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Table des matières 5Contrairement à une idée populaire, dans une galaxie, les étoiles ne sont passéparées par du vide mais sont baignées dans un milieu dit � interstellaire �. Cemilieu est 
omposé de gaz et de poussières ave
 des densités et des températurestrès variables, 
orrespondant aux 
onditions physiques diverses dans lesquelles il setrouve.Si le gaz est la 
omposante prin
ipale en masse du milieu interstellaire, 
e sont lespoussières qui absorbent ou émettent le plus. La manifestation la plus 
onnue desgrains de poussière interstellaire est le phénomène d'extin
tion : la poussière inter-stellaire absorbe le rayonnement des étoiles, parti
ulièrement aux 
ourtes longueursd'ondes (UV, Visible). L'énergie ainsi absorbée est réémise de l'infrarouge au milli-métrique. Le spe
tre d'émission des poussières est 
ara
téristique de leurs propriétésphysiques et du 
hamp de rayonnement dans lequel elles se trouvent.L'étude du milieu interstellaire est fondamental dans la 
ompréhension des pro-blèmes astrophysiques. D'un 
oté il est en avant plan d'un 
ertain nombre d'étudesobservationnelles, de l'autre il est intimement relié à la vie des étoiles et don
 àl'évolution des galaxies.Aux 
ours de 
es vingt dernières années, de nombreuses observations et études dugaz et de la poussière ont été e�e
tuées et ont permis une meilleure 
ompréhensiondes propriétés du milieu interstellaire, en parti
ulier dans notre Galaxie. De nom-breuses observations extragala
tiques ont aussi été e�e
tuées, révélant de grandesvariations inter-gala
tiques. La 
ompréhension de 
es di�éren
es est 
ependant dif-�
ile 
ar les variations intra-gala
tiques sous-ja
entes ne sont pas résolues.L'intérêt des Nuages de Magellan dans 
e 
ontexte est évident. Ce sont des galaxiesextérieures mais qui sont su�sament pro
hes pour pouvoir séparer les di�érentes
omposantes du milieu interstellaire et étudier ainsi les propriétés de la poussièredans 
ha
une d'entre-elles séparement. Ces deux galaxies font le lien entre le 
asGala
tique et extragala
tique et pourraient être les "pierres de Rosette" de la 
om-préhension des propriétés intégrées de la poussière dans les galaxies lointaines. Il fautnoter qu'ave
 le satellite Spitzer, d'autres galaxies pro
hes vont pouvoir être résoluesau même titre que les nuages de Magellan a
tuellement, permettant de tester notre
ompréhension de l'évolution des propriétés de la poussière au sein des galaxie etd'observer leur évolution d'une galaxie à l'autre.Le Petit Nuage de Magellan (SMC) est une galaxie naine irrégulière qui a la par-ti
ularité d'être pauvre en élements lourds et ri
he en jeunes étoiles. La remarquableproximité de 
ette galaxie en fait une possibilité quasi-unique de 
omprendre lespropriétés et le 
y
le de vie du milieu interstellaire dans des 
onditions di�érentesde la n�tre, qui plus est ave
 un regard extérieur.Je présenterai tout d'abord des généralités sur le milieu interstellaire, son 
y
le devie et sur le SMC. Je détaillerai ensuite mes travaux. Une première partie est 
onsa-
rée à l'étude des propriétés des poussières dans le milieu di�us de 
ette galaxie puisdans des régions de formation d'étoiles. Une se
onde partie de 
ette thèse est dédiéeà l'étude de l'émission millimétrique des poussières 
omme tra
eur du gaz molé-
ulaire dans les nuages denses. En�n, l'ensemble de 
es travaux se pla
ent 
omme
as s
ienti�ques d'utilisation de l'Observatoire Virtuel et une troisième partie relate



6 Table des matièresmes 
ontributions dans 
e 
ontexte. Je terminerai par une synthèse des avan
éese�e
tuées, permettant un nouveau regard sur le 
y
le de vie des grains dans le SMC.



Première partie .Avant propos





1Le milieu interstellaire : généralités
1.1. La 
omposition du milieu interstellaire . . . . . . . . . . 101.1.1. Les di�érentes phases du milieu interstellaire . . . . . . . 101.1.2. Abondan
es . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 111.1.3. Rapport gaz-sur-poussière . . . . . . . . . . . . . . . . . . 131.2. Cy
le de vie du milieu interstellaire . . . . . . . . . . . . 131.2.1. Du milieu interstellaire à la formation d'étoiles . . . . . . 131.2.2. Renouvellement du milieu interstellaire . . . . . . . . . . . 141.2.3. Le milieu interstellaire : d'une phase à l'autre . . . . . . . 151.2.4. Corrélation entre le gaz et la poussière . . . . . . . . . . . 16L'espa
e entre les étoiles (espa
e interstellaire) de la Voie La
tée et des autres ga-laxies est rempli d'ions, d'atomes et de molé
ules à l'état gazeux (gaz interstellaire),ainsi que de très petits grains de poussière (poussière interstellaire). La poussière etle gaz sont généralement bien mélangés dans le milieu interstellaire (MIS). Malgrésa faible 
ontribution à la masse totale d'une galaxie1, la poussière interstellaire aun e�et important sur les 
onditions physiques et les pro
essus dans l'Univers, enparti
ulier, l'évolution des galaxies et la formation des étoiles et des systèmes plané-taires. La relation entre les étoiles et le milieu interstellaire est en e�et responsablede l'évolution de toute galaxie, 
réée initialement à partir de gaz interstellaire uni-quement. Le milieu interstellaire re�ète 
es intera
tion 
omplexes et déli
ates, et1Dans la Voie La
tée, la matière interstellaire (gaz et poussières ; 7±3×109M⊙) 
ontribue environà 20% de la masse stellaire total (4 ± 2 × 1010M⊙). Ainsi, la fra
tion de masse de la poussièreinterstellaire est juste ∼ 0.1% dans notre Galaxie (∼ 1± 0.2× 1011M⊙ dans 10p
 (deux fois lamasse visible), Kenni
utt 2001)



