthodes développées
dans le cadre de ce projet, MARSIAA (MARkovian and Statistical Image Analysis
for Astronomy) est un outil de segmentation non supervisé pour les images astro-
nomiques multi-spectrales. Avec cet outil, on cherche a identifier des régions du ciel
ayant les mémes caractéristiques a partir de ’analyse spatiale et spectrale de I’émis-
sion observée. Cette méthode a I'avantage d’étre multi-échelle, multi-résolution et
multi-spectrale a la fois.

De méme que pour le développement des outils de 'OV, le développement de
méthodes en collaboration avec la communauté STIC nécessite des exemples d’uti-
lisation scientifiques. Dans le cadre du projet IDHA, j’ai fourni des points de départ
scientifiques pour tester les apports potentiels des méthodes de traitement d’images
développées et en particulier pour MARSIAA.

Les méthodes de segmentation telles qu’utilisées par MARSTA A sont utilisées dans
les domaines de détection du signal, mais leur implémentation a I'astrophysique de-
mande la prise en compte des caractéristiques des images astronomiques (grande
dynamique, trés faible bruit, objets intrinséquement multi-échelles, ...). Les diffé-
rents tests effectués sur les données ISOPHOT et IRAS du SMC ont mis a jour la
difficulté des données d’émission étendue pour les méthodes de segmentation et en
particulier I’absence de "contour" bien défini de ces sources. Cette constatation a
abouti a de nouveaux axes de recherches intégrant la logique floue dans les méthodes
de segmentation. Les tests effectués sur les données du SMC ont aussi montré qu'’il
pouvait étre plus efficace de segmenter en plusieurs étapes lorsque la dynamique de
I'image est importante (Collet et al. 2003, Louys et al. 2003).
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Les méthodes de segmentation telles que MARSIAA ne sont actuellement pas
au point pour des données aussi complexes que 1’émission du milieu interstellaire
du SMC. Cependant, les résultats obtenus sur des cubes de données radio avec ces
mémes méthodes sont encourageants (Flitti et al. 2005). Le développement et les
tests de ce type d’outils pour I’émission étendue continuent sur des problémes plus
simples tels que la séparation du fond diffus infrarouge et de filaments d’avant-plan
dans des régions peu brillantes du ciel (Salzenstein et al. 2004).

12.5. Spécifications pour l'inclusion des objets
étendus dans I'Observatoire Virtuel

Les sources étendues telles que les nuages interstellaires ou les galaxies proches
sont des objets trés complexes a traiter pour une intégration dans I’OV si on souhaite
les traiter en tant qu’objets et en faire des catalogues par exemple. Les méthodes
de segmentation utilisées en traitement d’image peinent & définir ces entités mal
définies (absence de contours précis, présence de sous-structures, ... ) et de nouvelles
méthodes restent a inventer.

Cependant, si on accepte de travailler directement avec les images et les cubes de
données sans passer par la définition d’objets on s’apercoit que les outils nécessaires
a leur intégration dans I’Observatoire Virtuel et a leur étude sont plus ou moins
les mémes que ceux développés pour les sources ponctuelles. Dans les paragraphes
précédents, différents outils ont été proposeés :

— Un "extracteur de sources étendues" c¢’est a dire la possibilité de sélectionner des
régions du ciel, non par coordonnées, mais par des critéres de sélection portant
sur les caractéristiques des images. Ces critéres peuvent étre des critéres en
flux : "je souhaite trouver les régions du ciel ou le rapport 60 gm/100 pm est
supérieur a un certain seuil". Mais ces critéres peuvent aussi étre spatiaux, en
utilisant des caractéristiques du spectre de puissance par exemple.

— Un outil de convolution permettant de dégrader la résolution des images avant
leur comparaison.

Un outil de manipulation d’images permettant de faire des opérations arithmé-
tiques entre plusieurs images.

— Un outil graphique permettant de tracer des diagrammes de corrélation et des
distributions spectrales en énergie. Cet outil devrait aussi permettre de faire des
ajustements sur les données observées et permettre de sélectionner des régions
d’interét dans les graphes pour visualiser leur distribution spatiale.

La plupart de ces outils ne sont pas spécifiques aux études de I’émission étendue
(c.f. table 12.1). Certains existent méme déja mais ne prennent en entrée que des don-
nées sous forme de catalogues (comme 'outil de visualisation par exemple), d’autres
ont des équivalents conceptuels pour les catalogues (c’est le cas des requétes sur cri-
téres plutot que sur coordonnées). Cependant, il faut prendre en compte la spécificité
des études sur des images dans tous ces outils et en particulier, la conservation de la
photométrie. Par exemple, I'outil de rééchantillonage disponible actuellement dans
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Aladin en prenant le flux du pixel le plus proche pour la reprojection ne conserve
pas la photométrie des sources.

L’outil le plus spécifique aux sources étendues est I'outil de convolution. C’est
un outil essentiel sans lequel la comparaison d’images n’a pas de sens. Cette étape
de convolution est une des étapes prélimininaires a toute comparaison d’images au
méme titre que la reprojection. Sans elle, la comparaison pixel a pixel de deux images
n’a pas de sens.

TAB. 12.1: Tableau récapitulatif des outils non disponibles actuellement et nécessaires
au traitement des sources étendues dans ’OV. Les fonctionnalités de ces outils sont
rappelées et la derniére colonne indique si ces fonctionnalités sont spécifiques ou non
aux études d’objets étendus.

Outil Fonction Spécificité
objets étendus
extracteur de sources sélection de régions du ciel par des NON
critéres sur les images
convolution dégrade la résolution des images OUIl
"calculatrice d’'images" | opérations arithmétiques entre images NON
outil diagrammes de corrélation ;
graphique distributions spectrales en énergie ;
fonctions d’ajustements ; NON
sélection de régions d’intérét
et visualisation spatiale

Les outils recensés ici sont génériques et permettraient aux chercheurs travaillant
sur I’émission étendue d’identifier les données pertinentes pour leur projet et de se
faire une premiére idée des propriétés des régions trouvées. L’analyse plus fine et plus
poussée des données récupérées pourrait se faire ensuite avec des modules externes
ou sur les postes de travail individuels comme cela se fait actuellement.
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Le milieu interstellaire joue un role central dans I’évolution des galaxies. La ma-
tiére interstellaire est a la fois le fruit de la mort des étoiles, ainsi que la matiére
premiére pour la formation des nouvelles générations stellaires. Ce recyclage de la
matiére et son enrichissement en éléments lourds a chaque cycle, influent sur les pro-
priétés des galaxies et leur évolution. Les observations du milieu interstellaire dans
les galaxies lointaines montrent des propriétés en émission trés variables. Quelles
sont les caractéristiques de ces galaxies et comment évoluent-elles? Comment se
forment les étoiles dans des conditions aussi différentes et quel est leur impact sur
le milieu interstellaire 7 La compréhension de ces phénoménes repose en partie sur
la compréhension du cycle de vie de la matiére interstellaire au sein d’une galaxie.

Le Petit Nuage de Magellan (SMC) est une des galaxies les plus proches de la notre.
Elle se distingue par une faible métallicité et un fort taux de formation d’étoiles. Les
autres galaxies ayant ces caractéristiques sont tres lointaines, ce qui fait du Petit
Nuage de Magellan un modeéle proche des régions externes des disques galactiques,
ainsi que des galaxies aux premiers stades d’évolution. La proximité de cette galaxie
permet d’avoir des observations résolvant les différentes structures, en méme temps
qu'une vue d’ensemble de la galaxie permettant a terme ’application des résultats
obtenues a I'étude des galaxies lointaines.
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Le but de ma thése est de caractériser le milieu interstellaire dans cet environ-
nement particulier, et de le comparer a celui de notre Galaxie. Mes travaux sont
consacrés en particulier a la définition des propriétés des poussiéres dans le mi-
lieu interstellaire de cette galaxie proche, du milieu diffus aux régions de formation
stellaire. Dans les régions les plus denses, 1’émission de la poussiére peut servir de
traceur de la matiére moléculaire. Une deuxiéme partie de ma thése est donc consa-
crée a la comparaison de cette émission a d’autres traceurs dans des nuages du SMC
et de la Galaxie. Mon travail ouvre des perspectives nouvelles sur I'impact de la
métallicité et de la formation d’étoiles sur la structure et le cycle de la matiére inter-
stellaire. Ces études reposent sur 'utilisation d’observations multi-longueurs d’onde,
qui sont en partie des données d’archive, sur le développement d’outils d’analyses
(comparaison de cartes avec différents échantillonnages et différentes résolutions) et
la modélisation de ces données (modéles d’émission des poussiéres et de transfert
radiatif). Ces études se placent donc comme des cas scientifiques dans le contexte
des Observatoires Virtuels.

13.1. Propriétés des poussiéres dans le SMC

Afin de contraindre les propriétés de la poussiére dans le SMC, j’ai étudié I’émis-
sion infrarouge de la poussiére dans différents environnements allant du milieu diffus
a des régions de formation d’étoiles. Pour cela, j’ai utilisé des données du satellite
ISO et du satellite Spitzer.

13.1.1. Le milieu diffus

[’étude de la matiere interstellaire dans le milieu diffus du Petit Nuage de Ma-
gellan a été motivée en grande partie par la disponibilité de données satellitaires
infrarouge ISOPHOT a 170um dans cette direction. Apreés avoir réduit les données
brutes, j’ai construit une carte mosaique qui couvre la majeure partie du SMC.
Cette carte est comparée aux données du satellite IRAS déconvoluées (HiRes) et
aux données Spitzer aprés calibration photométrique des différentes données. Pour
cela, j'ai développé une technique de comparaison spatiale d’images multi-longueur
d’ondes et multi-résolution, qui permet de séparer le milieu diffus des régions de
formation d’étoiles. On trouve que dans le milieu diffus, la poussiére interstellaire
est chauffée par un champ de rayonnement qui est 4 fois plus important que dans
notre Galaxie. La comparaison des données infrarouge avec des données radio com-
binées ATCA /Parkes dans la raie de I’hydrogéne atomique (HI & 21cm) permet la
détermination de I’émissivité moyenne des gros grains de poussiére. Cette émissivité
est 30 fois plus faible que celle observée dans notre Galaxie. La modélisation de la
distribution spectrale en énergie de la poussiére du milieu diffus du Petit Nuage de
Magellan, en tenant compte du plus fort champ de rayonnement, donne une conclu-
sion similaire pour les plus petits grains (PAHs et trés petits grains) émettant aux
courtes longueurs d’ondes. En suppposant une composition de la poussiére similaire
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a celle trouvée dans notre Galaxie, ce résultat implique une différence de rapport gaz-
sur-poussiére qui est 3 fois celle en métallicité. Ce qui veut dire que peu d’éléments
lourds sont dans les grains (faible déplétion) dans le milieu diffus.

13.1.2. Les régions de formation d’étoiles

Pour étudier les propriétés de la poussiére dans les régions de formation d’étoiles
du SMC, j’ai choisi deux régions prototypes : SMCB1 n°l, une région de formation
d’étoile quiescente, et SMCB1 n°2 une région de formation d’étoiles massives. Ces
deux régions ont été observées en spectro-imagerie CVFE par ISO. J’ai combiné les
spectres obtenus dans 'infrarouge moyen avec des données Spitzer/MIPS afin de
construire les distributions spectrales en énergie de ces régions.

Dans les deux régions de formation d’étoiles étudiées, les bandes en émission des
PAHs sont clairement présentes dans le spectre infrarouge moyen. Afin de quanti-
fier les abondances relatives des différentes composantes de grains de poussiéres, j’ai
modélisé la région SMCBI1 n°l en utilisant le modéle de Désert et al. (1990). Cette
modélisation ne permet pas de contraindre précisément ni le champ de rayonnement
interstellaire ni le rapport poussiéres-sur-gaz dans cette région. Cependant les abon-
dances, relatives a la masse totale de poussiéres, des PAHs et des petits grains sont
bien contraintes et on trouve que les PAHs aussi abondants que dans le voisinage
solaire.

Ce résultat est surprenant puisque les courbes d’extinction observées dans les
régions de formation d’étoiles massives du SMC ne montrent pas de bosse a 2175 A,
une caractéristique supposée des PAHs. La destruction des PAHs, comme observée
dans la région de formation d’étoile massives la plus lumineuse du SMC, N66, ne
serait donc pas une caractéristique systématique du milieu interstellaire des galaxies
de faible métallicité

13.2. Matiére dense dans le Petit Nuage de
Magellan

Une autre partie de ma theése est dédiée a 1I’étude de I’émission des poussiéres
en tant que traceur de la matiére interstellaire dans les nuages denses. Le Petit
Nuage de Magellan a un fort taux de formation d’étoiles, mais I’émission CO, le
traceur de gaz moléculaire le plus couramment utilisé, est trés faible par rapport
a la Voie Lactée. Comme les étoiles se forment a partir des nuages moléculaires,
ces deux observations constituent donc une "contradiction" qui doit étre comprise.
Une possibilité est que dans un environnement de faible métallicité, I’émission CO
vienne de petits grumeaux denses enfouis dans de larges enveloppes d’hydrogéne
moléculaire. Dans ce cas, I’émission CO ne trace donc que les parties les plus denses
des nuages moléculaires. [.’émission de la poussiére dans ce contexte permet de tracer
la quantité de matiére totale de ces nuages denses et est donc un moyen unique de
révéler cette "matiére cachée".
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Mon étude montre que le rapport moyen de 1’émission millimétrique et de I’émis-
sion CO est le méme entre les nuages du Petit Nuage de Magellan et ceux de la
Voie Lactée. Sous I'hypothése d'une émissivité des grains linéaire avec la métallicité,
ceci implique que le facteur de conversion CO-sur-H2 est globalement inversement
proportionnel a la métallicité.

J'utilise ensuite ’émission millimétrique des poussiéres pour calculer des masses
de gaz moléculaires pour un échantillon de nuages moléculaires géants dans le SMC
et dans le voisinage solaire. Pour un émissivité des poussiéres de référence prise dans
I’anneau moléculaire Galactique (2 fois plus grande que dans le milieu diffus, sans
doute un effet de coagulation des grains) et un rapport poussiéres sur gaz dans le
SMC 6 fois plus faible que dans le voisinage solaire,ces masses sont compatibles dans
les nuages locaux avec celles déduites des observations CO.

Je suggére que ’émission de la poussiére dans les galaxies serait un traceur fiable
de la quantité de gaz moléculaire, indépendement du facteur empirique de conver-
sion CO-sur-Hy, permettant de déterminer le vrai contenu moléculaire des galaxies
extérieures.

Pour les nuages moléculaires du SMC, je trouve que les masses de gaz déduites
de I'émission millimétrique des poussiéres sont systématiquement plus grandes que
les masses virielles. Cette différence invite a revoir les simplifications utilisées dans
I'application du théoréme du viriel. En particulier, la prise en compte d’un champ
magnétique, dans le soutien des nuages, permettrait d’expliquer 1’excés observé.
Dans ce scénario, les nuages moléculaires géants du Petit Nuage de Magellan sont
marginalement super-critiques et donc le champ magnétique contribue a équilibrer la
gravité. L’importance du champ magnétique pourrait étre une spécificité des nuages
moléculaires géants dans les galaxies naines, lié & une mécanisme de formation dif-
férent. Le soutien partiel des nuages moléculaires géants par un champ magnétique
pourrait cependant aussi étre présent dans notre Galaxie. Méme s’il n’est actuelle-
ment pas pris en compte, a ma connaissance les observations actuelles ne 1’excluent
pas. Le role suggéré du champ magnétique dans 1’équilibre des nuages moléculaires
géants du SMC est a relié aux théories existantes sur la formation des étoiles, en
particulier la théorie de (McKee 1989) ou la formation stellaire est régulée par le
champ magnétique.

13.3. Cycle de vie des grains dans le petit nuage
de Magellan

Mon travail sur I’émission de la poussiére dans le SMC, du milieu diffus aux nuages
moléculaires, met en évidence une décroissance du rapport gaz-sur-poussiéres du mi-
lieu diffus aux nuages moléculaires. Dans le milieu diffus, le rapport gaz-sur-poussiére
est 30 fois plus grand que dans le voisinage solaire (cette différence est plus grande
que la différence en métallicité). Cette méme étude montre que dans les régions plus
denses preés du corps principal du SMC, ce rapport semble diminuer. Dans les nuages
moléculaires géants du SMC, j’utilise un rapport gaz-sur poussiére seulement six fois
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plus grand que dans le voisinage solaire (calculé a partir des études en abondances).
L’utilisation d’'une valeur plus faible entrainerait une incompatibilité entre les mé-
thodes d’estimations de la masse encore plus importante que ce qu’on observe, ce
qui serait alors difficile & expliquer. Cela signifie qu’il existe vraisemblablement une
évolution du rapport gaz-sur-poussiére au sein de cette galaxie de faible métallicité.
Dans le milieu diffus, les grains sont détruits par les nombreuses explosions de su-
pernovae. Dans les régions plus denses dans le corps principal du SMC, les éléments
lourds peuvent réaccréter sur les grains. Dans les régions les plus protégées comme
les nuages moléculaires, cette réaccrétion semble totale, au vu de la faible métallicité
du SMC.

Dans l'étude des régions moléculaires du SMC, j’ai utilisé une émissivité de la
poussiére associée au gaz moléculaire qui prend en compte des phénomeénes de coa-
gulation des grains dans les environnements denses et protégés. Sans la prise en
compte de ce phénoméne, la différence entre les estimations de la masse des nuages
moléculaire est aggravée. Il est donc probable que, comme dans notre Galaxie, il
existe des phénomeénes de coagulation des petits et des gros grains de poussiére
dans le milieu dense du SMC. Ce phénomeéne est surprenant car les conditions phy-
siques dans cette galaxie sont difficiles (champ de rayonnement important et dur,
nombreux chocs de supernovae, ... ). Les grains de poussiéres étant détruits dans le
milieu diffus du SMC, cela suggére non seulement que les éléments lourds réaccrétent
efficacement sur les grains dans le milieu dense, mais que la protection est suffisante
pour que des phénomeénes de coagulation des grains entre eux puisse avoir lieu. Cette
coagulation doit avoir lieu dans ’ensemble du nuage moléculaire et pas seulement
dans les coeurs denses.