10 Le milieu interstellaire : généralitésComposantes du milieu densités températures tra
eursinterstellaire moyennes 
inétiques prin
ipaux(
m−3) (K)milieu molé
ulaire (MM) > 103 5-30 COmilieu neutre froid (CNM) 10 − 103 10 − 102 absorption Himilieu neutre tiède (WNM) ∼ 0.3 ∼ 6 × 103 émission Himilieu ionisé tiède (WIM) ∼ 0.3 ∼ 104 Hi, Hαmilieu ionisé 
haud (HIM) ∼ 3 × 10−2 ∼ 106 rayons X, UVTab. 1.1: Cinq phases di�érentes du milieu interstellaire ave
 leur propriétés physiquemoyennes et les prin
ipaux tra
eurs de 
es milieuxpeut don
 nous donner des informations sur le passé, le présent et le futur de toutegalaxie.1.1. La 
omposition du milieu interstellaireLe milieu interstellaire est 
onstitué de gaz et de poussières. Il est mélangé auxétoiles, est traversé par des 
hamps magnétiques et baigné dans des parti
ules éner-gétiques (photons, protons, éle
trons, . . . ).1.1.1. Les di�érentes phases du milieu interstellaireLe milieu interstellaire est soumis à des environnements très di�érents (rayonne-ment des étoiles environnantes, ondes de 
ho
 produites par les supernovae, . . . ).Le gaz interstellaire existe don
 ave
 des propriétés physiques variées, que l'on peutregrouper en 5 phases : le milieu molé
ulaire (MM), le milieu neutre froid (CNM),le milieu neutre tiède (WNM), le milieu ionisé tiède (WIM) et le milieu ionisé 
haud(HIM). Les 
ara
téristiques physiques de 
es di�érentes phases sont résumées dansle tableau 1.1On trouve le gaz molé
ulaire dans des régions denses et 
on�nées, qui sont mainte-nues par la gravité. Ces nuages molé
ulaires 
ontiennent prin
ipalement les molé
ulesde H2 et de CO, mais aussi des molé
ules plus 
omplexes dans leurs 
oeurs denses.La manière la plus 
ourante de tra
er 
e milieu molé
ulaire est l'utilisation des tran-sitions rotationnelles de CO. Dans notre Galaxie, la plupart du gaz molé
ulaire estprésent dans des nuages molé
ulaires géants (GMCs), d'une 
entaine de parse
s delarge. Ces nuages ont des gradients en densité allant des enveloppes aux 
oeurs lesplus denses. La plupart de la masse des nuages molé
ulaires est dans les enveloppesdes nuages, dans des régions modérément protégées du rayonnement interstellaire(AV inférieur à quelques magnitudes).Le milieu neutre froid est prin
ipalement observé par l'absorption de l'hydrogèneneutre (Hi). Les observations montrent que 
e milieu o

upe une faible fra
tion du



1.1 La 
omposition du milieu interstellaire 11volume, mais sa distribution exa
te est mal 
onnue 
ar les observations de 
elui-
ine peuvent se faire que dans des lignes de visée parti
ulières.Le milieu neutre tiède est observé en émission, il o

upe une grande fra
tion del'espa
e interstellaire autour des nuages neutres froids, formant 
e qu'on appelle lemilieu inter-nuage. Notre 
onnaissan
e du WNM résulte prin
ipalement des obser-vations de l'émission de l'atome d'hydrogène neutre à 21
m.Le WIM a été observé prin
ipalement dans les nébuleuses en utilisant les raies dere
ombinaison (telles que Hα). Les observation (Reynolds 1988) montrent qu'unefra
tion 
onsidérable du MIS est 
onstituée de 
e gaz ionisé. Les observations depulsars montrent que dans notre Galaxie, 
e gaz est distribué en un disque épais de
∼ 1kp
 de hauteur.En�n, le HIM (aussi appelé gaz 
oronal) est observé en rayons X et dans les raiesde l'oxygène fortement ionisé. Ce milieu résulte de l'explosions de supernovae et devents stellaire. Comme les rayons X sont rapidement absorbés par le gaz neutre, ladistribution de 
e milieu n'est pas vraiment 
onnue en dehors du voisinage solaire.Ce milieu pourrait remplir une fra
tion importante de l'espa
e, mais il représenteune fra
tion négligeable de la masse de matière interstellaire.Dans la suite de 
ette thèse, on pourra référer au milieu dit �di�us�, qui représentetoute la matière vue en dehors de nuages molé
ulaires.Ces di�érentes phases montrent la large gamme d'environnements dans lesquels lemilieu interstellaire évolue. Les paramètres physiques de 
es environnements, et enparti
ulier la densité et le 
hamp de rayonnement, sont importants dans les pro
essusphysiques 
ontribuant à l'évolution de la poussière. Un autre aspe
t important estle temps que passe la matière dans 
ha
une de 
es phases.1.1.2. Abondan
esLe gaz interstellaire est 
omposé prin
ipalement d'hydrogène (90% en nombre),mais aussi d'hélium (6 10%) et d'autres atomes (∼ 0.1% ; 
omme le 
arbone, l'azote,l'oxygène . . . ). Les poussières sont 
omposées prin
ipalement d'éléments lourds (C,O, Mg, Si et Fe). Les éléments lourds sont don
 répartis entre le gaz et la poussière.On appelle déplétion d'un élément la fra
tion de l'abondan
e de 
et élément dans legaz par rapport à l'abondan
e totale de 
et élément (abondan
es 
osmiques).Les abondan
es des éléments dans la phase gazeuse du milieu interstellaire di�ussont observées grâ
e aux raies d'absorption atomiques dans les spe
tres UV et/ouvisible d'étoiles. Les abondan
es ne sont pas bien 
onnues dans le milieu molé
ulaire
ar les atomes sont dans des molé
ules diverses qui sont observées par leurs raiesd'émission mais 
elles-
i sont fortement dépendantes des 
onditions d'ex
itation.On peut 
omparer 
es abondan
es du gaz à des estimations des abondan
es sup-posées du MIS (abondan
es totales des atomes à la fois dans le gaz et dans la pous-sière ; aussi 
onnues sous le nom d'abondan
es 
osmiques, abondan
es interstellairesou abondan
es standards). La di�éren
e des deux permet de déduire la 
ompositionde la poussière :



12 Le milieu interstellaire : généralitésElément Soleil Halo ζ Ophgaz poussière gaz poussièreCarbone 391 140 251 132 259Azote 85 75 10 76 9Oxygène 545 319 226 295 250Magnésium 34 22 12 2 32Sili
ium 34 19 15 1 33Fer 28 7 21 0 28Tab. 1.2: Abondan
es interstellaires standards normalisées à un million d'atomesd'hydrogène. Les abondan
es de la phases poussière sont déduites de la di�éren
e desabondan
es du Soleil (abondan
es 
osmiques) et du gaz. Table 
onstruite à partir deSo�a & Meyer (2001a)
(X/H)pouss = (X/H)cosmique − (X/H)gaz (1.1)où X/H est l'abondan
e de l'élément X par rapport à l'hydrogène (en nombred'atomes). Les abondan
es du gaz déduites des mesures des raies atomiques per-mettent d'étudier la 
omposition de la poussière et son évolution dans les di�érentesphases. Les déplétions déduites montrent que dans les nuages interstellaires, la plu-part des éléments ave
 des températures de 
ondensation élevées tels que Fe, Si, ouMg, sont dans les grains de poussière. Pour les éléments lourds les plus abondants,C et O, on trouve des fra
tions 
omparables dans le gaz et dans la poussière.Notre 
onnaissan
e des abondan
es des éléments dans la poussière est limitée parles in
ertitudes des abondan
es 
osmiques plutot que par les in
ertitudes sur lesabondan
es dans le gaz. Pendant longtemps, les abondan
es solaires ont servi deréféren
e. Cependant, 
e 
hoix de référen
e a été remis en question par les mesuresd'abondan
es dans les étoiles jeunes. En parti
ulier, l'abondan
e du 
arbone dans lemilieu interstellaire pourrait être de 2/3 
elui du Soleil. Ce problème semble avoirété résolu en partie par une ré-évaluation des abondan
es solaires par So�a & Meyer(2001b,a). Les abondan
es interstellaires standard (du voisinage solaire) sont résu-mées dans la table 1.2. La 
omposante du halo sert de milieu di�us de référen
e alorsque la région de ζ Oph 
orrespond à un milieu plus dense.Si le gaz et la poussière sont bien mélangés dans le MIS, les variations des abon-dan
es en phase gazeuse re�ètent prin
ipalement les di�éren
es prin
ipales de déplé-tions sur les grains de poussière. Dans notre galaxie, les déplétions les plus marquéessont trouvées pour les lignes de visées ave
 les densités moyennes les plus grandes.Les déplétions les moins fortes sont observées pour des nuages du halo et pour lesnuages à haute vitesse dans lesquels les grains sont largement détruits ; des déplétionsintermédiaires sont trouvées pour les nuages tièdes du disque.