La modélisation des distributions spectrales en énergie dans le milieu diffus et dans
la région de formation d’étoile SMCB1 n°l permet de contraindre les abondances
relatives des différentes composantes de grains dans ces différents environnements.
Dans les deux cas, les abondances relatives de PAHs/BGs sont similaires a celle
du voisinage solaire. Ce résultat suggére que toutes les composantes des grains sont
détruits puis reformées en proportions égales. Ce résultat est surprenant et il est
possible que ce ne soit pas le cas dans les régions de formation d’étoiles massives.
Les études des galaxies naines et de la région de formation d’étoile 30 Doradus dans
le LMC montrent une ségrégation de taille des grains. L’interprétation est que les
gros grains de poussiére sont fragmentés dans les chocs alors que les plus petits
grains sont complétement détruits. Dans ce cadre, la modélisation de la région de
formation d’étoiles massives SMCB1 n°2 permettra de tester si c’est le cas dans une
région de formation stellaire moins extréme que 30 Doradus ou N66. La présence
claire des bandes PAHs dans la distribution spectrale en énergie de SMCB1 n°2
suggére que les PAHs pourraient aussi étre abondants dans des région de formation
d’étoiles massives. Dans une région de formation d’étoiles massives dépend aussi du
degré de granularité de la matiére présente a 'intérieur du gaz ionisé.

[’omniprésence des PAHs dans les différents environnements étudiés et 'impor-
tance de leur abondance (par rapport aux gros grains) est surprenante puisqu’on
trouve de faibles abondances des PAHs en étudiant le SMC dans son ensemble. Le
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spectre global cette galaxie en émission dans l'infrarouge et en extinction pourrait
donc étre dominé par des régions de formation d’étoiles trés actives comme N66,
ou la destruction des PAHs est observée. Mon étude montre que cette destruction
n’est pas une caractéristique systématique du milieu interstellaire de cette galaxie.
Cette étude apporte un nouveau regard sur les spectres infrarouge des galaxies loin-
taines de faible métallicité ou les bandes en émission des PAHs sont trés faibles
voire absentes. Cette absence des PAHs pourrait n’étre réelle que dans les régions
de formation d’étoile les plus actives de ces galaxies et non pas dans I'ensemble de
leur milieu interstellaire.

13.4. Le milieu interstellaire et I'Observatoire
Virtuel

[’étude du milieu interstellaire dans le Petit Nuage de Magellan repose en grande
partie sur des données d’archive et a impliqué le développement et 1’application de
nouvelles méthodes d’analyse, afin d’extraire des images les informations utiles. Cette
étude se place comme un cas scientifique d’utilisation de I’Observatoire Virtuel.

Afin de mener & bien les études précédentes, une collecte des données a du étre
éffectuée, ainsi qu'un retraitement et une homogénéisation de celles-ci. J’ai ainsi pu
construire une base de données sur les Nuages de Magellan a I’aide de 'outil SAADA,
générateur automatique de bases de données. Cette base de données contient les
images SIMBA et les cubes CO du SEST, les données ISO (ISOPHOT, ISOCAM)
retraitées, ainsi que les données HI combinées ATCA /Parkes. Dans le contexte des
Observatoires Virtuels (OV), cette base est un prototype de base de donnée d’équipes
qui contiennent des données non publiques mais sont reliées aux grandes bases de
données d’archive de I'Observatoire Virtuel. .

Les différentes étapes effectuées pour réaliser les études de cette thése sont en
grande partie génériques des études multi-longueurs d’ondes de 1’émission étendue.
Elles m’ont permis de spécifier les développement nécéssaires a I'inclusion des objets
étendus dans 1’Observatoire Virtuel. Ces études m’ont aussi permis de proposer un
certain nombre de futurs outils génériques utiles pour traiter les données d’émission
étendue ou l'adaptation d’outils existants pour tenir compte des spécificités de ces
données.
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Les perspectives des travaux effectués pendant ma thése sont nombreuses, que
ce soit dans la continuation de I'étude du milieu interstellaire dans les Nuages de
Magellan ou dans I'application des résultats obtenus aux études d’autres galaxies
proches. D’autre part, 'inclusion de données d’émission étendue dans I’Observatoire
Virtuel en est encore a ses prémisses et de nombreux points restent a explorer.

14.1. Etudes des nuages de Magellan avec Spitzer

Mon étude des propriétés de la poussiéres dans le SMC n’en est qu’a ses débuts. Je
me suis concentrée sur quelques régions particuliéres. Pour réellement comprendre
I’évolution spatiale (et temporelle) des propriétés de la poussiére, I'étude des distri-
butions spectrales en énergie devra étre faite en chaque point de cette galaxie. Cette
étude va se poursuivre avec les données Spitzer MIPS et IRAC de I'ensemble du
SMC grace a une collaboration avec I’équipe d’A. Bolatto a Berkeley. La modélisa-
tion de régions observées spectralement (SMCB1 n°l et 2) et mon étude du milieu
diffus aidera a l'interprétation des données photométriques Spitzer. Il existe aussi
des données spectroscopiques IRS et MIPS/SED qui sont critiques pour comprendre
I’évolution des petits grains. Ces données pourraient permettre de mieux comprendre
les propriétés d’émission des petits grains et de contraindre leur distribution de taille.
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[’analyse des observations devra converger vers un modeéle quantitatif du cycle de
la poussiére, prenant en compte les flux de matiére a travers les différents environ-
nements (nuages moléculaires, régions Hil, milieu diffus).

Un grand projet Spitzer est engagé, notamment au Spitzer Science Center pour
cartographier I’ensemble du LMC. Cette galaxie représente un second exemple d’étude
de galaxie proche de faible métallicité pour lequel on peut combiner étude détaillée
et étude globale. Le LMC a également 'avantage par rapport au SMC et a notre
Galaxie, d’étre observée de face.

Cependant, méme avec les données Spitzer, notre vision restera fragmentaire sans
observations de la poussiére froide dans le (sub)millimétrique. Avec le développe-
ment des instruments bolométriques dans I'hémisphére sud (Apex), des perspectives
concrétes d’observation des nuages de Magellan existent, sur des surfaces plus éten-
dues et avec une meilleure sensibilité que celle obtenue avec la caméra SIMBA.

Ces études devront converger vers une compréhension des propriétés globales
d’émission infrarouge des Nuages de Magellan prenant en compte la diversité lo-
cale des conditions physiques et le cycle de vie des poussiéres.

14.2. Application a I'étude des galaxies proches

La compréhension des processus internes aux Nuages de Magellan devrait aider a
interpréter les spectres d’émission infrarouge des galaxies en général, y compris pour
les galaxies distantes non résolues.

Une premiére étape sera de comparer les résultats obtenus dans les Nuages de
Magellan avec les études en cours sur les galaxies proches (projet SINGS, Spitzer
Infrared Nearby Galaxies Survey) pour lesquelles la résolution est suffisante pour
permettre de séparer les différents composantes du milieu interstellaire.

14.3. Emission étendue et Observatoire Virtuel

Mes études du milieu interstellaire dans le SMC ont permit de formaliser diffé-
rentes étapes de traitement et d’analyse des données d’émission étendue. J’ai ainsi
pu proposer un ensemble d’outils génériques dont certains sont basés sur des outils
existant pour I’étude des sources ponctuelles. Le développement de ces outils, qui
pourront étre utiles aux études mentionnés ci-dessus, va continuer dans le futur.
Cependant, un certain nombre de questions clés restent en suspens.

La comparaison d’'images a différentes longueurs d’ondes doit se faire en prenant
en compte les caractéristiques propres de chaque image. Comment convoyer ces ca-
ractéristiques (erreur sur les données, lobe de 'instrument, mode d’échantillonnage,
etc) dans les outils de I’Observatoire Virtuel 7 Comment comparer utilement des
images en tenant compte de leurs caractéristiques ? Cette comparaison nécessite des
outils adaptés, tels que ceux proposés dans ma thése, mais un approfondissement
est nécessaire. Par exemple, la possibilité de sélection de régions du ciel suivant
des critéres sur les images recouvre tout un champ de possibilités : sélection par
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couleurs, par spectre de puissance (échelle des structures), etc. Une évolution des
développements pour 'accés et I'analyse des données dans I’Observatoire Virtuel est
donc prévisible avec I’arrivée prochaine de grands projets d’observation de 1’émission
étendue comme Planck ou Herschel.
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Glossaire

AIB : Bandes infrarouge aromatiques (Aromatic Infrared Bands)

BG : Gros grains (Big Grains)

CNM : Milieu neutre froid (Cold Neutral Medium)

GMC : Nuages moléculaire géant (Giant Molecular Cloud)

HIM : Milieu ionisé chaud (Hot Ionised Medium)

IR : InfraRouge

ISRF : Champ de rayonnement interstellaire (Interstellar Radiation Field)
LMC : Grand Nuage de Magellan (Large Magellanic Cloud)

MIS : Milieu interstellaire

MM : Milieu moléculaire

PAH : Hydrocarbure Aromatique Polycyclique

PDR : Région de photodissociation (PhotoDissociation Region)

SED : Distribution spectrale en énergie (Spectral Energy Distribution)
SMC : Petit Nuage de Magellan (Small Magellanic Cloud)

UIR : Bandes infrarouge non identifiées (Unidentified InfraRed bands)
UV : Ultra-Violet

VSG : Trés petits grains (Very Small Grains)

WIM : Milieu ionisé tiéde (Warm Ionised Medium)

WNM : Milieu neutre tiede (Warm Neutral medium)
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Abstract. We present an analysis of dust grain emission in thféusk interstellar medium of the Small Magellanic
Cloud (SMC). This study is motivated by the availability aftlum ISOPHOT data covering a large part of the SMC, with a
resolution making it possible to disentangle thudie medium from the star forming regions. After data redacéind subtrac-
tion of Galactic foreground emission, we used the ISOPHQ® ttagether with HiRes IRAS data and AT (Frarkes combined

H 1 column density maps to determine dust properties for tifastt medium. We found a far infrared emissivity per hydrogen
atom 30 times lower than the Solar neighborhood value. Theefitg of the spectral energy distribution of the dust, igki
into account the enhanced interstellar radiation fieldegia similar conclusion for the smallest grains (PAHs ang sarall
grains) emitting at shorter wavelength. Assuming Galadtist composition in the SMC, this result implies &elience in the
gas-to-dust ratio (GDR) 3 times larger than thfatence in metallicity. This low depletion of heavy elementslust could

be specific of the diuse ISM and not apply to all the SMC dust if it results froficéent destruction of dust by supernovae
explosions.

Key words. ISM: dust, extinction — galaxies: Magellanic Clouds — ISMuadances — ISM: evolution — galaxies: ISM

1. Introduction Dust grains are composed mainly of heavy atoms (e.g. car-

’ ’ ’ bon, silicium, oxygen, ...). In a low-metallicity enviroremt,
The Small Magellanic Cloud (SMC) is a dwarfirregular galaX¥uch elements are lacking. How does this deficiency act on the

at a'distancg O.f approximately 60 kpc (Westerlund 19.91)' I st grain abundances? The gas-to-dust ratio (GDR) is often
relative proximity makes it possible to have a global view g

th | I icient! d lution to di ssumed to be proportional to the metallicity (i.e. thera is
t e ?a ;xy,;s we aj‘a f 1en 3;190? rfesog 1on 10 GISeN- gy 0 fraction of heavy elements in dust). Based on a model of
angie the druse medium from the star 1orming regions ang,q, o\ q1ytion of elemental abundances in gas and dust, Dwek

moiecl:l_ul_z:r (;Ii(f)fUds' ThZ.SMC Isan |tdeatl tarlge_t t?j stu(fiy tr;e I_O\gTQQS) concludes that this proportionality applies acribes
metallicity diuse mecium present not only in dwart galaxiegig of the Galaxy. However, observations in dwarf irregu-

bUt_?LSO g’\tﬂhce extern_al parts of Ilarﬂe sp_wals. d lecul lar and blue compact dwarf galaxies show a large scatter in
loud N Rubi conlta:llrésés‘sevt?ri ! rerglor:\s an “10 €CUlar' the GDR versus metallicity relation. This indicates thaira-s

clou s (Rubio et al. a). It asanig interstellar . ple scaling might be a too simplistic description of the phe-

field (ISRF), between 4 and 10 times that of the Solar ne'gﬁbmenon (Issa et al. 1990; Lisenfeld & Ferrara 1997, 1998).

borhood (Lequeux 1979; Vangioni-Flam et al. 1980; Azzopargy. GpR is expected to vary among ISM components because
etal. 1988). Itis extremely rich in neutral atomic gas (Stey- destruction of dust by shock waves is mofiagent in the dif-

SDmifth et13|2.341_9§8) and lai:/,a low ng\iy epl\ﬁmfen; abungar]aﬁge gas while accretion of heavy elements on dust dominates
(Du our ; Sauvage |“groux . )- of these char, mqjecular clouds. The integrated GDR is thus expected to
acteristics are indicative of a "young” galaxy, activelyriung d((i‘gend on the relative fraction of matter iffds¢dense com-

star_s, which mlght In some sense be cons!dered asa local m% ents and on the supernova rate and thereby on the star for-
of distant galaxies at the beginning of their evolution. mation history (Hirashita 1999)

* Based on observations with ISO, an ESA project with instmisie The goal of our study is to characterize the dust properties
funded by ESA Member States (especially the Pl countriesnda, in the difuse medium of the SMC, and in particular the GDR.
Germany, The Netherlands and the UK) and with the participasf Comparing the GDR and the dust spectral energy distribution
ISAS and NASA. for the SMC and the Galaxy, we quantify th&est of the
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difference in metallicity on dust abundance and size distrib@-1. The ISOPHOT data

tion (e.g. the relative amounts of PAHs, very small graing aq_he Small Magellanic Cloud was almost fully covered

big g_rams). . by 10 observations with the ISOPHOT instrument (Lemke
Since the gas and the dust masses are closely mixed, th—'{re

the radiation is homogeneous the dust emission is expeate: asrléifzs);nzggg d‘rtr?ee éigefvaggg'rgz \a’ierzsﬁggé igiigig;
correlate with the distribution of the gas. In thé&fdse medium y . : 9

- . P22 AOT (Astronomical Observation Template), i.e. a raster
gas is mainly composed of neutral hydrogen, and the GDR Cr%gp on a two-dimensional regular grid, with the C200 de-
be derived from the comparison of the dust infrared emissi?&:wr (2x 2 pixels) at an fective wavefen th of 17am
with the Hi column density, provided that the dust temperatu p 9 :

is known. This is not the case in star-forming regions, whe e pixel f'EI(.j of VIEW 1S L.5and the raster pomtln_g spac-
A . ; . ings are 180 in both in-scan and cross-scan directions. The
the infrared emission from dust in iHregions and molecu-

lar clouds closely associated with luminous stars can becoI OPHOT point spread function can be approximated by a

: Gaussian with 90 full width half maximum EWHM) in
dominant. Several authors have computed GDRs, comparin N .
the IRAS infrared emission with the itolumn density, taking both directions and is supposed to be constant across the map

: : : : We reduced the data with PfA(ISOPHOT Interactive
the 10Qum/60um intensity ratio to derive the dust temperatur ) -
(Schwering & Israel 1989; Sauvage et al. 1990; Stanimim\#&nalys's) V%O'O (Gabriel et gl. 1997, 199{.3)’ exceptfor@laefl
ield correction. In the following, we describe the specifiat-

et al. 2000), but this ignores the contribution from smaligs ¢ lied. s b i h d i biems i
at 60um. An additional dificulty comes from the variations jn Ments applied. Some observations Showed SPEcilic probfems |

the intensity of the radiation field inside a beam, which sastpe raw data (e.g. a pixel wentinto erratic state or a seviotg

doubt on any GDR estimate from studies where the angufgﬁd\?dtﬁ p'é(etl u:t;lttrl]ﬁe enciixmi tl?: &bsertftlon)ﬁz\i/r? chl;)ser\tlo
resolution is too coarse to separate star forming regiams fr emove the data for these pixels € Correspo g oase

the diffuse emission (Li & Draine 2002; Aguirre et al. 2003) It'rigf :;:TLSe;E;me?'¥21iLS fr(;tedsogsﬂtgi fir;g?nmo?hﬁ?gsx w
The availability of 170um ISOPHOT observations en- p u 9:

: ) @mtometry of the other pixels for the whole observation.
ables us to take a new view on dust properties of the SMC. To deal with the discarded pixel e chose to perform
Independently of our work, Wilke et al. (2003) also reduce% wi IS Pixels, w S P

and analyzed these data but with a distinct focus on po £ flat-field correction without the PIA tool as in Lagache &
sources. In a second paper (Wilke et al. 2004), these auth e£28%13)' IT; iagfézda%(grggof :)SC?:? z)vreg’i‘)fgﬂ‘l: 055'3

h i hey i i o el . o oo
address the same guestion as we do but they investigate and 4 respectively. Reproducible flat-field correction ealtor

irzglreg:)odn)g(bar) of the SMC without discarding the star fornfhe ISOPHOT C_200 array have been published by Lagache

After data reduction and validation (Sects. 2 and 3), t& Dole (2001) from the careful reduction of 3 deep fields

170um map is compared to additional observations (Sect. 4), EnIRBACK). We do not observe the same average flat field cor-

pricar the RAS High Resouion map (Res) a0, C1en e 214 e I 0T epetn o e e
Having obtained the 17000um emission ratio, in Sect. 5.1 y Y P

f ) . ivity of ISOPHOT C_200 pixels changes with the observed
we derive a reference temperature for the big grains in the di . ) . ]
. h intensity, so that the flat-field correction computed with lo
fuse medium of the SMC. An Hcolumn density map from

ATCA/Parkes combined data (Stanimirovic et al. 1999) is usﬂ xes is no longer valid for the brightest pixels (Paganilet a

- ) ; 03). This might fiect the 170um flux determination for
to study the dust to gas correlation, allowing us to estim %e. . . .
the emissivity of the dust per hydrogen atom for theusie abrlght sources. The reproducible behavior of pixels obegrv

medium (Sect. 5.2). Finally, the spectral energy distiduof by Lagache & Dole (2001) is then due to the relative flatness

the dust grains in the fluse medium of the SMC s fitted with of deep fields.

the Desert et al. (1990) model to quantify the abundances of Th?hdﬂ?rentthob“sebn/altu:ns l:.abvet.be:sn dfone i:e(sthhm
the diferent grain components (Sect. 5.4). The results are nes, tneretore the “absolute callbration’ periormedgsne

: . : S measurement can be slightlyfeient from one raster to
cussed in Sect. 6; Sect. 7 presents our conclusions. another. This dference is observed as discontinuities between
maps in the mosaic. To correct for these small absolute cali-
2. The data bration diferences (for a border between two maps, the mean

. . . difference in brightness observed is about 13%), we applied a
This study relies on archive data. Some were ready-mag@neral flat-field” correction as in Lagache & Dole (2001).
such as the IRAS maps at 12, 25, 60, and 1@q or the After concatenation of the timelines, the raster is praject
ATCA/Parkes combined data of theirtine at 21 cm. The o the sky using the coordinates of each individual pixethwi
ISOPHOT dz_alta were imported from the ISO Data Archive,y pixel size for the map of 10to match the IRAS HiRes
But the quality of the ISOPHOT map at 170n in the ISO
archive was not diicient for this study, so we retrieved, re- 2 The ISOPHOT data presented in this paper were reduced us-
duced and calibrated the data. We first present the ISOPHDJ PIA, which is a joint development by the ESA Astrophysics

data and the reduction. Then we describe the ancillary Hata tDivision and the ISOPHOT Consortium with the collaboratioh
were used. the Infrared Processing and Analysis Center (IPAC). Cbuting

ISOPHOT Consortium institutes are DIAS, RAL, AIP, MPIK, and
! http://iso.vilspa.esa.es/ida/index.html MPIA.
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Fig. 1. The ISOPHOT map at 17@m (in MJy/sr) after reduction and bilinear interpolation to fill thelé®left by the mapping pattern. The
flat-field has beenfciently corrected for the éiuse part of the map, but one can still see low level defectsdrbtightest parts. Contours of
the Hr Galactic foreground are overplotted at column densitiez®f2.8, 3., 3.2, 3.4 and@x 10°° H atom cm? (from light grey to black).

gridding. Because the raster step size of each observatien ®.2.2. ATCA/Parkes combined SMC H| data
a full detector size, and the spacecréfaxis was not parallel . .
to right ascensions or declinations, we observe gaps betwgg study the correlation between gas and dust in the SMC,

the individual array pointings. The final map is presented %gf_'eg_?d a Hgolurgn density map :10 cc;mp;re with ftrzje
Fig. 1 after a bilinear interpolation to reconstruct thensigin map, in order to compute the abundances of dust

the gaps. grains relative to hydrogen.

Stanimirovic et al. (1999) have combined Parkes telescope
observations of neutral hydrogen in the SMC with the Auitral
Telescope Compact Array (ATCA) aperture synthesis mosaic
to obtain a set of images sensitive to all angular spatidésca
. between 98 and 4 from 90 to 215 kms'. The spatial resolu-
2.2.1. IRAS HiRes data tion obtained is 98 and the velocity resolution is 1.65 kmis

We used a column density map of the SMC obtained by in-
As a complement to the ISOPHOT data at i), we used tegrating over the whole velocity range and assuming treat th
IRAS high resolution (HiRes) data at 12, 25, 60 and 480 neutral hydrogen is optically thin
Maps of 2 x 2° centered at OB7M29.12 —72°3229.2”
in J2000 were obtained. The pixel size is”10he HiRes .
point spread function (PSF) varies spatially in each map. 42-3. Parkes Hi data for the Galactic foreground

Gaussian approximation of the PSF is given with the HiR@S gjactic filament exists in front of the SMC. Even though
maps and is defined by two spatially depend&HMs and a it js very smooth, large (see contours of Fig. 1) and uniform
rotation angle. For more information on HiRes, please m’fer(column densities betweensx 102° and 4x 102° atom sz),
Aumann et al. (1990) and Bontekoe et al. (1994). Since we §@an bias studies. The far-infrared fluxes observed ineeith
searching for the properties of extended structures, tResli 1o |SOPHOT or the IRAS HiRes maps represent the emission
IRAS maps were brought to the DC-calibration (Wheelogkom the SMC dust, but also from this Galactic foreground.
etal. 1994). This DC calibration is only valid for spatiaés jowever, this Galactic component of the emission is not
greater than 40 As the SMC exhibits structure on various spa-

tial scales, the DC calibration introduces some limitagithiat 3 The column density map and the data cube are available at
will be discussed in Sect. 3.2. http://www.atnf.csiro.au/research/smc_hl

2.2. Ancillary data
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We have also plotted the individual fit values at 1@
versus the corresponding 18 ISOPHOT values. This plot shows
a significant scatter but is consistent with a linear cotieta
with unity slope and zeroftset.

A comparison with the IRAS high resolution data was also
performed to check possible photometric errors introduned
the interpolation process. The correlation between IRA& an
ISOPHOT data does not change when we restrict the com-
parison to the pixels measured by ISOPHOT rather than the

5:, E full interpolated map. The interpolation required to filleth
t 1 holes in the measurements does not seem to bias the image
ol . . . ] comparisons.
100 150 200 250
Mpm)

Fig. 2. Comparison of the DIRBE-convolved ISOPHOT fluxes Withg'z' IRAS data

the DIRBE fluxes (in MJjsr), after integration on the whole SMC.1he |RAS HiRes maps have the same photometric calibration
The modified black body traced was fit to the DIRBE values onlgS the IRAS ISSA maps. The IRAS detector had a dwell-time
and corresponds to a temperature of 20.6 K and an emissif/ityc?e endent responsivit t;han e the gain changes as adoncti
€&1(250um) = 3 x 1028 cn? for 10%° hydrogen atoms cr. We see p P resp hi y cl K ge: 9 he - 9 e

that the ISOPHOT value at 17@m is consistent with the DIRBE Of Source size. Thisfiect is known as the "ADC effect”. A
photometry. first set of corrections was taken into account in the IRAG dat

products. These corrections were later found to beffitsent.

. . n the basis of a comparison of the IRAS and DIRBE sky
observed in the ATCAParkes data, due to a velocity cut an

(al filteri dv th d G h rightness for extended emission, Wheelock et al. (199) re
spatial filtering. To study the SMC dust properties, it wassth ; ;0 deq applying additional correction factors of 0.8811

necessary to remove this foreground component (see S&Kt. §) g5 and 0.74 at 12. 25. 60 and 100 respectively.
In this step, we used a Galacticiidolumn density map con- However, these correction factors are only valid for spatia

structed from data of the Parkes narrow-bandskirvey of the , . .

’ . - scales greater than 40n the SMC structures on various spatial

tidal arms of the Magellanic system (Brins et al. 2000). The R
. . SCtales are present. Stanimirovic et al. (2000) have alse com

column density map of the HGalactic foreground was ob-

. ) - . ared DIRBE and IRAS data by integrating fluxes over 625
tained by integrating the emission from —601#60 km s, out- p . i
side the SMC velocities. The resolution is 1Bue to side-lobe the SMC. They found that integrated flux densities measure

y : - by DIRBE for 60 and 10@m are higher than IRAS fluxes by
effects, the map obtained can overestimate the column dens%{)ut 10 to 20%, which is the opposite correction to that éoun

al
by 10 to 20%. by Wheelock et al. (1994).

. ) We have compared the IRAS (convolved to the DIRBE res-
3. Photometric consistency olution) and the DIRBE 10@m maps on a 10x 10° scale
DIRBE provided infrared absolute sky brightness maps ound the SMC to investigate this discrepancy. We see that

10 bands in the wavelength range 1.25 to 24@. This ab- the Wheelock et al. (1994) correction factor of 0.74 is only

solute photometry is used to check ISOPHOT mosaic Al ly valid outside the galaxy and increases in the SMC up to a
IRAS fluxes maximum value located in the north of the optical bar (N66 re-

gion). For the difuse medium of the SMC, the Wheelock et al.
(1994) correction factor is sficient. After correction, we esti-
3.1. ISOPHOT data mate that the 10@m IRAS brightness for the duse medium

We checked if the ISOPHOT 17@m flux is consistent with is underestimated by less than 15%.

the spectral energy distributions obtained from the 10@ 14

and 240um DIRBE fluxes in the SMC. To do this we 3 3, Galactic foreground removal

convolved the ISOPHOT map with the DIRBE beam. This

gives 18 ISOPHOT fluxes in the SMC as if they were observélilike the ATCAParkes H map, the far-infrared emission
by DIRBE, and we compare ISOPHOT and DIRBE fluxes bjaps (ISOPHOT and IRAS) trace both the dust emission in the
plotting the spectral energy distribution and fitting it via SMC and the dustin our Galaxy. To disentangle these two com-
modified black body with a spectral index of 2 on the DIRBERONents in the far-infrared emission, we used the column den
values. Figure 2 shows that the DIRBE-convolved ISOPHGIty map of the H Galactic foreground presented in Sect. 2.2.3.
flux integrated over the 18 positions observed by DIRBE, is Dust grains absorb energy from the [dyftical radiation
consistent within the errors bars with the best modifiedislacfield which they re-emit in the infrared as thermal emission.
body fit (obtained for a temperature of 20.6 K, an emissivity d-arge grains are at a fixed temperature and their emitted-inte
e1(250um) = 3 x 10728 cn? for 10%° hydrogen atoms cmi).  sity can be expressed as:

Please note that these values correspond to an averagéever t

whole galaxy and were obtained only for calibration purgosel, = Nuen(v)B,(Taus) 1)
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Fig. 3. ISOPHOT map (left panel, in MJy/sr) and ATCA/Parkes H1 column density map (right panel, in 10*° hydrogen atom/cm?) after pro-
jection on the IRAS HiRes grid, and at the same resolutions. For the ISOPHOT map, logarithmic contours are overplotted at fluxes 11.2, 14.1,

17.8,22.4,28.2,35.5,44.7,56.2,70.8 and 89.1 MJy/sr.

where Ny is the column density of hydrogen and ey(v) is
the emissivity of grains per hydrogen atom. We assume that
the emissivity of dust grains in the far-infrared follows a
power law:
v B
(V) = eH(Vu)(—) (@)
)
and we take 8 = 2 (as found for Galactic emission (Lagache
et al. 1998, 1999) for wavelengths between 100 ym and
500 pm).

Using a temperature of 17.5 K and an emissivity per
hydrogen atom of 102> cm? (Boulanger et al. 1996a)* for
the Galactic dust, we computed the Galactic thermal emis-
sion and removed this foreground emission from the IRAS
and ISOPHOT maps to obtain the emission of the SMC dust
only. At 12, 25 and 60 um, we used the I12/1100, I2s/1100 and
Iso/I100 ratios computed from IRAS maps outside the SMC, to-
gether with the computed foreground emission map at 100 um
to remove the Galactic foreground emission at these wave-
lengths. However, this foreground emission remains in the data
noise at 12, 25 and 60 um.

4. Spatial image comparison
4.1. Projection and resolution

The data set presented in Sect. 2 is composed of maps with
different fields of view and different resolutions. We projected
all of them onto a common grid: that of IRAS HiRes maps
(2° x 2° field of view centered at 00"57™29.12% — 72°32/29.2”
(J2000) with 10" pixel size). These maps were inter-compared
by pairs.

To compare the ISOPHOT map with one of the HiRes
maps, the projected and re-sampled ISOPHOT map was con-
volved with a spatially varying kernel in order to be at the

4 We checked that the observed IRAS and DIRBE far-infrared ratios
around the SMC are consistent with these values.

HiRes resolution when the point spread function of ISOPHOT
was smaller than that of HiRes (Kerton & Martin 2001). The
HiRes map was also convolved with a spatially varying kernel
to match the ISOPHOT resolution when the HiRes beam was
smaller than the ISOPHOT one.

To compare the HI column density map with the ISOPHOT
map, no convolution was necessary as long as their resolutions
were comparable.

Figure 3 shows two of the transformed maps: the ISOPHOT
map degraded to the IRAS 100 um resolution and the projected
ATCA/Parkes map.

4.2. Colors from scatter plots

To characterize the SED of the diffuse medium (i.e. the ex-
tended region where the infrared emission-H1 column den-
sity correlation is homogenous), we developed a comparison
method that is not biased by point sources and is also not af-
fected by offsets in the data calibration.

We work with two maps (obtained after the treatment pre-
sented in Sect. 4). The general correlation between the two
maps is first quantified by fitting a straight line to the scatter
plot of the pixel-to-pixel comparison. We deduce a first value
for the ratio and an error o~ given by the dispersion in the cor-
relation, which enables us to filter out localized sources (i.e.
star-forming regions) by removing pixels that are 30- above the
correlation (there are no points below —3¢).

From the “filtered” maps, we compute a ratio map by lin-
early fitting the pixel correlation in the scatter plot for a sliding
box of 50x50 pixels. This corresponds to a 5.5x5.5 beams box
which is a minimum size to have independent data points. The
size of the box could not be greater, or we would not trace the
local variations. In some cases there are too few points inside a
box (too many points above 30) to do a meaningful fit. We as-
sign no value to these positions. We also skip positions where
the correlation coefficient is too low. Adjusting a Gaussian to
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Fig. 4. Histogram and spatial distribution of the 100-17@® colors. For the histogram, the Gaussian fit and the resicural presented as
continuous and dotted lines respectively. For the map of@@-170um colors, contours correspond to the 0.8 (black) and 1.2té)lteévels
(one sigma limits of the Gaussian fit). It should be noticexd the noise in the color map is not homogeneous.

the histogram of the ratio values gives us a reference ratio as different from the one that would be inferred from the ra-
the associated dispersion. This dispersion contains pieito tios of the mearoo,m andlizo,m fluxes. Wilke et al. (2004)
ric and fitting errors but also a true scatter in the ratio. @ found a mean temperature for the main body of the SMC of
phenomena cannot be easily disentangled. 20.9 + 1.9K, which is lower than the temperature we find for
The spatial distribution and the histogram with théhe difuse medium. Their mean value falls within our range of
Gaussian fit obtained for tHgoo .m/l170,m ratio are presented temperatures, which is expected because the regions we stud
in Fig. 4 as an example. We see that the comparison mettasetriap. The dference in mean values could be due to the pres-
avoids large areas in the main body (bar) of the SMC. Thesrce of cold atomic and molecular clouds in the main body of
regions correspond to highly structured star-formingssita the SMC. Our studies seem to be consistent with each other and
these regions, either the filtering technique has left tooife  are more complementary than comparable.
dependent positions in one box to compute a significant eorre The large dust grain temperature is related to the radiation

lation or no clear correlation is observed.

5. Results

5.1. Infrared colors

field intensity and will be discussed in Sect. 6.

5.2. Gas to dust correlation

From the ISOPHOT and the ATQRarkes maps, using the
method described Sect. 4.2, we found the distribution piteske

The method presented in Sect. 4.2 was applied to tfierig. 5. This distribution exhibits a main peak and a distri

IRAS HiRes and
1100um/11704ms 160 um/1170ms 125 um/ 1170 4ms |12#m/|170pm
ratios. Adjusting a Gaussian to the histograms gives
reference ratios and their associated dispersions:

[
Imﬂ =10+02 3)
170um
[
IG"—”"‘ -=05+01 (4)
170 4m
[
M _ 0,02+ 0.01 (5)
1170 um
|
12K _ 0,011+ 0.006 (6)
1170 um

Using Egs. (1) and (2) we can derive from t}dﬂ%ﬂ ratio map
the big grain equilibrium temperature distribution in théfase

ISOPHOT maps to compute thgon tail. The peak is characterized by:

ug‘l’“ 0.17x 1072+ 0.06x 1072° MJy srtc?. @)
Since the regions used to define the ratios are not exactly the
same, the determination of the characteristics of thHust
medium could be biased. We checked that this is not the dase. |
we use the region wheigz,m/Nni is computed to determine
the colors, we find that the derived quantities are rfgcied
by more than 15%. We see that the characteristics of the dif-
fuse medium are not biased by the definition of the limits of
the studied region. Comparing the region defined by Eq. (7)
with the Ha distribution, we see in Fig. 6 that the regions cor-
responding to the tail in thg7o,m/Nni (located mainly in the
main body) are regions where thefdse He emission is im-
portant. Comparing the maps in Figs. 4 and 6, we also see
that the regions where no ratios can be computed correspond t
important star-forming sites.

Assuming that all the dust is in the iHwe use the

medium in the Small Magellanic Cloud. This leads to a refefr7o,m/Nni ratio map and the temperature map computed above

ence temperaturéyys; =

22+ 2 K. Note that this temperatureto obtain a histogram of the emissivity per hydrogen atom of
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Fig. 5. Histogram of the 170 micron flux to Hcolumn density ratio
(in MJy cn?/sr). The Gaussian fit and the residuals are presentedrag. 7. Spatial distribution of thel170,,m/Nii ratio (in MJy cn/sr).
continuous and dotted lines respectively. Regions where no ratio is computed (see Sect. 4.2) are tfkblhe
contour line corresponds tol o ,m/Nui = 0.23 MJy cnf/sr level. We
see that the IR excesses are concentrated near the optical ba

—71%5' -

is thus 30 times greater than in the Galaxy. Stanimirovid.et a
(2000) have presented a similar study using the samdath
together with HIRAS data. They came to the same conclu-
sion that the GDR is a factor 30 higher in the SMC than in
our Galaxy. However, this agreement might be a coincidence
since 1) we did not use the same calibration of the IRAS data;
2) their temperature estimation based on thgl®0m color
is higher than ours; 3) the GDR they present is averaged over
the whole galaxy (including star forming regions); and 4jith
GDR is compared to a Galactic GDR of 375 instead of the stan-
dard value of 100 Using the standard Galactic GDR value,
the average SMC GDR found by Stanimirovic et al. (2000) be-
JEe . . . . L comes 100 times higher than in the Galaxy.

oo™ s o Lt © Our estimate of the SMC's GDR of 30 times higher than
in the Galaxy, is significantly larger than thefférence in
metallicity, which is less than 10 (Dufour 1984). It is twice
“the observed dierence in the’ﬂ%'(%(;'—zl values presented by
Tumlinson et al. (2002).