1.2 Cy
le de vie du milieu interstellaire 131.1.3. Rapport gaz-sur-poussièreLa poussière et le gaz sont généralement bien mélangés dans le milieu interstellaire(MIS). Cet adage a été démontrée observationnellement par Bohlin et al. (1978) quiont trouvé que l'ex
ès de 
ouleur et la densité de 
olonne totale d'hydrogène sont bien
orrélées : E(B-V)/NH ≈ 1.7×10−22mag.cm2 pour le MIS di�us du voisinage solaire.Cette 
orrélation a ré
ement été 
on�rmée par les observations FUSE (Ra
hfordet al. 2002). Ce rapport peut être 
onvertit en rapport massique gaz sur poussièreen utilisant les relations de Kramers-Kronig(Pur
ell 1969).On peut aussi 
al
uler le rapport gaz sur poussière à partir des mesures d'abon-dan
es (
.f. 
hapitre 1.1.2). Dans le voisinage solaire, le rapport massique gaz-sur-poussière est de 100. Les grains interstellaires n'étant pas distribués de manière ho-mogène (dans notre Galaxie, la poussière est 
on�née dans le plan sur un épaisseure�e
tive de ∼ 200p
), le rapport va varier d'un environnement à l'autre.Les éléments lourds étant prin
ipalement dans la poussière, on s'attend à unevariation du rapport gaz-sur-poussière ave
 la métalli
ité du milieu. Cependant, lesvariations de déplétion d'un milieu à l'autre peuvent aussi jouer sur 
e rapport.1.2. Cy
le de vie du milieu interstellaireLe 
y
le de vie du milieu interstellaire est asso
ié à 
elui des étoiles. L'e�ondrementde nuages interstellaires denses va produire de nouvelles étoiles. Ces étoiles en �nde vie vont produire de la poussière dans leurs atmosphères et éje
ter 
es élémentsdans le milieu interstellaire. Ces grains nouvellement formés vont subir un 
ertainnombre de destru
tions et de reformations, sous l'in�uen
e des étoiles en parti
ulier(par exemple lors de l'explosion de supernovae).1.2.1. Du milieu interstellaire à la formation d'étoilesLorsque les 
onditions environnementales ne sont pas trop drastiques, le milieuinterstellaire peut être sous forme molé
ulaire dans des nuages denses. Les nuagesmolé
ulaires sont à un état d'équilibre : la for
e de gravité tend à les faire s'e�ondrersur eux-même, mais 
ette for
e est 
ompensée par les mouvements internes des par-ti
ules (agitation thermique, turbulen
e, rotation, . . . ) et par le 
hamp magnétiqueinterstellaire.Mais 
et état d'équilibre peut se briser et le nuage molé
ulaire va subir des frag-mentations su

essives. Ce pro
essus fut étudié par le physi
ien britannique JamesJeans au début du siè
le. Il montra qu'un nuage de gaz soumis à la for
e de gra-vitation et à sa pression interne �nit par se 
ontra
ter si sa masse est supérieure àun 
ertain seuil, appelé la masse de Jeans. Ce seuil est d'autant plus faible que lenuage est dense et d'autant plus grand que la température est élevée. Le pro
essusde fragmentation �nit par s'arrêter lorsque les blo
s de gaz deviennent su�samentdenses pour empê
her l'énergie de s'é
happer e�
a
ement. La température du nuage



14 Le milieu interstellaire : généralitésmonte, abaissant la masse de Jeans et les nuages les plus petits sont alors trop peumassifs pour se fragmenter.Lorsque la fragmentation s'arrête, 
haque petit nuage de gaz est devenu une pro-toétoile qui 
ontinue à se 
ontra
ter et à s'é
hau�er en 
onvertissant son énergiegravitationnelle en énergie thermique. Le rayonnement peut en
ore partiellements'é
happer. La température reste don
 modérée et la lumière de l'étoile se situe dansl'infrarouge. Mais la 
ontra
tion 
ontinue et le gaz devient �nalement opaque. Latempérature de la protoétoile atteint alors plusieurs milliers de kelvins et l'astre semet à briller dans le domaine visible.Au 
entre de l'astre, la densité et la température augmentent de plus en plus.Lorsque la température 
entrale atteint 10 millions de degrés, les réa
tions nu
léairesde fusion de l'hydrogène se dé
len
hent. A 
e moment, une énorme quantité d'énergieest produite qui donne naissan
e à une forte pression interne s'opposant à la for
ede gravité et stabilisant l'astre. La 
ontra
tion s'arrête et 
'est le début de la vie del'étoile.