00

30

0o (degree)

—72%45' -

00

Fig. 6. Uncalibrated Hr map. As an illustration, the contour line cor-
responds tdi70,m/Nni = 0.23 MJy cni/sr (see Eq. (7)) as in Fig. 7

the dust grains in the fluse medium. We find a reference emis-
sivity at 170um of: 5.3. Infrared excesses

A noticeable result of the ISOPHOT and komparison is the
presence of a tail in the 176m/H1 histogram (see Fig. 5).
The error takes into account uncertainties in the tempegatd Nis tail corresponds to pixels in the SMC optical bar with
and l170,m/Nw. If the emissivity follows a power law with a €xCess 17gim emission with respect thin (see Fig. 7). We
spectral index of 2, the emissivity pertttom in the SMC at checked that the mean temperature for this region of exsess i
250um is e4(A) = 3.4x 10727 £ 1.5x 10-27(1/250um) 2 crr?.  the same as that for thefflise medium. These excesses may
This corresponds t, = 0.21(1/250um) 2 cn? g-L. Assuming be due either to a variation in the dust abundances between
similar dust optical properties in the SMC and the Galaxg, ttihe difuse medium and the bar, or to the presence of cald H
emissivity is related to the GDR and the ratio between hydr8t Hz gas. We believe that the excesses are real but itfis di

(1) = 7.3x10% +3.2x 10727 e (8)

gen column density anBi(B - V) color excess by: cult to infer an amount of cold Hand molecular gas from it.
Firstly, it is difficult to disentangle these two possible contri-
1(SMC) %M(SMC) %(Galaxy) butions. Secondly, in the regions where some of these easess
= i = - . 9 ;
e(Galaxy) ~ Ta(Galaxy) | MBENE) Syc) (9) are due to dust in cold Hor H, we do not expect them to be
gas -

. o 5 This value can be checked with the interstellar abundarare st
The solar neighborhood value for the emissivity is?@m?  dards taken from Table 2 of Sofia & Meyer (2001b) and Sofia & Meye
at 250um (Boulanger et al. 1996a). The inferred SMC GDR2001a).
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T T

correlated with H emission and another method is needed

to quantify them. It is thus beyond the scope of this paper 1’ E!
to translate these excesses into an estimate of cold gas that b
could be compared to other studies where this is attempted
(Stanimirovic et al. 2000). Finally, we feel that the photnt 1078 3 3
uncertainties in the ISOPHOT and IRAS data are an additionaf 3 1
difficulty, especially near star-forming regions. Further gsid

with the Spitzer satellite could address this question tttier ; 107 3 E
photometry and angular resolution. =
10710 .
5.4. SMC dust properties in diffuse H1: Modeling :
the spectral energy distribution n ‘
The diferent intensity ratios obtained in Sect. 5.1 enable us " Wavelength (m?fflns) 1o

to tr:_ice the spectral energy d|str|but|or_1 Of_dUSt in thiéude Fig. 8. Best fit for the dust infrared emission spectrum, obtainetth wi
medpm of the SMC and to cor_'npare it with that Of the She Desert et al. model. The brightness corresponds to arstat-
lar neighborhood. The flerence in temperature and in abungy gas column density of #dcm 2. The IRAS and ISOPHOT data
dances is seen in Fig. 9 as a shift along the wavelength apé represented by squares. The fit obtained with the modetie
brightness axis respectively. The error bars include taré@av uous line) corresponds to the emission of three compon@ststs
tions in the dust properties across the SME@udie interstellar (dashed line), very small grains (mixed line) and big grguat-dot-
medium which are correlated over all wavelengths. dot-dashed line).

We used the dust model of Desert et al. (1990) to quantify
the grain dust abundances. To model the spectral energy dple 1. Mass abundances relative to hydrogen in the SMC and the
tribution (SED) we need to estimate the interstellar raiiat Galaxy. The grain size distribution is assumed to be the sarheth
field (ISRF) in the difuse medium of the SMC. In Sect. 5.1 w&2aSes:
found the big dust grain equilibrium temperature to be 22 K.

Using the dust thermal equilibrium temperature in the solar Component :MC mGalaXy
neighborhood of 17.5 K (Boulanger et al. 1996a) as a refer- my my

ence, the dust temperature in the SMC leads to a radiatiah fiel PAH 12x10° 43x10*
XsMC = Tg:lf[(SMC)/ngft(Galaxy) = 4. This value is consis- VSG 20x10° 47x10%
tent with the estimate of the ISRF made from massive star BG 22%10% 64x10°2

counts by Lequeux (1979). Vangioni-Flam et al. (1980) also
found the same ratio from UV measurements. We used the
Mathis et al. (1983) 10 k_pc Galactic ISRF and scaled it bys‘bectrum). We then computed the resulting total SED by
factory = 4 for the modeling. We have adjusted only the abugging the individual SEDs with weights according to jhe
dances of PAHSs, very small grains (VSG) and big grains. Fgfstripution shape. The resulting fit is notfSaiently broad-
the other parameters defining the size distribution we hape Kgped to encompass the 6 point. In addition, the mass abun-
the Galactic values. The best fit is presented in Fig. 8; €201 53 ces of dust grains have to be reduced by 8, 5 and 7 for
sponds to under-anbundant PAHSs, very small grains (VSG) ad paH, VSG and BG components respectively. Due to the
big grains (BG) compared to the Galaxy (36, 23 and 30 timggyy non-linearity of the Planck curve, even a small broaden
less respectively). Mass abundances relative to hydregem. g of they distribution tends to reduce the abundances of dust
pared with Galactic values (Desert et al. 1990) are Summr”grains significantly. These values are thus indicative iy
in Table 1. they show that the mass abundances presented in Table 1 are
The modeling confirms the GDR estimated in Sect. 5rdore likely to be upper limits and that the emissivity couéd b
to be around 30 times greater than in the Galaxy. Within tk&en lower.
uncertainties, PAHs and very small grain abundances ave als |t is possible to fit the 6Qum value with a single ISRF
consistent with this factor. scaled by = 10 (see Fig. 10). In this case, the dust grain mass
The model is clearly below the 6@m point. This could abundances must be reduced by 3, 2 and 2 for the PAHSs, very
be due to our crude estimate of the ISRF. We have used a small grains and big grains respectively. Such a high ISRF co
gle ISRF while our data analysis shows temperature vangtiaesponds to a dust temperature of 25.6 K, which is higher than
across the SMC dliuse medium. To take the variations in théhe estimate obtained in Sect. 5.1 but still compatible \ith
radiation field into account, we transformed the tempeeatut0Oum and the 17@um fluxes. This higher temperature would
distribution obtained in Sect. 5.1 intoyauc distribution. For lead to an emissivity of 2 x 10727 cn? at 250um, which is
each value of the distribution we computed a spectral enemyen lower than the estimate obtained in Sect. 5.2, andtsesul
distribution (SED) of the dust emission with the Desert et ah a GDR 40 times higher than in the Galaxy. A higher radiation
(1990) model, using the Mathis 10 kpc ISRF multiplied bfield could thus account for the Gdn excess without contra-
the corresponding as an inputx is a constant for the whole dicting the main conclusion of this study, namely that theRGD
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Fig. 9. Infrared spectral energy distribution of dust in thae medium for the SMC and the Solar Neighborhood. The brégistcorresponds
to an interstellar gas column density of24@m2. The Galactic spectrum (in grey) is composed in the far-IROQBE/FIRAS data from
Boulanger et al. (1996a) (with the corresponding spectmomfgrains in thermal equilibrium indicated by the dottete), and at shorter
wavelengths by the COBBIRBE (Bernard et al. 1994) and Arome balloon data (triarafle8.3um) (Giard et al. 1994). An ISOCAM
spectrum (Boulanger et al. 1996b) scaled to thertbrightness is also shown. The SMC spectrum (in black) ibést fit obtained with the
Desert et al. model, same as in Fig. 8.

Dust Emission for N(H)~1e20 om=2 The observed 6@m excess could also be due to a change

in the grain size distribution (Galliano et al. 2003). We as-
sumed the Galactic grain size distribution to apply in the
SMC. However, by changing the relative mass contributidns o
the different grain components, we enlarge the discontinuities
in the size distribution between the three components of the
model. It is necessary to further increase these discatigau

to account for the 6@m excess.

Further investigations are needed to characterize the SMC
ISRF and especially the 6Qm excess. The intensity and
spectral shape of the ISRF are likely to béfelient than the
Galactic one.

-9

=)
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6. Discussion

Fig. 10. Dust infrared emission spectrum fit obtained with the Deseft . I . .
et al. model to adjust the §fin excess. The IRAS and ISOPHOT datasmdy'ng the gas to dust correlation in théfase medium of

are represented by squares. This spectrum is obtained withgte the SMC (see Sect. 5.2), we found a GDR in mass around
ISRF scaled by = 10 and reduced dust grain mass abundances & times greater than in the solar neighborhood, larger by-a f
PAHSs (dashed line), very small grains (mixed line) and bijs (dot-  tor of 3 than the dference in metallicity. This result confirms
dot-dot-dashed line). the value found by Stanimirovic et al. (2000) in a similardstu
This lower depletion of heavy elements in dust was indepen-
dently reported by Welty et al. (2001), who found Mg and Si
in the difuse SMC ISM is much lower than the solar neighto be essentially undepleted in the SMC. It was also reported
bourhood value scaled by thefdirence in metallicity. for a sample of dwarf irregulars by Lisenfeld & Ferrara (1298
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Our result in the SMC fits with the relation that they observed The spectral energy distribution is modeled with the Desert
between GDR and metallicity. et al. (1990) model. The best fit obtained shows a decrease
An interpretation of this relation has been proposed bgr PAHs and very small grains similar to that for big grains.
Hirashita et al. (2002). With a chemical evolution modegyth However, a 6um excess remains that cannot be accounted for
illustrated the dependence of the GDR on the star formatiaiith simple assumptions. Further constraints, in parécoh
history. Stars generate dust but also contribute to itsralest the ISRF, are needed to understand it.
tion by supernova shocks. Hirashita et al. (2002) proposeas Our GDR estimate for the fluse medium of the SMC is
nario in which an intermittent star formation history leads® a factor 2 to 3 higher than that derived from extinction stsdi
time variable GDR. At some epochs of the galaxy evolutiomwards bright UV stars with high foreground hydrogen col-
the formation of dust grains is lesfieient than the destruc- umn densities. This fierence supports the notion of variations
tion process by supernova shocks, so that the GDR no longethe GDR, from dffuse regions where grains are more fre-
scales with the metallicity. This model could be appliedhe t quently destroyed by supernovae, to denser and more gotesce
SMC with its specific star formation history (Harris & Zakits regions where grains re-accrete heavy elements.
2003). This model is also necessary to account for a possi-
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Abstract. We investigatedustprocessingn the vicinity of the superstar clusterR136 at the centerof the 30 Doradusstar
forming region. This study provides insight in the conversion of stellar light into infrared radiationin starhurst galaxies.
SpitzefIRAC andISOCAM/CVF obsenationsareanalyzedogethemwith Br, andH; nearinfraredimages.The obsenations
is interpretedwithin a physicalframavork where gasand dust emissionarisesfrom denseionized gasand neutral photo-
dissociatiorregions(PDRs)at the surfaceof molecularcloudsheatedy the 30 Doraduscluster We usethe spatialcorrelation
betweengasanddustemissionto determinethe mid-infraredspectralenepgy distribution (SED) from eachcomponentPAH
bandsare spatially associatedvith the H, emissionfrom the PDR. The SED from the main PDR 1’ (15 pc) westof R136
is remarkablysimilar to that of the Galacticreflectionnetula NGC 7023 but the bandsare a factor 6 fainterfor comparable
far-UV radiation fields. The weaknesof the bandscan be intrepretedby a smallerdust massfraction in PAHs but also
within a clumpy pictureof the molecularcloud wherea smallfraction of the UV light incidenton the cloud is absorbedThe
H Il emissionin the 3.6 and 4.5um IRAC filters is accountedor by the ionized gasemission(free-free,free-boundand H
recombinatiorlines). The dustemissionin thesefilters comesfrom the PDR andnot from hot dustin theH Il gas.TheH I
dustemissionis characterizedby a continuumrising steeplywith increasingwavelengthsat 1 > 6um, with noneof the PAH
bandsnor the carbonbandsseenin GalacticH Il regions, but a broad bump around11um similar to the silicate emission
featureobsered in the Spitzerspectrumof the NGC 3998 active nucleus.We modelthe dustH Il SED andfind that (1) all
particlessmallerthan~ 7000atomsaredestrged and(2) the fraction of dustin stochasticalljheatedgrainsis largerthanin
the Galaxyby afactorof afew. Largegrainsin theH Il gasarebeinggroundat the sametime thanthe smallestdustparticles
are being destrgyed. Dust evolution from the PDR to the H |l gasis probablya key for the interpretationof LMC and 30
Doradusextinction curves.

Key words. ISM : molecularclouds— ISM : dust,very smallgrains,PAH — ISM: H2 — ISM : individual object:LMC, R136,
30 Doradus- Infrared:PAH bands

1. Introduction planesurnwey revealspectaculastructuren thediffuseemission
(Churchwellet al. 2004).Whatis this emissiontracing?What
arethe contritution of gasanddustto the obseredemission?
Whatcantheimagestell us aboutthe interactionof younglu-

minousstarswith their environment?

The SpitzerSpaceTelescopés openinga new perspectie on
massve starformationfrom the Galaxyto distantinfraredlu-
minous galaxies.Infrared Array Camera(IRAC) imagesof
Galacticstarformingregionsprovidedby the GlimpseGalactic
Sincethe pioneeringobsenationsof reflexion netulae by
Sellgrenet al. (1983)numerousobsenationshave established
thatasignificantfractionof thedustemissioris radiatecatnear
andmid wavelengthsby small, stochasticallyheateddustpar
ticles. Thisemissiorhasbeenshavn to beassociateavith dust
featuresconsideredo be characteristiof C-C andC-H bonds
in aromatichydrocarbonghereaftePAHs) andalsocontinuum

Sendoffprint requestgo: Fran®is Boulanger
boulanger@ias.u-psud.fr

* Basedon obsenationswith ISO,anESA projectwith instruments
fundedby ESA memberstates(especiallythe Pl countries:France,
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participationof ISAS and NASA and on obsenations obtainedat
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CTIO is operatedby the Associationof Universitiesfor Research
in AstronomyInc. (AURA), undera cooperatie agreementvith the
NationalScienceFoundation.

emissionat the shortestwavelengths(Sellgrenet al. (1985),
Sellgren(1984)). The spectralrangeof IRAC bandsalsoin-
cludesnumerougyaslines, in particularhydrogenrecombina-
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tion lines and groundstaterotationallines of H, tracingthe
ionizedgasandthe heatedsurfacesof molecularclouds.

Mid-IR dustobsenationsalsoopena new perspectie on
massve starformationin distantgalaxies Spectraof starbursts
like thoseof massve starforming regionsare a combination
of PAH bandsandcontinuumfrom stochasticallyheatedvery
SmallGrains(VSGs).The key questiongaisedin mary stud-
iesis how canthe spectralenegy distribution be usedto in-
vestigatethe natureandthe evolutionary stageof extragalac-
tic IR scurcesandto estimatestar formation rates(Roussel
etal. (2001),ForsterSchreiberet al. (2004))?The contrastof
the PAH bandshasbeenshown to be a key for the interpreta-
tion of the 24um countscarriedwith the Multi bandimaging
Photometefor Spitzer(MIPS) (Lagacheetal. 2004).

To answerthesequestionsit is necessaryto understand
massve starsimpacton dustin starforming regions.Because
numerousstudieshave shavn that the PAH bandsare absent
in AGNs (e.g. Voit (1992)),PAH bandsarewidely usedasa
spectroscopisignatureto distinguishbetweeninfraredgalax-
iespoweredby starburstsor anactive galacticnucleugGenzel
etai. (1998),Laurentet al. (2000)). But PAH bandsarealso
weakandevenabsenin low metallicity starforming galaxies
(Houcket al. (2004),Engelbrachet al. (2005),Maddenet al.
(2005)).Doesthis reflect PAHs destructionin brightH 11 re-
gions(Giardetal. (1994),Contursietal. (2000))or a metallic-
ity effecton dustandor theinterstellarmedium?An additional
perspectieondustprocessingssociateavith massve starfor-
mationwasopenedy Gallianoetal. (2003)andGallianoetal.
(2005)whoshavedthatthemid-infraredemissiorfrom several
dwarf galaxiescould be accountednly with a large enhance-
mentin smallgrains.They interprettheir resultsby large dust
grainsshatteringn shocks(Jonesetal. 1996).

In this paperwe pursuethesenvestigation®n 30Doradus,
the mostluminousstarforming region in the local group, At
the centerof 30 Doradus,the R136 star clusteris considered
as a prototypeof superstar clusters,the only example suffi-
ciently closethat its massve star contentcan be studieddi-
rectly. Massg & Hunter(1998)reportedspectroscop of the
bluestandmostluminousstarsin andnearthe R136coreand
foundthatthe greatmajority areof O3 type, the hottestmost
luminous,and mostmassve starsknown. They considerthat
thelargenumberof O3 starsreflectsits youth(< 1-2 Myr) and
its richness.30 Doradusis a uniqueregion to study the pro-
cessingof the radiationin infraredemissionin the vicinity of
anintenseandyoungstarformingregion.

SpectaculaiRAC imagesof 30 Doradushave beenre-
leasedearly in the Spitzermission.In this paperwe analyze
the diffuse emissionin theseimagestogetherwith mid-IR
spectro-imagingbsenationsobtainedwith the InfraredSpace
Obsenatory(1ISO)andnearIR groundbasedBry and1-0 S(1)
H; imageg(Section2).We focusour analysisona 3’ x 3’ field
aroundthe R136clustercoveredby the ISO spectroscopiob-
senation. This field encompassethe ionizationfront andthe
photo-dissociatiorregion (PDR) at the surface of the large
molecularcloud locatedto the West of the R136 cluster We
setthe physicalframenork of the obsenationsinterpretation
in Section3. By correlatinggasanddustemissionwe separate
anddeterminethe strikingly differentnearto mid-IR spectral
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Fig. 1. IRAC 8um image.The units along the bar are decimalloga-
rithms of the brightnessn MJysr 2. Thefield of the Br, andH, im-
agesin Figs.2 and3, andthatof the CVF obserationsareshavn.

enegy distributionfrom theH 11 gasandthe PDR (Sectiond).

PAH emissionfrom the PDR s characterizedh Section5. In

Section6 we computethegascontritutionto theH Il emission.
Smallgrainsin theH Il gasarecharacterizedhroughmodel-
ing of thedustSEDin section?. In section8, we look atthe 30
Doradusemissiorgloballyandrelateit to obserationsof more
distantstarforming regionsandstarbursts. The main conclu-
sion andperspectiesopeneddy this work are summarizedn

section9.