Fig. 1.1: Cy
le de vie du milieu interstellaire1.2.2. Renouvellement du milieu interstellaireLes étoiles forment des éléments lourds au 
ours de leur vie par les réa
tionsnu
éaires en leur sein. Lorsque l'étoile est en �n de vie, d'énormes quantités dematière sont éje
tées, soit sous forme de vent stellaire, soit lors de l'explosion de



1.2 Cy
le de vie du milieu interstellaire 15Sour
e produ
tion(10−6M⊙kpc−2an−1)géantes M 3étoiles OH/IR 3étoiles C 2supergéantes 0.2novae 0.003�0.2supernovae type II 0.15 − 14Tab. 1.3: Contributions respe
tives des prin
ipales sour
es de produ
tion de pous-sière. Table adaptée de Boulanger et al. (2000).supernovae. A bonne distan
e de l'étoile, la température est su�samment bassepour que la matière éje
tée se retrouve sous forme d'atomes.La formation des poussières a lieu dans des régions où les densités sont su�samentélevées et les températures telles que les pro
essus de nu
léation et de 
ondensationpeuvent avoir lieu. Les vents des étoiles de quelques masses solaires de même que
eux des étoiles massives, des novae et sans doute aussi des restes de supernovae ontdes 
onditions favorables à la formation de poussières. La formation de la poussièreest don
 reliée aux dernières phases de l'évolution stellaire.La table 1.3 résume les 
ontributions relatives des sour
es stellaires à la produ
tionde poussière (Boulanger et al. 2000).1.2.3. Le milieu interstellaire : d'une phase à l'autreOn a vu dans les se
tions pré
édentes que le milieu interstellaire appartenait à un
y
le lié à la naissan
e et à la mort des étoiles. Le gaz et la poussière sont 
ependantsoumis aussi à des pro
essus au sein même du milieu interstellaire : la matière par-
ourt su

essivement les di�érentes phases du milieu interstellaire vues au 
hapitre1.1.1. Dans 
es di�érentes phases, le gaz va être ionisé, neutre ou molé
ulaire, et vaaussi varier en température.La poussière, elle, est sujette à des pro
essus de destru
tion et de re
onstru
tion.Les pro
essus de destru
tion, 
'est-à-dire l'altération par des atomes ou des ionsin
idents de forte énergie, la désaggrégation, la pulvérisation (shattering), et la va-porisation lors des 
ollisions grain-grain, ont lieu généralement à de faibles densitésoù les e�ets des ondes de 
ho
 des supernovae et les vents stellaires sont dominants.Cette destru
tion est plus rapide (∼ 5 × 108 ans) que le temps de formation de lapoussière dans les vents des étoiles évoluées (∼ 5× 109 ans). Il doit don
 exister unmé
anisme de reformation de la poussière à l'intérieur du milieu interstellaire. Cettereformation des poussière est basée sur des pro
essus de nu
léation, de 
ondensa-tion, d'a

rétion et de 
oagulation qui ont lieu dans des milieux denses telles que les
oquilles 
ir
umstellaires ou les nuages molé
ulaires. Ces phénomènes de destru
tionet de re
onstru
tion ne sont pas for
ément e�
a
es de la même manière pour toutes
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Fig. 1.2: Cy
le intra milieu interstellaireles tailles de grain interstellaire. Par exemple, dans notre Galaxie, les grains les pluspetits semblent détruits dans le WIM (Laga
he et al. 1999)1.2.4. Corrélation entre le gaz et la poussièreTout au long du 
y
le de vie du milieu interstellaire, le gaz et la poussière inter-agissent. Dans les milieux denses, la poussière 
ontribue à la formation de molé
ules.La surfa
e des grains sert de support à la formation des molé
ules observées dans legaz, dont la plus abondante est l'hydrogène molé
ulaire, H2. La poussière 
ontribueaussi à la présen
e de molé
ules 
omplexes dans l'espa
e en absorbant les photons quipourraient les disso
ier. D'autre part, à travers l'e�et photoéle
trique, la poussière
onduit une partie du rayonnement stellaire dans le gaz, qui est la sour
e dominantede 
hau�age là où le rayonnement stellaire n'est pas trop atténué.



2Le gaz interstellaire
2.1. Le gaz ionisé . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 172.1.1. L'émission 
ontinue du gaz ionisé . . . . . . . . . . . . . . 182.1.2. Les raies de re
ombinaison . . . . . . . . . . . . . . . . . . 192.2. Le gaz neutre atomique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 192.2.1. La raie à 21
m de l'hydrogène neutre . . . . . . . . . . . . 192.2.2. Les raies d'absorption interstellaires . . . . . . . . . . . . 202.3. Le gaz molé
ulaire . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 202.3.1. L'hydrogène molé
ulaire . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 202.3.2. L'oxyde de 
arbone, CO . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 21Le milieu interstellaire est 
omposé (en masse) d'environ 99% de gaz. Suivant l'en-vironnement dans lequel le gaz se trouve, il peut être sous forme neutre, molé
ulaireou ionisée. Nous verrons tout d'abord le gaz ionisé, puis le gaz neutre atomique, eten�n le gaz molé
ulaire.2.1. Le gaz ioniséLe gaz interstellaire peut être ionisé par le rayonnement ultra-violet des étoiles
haudes, lors des 
ho
s, par les rayons X ou par des parti
ules 
hargées de hauteénergie. On peut distinguer plusieurs sortes de milieu interstellaire ionisé :� les régions Hii (WIM),� les nébuleuses gazeuses entourant des étoiles 
haudes (WIM),� le milieu interstellaire ionisé di�us (WIM),



18 Le gaz interstellaire� le milieu interstellaire 
haud (HIM).Je ne développerai pas i
i les parti
ularités de 
es di�érentes régions. Pour plusde détails, on pourra se référer à des ouvrages plus 
omplets (Lequeux 2003). Je me
on
entrerai uniquement sur l'émission du gaz ionisé dans les régions Hii. Le milieuionisé di�us est vu prin
ipalement par l'émission Hα di�use en dehors des régionsHii. Le gaz 
haud ionisé est observé par l'émission di�use de rayons X.Dans les régions Hii, le gaz est ionisé par l'absorption de photons ultra-violetsdes étoiles 
haudes. On peut modéliser de fa
on simpli�ée l'ionisation autour d'uneétoile pour former une région HII. On prévoit alors que l'ionisation sera totale autourde l'étoile jusqu'à un rayon rS où ne parviennent plus de photons ionisants, 
eux-
iayant été absorbés par les atomes neutres. Le milieu est alors neutre (atomique oumolé
ulaire) en dehors de 
e rayon et ionisé à l'intérieur. La sphère ainsi dé�nie estappelée � sphère de Strömgren �. La taille de 
ette sphère est proportionnelle au�ux ionisant émis par l'étoile et inversement proportionnelle au 
arré de la densitédu gaz. La 
onnaissan
e du 
hamp de rayonnement et de la densité de la matièreest don
 importante pour la 
ompréhension de la physique du milieu interstellaire.En réalité, le milieu ionisé par les étoiles a une stru
ture hétérogène et le milieu estsouvent soumis au rayonnement de plusieurs étoiles. On aura alors une 
on�gurationdu gaz interstellaire plus 
omplexe.2.1.1. L'émission 
ontinue du gaz ioniséLes nébuleuses gazeuses ont un rayonnement 
ontinu important à toutes les lon-gueurs d'ondes de l'UV aux ondes radio, produits par un 
ertain nombre de mé
a-nismes : l'émission libre-libre, l'émission libre-liée, le rayonnement à deux photons.L'émission libre-libre (free-free en anglais) est produite par le freinage des éle
tronslibres passant à proximité des ions mais non 
apturés par eux. Si l'émission se produitdans un plasma où la distribution des vitesses est maxwellienne, on la quali�e dethermique. On dé�nit la mesure d'émission 
omme étant :
EM =

∫ l

0

n2
eds (2.1)où ne est la densité éle
tronique. Dans le domaine radio, l'intensité Iν émise dansune région Hii par unité de fréquen
e dé
roit ave
 le fréquen
e 
omme ν−0.1 auxfréquen
es élevées où le milieu est optiquement min
e. Aux basses fréquen
es où lemilieu est optiquement épais, 
e rayonnement se 
omporte 
omme un 
orps noir àla température Te.La re
ombinaison des éle
trons libres ave
 les ions produit un rayonnement 
ontinudit �libre-lié� (free-bound en anglais). La re
ombinaison sur les di�érents niveaux del'hydrogène en parti
ulier produit des dis
ontinuités dans le spe
tre (dis
ontinuitéde Balmer, Pas
hen, . . . ).L'émission de rayonnement entre deux niveaux d'un atome peut se faire par l'in-termédiaire d'un niveau virtuel non quanti�é ave
 l'émission de deux photons dont la



2.2 Le gaz neutre atomique 19somme des énergies est égale à 
elle de la transition. La probabilité d'une telle tran-sition est très faible, mais 
ette émission existe dans le 
as de l'hélium neutre ou del'hydrogène, produisant un 
ontinuum 
roissant dans l'UV qui peut être importantvers 4000Å.2.1.2. Les raies de re
ombinaisonCes raies 
orrespondent aux transitions permises des atomes du gaz. Elles sontémises suite à des 
as
ades de desex
itations radiatives suivant les re
ombinaisonsdes niveaux élevés de 
es atomes. Les raies les plus observées sont 
elles de l'hydro-gène. Si le gaz est optiquement épais dans les raies de Lyman, toute re
ombinaison
rée né
essairement un photon dans une raie ou dans le 
ontinuum de Balmer. Toutphoton Lyman α émis dans une nébuleuse optiquement épaisse aux raies de Lymanest réabsorbé par un autre atome d'hydrogène, lequel réémet un autre photon deLyman α dans une dire
tion arbitraire. Ces photons se propagent don
 de manièrealéatoire jusqu'à sortir de la nébuleuse.Les prin
ipales raies de re
ombinaisons de l'hydrogène observées dans le visiblesont les raies de la série de Balmer : Hα à 0.6563µm et Hβ à 0.4861µm.Il faut aussi noter que beau
oup de raies intenses observées dans les regions Hii
orrespondent à des transitions interdites. Parmi 
elles-
i, on peut 
iter le 
as de[Oiii℄ ou de [Nii℄ qui sont les plus 
ouramment étudiées.2.2. Le gaz neutre atomiqueLa 
olonne densité du gaz neutre atomique peut être mesurée par deux types deraies :� la raie à 21
m de l'hydrogène neutre,� les raies d'absorption interstellaire.D'autre part, le gaz neutre atomique émet des raies de stru
ture �ne dans l'infra-rouge lointain. Ces raies sont importantes 
ar elles sont les sour
es prin
ipales durefroidissement, mais elles ne peuvent pas servir à tra
er la distribution spatiale dugaz. C'est pourquoi je n'aborderai dans 
ette se
tion que la raie à 21
m de l'hydro-gène neutre et les raies d'absorption interstellaire.2.2.1. La raie à 21
m de l'hydrogène neutreLorsque l'hydrogène est dans son état fondamental, les spins de l'éle
tron et duproton peuvent être parallèles ou antiparallèles. L'énergie de l'état où l'éle
tron etle proton ont des spins antiparallèles est inférieure à l'énergie de l'état où ils sontparallèles. La transition entre 
es deux sous-niveaux hyper�ns 
rée une émission deraie à 21.1
m (soit une fréquen
e de 1420.4 Hz). La très faible probabilité de latransition radiative fait que les 
ollisions assurent l'équilibre thermodynamique à latempérature du gaz entre les deux niveaux, même pour les densités les plus faibles du



20 Le gaz interstellairegaz atomique neutre. C'est une transition extrêmement rare, mais la masse énormed'hydrogène gazeux présent dans le milieu interstellaire implique qu'il existe unnombre su�sant d'atomes d'hydrogène qui émettent à un instant donné la radiationà 21 
m, rendant 
elle-
i déte
table par les radiotéles
opes.On exprime généralement le pro�l de raie en vitesse radiale plut�t qu'en fréquen
e.En e�et, la largeur naturelle de la raie à 21
m étant extrèmement faible, la seule
ause d'élargissement de la raie est due à l'e�et Doppler.Dans le 
as optiquement min
e, la 
olonne densité totale de l'hydrogène s'exprimepar :
NHI = 1.8224 · 1018

∫

∆TB(v)dv at.cm−2(K.km.s−1)−1 (2.2)où TB est la température de brillan
e au-dessus du 
ontinuum du fond et v est lavitesse de la 
omposante observée.2.2.2. Les raies d'absorption interstellairesLors de l'observation d'une étoile, des raies d'absorption interstellaires du gazpeuvent apparaître sur le spe
tre stellaire. Elles se distinguent par leur �nesse etleur invariabilité en longueur d'onde. Ces raies sont observées dans le visible (Na,K, Ca, Ti+, CN, CH, . . . ) et dans l'ultra-violet (raies de Lyman de l'hydrogène etraies molé
ulaires de H2). Ces raies permettent d'obtenir la 
omposition 
himiqueet 
ertains paramètres physique du milieu interstellaire.2.3. Le gaz molé
ulaireLorsque le 
hamp de rayonnement n'est pas trop élevé et que la densité est suf-�sante, des molé
ules peuvent se former dans le milieu interstellaire. Ces molé
ulessont 
onstituées majoritairement d'hydrogène, de 
arbone, d'azote et d'oxygène (élé-ments les plus abondants en ex
luant l'hélium qui ne forme pas de molé
ules). Ladéte
tion de 
es molé
ules présente un 
ertain nombre de di�
ultés.2.3.1. L'hydrogène molé
ulaireDans le milieu interstellaire, l'hydrogène molé
ulaire se forme majoritairement àla surfa
e des grains de poussière, qui servent alors de � 
atalyseurs �. L'e�
a
ité deformation de l'hydrogène molé
ulaire dépend don
 à la fois de la densité du milieu
nH (proportionnelle à ngrains 
ar on suppose un rapport gaz/poussières 
onstant) etde la densité d'hydrogène atomique nHI :

dnH2

dt
= R · nH · nHI (2.3)où R est le taux de formation de H2.L'abondan
e de H2 est le résultat de l'équilibre entre 
ette formation sur les grains,et le phénomène de photodisso
iation.