2. Obser vations
2.1. IRAC and ISOCAM Observations

The 30 Doradusstar forming region was obsered by IRAC
earlyin theSpitzemissionoverafield ~ 30x30". We usedthe
mosaicgpostBCD product)producedy co-addingndividual
exposuresand madeavailable on the archive. The calibration
of theseimagesis basedon point-sourcefluxes measuredn
a 10”aperturethat misssignificantlight fractionin the 5.8um
and8.0um filters dueto diffusescatteringinside the detector
(Section5.3.20f thelRAC DataHandbook)Correctiornfactors
needto beappliedto measurextended(relative to 10”) emis-
sion brightnessThesefactorsdeterminedor emissioncover-
ing thewholefield of view of the cameraare0.94, 0.94, 0.63,
0.69in channelsl,2,3,and 4, respectiely (Table 5.7 of the
IRAC Data Handbook).Sincethe 30Dor diffuse emissionis
not really compactnor fully diffuse,we only appliedhalf of
thesecorrectionsThis leavesa photometricuncertaintyon ex-
tendedemissionof 3%, 3%,18%,15%to beaddedn quadra-
turewith a5% absolutecalibration makingthetotal photomet-
ric uncertainty6%, 6%,19%,16%in channelsl to 4. Part of
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thelRAC band4 (8.0um) imageis shavn in Figurel. It shavs

several shellsshapedby the interactionof massie starswith

interstellarmatter We focus our analysison the 3’ x 3’ field
dravn on the Figurewhich correspondso thefield of view of
a mid-infraredspectro-imagingbsenation obtainedwith the
ISO camera(ISOCAM) circular variablefilter (CVF). It en-
compassetheR136stellarcluster alargemolecularcloudde-
tectedin farIR continuum, C Il andCO line obserations1’

to thewest(Poglitscletal. (1995),Johanssatal. (1998)) and
smallercloudsto the Southof R136.

The ISOCAM/CVF obsenation hasbeenprocessedvith
the proceduredescribedn Boulangeretal. (2005).It provides
a spectraldata-cubeof the emissionfrom 5 to 17um with a
spectralresolution(1/A1 ~ 40) anda 6" pixel size.The CVF
spectrashov continuumemissionandthe emissionbandsas-
sociatedwith small aromatic hydrogenatedtarbonparticles
hereaftemeferredto as PAH bands.The spectraalsoinclude
fine structurelines from Arll, H, Arlll, SIV, Nell andNelll.
Uncertaintieonthe CVF dataarediscussedh Boulangeretal.
(2005). The main photometricuncertaintyon extendedemis-
sion comesfrom stray light; it is comparableo the 15-20%
quotedfor IRAC 5.8and8.0um images.

2.2. Near-IR Imaging

The IRAC and CVF dataare analyzedtogethemwith nearin-
fraredimagestakenwith the CIRIM 1.5m CTIO telescopeén
threenarrav band(A1/4 ~ 0.01)filters matchedn bandwidth
and transmissiorto imagethe 2.12um H, 1-0 S(1) line and
the 2.17um H Br, line. Matching continuum(2.14 um) inte-
grationswere obtainedfor eachline filter. We obtainedmul-
tiple ditheredimageson targetandsky for eachfilter. Optical
images,CO andradio continuummaps,andpreviousinfrared
imageswereusedto selectsky positionsfreeof extendedemis-
sionfor sky subtractionThe dataframesweresky subtracted,
flat fielded, geometricallyalignedand combined.The camera
field of view is 5'’x5" minuteswith 1.16 pixels. For eachfil-
ter, threepositions:onetowardsR136,oneto the North East
and oneto the North Westwere obsered with an integration
time perpointingof 1 hourfor the H, andthe continuumfilter
and 1/2 hour for Br,. The threeoverlappingfields were mo-
saicled together Residualzero point offsetswere determined
from severallocationsaroundthe resultingcompositeémages
and appliedto obtainzerolevels on blank sky. The 2.12 and
2.16umimageswerethencontinuumsubtractedisingthe2.14
unimage multiplicatively scaledby theratio of integratedflux
for alargesampleof starsnotembeddedh extendedemission.
This subtractioris accurateover mostof the surfaceoutsidea
few bright starsandstarclustersincludinga 10”diameterarea
aroundR136.

The diffuseemissionin the nearlR continuumimagewas
measuredfterfiltering out starswith a medianfilter. The ab-
solutecalibrationof the continuumimagewasperformedwith
22 starswith K bandmagnitudesn therange8 to 12, selected
for beingisolatedand unconfusedvith diffuseemission.The
Br, image correlateswell with the the5 GHz radio map of
Pecketal. (1997).Thecalibrationof the Br, imageis basedn
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Fig. 2. Br, imagewith contoursof CO(2-1) emissionfrom obsena-
tionsobtainedwith theESQ'SESTtelescopeThepositionof theR136
clusteris marled by awhite cross.Thefield of thisimageis dravn in
Fig. 1.

theemissiorratio betweerthetwo ionizedgasemissionsmea-
suredoverthe 3'x3’ field of the CVF obsenation,assuming
temperaturef 10°K (Vermeij& vanderHulst2002).This cal-
ibration assumeshat non-thermalemissionis negligible and
correctsthe Br, emissionfor extinction. This extinction cor
rectiondiscussedn Poglitschetal. (1995)is consideredo be
small Az, ~ 0.1.

We considerthatthe absolutecalibrationof the continuum
andBr, imagess goodto ~ 10%.A crosscheckontheBr, cal-
ibrationis providedby the CVF measuremertf the Pf,+Hug
Hydrogenines.Theintensityratioin Table2 fits with thevalue
for CaseB recombinatiormodels(Hummer& Storey 1987).
TheBr y andH; 1-0 S(1)line imagesarepresentedh Figs.2,
and 3 with contoursof CO (J=2-1) emissionintegratedover
velocitiesoverlaid. The CO obsenationswere obtainedwith
the SESTtelescope.

3. Dust and gas emission
3.1. H ll/Molecular cloud interfaces around R136

30 Doradusimagesoffer a spectaculaview at the impactof
massve starson their ervironment. The Br,, and H, emis-
sion traceionized and moleculargasexposedto the ionizing
andfarUV radiationof R136stars.We focuson the brightest
structuresat the centerof the imagethat coincidewith large
molecularcloudspreviously obseredin thefarIR andin CO
(Werneret al. (1978), Poglitschet al. (1995),and Johansson
et al. (1998)). Over this area,Br, andH, emissionsappear
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Fig. 3. H, 1-0 S(1)imagewith contoursof the CO(2-1)emissionThe
positionof the R136 clusteris marked by a white cross.The field of
thisimageis drawvn in Fig. 1.

closely associatedwvith the CO emissionfrom the molecular
clouds(Figs.2 and 3). This spatialassociatiorshovs thatthe
molecularcloudsareexposedo theradiationof theR136c¢lus-
terwhich createsa surfaceof ionizedandwarmH, gasattheir
surface.

A sketchof theH Il andneutralPhoto-DissociatioRRegion
(PDR)layersatthe surfaceof molecularcloudsis presentedn
Fig. 4. Thebrightionizationfrontsseerin theBr, imageto the
North and West of R136 at the edgeof the CO emissionare
likely to correspondo alignmentf theionizedlayerwith the
line of sight. Theionizedgastemperatur@anddensityareesti-
matedto be 10°K and200cnT® from radioandopticalobsena-
tions(Pecketal. (1997),Vermeij& vanderHulst(2002)). The
pressureof the ionizedgaslayeris high (p/k ~ 210°K cm3)
but comparabldo thatestimatedrom X-ray obsenationsfor
thehotgasfilling thecavity blown by the O stars(Wang1999).
Stellar winds and superneae explosionsmust contritute to
hold a layer of denseionized gasat the surfaceof molecular
cloudsandalsodrive shockwavesinto thisH Il layer

Clumpinessn boththe Br, andH, imagesreflectthe den-
sity structureof thecloudsurface. Theionizedgasbecausé is
warmis expectedto be moredispersedhanthe colderH, gas
whichaccountgor thehigherclumpinessn theH, image.The
thicknessof the H Il layeris determinedy the penetratiorof
theionizingphotonsAs illustratedin theFigure thisthickness
in termsof columndensityis the smallestwherethe gasden-
sity is the highest.The PDR thicknesss setby the transition
from ClI to COwhich occursin thedensestegionsat adepth
into the cloud correspondingo 7ryy ~ 1 (Koppetal. 2000).

Lyc uv
MNS NA
Diffuse
AN < Dense
AN HIl HI,Hp
R136 _
< ANV Z/:CO
N A%e VSG PAH
PN T
Distance into cloud

Fig. 4. Sketch of the HII-PDR-molecularcloud interface settingthe
framework of thedatainterpretationTheradiationpenetratioriength
is theshortestvherethe gasis the densest.

Outsidethesedenseregions, the cloud columndensitymight
below enoughto let someof the UV radiationgo through.

This generalpicture setsthe framework within which the
relationbetweergasanddustemissionis investigatecandthe
obsenationsareinterpretedhroughthe paperin thefollowing
sub-sections/e characterizéhespatialcorrelatiorbetweerthe
dustandgasemission.n the next sectionwe usethesecorre-
lationsto disentanglehe contritutionsfrom theH 1l layerand
thePDRto theinfraredemission.

3.2. Mid-IR continuum from the ionized gas

Comparisonof the dust and the ionized gas emissionshov
a spatialcorrelationbetweenthe mid-IR dustcontinuumand
gasemissionlines: Br y andalsothe SIV 10.51um andNe Il
15.55um lines (Fig. 5). A tight correlationbetweenthe dust
continuumemissionandthe Ne Il line hasalsobeenpointed
outin M17SW by Cesarsi et al. (1996). This correlationis
not a straightforvard expectationbecausehe two emissions
dependlifferentlyon physicalparametersThe gasline emis-
sionscaleswith the EmissionMeasurg(EM = ﬂ) n2dswhere
ne is the electrondensity)while the dustbrightnessper unit
frequeng 14(v) depend®n thestellarradiation:

la0)dv = S2 x [0 [¥ ot (1) 1.0+, 9 nu(s) dvds @

whereS(y) is thenormalizeddustSpectraEneigy Distribution
(SED)( f : S(dv = 1), ot (v) is the dustcrosssectionperH
atomandl. (v, ) the stellarflux at positions alongtheline of
sight. In this formulawe have neglecteddustheatingby Lya
photonsbecauset is a minor contritution for brightH Il re-
gionssuchas30 Doradus.Thus,

1a(v)/EM =< O'th > XLyc+FUv ne71 S(v) 2)

whereyiyc,ruv and< o—;'bs > areeffective valuesof the stel-
lar flux and dustabsorptioncrosssection.The obsered cor
relation indicatesthat the ratio betweenthe stellar radiation
field andgasdensity(y yc+ruv ne~1) is roughly constantover




188

Deuxiéme article

F. Boulangeretal.: Dustgrindinganddestructionn 30 Doradus 5
2000 T T al
o &
4
+ 6.00
ot Ii

15001 A tat T+ Bl
5 L L
5 + 4 ++j$ %ﬁ*‘%ﬁ | T, 5
S +y - A §#¢++++
= 10001 e {:: ]
3 .
El
e}

1Bry(10® W m™ sr™)

Fig. 5. Correlationbetweerthecontinuumat 15umversusheBraclett
v line intensity

the emitting volume. This fits within the picture presentedn
Sect.3.1 wherethe R136 starshave emptieda cavity around
them,andtheionizedgasemissionis mainly comingfrom an
ionizedlayer at the surfaceof the molecularcloud which to a
first approximatiorcanbe consideredhomogeneous.

3.3. PAH emission from PDRs

We mademapsof the emissionin the 6.2,7.7, 8.6,11.3and
12.7um PAH bandsby fitting eachCVF spectrumwith acom-
binationof Lorentzprofiles (Boulangeret al. 1998).This de-
compositionincludedGaussiarprofilesfor the main gaslines
anda continuumrepresentetly a secondorderpolynomialof
the wavelength.In Figure 6, contoursof the emissionin the
7.7um PAH bandareoverlaidon a gray scaleimageof the H,
emissionLikein GalacticPDRs(e.g.Habartetal. (2003)),we
obsere in 30Dor a spatialcoincidencebetweenthe PAH and
H, emissionsThis correlationis not astight asthatobsered
betweerthe mid-IR continuumandtheemissionrmeasureThe
figure shaws that the H emissionis clumpierthanthe PAH
emissionThisreflectsthe dependencef theratio betweerH,
andPAH emissionon gasdensity

The PAH to H, emissionratio dependson several physi-
cal parametersncludingthe farUV field to gasdensityratio
(Habartet al. (2004)). For high valuesof this ratio (farUV
field in units of the meanSolar Neighborhood-adiationover
gasdensityin cm3 > 0.01, the relevant casefor the 30Dor
PDR), thethicknessf theH, 1-0 S(1) emittinglayeris setby
dustattenuatiorandtheH; fluorescenemissiorscaleswith the
H, formationrateintegratedoverthis UV penetratiordepth:

I, @ xruv X Nh, @ Re(Hz2) x Ny X Ny 3)

whereyryy isthefarUV (1 < 120nm)radiationfield intensity
R¢(H>) is the H, formationrate,ny the hydrogendensityand
Nu, andNy, the H, andH | columndensitiesover the UV
penetratiordepth.The PAH emissionis givenby:

Ipan @ YFUvX < JSE?H) > XNy X [C/H]pan (4)
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Fig. 6. Contoursof 7.7um dustfeaturemap overlaid on a gray scale
imageof theH, emissiorin the1-0S(1)line. TheH, mapis smoothed
to the 6 ”(FWHM) resolutionof the CVF data.

whereyyy is themeanUV radiationfield intensity weighted
by the absorptiorcrosssectionof PAHS, < oS > the ef-
fective UV absorptiorcrosssectionperCarbonin PAHs (aver
agedover the stellarspectrakenegy distribution), Ny thetotal
hydrogencolumndensityand[C/H]pan the carbonabundance
in PAHs with respecto hydrogen.

The gasis mostly atomic over the UV penetrationdepth
(Nm ~ Ny). By combiningthe two previous equationswe
thusget:

Tpar /1, @Qrruv/M)x < e > X[C/H]pn x Re(H2)™ (5)

Thepredictedscalingbetweer pay /11, and(xruv /nn) has
beenobsenedin GalacticPDRs(Habartetal. 2004).In 30Dor,
densitystructurewithin the PDR layeris tracedby the higher
clumpinesof the H, imagerelative to PAHs emission

4. Mid-IR spectral energy distrib utions

We madeuse of the spatial correlationsbetweendust mid-

infrared continuumwith Br, emissionand PAH bandswith

the PDR to separatehe contritutionsof the ionizedandneu-
tral gaslayersto the infraredimagesand determinethe two

infrared SEDs: Sy (v) and Sppr(v). To obtainethe SEDs,we

performeda doubleregressionwherefor eachinfraredimage
(eachSpitzerimage the 2.14um continuunfilter, andthe CVF
cube)thespatialdistribution of theemissioris fitted by alinear
combinatiorof thePAH (Ipa) imagesandtheBr, (lgyy)

1(v) = Spor(¥) X Ipan + S (v) X lary (6)

For Ipn We chosethe 7.7um featurebecauset is the one
measuredwith the highestsignal to noise. The Spitzerand
nearlR imageswere smoothedto the angularresolutionof
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Fig. 7. Mid-IR spectraof 30 DoradusPDR (solid line) comparedwith an1SO ShortWavelengthSpectromete(SWS)spectrunmof NGC 7023
(dottedline). TheNGC 7023spectrurrhasbeensmoothedo the spectraresolutionof the CVF (1/A(1) ~ 40) anddividedby 7. Thediamonds
representhe fluxes measuredrom the IRAC images,the triangle from the nearIR imageat 2.14:m. The starsrepresenthe sumof the
continuumand3.3um featureemissiorwithin the 3.6 and4.5um IRAC bands

ISOCAM at 15um and binnedinto its 6” pixels. The corre-
lation analysiswas performedover a commonareawithin the
3'x3’ ISOCAM field for all wavelengths We determinedhe
PDR SED over a smallerfield thanthe HII SED centeredon
themainPDR 1’ to thewestof R136andexcludingbrightre-
gionsin theBr, line.

The two SEDsderived from thesecorrelationsare shavn
in Fig. 7, andFig. 8. Formalerrorbarsgivenby thecorrelation
analysisaresmallerthansystematicerrorsassociateavith the
way thelinearregressioris performedWe quantifiedsystem-
atic errorsby obtainingindependentleterminationsf the two
SEDsusing,in equation(6), differentmapsto tracetheionized
gasemissionmeasurg |, or Inen), the PAH emission(7.7 or
11.3um band)andallowing for a wavelengthadditive term or
notin the regressioranalysis.Comparingthe resultingSEDs,
wefind systematicscalingdifference®f upto 20%. Variations
in thespectrahapearesmallerthan10%.Uncertaintieonthe
CVF spectraat shortwavelengthsareassociatedavith system-
atic offsetsof 310°°Wm~2sr? for Sppg and5 in vl,/lg, for
SHir-

The dramaticdifferencebetweerthe SEDsreflectsdiffer-
encesin the natureof the emissionand dustprocessingrom
the PDRto theH Il gasthatwe analyzein the following sec-
tions.

5. PAHs in the 30 Doradus western PDR
5.1. PAHs spectroscopy

The PDR SED is comparedto the ISO Short Wavelength
Spectromete(SWS)spectrunof the Galacticreflexion netula
NGC7023in Fig. 7. ThenearIR 2.14um pointin the SEDplus
the two shortwavelengthdRAC bandscomplementhe spec-
tral informationprovidedby the CVF obserations.Following
the proceduralescribedy Flagey etal. (2005),we have fitted
thesethreefluxeswith a combinatiorof the 3.3um feature(the
featureis assumedo have the samespectralshapethanin the
SWSNGC 7023spectrumpandablackbodycontinuumshovn
asalight solidcurvebetweer? and5umin thefigure.Thecolor
temperaturef thecontinuum1000K is in agreementvith that
measuredy Sellgren(1984)in NGC 7023.We measuredhe
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Fig.8. Mid-IR spectrumfrom the 30 DoradusHII gas(Section4). The spectrumis normalizedper unit Br, line intensity The diamonds
representhefluxesderivedfrom theIRAC imagesthetrianglethatfrom thenearlR imageat2.14:m. Thedottedline representthecontinuum
(free-free-free-bound)ndthe main H-recombinatiorines emissionfrom theionizedgas(Section6). The starsrepresenthe gasemissionin

the3.6and4.5um IRAC filters.

bandintensitiesn thetwo spectreby fitting themwith Lorentz
profiles(Tablel).

PAHSs in the 30 DoradusPDR, and NGC 7023 have re-
markablysimilar spectroscopipropertiesThe bandsintensity
ratios are remarkablysimilar. The small spectroscopidliffer
encesbetweenthe two sourceqe.g. width and peakposition
of the 7.7um feature)are within the spectralvariationsob-
senedwithin NGC 7023(e.g.Rapaciolietal. (2005)).Vermeij
et al. (2002) reportedISOPHO spectraat four positionsin
30 Doradus.They also noticed that their 30 Doradusspec-
tra differ from that of GalacticH 1l regionsbut aresimilar to
thatof NGC 7023.Thesimilarity betweerthe 30 Doradusand
NGC 7023spectracanbeexplainedsimply. In 30 Doradusthe
carbonbandscomeexclusively from the PDRwhile spectreof
compactGalacticH Il regions combinethe PDR bandswith
distinctbandsarisingfrom theH Il gas(e.g.M17 in Fig. 10).

The30Doradusspectrumappeaon top of astrongcontin-
uum emissionthatis not presentn the NGC 7023 spectrum.
We checled that the 30 Dor spectrumis well reproduceddy
a NGC 7023like spectrumplus a continuumwith a spectral
shapevery similar to thatobseredfrom the H 1l gas(Fig. 8).

Thedifferencespectrum(30 Dor - NGC 7023)shovs the Nell
line at12.8Jumandthereforewe believethattheseparatiore-
tweentheneutralandionizedgasemissionwasnot perfectand
thatemissiorfrom ionizedgascloseto the surfaceof the PDR,
tracedby lower ionizationspeciesuchasNell, is still present
in the PDR spectrum.This H II-lik e continuumin the PDR
spectruntorresponds ~15%of thetotal continuumemission
obsenredin thedirectionof the PDR,androughlycorresponds
to thefractionof thetotal gasemissionmeasureaccountedor
by theNell line.

5.2. PAHs abundance

The PAH bandsintegratedintensityis a factor6 timessmaller
in 30 Doradugthanin NGC 7023.This PAH weaknesss unex-

pectedbecausehe far-UV radiationfield at the surfaceof the
western30 DoradusPDR (~ 3500in Habingunits, Appendix
A) is comparableo that for the NGC 7023reflectionnelula

(~ 2600Chokshiet al. (1988)).Sincethe two radiationfields
have comparabléntensity for a similar fraction of dustmass
in PAHs we would expectthe two sourcego have comparable
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Table1. PDRData

Source 33um 6.2um  7.7um 86um 113um 127um 135um 143um lpay  lcont Guv
1) 1) @ 1) () (€] (€] 1) @ G 4)

30DorPDR 0.021 0.19 0.45 0.13 0.11 008 ~002 ~001 25 39 ~ 3500
NGC7023 0.031 0.19 0.47 0.09 0.11 0.07 ~003 ~002 150 71 2600

(1) Fractionof total PAH emissionin thisband.Dueto roundingerrorsthe sumof all numberss notexactly 1. The 3.3um numberincludesthe

contritution of the 3.4um shoulder
(2) Total PAH emissionin 10 Wm?sr* from Lorentzfit.

(3) Total power in continuumcomponenbf fit from 5to 16umin 10 Wm2sr?,
(4) Nonionizing UV flux integratedover the 6 to 13.6 eV rangein Habingunits (AppendixA). The NGC 7023valueis taken from Chokshi

etal. (1988).

PAH bandsintensities PAHs could thusaccountfro a smaller
fraction of the dustmassin 30 Doradus.Two interpretations
arehereplausible First,the PAH abundanceén theLMC could
be lower thanin the Galaxydueto the differencein metallic-
ity. Second,PAH destructionobsered in the H Il gaslayer
could be effective aheadof the ionizationfront in the PDR.
Absorptionof hard(~ 1keV) X-rayswhich penetratehe PDR
asdeepasnon-ionizingUV photonsareonepossibledestruc-
tion agent(Voit 1992).

The differencen PAH brightnesscould alsoresultfrom a
low beamfilling factorof the PAH emissionin 30 Doradusif
thePDRis opticallythick tofar-UV radiationoverasmallfrac-
tion of theSOCAM beamThisis aplausibleinterpretatiorbe-
causeatthe LMC distancethe spatialresolutionof ISOCAM
is rathercoarse Furthermoredue to the reducedmetallicity,
the farUV opacity per H is smallerin the LMC thanin the
Galaxy If this is theright interpretationthe PDR far-IR dust
emissionshouldbereduceddy the samefractionthanthe PAH
emissionThefarIR brightnesof bothsourceshave beenob-
sened to be the same(Werneret al. (1978), Chokshiet al.
(1988))but, in 30 Dor, adominantfractionof thefar-IR emis-
sion could comefrom the ionizedgaslayer. The existing Far-
IR obsenationsdo not have the sufficientangulamesolutionto
spatially separatehe contritutionsof the H Il and PDR lay-
ers. Higher resolutionobsenationsto be obtainedwithin the
recentlyaccepted MC mappingSpitzerprogrammaybe able
to testthis interpretation.

6. Contin uum and line emission from the ioniz ed
gas

TheH Il SEDis presentedn Fig. 8. The fluxesderived from
IRAC andthe 2.14um are shovn as diamondsandtriangles,
respectiely. The SEDflattensfor A < 6um dueto thegascon-
tribution (continuumandline emission).
Thegascontinuum(free-freeandfree-boundgmissiorwas
estimatedrom the work of Beclert et al. (2000). The fluxes
from the main H recombinationline within the IRAC filters
(Pfs at 3.296um, Pfy at 3.73%um, Bra at 4.051um, Pf3 at
4.652um, andPfa at7.46um) perunit Br, emissiorweretaken
from the Hummer& Storey (1987) Tablefor anelectrontem-

Table 2. HIl GasLines

lon A(um) 1/1(Bry)
Arll 6.98 0.13+0.02
H(Pfa/Hug) 7.467.50 1.2+0.05
Arlll 8.99 25+02
SIv 10.51 31+1
Nell 12.81 18+0.2
Nelll 15.55 23+1

Line intensityrelative to the Bry line. Error-barsare 1o fitting uncer

taintiesthatdo notincludeabsoluteuncertaintieonthe SEDdetermi-
nation(20%, Sect.4) andon the calibrationof the Bry andCVF data
(~ 10%on each).

peratureanddensityof 10°K and10?cm 2 (Pecketal. (1997),
Vermeij & van der Hulst (2002)),and caseB recombination
(netula optically thick to H ionizing photons) The continuum
and line emissionare shavn in Figure 8. The starssymbols
in thefigure representhe sumof the free-freeandfree-bound
emissionswithin the 3.6 and 4.5um IRAC bands.For each
IRAC bandwe give in Table 3 the fraction of the measured
flux accountedy the gascontinuumandthe H recombination
lines. All of theflux in the 2.14,and 3.6um channelsandal-
mostall of theflux in the4.5um channelareaccountedy the
gasemission.

At 1 > 5um, severalgaslinesarepresenin theH Il SED.
We list their flux normalizedto the Bry line in Table2. The
ratio betweenthe Pfa+Hug linesandBry 1.19 + 0.05 agrees
with the Hummer& Storey (1987) value for electrondensi-
ties in the range100 to 1000 cm=3 and gastemperaturesn
the range7500-10¢ K. We compareour fluxesto thosedeter
minedfrom ISO/SWSobsenationsby Vermeij& vanderHulst
(2002) which we scaledto Bry intensitiesusingthe Hummer
& Storey (1987)tables We find surprisingdifference®f upto
50% for well detectedines suchasthe SIV andNelll lines.
Using the emissvities of Willner & Nelson-Ritel (2002) we
estimatedrom theNell andNelll line fluxesthe [Ne/H] abun-
danceto be6 x 107°, i.e. half the Solarvalue.
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Fig.9. The30 Dor HIl SEDafter subtractiorof the gasemissioncombinedwith KAO obsenationsfrom Werneretal. (1978). Theintensities
have beenscaledto the Br, intensitywithin a1’ apertureatthe emissionpeakto thewestR136(2.6107"Wm-2sr?) . Thedustmodeldiscussed
in thetext is shavn (CarbonVSGscontribution with adottedline, andsmallandlarge Silicates(BGs)with a dash-dottedine). Thedashedine
representshe sumof the two dustcomponentsThe starsto be comparedwith the IRAC fluxes(diamondsyepresenthe modelfluxesin the

4.5,5.8and8.qum IRAC bands.

7. Dust in the H Il gas
7.1. Dust SED

In Figure9 we shav the H 1l SED aftersubtractiorof the gas
lines and continuumemission(Sect.6). The IRAC+ISO data
areputtogethemwith the Kuiper Airborne Obsenatory (KAO)

measurementfrom Werner et al. (1978). We have normal-
izedthe KAO fluxesat the peakpositionto the westof R136
by the Br, emissioncomputedover the KAO beam.At the
T'resolutionof theseobsenations,it is impossibleto spatially
separatehe respectre contributionsfrom the ionizedgasand
the PDR to the obsered fluxes. Comparisorwith NGC 7023
farIR fluxes shov that a significant fraction of the 50 and
10Qum emissioncouldbe comingfrom the PDR.We thusrep-
resentthesetwo fluxes asupperlimits to theH Il emissionat
thesewavelengthsThe PDR emissionat 30um is estimatedo

be smallerthanthe errorbar on the obsered flux. All of the
datahave beenscaledto a Bry intensityof 2.610"Wm=2srt,

themeasuredrightnessittheWesterrinterfaceoveral’ aper

ture.

ThedustSED s characterizedby a power-law continuum
rising with increasingl roughly asl,a1* from 6 to 3Gum. In
Fig. 10,we presenthe CVF partof theH Il SEDscaledby v* to
highlight the presencef a broadbandcenteredat A ~ 11um.
We have analyzedthe M17SW CVF obsenations (Cesarsi
etal. 1996)asthe 30 Dor data(Sect.4). TheM17 and30 Dor
H Il SEDsare comparedn the figure. The M17 SED shows
the 6.2um featureand a broadfeaturefrom 7 to 9.5um with
two peaksat 7.5 and 8.6um which is commonlyobseredin
GalacticH Il regionsandthoughtto be associatedvith very
smallCarbongrains.It is quiteclearthatthesecarbonfeatures
arenot presenin the 30 Doradusspectrumandthatthe broad
11um featureis absentin the M17 spectrum.Obviously the
dustin thesetwo H Il regions, both powveredby hot O stars,
have differentmid-IR spectrakharacteristics.

Photometryof extendedsourceswith CVF is known to be
hamperedy straylight whichintensitydependenwavelength
with a broadmaximumaround10um. This straylight is only
correctedo afirst orderin the datareduction(Boulangeretal.
2005).Thediscontinuitybetweerthetwo sggmentsf thespec-
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Table 3. IRAC Colors

PDR HIl
Band Obs. Obs. Hlines FF+FB Dust
1) 2 3 4) ) 4)
36um 044 7210° 0.5 0.83 0.02
45um 026 12107 0.41 0.49 0.10
58um 1.4 131072 0 0.43 0.57
80um 36 7.1102 0.03 0.09 0.88

(1) Referencevavelengthfor eachof the IRAC bands.

(2) v x 1,(2) perunit intensity of the 7.7um emissionfeaturederived
from the Lorentzianfit of the CVF spectra.

(3) IRAC1,(2) for theH Il emissiomnormalizedto I, (15um).

(4) Fractionof the IRAC H Il emissionfrom the main H recombina-
tion lines (Pfs, Pfy, Bra and Pfg), from the free-freeandfree-bound
gas continuumemissionand from dust for the model presentedn

Figure9.

2
T T T

10 12
Wavelength (um)
Fig. 10. The 30 Dor HII spectrum(black solid line) is comparedto
thatof M17 (dashedine). Thespectraarescaledoy v* to highlightthe
spectraffeaturesThe absoluteintensity scaleandthe relative scaling
betweerthe M17 and30 Dor spectraarearbitrary The spikesat 10.5
and15.5um correspondo residualdrom the SIV andNelll lines.The
dottedline represents stray light correctionscaledto have the two
spectralsegmentsmatchat 9um (Boulangeret al. 2005). The model
spectrumis shavn with alight color dot-dashedine.

traat9umis astraylight effect.In thefigurethedottedline rep-
resentghe SED aftera straylight correctionscaledto correct
for the mismatchbetweenthe two CVF segmentsat 9um. It
quantifiesthe uncertaintiesassociatedvith straylight. We are
corvincedthatthe11um featureis realevenif its preciseshape
may be affectedby stray light. We checled thatit is present
with similar positionandwidth in all of theindependendeter
minationsof theH Il SED(Sect4). Thefeatureis distinctfrom
theSilicateemissiorfeatureobsenedwith ISOCAM/CVF data
atthecenterof theOrionnehula(Cesarsk etal. 2000)but sim-
ilar in positionandwidth to thatrecentlyreportedn a Spitzer
spectrumof the active galacticnucleusof NGC 3998 (Sturm
et al. 2005).In this object, the detectionof the 18um feature
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leaves little doubt that the 11um featuremust be associated
with the Si-O stretchingmodeof silicates.

7.2. SED modeling

To accountfor the mid-IR dust emissiona size distribution
of stochasticallyheatedsmall grainsis needed We usedthe
Desertet al. (1990) model (hereafterDBP) to quantify this
statement.

The dustmodelshawvn in Fig. 9 representshe dustemis-
sionfrom a slabof ionizedgasilluminatedby the R136clus-
ter assketchedin Fig. 4. The meandensityof theionizedgas
layeris assumedo be200cnT? basednvaluesfoundfrom the
analysisof optical andradio recombinatioriines (Pecket al.
(1997),Vermeij& vanderHulst (2002)).We approximatehe
stellarradiationby a blackbodywith aneffective temperature
of 44,000K andadilution factor1.2 10-3 (AppendixA). The
modelincludesemissionfrom very small carbongrains (the
VSGsin DBP) andsilicategrains(the BGsin DBP). In DBP,
BGsareassumedb belargerthanl15nmandarethusatequilib-
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Table4.H Il dustmodel
VSGs Small Silicates BGs
EM <Ne> Ny XvsG Amin  max  XseGs  mn @ XBG Ten Wi
pccm®  cm® cnr? nm nm nm K

(0] @ (©) 4) @ @ 4)

@ @ 4) (©) (©)

2310 200 3510 8710° 24 10 2210*

24 8 5610% 44100 12108

(1) Emissionmeasurecomputedfrom the Br,, brightnessmeasuredat the Westerninterfaceover a 1’ aperture(2.6 107Wm-2sr?), for an

electrontemperaturef 8000K (Pecketal. 1997).

(2) Meanelectrondensityin cnm3 estimatedrom radiorecombinatiorlines (Pecketal. 1997).

(3) Gascolumndensityderived from the ratio betweerthe emissionrmeasureandthe electrondensity

(4) DustmodelparametersmassperH, minimumandmaximumgrain sizes,and power law index « (dn(a)/daca*) of the sizedistributions
for VSGs,small (<15nm)silicate{SBGs)andBGs (>15nm).We list the parametersvhich have beenoptimized.The othersarekept to their

standardralues.

(5) Effective temperaturenddilution factorfor the stellarradiationfield usedin the dustmodeling.

rium temperaturefollowing Gallianoetal. (2003),we extend
theBGssizedistributionto smallergrainsizes.The PAH akun-
danceis setto zerosincethe PAH bandsarenotpresent.

Thesizedistributionof eachcomponents characterizetly
threenumbersthe minimumandmaximumparticlesizes,and
theindex of thepower-law sizedistributionbut we only consid-
eredfour free parametersthe minimumandmaximumVSGs
size,theminimumsizeof the BGs andtheindex of the power
law slopeof the BGs size distribution belov 15nm.We com-
putedthe VSGsandBGs SEDsfor a wide rangeof valuesof
thesed parametersThe valuesof threeadditonalparameters:
thedustmassperhydrogerin VSGs,small(< 15nm)andlarge
BGswerederived for eachcombinationof the first 4 parame-
tersby fitting the 30 DoradusSED asa linear combinationof
the three(VSGs,smallandlarge BGs) model SEDs.We have
in total 7 free parametersind 77 datapoints (75 spectrallyin-
dependen€VF points,the 4.5um IRAC andthe 30um KAO
fluxes).For eachfit, we computeda y? basecn theerroresti-
matesdescribedn Sect.4. Themodelshavn in Figs.9 and10
is thebestfit. The parametevaluesfor this modelarelistedin
Table4.

Thepresentdatadoesnotfully constrairnthedustcomposi-
tion (masgatio betweercarborandsilicategrains)andthesize
distribution of eachof the dustcomponentsAnalyzing varia-
tionsin x? values,the following conclusionsmay be derived
from themodeling.

- CarbonvVSGsarerequiredo accounfor theshortwavelength
emissionlf this emissionwascomingfrom smallsilicates,we
shouldobsere astrongsilicatefeatureshortwardto the broad
11um feature.As illustratedin Fig. 11, the shortwavelength
cut-of of thedustSED constrainghe minimumsizeof carbon
VSGs, amin(VSG), to be largerthan~ 2.2nm(~ 7000atoms).
The minimum size of small silicatesis not as strongly con-
strained.

- Thedustfractionin smalli< 15nm)grainsis largerthanin the
Galaxyby afactorof afew (Fig.12). Thisincludesasignificant
fraction of small silicates.The besty? for modelswith only
VSGsandlarge (> 15nm)BGsis 20% largerthanfor the best
fit with smallsilicales.