2.3 Le gaz molé
ulaire 21A 
ertaines longueurs d'onde dans l'ultra-violet en dessous de la limite d'ionisationde l'hydrogène, lors de l'absorption d'un photon, la molé
ule H2 peut être amenéedans un état d'énergie supérieure au seuil de photodisso
iation. Deux pro
essus sontalors envisageables : soit la molé
ule se désex
ite par �uores
en
e et retombe dansson niveau fondamental sans se disso
ier, soit elle se désex
ite vers un état non-lié,se séparant alors en deux atomes d'hydrogène.L'équilibre entre 
es deux réa
tions (formation de l'hydrogène molé
ulaire sur lesgrains et destru
tion de 
elui-
i par photodisso
iation), 
onduit au bilan suivantpour les densités de 
olonne :
NHInR = NH2

β (2.4)où NHI , NH2
sont respe
tivement les densités de 
olonne de l'hydrogène atomiqueet de l'hydrogène molé
ulaire, et β est le taux de photodisso
iation (proportionnelau 
hamp de rayonnement).On a alors :

nRNHI = NH2
e−τpoussS(NH2

)β0 (2.5)où β0 est le taux de photodisso
iation hors é
rantage. Il y a deux mé
anismes d'é
ran-tage :� l'auto-é
rantage par les molé
ules de H2 elles même (S(NH2
)).� l'é
rantage par les poussières (e−τpouss)Dans un milieu de plus faible métalli
ité et/ou de plus fort 
hamp de rayonnementUV, on s'attend à 
e que le taux de formation R soit réduit. La transition Hi�H2 sepasse alors à une densité du gaz plus élevée.La déte
tion d'hydrogène molé
ulaire dans le milieu interstellaire est di�
ile 
ar
es molé
ules se forment dans des zones à basse température et émettent don
 trèspeu. Le satellite ISO a observé les raies de rotation de H2 dans des régions rela-tivement tièdes du milieu interstellaire. Les transitions éle
troniques de H2 dansl'ultra-violet ont été observées par di�érentes fusées et satellites. Cependant dans
es deux 
as d'observations, les régions étudiées ne sont pas les régions les plusdenses, supposées 
ontenir la plus grande quantité d'hydrogène molé
ulaire. On adon
 souvent re
ours à une étude de l'émission en CO, en estimant que la présen
ede 
es deux molé
ules est 
orrélée.2.3.2. L'oxyde de 
arbone, COLa molé
ule de CO est la molé
ule la plus observée du milieu interstellaire. Onpeut l'observer par ses raies de transitions rotationnelles. Ces transitions ont lieudans le sub-millimétrique, le millimétrique et le 
entimétrique. Les raies les plusobservées sont 
elles de CO(J=1-0) à 2.3 mm (115 GHz) et CO(J=2-1) à 1.3 mm(230 GHz).Aux fréquen
es radio, les astronomes ont pris l'habitude d'exprimer les intensitésmesurées en termes de température de brillan
e TB dé�nies par :

TB =
c2

2kν2
Iν (2.6)



22 Le gaz interstellairePour un milieu optiquement épais (
e qui est pratiquement toujours le 
as des raies deCO), TB mesure la température 
inétique du milieu à l'équilibre thermodynamiquelo
al. Dans le millimétrique et le submillimétrique, l'approximation de Rayleigh-Jeans permettant d'é
rire l'équation 2.6 n'est plus valable, mais son utilisation est
ependant maintenue. Dans 
e 
as, on marquera la température d'un astérisque pouréviter les 
onfusions : T ∗
B.L'énergie reçue est quant à elle souvent mesurée par une antenne en termes detempérature d'antenne TA. C'est la température à laquelle serait pla
é un 
orpsnoir qui entourerait totalement l'antenne pour donner le signal observé. Si l'antenneétait parfaite, une région de brillan
e uniforme représentée par une température debrillan
e TB donnerait une température d'antenne TA = TB. Dans le 
as réel, il fautprendre en 
ompte le rendement de l'antenne. Les températures d'antenne 
orrigéesde 
e rendement et de l'absorption par l'atmosphère terrestre sont appelées Tmb(pour main beam temperature).Les raies de CO peuvent être utilisées pour déterminer dire
tement la densité de
olonne si elles sont optiquement min
es. C'est le 
as de 13CO ou de C18O. A partirde la densité de 
olonne de 13CO ou de C18O (
f. Lequeux (2003) pour les 
al
uls)on peut déduire la densité de 
olonne de 12CO. En supposant qu'environ 20% du
arbone est sous forme de CO, on peut alors déterminer la densité de 
olonne de H2,N(H2)=105 N(CO). Bien que très utilisée dans notre Galaxie, 
ette méthode restein
ertaine et ne donne qu'un ordre de grandeur de la densité d'hydrogène molé
ulaire.Une autre méthode est d'utiliser un modèle de région de photodisso
iation. En e�et,
es modèles montrent que l'émission des raies de 12CO est dominée par la zone oùCO 
ommen
e à être photodisso
ié.Une autre méthode de détermination de la masse d'hydrogène molé
ulaire d'unnuage est d'utiliser le théorème du viriel. En e�et, la largeur des raies de CO traduitla dispersion en vitesse à l'intérieur du nuage. En supposant le nuage à l'équilibre,on peut don
 en déduire sa masse totale.Une méthode empirique de détermination de la quantité d'hydrogène molé
ulaireà partir des raies de CO est l'utilisation d'un fa
teur de 
onversion XCO qui 
onvertitl'intensité de la raie de CO en une densité de 
olonne de H2. Plusieurs méthodes de
alibration de 
e fa
teur existent, mais malgré sa large utilisation, sa valeur reste très
ontroversée. De plus, il semblerait que 
e fa
teur varie en fon
tion des 
onditionsenvironnementales.
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omposante la plus importante du milieu interstellaire est gazeuse, les pous-sières qui y sont mélangées y jouent un r�le majeur d'un point de vue physiqueet 
himique. La poussière est omni-présente. On l'observe dans une très grande va-riété d'environnements astrophysiques, allant des enveloppes 
ir
umstellaires autourdes supergéantes froides jusqu'aux eje
ta de supernova, du milieu di�us aux nuagesinterstellaires denses et des régions de formation d'étoiles aux disques de débris au-tour des étoiles de la séquen
e prin
ipale, des 
omètes à l'espa
e interplanétaire auxgalaxies distantes et aux quasars.Ces grains de poussière de petite taille, de quelques Angstroms a quelques mi
ro-mètres, jouent un r�le vital dans l'évolution des galaxies 
omme un 
ondu
teur de laperte de masse dans les étoiles évoluées, 
omme un parti
ipant essentiel dans le pro-
essus de formation des étoiles et des planètes, 
omme un 
atalyseur e�
a
e pour laformation d'H2 et d'autres molé
ules simples de même que des molé
ules organiques
omplexes, 
omme agent de 
hau�age photo-éle
trique pour le gaz interstellaire, . . .