- The 11u featuremay be additionalevidencefor the grinding
fo Silicatesin grainssmallenoughto be stochasticallyheated.
Largesilicategrainsaretoo cold to accountfor it. But we did
not succeedo fit it with a size distribution of small silicates
either If this featureis associatedvith silicates,assuggested
by the similarity with the NGC 3998spectrunthatalsoshovs
the 18um feature(Sturmet al. 2005),the spectroscopiprop-
ertiesof small silicatesin 30 Doardusare distinct from that
of Galacticsilicatesseenin absorptionSturmet al. conclude
their attemptto modelthe NGC 3998featureswith a similar
statement.

7.3. Small grain production and destruction

We believe that two robust conclusionsmay be derived from
the presenidataandthe model: (1) dustin theH Il regionin-
cluding silicatesis groundto small sizes,and (2) the small-
estcarbongrainsaredestrged up to a size correspondindgo
particleswith ~ 7000 atoms.Our first conclusionis similar
to that derived by Galliano et al. (2003) and Galliano et al.
(2005) from the modelingof the dust emissionfrom dwarf
galaxies.Theseconclusiongjualitatively matchthe difference
in dust compositionbetweenthe Galaxy and 30Doradusin-
ferredfrom themodelingof UV extinctioncurves(Weingartner
& Draine2001).The farUV opacity of the ionizedgaslayer
(reuv = 0.35 AppendixA) is large enoughto contrikute to
the extinction towards30 Doradusstars.Dust evolution from
neutralPDRsto theionizedgasmaythusbeakey for theinter-
pretationof the extinction curvesmeasuredowardsLMC and
SMC massie starformingregions,andto explaindifferencen
UV extinction betweer80 Doradusandnon-30Doradusstars
in theLMC (Misseltetal. 1999).

Several destructionmechanismsf small particles have
beenproposedchemisputterindpy protonsand photo-thermo
dissociatiorangor Coulombexplosionassociategith absorp-
tion of highenegy photongOmont1986)anddiscussedh the
context of galaxieswith active nucleiandionizationfrontsnear
O stars(Giard et al. 1994). The differencebetweenthe M17
and30 Dor spectrashavs thatdistinctdustprocessings ocur
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ring in thesetwo sourcesandtherebythat stellar photonsand
chemi-sputteringannotbetheonly processeatwork because
the hardnes®f the stellarradiation,the gasdensityandtem-
peratureare similar in both H Il regions.In their NGC 1569
paper Gallianoetal. (2003)proposehatthe VSGsahlundance
enhancemenand the presenceof small silicatesresult from
shatteringof large dustgrainsin shocks(Joneset al. 1996).
NumerousshellsatdifferentvelocitiesaroundtheR 136c¢luster
aredirectevidencefor shocksn 30 DoradugChu& Kennicutt
1994).Shocksmight contributeto boththe productionof small
grainsby shatteringlarge grainsandto the destructionof the
smallestgrains. Destructionof the smallestdust grains has
beenassociatedvith X-ray absorptionaroundactive galactic
nuclei(\it 1992). Theimpactof X-raysondustmayalsoneed
to beconsideredn the 30 Doraduscontext.

8. 30 Doradus a star burst template

The physicalframenork usedto analyze30 Doradusobsenra-
tions(Sect.3.1)is relevantto luminousstarforming regionsin

general Thedynamicalactionfrom massve starspushesway
thegas,formingshellswhichbecomesnoleculawhereserthe
columndensityis large enoughto shieldit from farUV pho-
tons.Radiationfrom the starscreatesanionizationfront anda
neutralPDR at the surfaceof molecularclouds.Starsare sur

roundedby hot X-ray emittinggas.Thermalpressurdrom the
hotgasandalsothe rampressuref the hot gasacceleratedy
stellarwinds andsupernoee explosioncontrituteto hold and
shocka densdonizedgaslayeragainsthe moleculargas.The
ionizationfront movesforward into the PDR asthe H Il gas
fragmentsandflows into the hot gas.Dust evolution from the
PDRto theH Il layeroccurswithin this time scale.The domi-
nantphysicalconditionsin theH Il gasandPDRmaybe quite
similar from oneluminousmassve starforming regionto an-
other The dustcharacteriticestblishedor 30 Doraduscoudl
thusapplyto luminousmassie starformingin generakindbe
relevantto discussthe conversionof stellarlight into infrared
radiationin starlursts.In this sectionwe discussvhatwe learn
from 30 Doradusobsenationsin this perspectie.

In Figure 13 we shav the global emissionspectruminte-
gratedover the 3' x 3 CVF field of view with the respec-
tive contributionsfrom dustin the H Il gasandin the PDR.
This decompositioris likely to apply to starforming regions
andstarburstgalaxiesn generawith PAH bandsfrom PDRs,
andthe mid-IR continuumfrom the H Il gasasgenericemis-
sion componentpossiblycharacterizedy an emissionspec-
trum similar from sourceto source.The similarity of the 30
DoradusCVF spectrumwith thatof starforming dwarf galax-
ies(Madderetal. 2005)supportghis simplifying view. Within
this perspectie, theobseredvariationsin the PAH bandscon-
trastwith respecto the underlyingcontinuumandin therela-
tive strengthof themid-IR continuumwith respecto thefarIR
emission(Peeterstal. 2004)would mainly reflectchangesn
therelative contritutionsof the two componentso the mid-R
emission.In 30 Doradusthe bandscontrastis weak because
both a significantfraction of the infraredemissionis coming
from the ionized gaslayer and the PAH brightnessfrom is

100 T T
30 Dor Spectrum
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Fig. 13. Global 30 Doradusspectrum(black solid line) obtainedby
integratingthe dataover the 3’ x 3' CVF field of view with the con-
tribution from the H Il gas(light color solid line) andthe PDR (grey
solid line). The spectraat 4 < 5um areshavn with dashedines be-
causethey areinferredfrom models.

low. This mayaccountfor the Spitzercolorsof low metallicity
galaxiesn generalEngelbrachetal. 2005).

NearIR dustemissionis identifiedasanemissioncompo-
nentof normalgalaxies(Lu etal. (2003),Helouetal. (2004)).
They foundthis continuunto becorrelatedvith thePAH emis-
sion.In 30 Doraduswe alsofind thatanonzero neaiR con-
tinuumin additionto the PAH bandsis necessaryo account
for the SpitzefIRAC colorsof the PDR emissionbut globally
thenearIR continuumfrom 30 Dor is dominatedy continuum
andHydrogenrecombinatiorline emissionfrom theH 1l gas.
Gasemissionis a small fraction of the IRAC emissionfrom
nomalgalaxieqFlagey etal. 2005)but this maynotbetruefor
starhursts.

9. Conclusion

We have analyzedSpitzefIRAC imagesand ISOCAM/CVF
spectroscopiobsenationsof the 30 Doradusstarforming re-
gion in the vicinity of the R136 superstar cluster We have
separatedhe contribution from the H Il gasandthe molecu-
lar cloud surfacesto the IR emissionandfound that the mid-
infrared dust spectralenegy distribution of the two compo-
nentsarestrinkingly different.

The infraredemissionspectrumfrom the molecularcloud
locatedl’ to the westof R136is remarkablysimilar to that of
the Galacticreflexion netula NGC 7023 but the bandsinten-
sity is afactor6 fainterfor comparabldéar-UV radiationfields.
We proposetwo plausibleinterpretationgo this differencein
intensity (1) The PAHs in the 30 DoradusPDR arelessakun-
dant(relative to the total dustmass)thanin NGC 7023.The
low PAH abundancecouldbe anintrinsic characteristiof low
metallicity dustor reflectPAH destructioreheadf theioniza-
tion front in the neutralPDR by X-raysfrom the R136cluster
(2) Thelow PAH brightnesseflectsthecloud clumpinesawith
asmallUV opticaldepthoutsideclumpscoveringa smallfrac-
tion of the overall cloud surface.Sucha clumpy pictureof 30
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Doradusmolecularcloudswasproposecdearlierto accountor
theirlow CO brightnesgPoglitschetal. 1995).

For the H Il gas,we find that the emissionup to 5um is
dominatedy continuum(free-free-free-boundandline emis-
sion from the gas. The dust emissionat longer wavelengths
shav noneof the PAH bandsnor the carbonbandsseenin
GalacticH Il regionsbut a broadbump around11um thatwe
identify with the Si-O stretchfeaturefrom smallsilicates.The
absencef the carbonfeaturesandthe presencef the silicate
featurein emissionareevidencefor both dustdestructiorand
grinding.Modelingof the dustemissionshavs thatvery small
grainsup to 7000atomsaredestrged andthatabove this size
cut-af alargerdustfractionin small(< 15nm)grainsincluding
smallsilicates.

This paperopenghe pathfor diversestudies.

— The separatiorof the Spitzeremissioninto H Il andPDR
componentgould be extendedto analyzea larger areaof
30 Doradusand more generallyto interpret Spitzer ob-
senationsof star forming regionsin the Galaxy and the
Magellanicclouds.

— MIPS 30 Doradusobsenationswill soon permit to test
whetherthewealenesof the PDRPAH emissionis dueto
alow PAH abtundancer thecloudclumpinessFortheH Il
dust,thesedatawill complementhe presenSEDto better
constrainthe dustsizedistribution. The presencef small
silicatesneeddo beconfirmedby Spitzerspectroscop
Our conclusionson dustevolution from PDRsto the H |1
layerprovidenew insightto understandariationsin theex-
tinction curve betweer80 DoradusandLMC starsandthe
differencewith thosemeasuredn the SolarNeighborhood
(Misseltet al. 1999).Furtherconstraintson the dustcom-
positionandsizedistributionwill be obtainedby modeling
dustemissionandextinction togetherFor this, the Spitzer
imagesshouldbe analyzedaroundthe starsfor which ex-
tinction curveshave beenmeasured.
Differencesn theH Il andPDR SEDsshouldbetakeninto
accountin theinterpretatiorof nearto mid-infraredobser
vationsfrom starforming regionstoo distantto bespatially
resoled. Thecontritution of ionizedgasemission(contin-
uumandlines)to the 3.6 and4.5um emissionalsoneedgo
betakeninto account.
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Appendix A: Radiation field at the eastern
ionization front and PDR

Theradiationfield is akey inputof thedustmodelpresentedh
section7.1.We describenerehow we estimatet.

A.1. lonization front

Following theapproactsetby Poglitschetal. (1995)(theirsec-
tion 3.1),we determinedhestellarradiationfield atthesurface
of the molecularcloud from the ionized gas emissionmea-
sureandUV obsenations.The meanBr, brightnesswithin a
1’ aperturecenteredat theemissiorpeakis 2.5 107 Wm~2srt
which givesanemissiormeasur&M of 2.310° pccm™® for an
electrontemperaturef 8000K (Pecketal. 1997).Theequilib-
rium betweerH ionizationandrecombinatiorwrites:
Niye X fan = EMx 3 A1 (A.1)
where & is the recombinationrate to levels other than the
groundstate,A is a geometricalfactor combiningthe effec-
tive beamfilling of theionizedgaslayerandthe viewing an-
gle, andfy; = e ™0 the fraction of the incident Lyman
continuumphotonsabsorbedby the gastaking into account
the Lyc photonsabsorbedby dust; r4(Lyc) is the dustabso-
prtion optical depthfor Lyman continuumphotonsacrossthe
ionizedgaslayer (seeFig. 4) . We getNye = 2.2 10" (fy x
A)phsten?.

The IUE spectrafor thelarge 15” x 20" apertureg(Savage
etal. 1983)give afarUV (from 6 to 13.6eV) flux correctedor
extinction of ~ 4eg/s/cn? for a clustercloud distanceof 10
pccorrespondingp the45” angularseparatiomwith a distance
to the LMC of 50 kpc. Hunteret al. (1996)foundfrom visible
obsenationsthatthe half luminosityradiusof theR136cluster
is 7”. We thus have to doublethis flux to take into account
starsoutsidethe IUE apertureThe farUV is often expressed

in unitsof theSolarNeighborhoodield asmeasuredy Habing
(1968)(1.610 3erg/cn?/s). In theseunits, the farUV field at
the surfaceof the ionized gaslayer (Fig. 4) is Geyy(HIl) ~
5000.

Like Poglitschet al. (1995)we assumean effective tem-
peratureof 44000K, slightly higherthanthe 40000K tem-
peraturemeasuredn the IUE spectra(Savage et al. 1983)
to take into accountthe large numberof O3 starsobsered
by Massg & Hunter (1998). For this temperatureGeyy ~
5000 correspondso a dilution factorfor the black body ap-
proximationof the radiationfield of 1.210*3 (Table 4) and
Niye ~ 3.6 10'phst cn? which coincideswith the directes-
timate from the Br, brightnessfor fy x A ~ 0.6. The col-
umn densityacrossthe ionized gaslayer was estimatedo be
Nx(HIl) = 3.510*'cm2 from the dustmodelingpresentedn
Sect.7.2. Using the modelextinction curve we computedhat
fun = 0.64andthusA ~ 1.

A.2. PDR radiation field

At the surfaceof the PDR all Lyman continuumphotonshas
beenabsorbe@ndthenon-ionizingfar-UV radiationis attenu-
atedby extinctionthroughtheionizedgaslayer: Geyy(PDR) =
Gruv(HII) xe ™ v, wheree ™ is anextinctionfactoraveraged
overthefarUV. With themodelextinctioncurve,we computed
e = 0.70.We thusfind thatG-yy(PDR) ~ 3500.
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Abstract

This paperaddresseshe sggmentationof astronomicaimultiband
imageswith missingdata.We presensomeresultsobtainecon Mul-

tiwavelengthimagesof the Small MagellanicCloud, by using the
Marginal PosteriorMode (MPM) estimatoron a quadtreestructure
underMarkovian assumption the estimationof the modelparam-
etersis then addressedvith Expectation-MaximizatiofEM)-type
algorithms,allowing unsupervisedhyperparameteestimation.The
maininterestof this modelingeffort lies in its generality: thealgo-
rithm handles multivavelengthdata(possiblywith missingdata)in

a single Causal-in-scalélarkovian model. It is aninterestingtool

for astronomicalmageanalysiswhich exhibits very large dynamic
rangeof intensitiesand missingdataon the samplinggrid in this

case.

1. MULTIBAND IMA GESIN ASTRONOMY

The studyof starformationmechanism&ndtheir relationshipwith
interstellarmediumis oneof the mostdynamicfields of researchn
astronomy Theinterstellamediumis composeaf a mixtureof gas
(mainly hydrogenand helium) in different phasesand dustgrains
(mainly carbonand silicium). Starsare forming from the gasin
the heartof molecularHydrogencomplexes. The molecularclouds
themselesresultfrom the formationof moleculesvia chemicalre-
actionsin denseatomic gas. The ultra violet emissionof massve
newborn starsionizesthe surroundinggas, giving birth to the so-
calledHlII regions. Obsenationsat variouswavelengthsare neces-
saryto study the different statesof gasand dustand their mutual
relationshipsaswell astheir links to starformation. The emission
line at21cmin theradiowavelengthrangegivesthe columndensity
of atomichydrogen(HI), whichis the numberof hydrogenatomsin
anunitary sectiorcylinder alongtheline of sight. Emissionsin the
far Infraredat 100 or 170 micronsare directly dueto the thermic
emissionof big dustgrains. The Ha emission,at 656.3nm, is the
strongesHydrogenrecombinationine in theHIl regionsandis gen-
erally superimposedn theoptical continuumof stars[1].Molecular
Hydrogenis difficult to detect,but estimationof their densitycanbe
inferedfrom theintensityof the CO linesat millimeter wavelengths,
assuminghatthis CO and molecularhydrogenareformedat quite
thesametime[2].

2. OBSERVATIONS

The region obsered hereis the Small MagellanicCloud (SMC), a
closesatellitegalaxyshaving physicalpropertiedifferentof thatof
theMilky Way but closeenoughto allow high resolutionmapsto be

obtained. Theimageswe studiedherearecenteredat equatoriakco-
ordinates 00h52m07s -72d49m (J2000) coveringa large fraction
of the SMC. Thesearethefollowing :

e The"HI image”,Figure2, obseredat21.1cmis obtainedrom
both the Australian TelescopeCompactArray (ATCA) radio
interferometeandfrom the ParkestelescopeThesecombined
obsenationsallow agoodspatialfrequeng coverage;

The "PHOT image”, Figure 3, coding the luminosity value
recordedat 170pum by theISOPHOT photometeon boardof
1SO, theInfraredSpaceDObsenatoryoperatedy the European
SpaceAgeng (ESA). Onthis particularimage,somemissing
pixels appearas a regular lattice of undefinedpixels values.
Thesegapscomefrom accidentalindersamplingf the obser
vations;

e The"Ha image”, Figure4, obseredat 656.3nm for the same
region is usedasexplanatorydatain orderto examinecorrela-
tion with the starforming regions;

The"IRAS100image”,Figure5, obseredat 100.m from the
IRAS instrument(Infrared AstronomicalSatellite)is usedin
conjunctionwith the PHOT imageto estimatethe temperature
of regionsof differentcomponents.

All thesemages hae beenregisteredandresampledvith respect
to the ISOPHO image. The goal consistsn using”HI image”and
"PHOT image”to segmentthe SMC cloud into differentclassesin
orderto beableto estimatephysical parametersuchasthetemper
aturefor eachof them. In orderto do that, we use abi-wavelength
Markovian-in scalesegmentation.

3. IMAGE ANALYSISWITH THE MARK OVIAN
HIERARCHICAL METHOD

For sggmentatiortasks,with stronglynoisyimages,Markovian as-
sumptionallows the descriptionof globalbehaiors by considering,
on a predeterminedspatialneighboorhoudaroundeachpixel, sta-
tistical relationshipshetweenobsenation field andlabel field (i.e.,
sggmentedimage). NeverthelessMarkov RandomFields (MRFs)
leadto robust but iterative proceduregi.e., computingdemanding
dueto slow convergencel3]).To avoid suchdifficulties, hierarchical
modelingallows the definition of differentcoarse-to-finestratgies,
under(spatially or/andin-scale)Markovian assumptions[4]. Since
1995, hierarchicaframevork hasbeenextensiely studiedwith suc-
cessfor alarge variety of applications[56, 7] requiringrestoration,
seggmentatioror classificationsteps.In this way, we considera spe-
cial classof Markov models,which helpsto circumwent thelatter
drawvbacks(i.e., iterative often computationalintensie estimation
algorithms). Indeed,the Causal-in-scaléarkov Randommodels,
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Fig. 1. Quadtreestructureandits dependeng graph. The
upperright gray box shavs the Markovian link in scale(a,;
standgfor the probability of down-transitionfrom classw; to
classw;) whereasP;" (y,) correspondso the Gaussiarlik eli-
hoodlinking obsenationy, andclass labek, = w;.

attachedo the nodesof a quadtreeare definedin a generalman-
ner, allowing to analysesimultaneouslynmultibandand/ormultires-
olutionimages[8, 9]. The greatinterestof this modelresultsin an
interestingcausalitypropertythroughscale which allows thedesign
of exactandnon-iteratve inferencealgorithmswhich aresimilar to
thoseusedin the context of Markov ChainModels(MCM).

In our example,on both HI and ISOPHOT images,we applied
the markovian quad-treesggmentation[9].We obtain the 8-classes
sggmentatiormapgivenin Figure6(a) andthe correspondingdge
map overlaid on top of the Ha image, in Figure 6(b). The noise
statisticsare supposedo be gaussiarfor eachclass. We drove the
analysisin 2 steps:

1. First,we segmentedhe pixel populationin 2 classenly, and
derived a maskfocusingon the high responseegionsin both
bands;

2. Thenfor eachof these2 classeswe applieda 4-classsggmen-
tation;

3. We finally obtaineda mapwith 8 classesFigure 7(a), more
efficientto discriminatethe pixelsin theregion of interestthan
the straightforvard 8-classsegmentatioron the originalimage
shown on Figure6(a).

Oneimportantpoint of the Markovian quad-treesggmentationjs
its capabilityto overcomethe missingzones.Indeed,it couldbein-
terestinghaving amapof segmentatiorwithout superimposethiss-
ing pixels: the quad-treepropagtion of the labelsandtransitions
laws in the method allows to overcomethe missingpixels problem
andspacingarteficts,asshavn on Figure6(a).

All the regionsidentified hereare homogeneousiith respecto
their spectrophotometricahformation. Futheranalysisof physical
propertiesn theclassesanthentake place particularly theclassby
classcorrelatedemperaturassumptiorwith the IRAS map.

4. RESULTS ON BISPECTRAL ASTRONOMICAL IMA GES

Thus, by combiningthe sggmentationmap and the missingpixels
list, we derive atool for selectingthe valid pixels of the different
classes.For eachof them, statistical,geometricalor physical pa-
rameterscan be evaluated. For example, the correlationbetween
IRAS100m andPHOT 170um intensitiesis computedandthe re-
gressiorline is drawn for eachclasson Figure7(c). Eachline, fitted

for eachcloud of pointscorrespondingo onesegmentedclass,pro-
videsareasonablassumptiorof thetemperaturef the correspond-
ing region. Higheris the slopeof the regressiorline, colderis the
temperaturén therelatedregion.

We canalsoseeon Figure 7(b) thatthe class8 associatedo ex-
cessof infraredemission alsopresentshe highestslopein thetem-
peraturegraph. Thatimplies that this region is cold, andthenmay
containmolecularhydrogen.Moreover, our resultsareconfirmedby
recentCO obsenationsof the SMC [2]. This confirmsthe validity
of the sggmentatiorobtainedwith the Markovian quad-tree.

As a conclusion, the Markovian hierarchical approachusing
a quad-treeoffers here an effective way to identify the different
compositionof regionsin the SMC. In eachclasstheinterpretation
of physical propertiesis focusedon the adequatepixels and is
thereforemore accurategven if someobsenationsare missingon
"PHOT image”(i.e., spatialfiltering methodsareinadequatén that
case).
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"HI image”

Fig. 2. Theimagehave beenresampledo provide a pixels
grid of 30” spacingcompliantto the PHOT image(Figure3).

"PHOT image”

Fig. 3. On this picture, composedf a mosaicof 9 obser
vations, the missingpixel data,due to samplingadjustment
problems appeamsa regularlattice of white dots.

"Ha image”

Fig. 4. Thesameregionin theHa bandresampledo 30” per
pixelin orderto matchthe PHOT imageresolution(Figure3).

"IRAS100 image”

Fig. 5. Theimageshave beenresampledo provide a pixels
grid of 30” spacingcompliantto the PHOT image(Figure3).
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mask 1 2 3 4 5 6 7 8

(color usedfor eachclass)
Fig 6(a)

Fig 6(b)

Fig. 6. Figure(a) displaysthe8-classesegmentedictureus-
ing a Markovian-in-scaleanalysistakinginto accountsimul-
taneouslythe HI andPHOT images. This analysistakesinto
accountsimultaneouslythe 2 spectralbands(HI and PHOT)
for thesggmentatiortaskwhereaghemissingdataon”"PHOT
image”(figure3) arecompletecbnthesggmentatiormap(fig.
(a)) by thelabel propagtionthanksto thetransitionlaws a,;;
(Figure 1) up to the leaves ofthe tree. Figure (b) showvs the
edgesof the segmentatiormapsuperimposedn the Ha im-
age.
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Fig 7(b) Coupleddistribution by class
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Fig 7(c) Coupleddistribution by classon
PHOT versusRAS100 intensities

Fig. 7. Classs associatetb excesof infraredemissiorin (b),

is alsoassociatedo a higherslopein the temperaturgraph
(c), suggestinghatthis regionis cold, andprobablycontains
molecularhydrogen.
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Abstract

This paper deals with the unsupervised segmentation of astronom-
ical multiband images. Most of these images have the particularity
to be quantized on float numbers with large luminance range, on
different wavelengths. These characteristics require to manipulate
large amount of extremely accurate data on each spectral band,
which is very different to the case of 8-bits-integer coded pix-
els. We present some results obtained on Multiwavelength images
of the Small Magellanic Cloud, by using the Marginal Posterior
Mode (MPM) estimator on a quadtree structure under Markovian
assumption. The estimation of the model parameters is then ad-
dressed with Expectation-Maximization (EM)-type algorithms, al-
lowing unsupervised hyperparameter estimation. The main inter-
est of this modeling effort lies in its generality : the algorithm han-
dles multiwavelength floating data in a single upward and down-
ward scan on the quadtree. A new aspect in this paper concerns the
noise statistics that are supposed to be lognormal for each class.
Another new aspect, is the in-scale-coding of the label map.

1. MULTIWAVELENGTH IMAGES IN ASTRONOMY

The study of star formation mechanisms and their relationship with
interstellar medium is one of the most dynamic fields of research
in astronomy. The interstellar medium is composed of a mixture
of gas (mainly hydrogen and helium) in different phases and dust
grains (mainly carbon and silicium). Stars are forming from the
gas in the heart of molecular Hydrogen complexes. The molecu-
lar clouds themselves result from the formation of molecules via
chemical reactions in dense atomic gas. The ultra violet emission
of massive newborn stars ionizes the surrounding gas, giving birth
to the so-called HII regions. Observations at various wavelengths
are necessary to study the different states of gas and dust and their
mutual relationships as well as their links to star formation. The
emission line at 21cm in the radio wavelength range gives the col-
umn density of atomic hydrogen (HI), which is the number of hy-
drogen atoms in a unitary section cylinder along the line of sight.
Emissions in the far Infrared at 100 or 170 microns are directly
due to the thermic emission of big dust grains. The Ha emission,
at 656.3nm, is the strongest Hydrogen recombination line in the
HII regions and is generally superimposed on the optical contin-
uum of stars[1]. Molecular Hydrogen are difficult to detect, but
estimation of their density can be infered from the intensity of the

U.S. Government work not protected by U.S. copyright.

CO lines at millimeter wavelengths, assuming that this CO and
molecular hydrogen are formed at quite the same time.

The images studied here are centered at equatorial coordinates
: 00h52m07s -72d49m (J2000) covering a large fraction of the
SMC. These are the following :

e The "HI image”, Figure 3a, observed at 21.1cm is obtained
from both the Australia Telescope Compact Array (ATCA)
radio interferometer and from the Parkes telescope. These
combined observations allow a good spatial frequency cov-
erage ;

The "PHOT image”, Figure 3b, coding the luminosity value
recorded at 170pm by the ISOPHOT photometer on board
ISO, the Infrared Space Observatory operated by the Euro-
pean Space Agency (ESA). On this particular image, some
missing pixels appear as a regular lattice of undefined pixels
values. These gaps come from accidental undersampling of
the observations ;

The “Ha image”, Figure 3c, observed at 656.3nm for the
same region is used as explanatory data in order to examine
correlation with the star forming regions ;

The "IRAS100 image”, observed at 100m from the IRAS
instrument (Infrared Astronomical Satellite) is used in con-
junction with the PHOT image to estimate the temperature of
regions of different components.

All these images have been registered and resampled with re-
spect to the ISOPHOT image. The goal consists in using "HI im-
age” and "PHOT image” to segment the SMC cloud into different
classes, in order to be able to estimate physical parameters such
as the temperature for each of them[2]. In order to allow that, we
use a bi-wavelength Markovian-in scale segmentation in order to
generate a segmentation map labelling the pixel in the different
classes.

2. IMAGE ANALYSIS WITH THE MARKOVIAN
HIERARCHICAL METHOD

For segmentation tasks, with strongly noisy images, Markovian as-
sumption allows the description of global behaviors by consider-
ing, on a predetermined spatial neighboorhoud around each pixel,
statistical relationships between observation field and label field
(i.e., segmented image). Nevertheless, Markov Random Fields
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(MRFs) lead to robust but iterative procedures (i.e., compution-
ally demanding due to slow convergence[3]). To avoid such dif-
ficulties, hierarchical modeling allows the definition of different
coarse-to-fine strategies, under (spatially or/and in-scale) Marko-
vian assumptions[4]. In this way, we consider a special class
of Markov models, which helps to circumvent the latter draw-
backs (i.e., iterative often computational intensive estimation al-
gorithms). Indeed, the Causal-in-scale Markov Random models,
attached to the nodes of a quadtree, are defined in a general man-
ner, allowing to analyse simultaneously multiband and/or multires-
olution images [5]. The great advantage of this model results in an
interesting causality property through scale, which allows the de-
sign of exact and non-iterative inference algorithms which are sim-
ilar to those used in the context of Markov Chain Models (MCM).
Indeed, another possible approach consists in scanning the image
with a fractal path (scan of Hilbert-Peano for example) : in the case
of multiband pictures, the chain is composed of a succession of
multiwavelength observations on which a Markovian chain model
is applied[6].

Nevertheless, the Markov Chain approach is not suited in the
case of missing observations on the sampled grid (Figure 2),
whereas hierarchical approach on the quadtree can deal with such
unobserved samples[2]. Indeed, the Markovian quadtree segmen-
tation has the capability to overcome missing zones on the obser-
vations (data likelihood equals one for such pixels) and even to
provide a segmentation map without missing labels : the quadtree
propagation of the labels and transitions laws in the method, allows
to overcome the missing pixels problem and spacing artefacts, as
shown on "PHOT image”, Figure 3(b).

In our example, on both HI and ISOPHOT images, we applied
a markovian quadtree segmentation. A new aspect in this paper
concerns the noise statistics that are supposed to be lognormal for
each class. The data-driven model follows a lognormal probability
density function, whose parameters are estimated by using an ICE
procedure[7] using the Maximum Likelihood estimators which are
presented in the next section. We obtain the 8-classes segmenta-
tion map given in Figure 4(a). Another new aspect, is the coding
of the label map. In fact, we code the obtained segmentation map
at s = 8 different scales for a maximum of 16 classes (4 bits) for
each, from the finest resolution s = 0. Thus, each site receives
a label coded on 32 bits : 4 bits per scale on 8 scale levels. The
observation of the different map in scale is of great interest in the
context of astronomy where a single site should belong to a class
which depends of the scale level : for example a star at full resolu-
tion belongs to a galaxy at a coarser resolution and so on...

multi-scale label on each site of the grid (32 bits)

class 5 class7  class6 finest s=0
coarser s=7 s=6 s=5 class 4

= AN AN ~=

0101 - 0111 — 0110 —...— 0100

Figure 5(a-d) present the label maps for four different coarser
scales. All the regions identified here are homogeneous with re-
spect to their spectrophotometrical information. Futher analysis
of physical properties in the classes can then take place, particu-
larly the class by class correlated temperature assumption with the
IRAS map[2].

3. LOGNORMAL PDF FOR THE DATA-DRIVEN TERM

The lognormal distribution fy is used extensively in reliability ap-
plications to model failure times and in astronomy to model noisy

observations y for a given class : the formula below are with loca-
tion parameter equals to a, scale parameter equals to m and shape
parameter equals to o :

1 —(n(y—a)—m)?
—(n(y=a)=m)?

/Y(Zl):me"? 27 sy>a

with

o2
Efy] = exp” "7 +a
and R R
Var[y] = exp”™ ™ (exp” —1)
A variable Y = exp“¥*+™) 1 ¢ is lognormally distributed if
X is normally distributed with ’In’ denoting the natural logarithm.
The maximum likelihood estimates for the scale parameter m, the
shape parameter o and the location parameter a, are

; SN I
S [In(y;) — Z=Ee

and o = N1

m =

Zf\]:l In (y:)
N

@ = min (yr)we[l.N]

If the location parameter is known, it can be subtracted from
the original data points before computing the maximum likelihood
estimates of the shape and scale parameters. The segmentation
maps Figure 5 are generated with such a data-driven model, which
fits with a large variety of distributions as shown in Figure 1.

4. CONCLUSION AND PERSPECTIVES

‘We can see on Figure 5 the label map obtained for different scales
: this allows an in-scale labelling process and open the way to
the definition of a vector of labels for each site on the grid, corre-
sponding to the class associated to each multiwavelength pixels, at
different scales of resolution. X

This approach is of major interest in astronomy, where each
pixel has to be be labelled according to the scale of observation.
Thus, by combining the segmentation map and the missing pixels
list, we derive a tool for selecting the valid pixels of the different
classes. For each of them, statistical, geometrical or physical
parameters can be evaluated, at different scale.
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Fig. 3. (a) "HI image” : The image have been resampled to
provide a pixels grid of 30” spacing compliant to the PHOT
image. (b) "PHOT image” : On this picture, composed of
a mosaic of 9 observations, the missing pixel data (white
dots), due to sampling adjustment problems, appear as a
regular lattice of white dots. (c) "Ha image” : The same
region in the Ha band resampled to 30" per pixel in order
to match the PHOT image resolution.
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Fig. 4. (a) displays the 8-classes segmented pictures (finest scale : s = 0) using a Markovian-in-scale analysis taking into account
simultaneously the HI and PHOT images. This analysis takes into account simultaneously the 2 spectral bands (HI and PHOT) for the
segmentation task whereas the missing data on "PHOT image” (figure 3(b)) are completed on the full resolution segmentation map by the
label propagation thanks to the Markovian transition laws a;; up to the leaves of the tree as shown on part (b) of the figure[2].

mask 1 2 3 4 3 7 8

(color used for each class)

Fig. 5. Segmentation maps (a,b,c,d) at scales s = 1,3,4 and 5 respectively, obtained with PHOT and HI images. One
observes the progressive construction of the label map, with lack of labels due to missing observations on PHOT sensor.
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Résumé

Cette these est consacrée a la caractérisation du milieu interstellaire (MIS) dans le Petit
Nuage de Magellan (SMC). Cette galaxie, modeéle proche des galaxies aux premiers stades
d’évolution, a une faible métallicité et un fort taux de formation d’étoiles.

Mes travaux sont consacrés en particulier a la définition des propriétés des poussiéres,
du milieu diffus aux régions de formation stellaire du SMC. L’analyse et la modélisation de
I’émission infrarouge dans ces environnements montre que (1) les grains sont globalement
détruits dans le milieu diffus; (2) la destruction des PAHs ne serait pas systématique dans
le MIS de faible métallicité.

La seconde partie est dédiée a 1’étude de I’émission millimétrique des poussiéres comme
traceur du gaz moléculaire dans les nuages denses. La comparaison de ce traceur avec
I’émission CO indique une dépendance linéaire avec la métallicité du facteur de conversion
CO-vers-Hy. D’autre part, les masses de nuages moléculaires locaux déduites de ce traceur
sont compatibles avec celles obtenues a partir des observations CO. Cependant, dans le
SMC on observe un excés systématique par rapport aux masses virielles. L’ajout d’un
champ magnétique comme support partiel de ces nuages permet d’expliquer 1’excés observé.

L’ensemble de mes travaux met en évidence une évolution du rapport gaz-sur-poussiéres
dans le SMC. Dans le milieu diffus, les grains sont détruits par les nombreuses explosions
de supernovae. Les éléments lourds réaccrétent sur les grains dans les régions plus denses.

Ces études se placent comme cas scientifiques d’utilisation de I’Observatoire Virtuel
(OV). Dans ce cadre, j'ai construit une base de données sur les nuages de Magellan, pro-
totype des bases de données d’équipe de I’OV. De plus, la formalisation des étapes de
traitement et d’analyse effectuées me permet de spécifier les développement nécéssaires a
Iinclusion des objets étendus dans 'OV et de proposer des outils génériques.

Abstract

This thesis is dedicated to the depiction of interstellar medium (ISM) in the Small
Magellanic Cloud (SMC). This galaxy, a nearby template of galaxies at their early stages,
has a low metallicity and a high star formation rate.

This work focuses on dust properties from the diffuse medium to star forming regions in
the SMC. Analysis and modelling of the infrared emission in these environments show that
(1) the grains are globally destroyed in the diffuse medium ; (2) PAHs destruction could
not be a systematic characteristic of low metallicity ISM.

A second part aims at studying the millimeter dust emission as a molecular gas tracer
in dense clouds. Its comparison with CO observations, points towards a linear evolution of
the CO-to-Hy conversion factor with metallicity. Masses obtained from this tracer for the
local molecular clouds agree with those obtained from CO observations. For the molecular
clouds of the SMC, a systematic excess is observed with respect to virial masses. It can be
explained by an additionnal support of the cloud by magnetic fields.

Jointly, these studies show an evolution of the gas-to-dust ratio in the SMC. In the diffuse
medium, grains are destroyed by the numerous supernovae explosions. Heavy elements
reaccrete on dust in the denser regions.

These studies stand as scientific cases of the Virtual Observatory (VO) use. In this
context, a data base on the Magellanic Clouds was build, which is a prototype of team’s
data bases in the VO. Furthermore, describing the processing and analysis steps allows the
statement of necessary developments for the inclusion of extended objects in the VO and
generic tools were proposed.