24 Les poussières interstellaires3.1. Observations de la poussière interstellaireD'un point de vue observationnel, les poussières absorbent et di�usent la lumièredes étoiles. Cette absorption est plus importante dans les 
ourtes longueurs d'ondes,
'est le phénomène d'extin
tion. L'énergie absorbée par les poussières les 
hau�e, etest réémise dans l'infrarouge et le sub-millimétrique. Ces grains sont don
 à la foisdes absorbeurs, des di�useurs et des émetteurs de rayonnement éle
tromagnétique.3.1.1. Rougissement et extin
tion interstellairesLes grains de poussière absorbent et di�usent les photons qu'ils reçoivent. L'ab-sorption des photons et la di�usion (dans une autre dire
tion que la ligne de visée)sont deux mé
anismes d'intera
tion du 
hamp éle
tro-magnétique ave
 des parti-
ules. Le phénomène d'extin
tion de la lumière est la somme de 
es intera
tions.La poussière interstellaire est 
omposée de grains de di�érentes tailles. L'extin
tionrésulte de l'intera
tion du rayonnement éle
tromagnétique ave
 
es grains. Pour lesgrains de taille supérieure à la longueur d'onde (2πa ≫ λ, a étant le rayon), lesse
tions e�
a
es d'absorption et de di�usion sont proportionnelles respe
tivementau volume et au 
arré du volume du grain et sont indépendantes de la longueurd'onde. Pour les grains de taille inférieure à la longueur d'onde, la se
tion e�
a
eest proportionnelle à la masse de la parti
ule et dé
roit quand la longueur d'ondeaugmente. La somme de 
es deux 
omposantes fait que l'extin
tion diminue de façonassez 
ontinue ave
 la longueur d'onde, à l'ex
eption d'une � bosse � (bump) à 2175Å (
f. �3.1.1.1).La 
ourbe d'extin
tion donne don
 des indi
ations sur la taille (et dans unemoindre mesure la 
omposition) de la poussière interstellaire. Les 
ourbes d'ex-tin
tion observées varient 
onsidérablement ave
 la ligne de visée. Il y a don
 unevariation spatiale des propriétés et/ou de la distribution de taille des grains (
oagu-lation, abrasion, destru
tion).La dépendan
e en longueur d'onde de l'extin
tion interstellaire (�
ourbe d'extin
-tion interstellaire�, 
f. �gure 3.1) est 
ommunément déterminée par la méthode despaires, représentée à la �gure 3.2. Dans 
ette méthode, la dépendan
e en longueurd'onde de l'extin
tion interstellaire est obtenue en 
omparant le spe
tre de deuxétoiles de même type spe
tral, dont l'une est rougie et l'autre non.3.1.1.1. La bosse à 2175 ÅLa position de 
ette 
ara
téristique de la 
ourbe d'extin
tion est invariante, alorsque sa for
e et sa largeur sont fortement dépendants de l'environnement observé. Lesgrains à l'origine de 
ette bosse restent un sujet de débat, même s'il est maintenantgénéralement a

epté que 
'est dû à des molé
ules d'hydro
arbures aromatiquespoly
y
liques (PAHs) (Joblin et al. 1992).



3.1 Observations de la poussière interstellaire 25

Fig. 3.1: Illustration de la méthode des paires pour mesurer la 
ourbe d'extin
tioninterstellaire.

Fig. 3.2: Courbe d'extin
tion standard du milieu interstellaire de l'infrarouge à l'ultra-violet. Figure extraite de Volk (2000)



26 Les poussières interstellairesCette bosse est observée dans notre Galaxie aussi bien que dans des galaxieslointaines, mais semble faible à absente dans 
ertains environnements parti
uliers
omme les Nuages de Magellan.3.1.1.2. Les bandes en absorptionDans l'infrarouge pro
he, on observe un 
ertain nombre de 
ara
téristiques enabsorption. Les plus fortes sont 
elles à 9.7 et 18 µm, attribuées à des modes d'étire-ment et de 
ourbure de 
ertaines formes de matériaux sili
atés (
omme l'olivine). Labande à 3.4 µm est attribuée aux modes d'étirement C-H de la poussière 
arbonéealiphatique. Sa nature exa
te reste in
ertaine ave
 plus de 20 
andidats di�érentsproposés (Pendleton & Allamandola 2002), de même que son origine. Cette bandeest toujours déte
tée dans le milieu di�us mais jamais dans les nuages molé
ulaires.En�n, dans les nuages molé
ulaires sombres, les gla
es re
ouvrant les grains de pous-sière sont déte
tées par de nombreuses bandes en absorption (Witt et al. 2004).3.1.1.3. La di�usion interstellaireLa di�usion de la lumière stellaire par la poussière est révélée par les nébuleusesen ré�e
tion (nuages denses illuminés par des étoiles brillantes pro
hes ou enfouies),par les nuages sombres (illuminés par le 
hamp de rayonnement interstellaire (ISRF)et la lumière di�use Gala
tique1). Les propriétés de di�usion des grains de poussière(l'albedo2 et la fon
tion de phase) donnent des 
ontraintes sur les propriétés optiquesdes grains et sont des indi
ateurs de leur taille et 
omposition. Une fra
tion appré-
iable de l'extin
tion dans infrarouge pro
he et dans le visible vient de la di�usion.3.1.2. La polarisation interstellairePour un grain non sphérique, la lumière des étoiles distantes est polarisée à 
ausede l'extin
tion di�érentielle pour les di�érents alignements du ve
teur éle
trique durayonnement. La 
ourbe de polarisation interstellaire augmente depuis l'infrarouge,atteint son maximum dans le visible et dé
roit ensuite vers l'ultra-violet.De 
ette 
ourbe de polarisation, on apprend que (1) une 
ertaine fra
tion des grainsinterstellaires sont à la fois non sphériques et alignés ave
 le 
hamp magnétique ; (2)la majorité des grains alignés responsables du pi
 de polarisation (à λ ≈ 0.55µm)ont des tailles typiquement de a ≈ λ/2π ≈ 0.1µm; et (3) la 
omposante des trèspetits grains responsables de l'augmentation de l'extin
tion dans l'UV lointain estsoit sphérique soit non alignée. De plus, pour que les grains soient alignés ave
 le
hamp magnétique, il faut qu'ils aient un moment magnétique.
1lumière stellaire di�usée en dehors du MIS général de la Voie La
tée illuminé par l'ISRF général2rapport entre la di�usion et l'extin
tion



3.1 Observations de la poussière interstellaire 273.1.3. L'émission rouge étendueL'émission rouge étendue (ERE) est un phénomène observé dans des environne-ments aussi divers que les nébuleuses en ré�e
tion, les nébuleuses planétaires, lesrégions Hii, le MIS di�us de la Voie La
tée, et d'autres galaxies. C'est une largebande d'émission dans le 
ontinuum rouge lointain (∼ 5400 − 9500Å), qui est enex
ès par rapport à la di�usion simple par de la poussière interstellaire (pour unerevue ré
ente, 
f. (Witt et al. 2004)). Cet ex
ès d'émission est attribué à un phéno-mène de photolumines
en
e d'une 
ertaine 
omposante de la poussière. Les grainsresponsables sont sans doute des parti
ules nanométrique, mais restent non identi-�és.3.1.4. Emission des poussièresLes poussières absorbent et di�usent le rayonnement stellaire. Cette absorptiond'énergie 
hau�e les poussières qui réemettent alors 
ette énergie dans l'infrarougeet le sub-millimétrique. Ainsi, près de la moitié de l'énergie émise par les étoilesdans l'ultra-violet, le visible et l'infrarouge pro
he est absorbée par les poussière etréémise à des longueurs d'onde plus grandes. Les modèles de grains a
tuels expliquentl'émission observée par une distribution de taille de grains 
orrespondant à di�érentsrégimes d'émission : des grains à l'équilibre thermique, des petits grains hors équilibrethermique, et des grosses molé
ules aromatiques expliquant les bandes d'émissiondans l'infrarouge moyen (
f. �3.2). On peut voir à la �gure 3.3 le spe
tre d'émissionthéorique de 
es trois 
lasses de grains selon le modèle de Désert et al. (1990). Jeprésenterai su

essivement l'émission de 
es trois 
omposantes.3.1.4.1. Les grains à l'équilibre thermiqueLes grains de poussière sont 
hau�és par l'absorption de rayonnement ultra-violet.Cette énergie est réémise sous forme d'émission thermique dans l'infrarouge.Un grain de poussière sphérique de rayon a, soumis à une densité de rayonnement
uν absorbe l'énergie totale :

Eabs =

∫ ∞

0

4πa2Qabs(ν)π
cuν

4π
dν (3.1)où Qabs est l'e�
a
ité d'absorption du grain. Par ailleurs 
e même grain à la tem-pérature T émet l'énergie totale :

Eemi =

∫ ∞

0

4πa2Qabs(ν)πBν(T )dν (3.2)où Bν est une loi de 
orps noir à la fréquen
e ν.On fait l'hypothèse que l'e�
a
ité d'absorption dans l'infrarouge lointain est re-présentée par :
Qabs(ν) = Q0(

ν

ν0
)β ·

a

a0
(3.3)
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Fig. 3.3: Spe
tre d'émission théorique de la poussière interstellaire. On peut observerles 
ontributions à 
e spe
tre des trois 
lasses de grains suivant le modèle de (Désertet al. 1990) : gros grains à l'équilibre thermique (BGs), petits grains hors équilibrethermique (VSGs) et molé
ules aromatiques poly
y
liques (PAHs).S'il y a équilibre entre le phénomène d'absorption et le phénomène d'émission(grains à l'équilibre thermique), on a alors le bilan d'énergie suivant :
∫ ∞

0

Qabs(ν)
cuν

4π
dν =

∫ ∞

0

Qabs(ν)Bν(T )dν (3.4)La 
onnaissan
e de la température d'équilibre des grains permet don
 d'avoir uneinformation sur l'intensité du 
hamp de rayonnement.A une fréquen
e ν, l'intensité (
'est à dire l'énergie émise par unité de surfa
e etd'angle solide) émise par Ngrain (densité de 
olonne) grains de poussière est :
Iν = Ngrainǫgrain(ν)Bν(T ) (3.5)où ǫgrain(ν) est l'émissivité d'un grain à la fréquen
e ν. Si on suppose que le gaz etla poussière sont bien 
orrélés spatialement (Ngrain

NH
est 
onstant), on a alors :

Iν = NHǫH(ν0)(
ν

ν0

)βBν(T ) (3.6)ave

ǫH(ν0) =

Ngrain

NH
π · a2Qabs (3.7)l'émissivité des grains par atome d'hydrogène.On peut alors 
al
uler la température ainsi que les propriétés d'émissivité desgrains uniquement ave
 les données en émission, en 
ombinant deux mesures ou plus



3.1 Observations de la poussière interstellaire 29de l'intensité émise par les grains dans l'infrarouge lointain (émission dominée parles gros grains).3.1.4.2. Les petits grains hors équilibre thermiquePour de très petits grains de poussière, l'aborption d'un photon ultra-violet ouvisible d'énergie hν représente un apport d'énergie non négligeable et induit uneaugmentation rapide et importante de sa température. Cette augmentation bru-tale de température est suivie d'un refroidissement tout aussi rapide du grain. Le
hau�age puis refroidissement d'un grain s'e�e
tuant dans des intervalles de tempstrès inférieurs au temps entre l'arrivée de deux photons, on se situe don
 hors del'equilibre thermique.En première approximation, on peut admettre que l'énergie thermique d'un grainformé de N atomes est de l'ordre de 3N kT . En absorbant un photon d'énergie hν,le grain est don
 porté à une température d'environ T ≈ hν
3Nk

. Ces températuressont plus grandes que la température d'équilibre, jusqu'à 1000 K pour des parti
ulesde quelques dizaines d'atomes. Puis ils se refroidissent rapidement en émettant desphotons de longueur d'onde de plus en plus grandes. Ces petits grains sont respon-sables de l'émission dans l'infrarouge pro
he et moyen jusqu'à environ 60 µm (
f.�gure 3.3).3.1.4.3. Emission des molé
ules aromatiques poly
y
liquesDans le spe
tre infrarouge-submillimétrique du milieu interstellaire, on observeune série de bandes intenses à 3.3, 6.2, 7.7, 8.6, 11.3 et 12.7 µm qui se superposentaux spe
tres des petits et des gros grains dé
rits 
i-dessus. Ces bandes sont appeléesAIB (pour Aromati
 Infrared Bands) ou UIR (pour Unidenti�ed InfraRed bands).Ces bandes sont attribuées à de grosses molé
ules aromatiques 
omme les PAHs(hydro
arbones aromatiques poly
y
liques). Les PAHs, 
omme les petits grains sont
hau�és par l'absorption de photons individuels UV/visible.On attribue généralement 
es bandes en émission à des modes vibrationnels desPAHs (Leger & Puget 1984, Allamandola et al. 1985) : le mode d'étirement C-H (3.3
µm), les modes d'étirement C-C (6.2 et 7.7 µm), le mode de 
ourbure dans le planC-H (8.6 µm), et le mode de 
ourbure hors plan C-H (11.3µm). Les for
es relativeset les longueurs d'onde pré
ises de 
es 
ara
téristiques sont dépendantes de la tailledes PAHs et de leur état d'ionisation qui est 
ontrolé par l'intensité de la lumièrestellaire, la densité éle
tronique, et la température du gaz dans l'environnement.3.1.4.4. Les instrumentsL'émission infrarouge de la poussière est une émission faible qui né
essite la plu-part du temps des observations spatiales, ave
 des téles
opes refroidis. Les études del'émission de la poussière ont été marquées par des relevés de tout le 
iel faits par



30 Les poussières interstellairesles instruments à bord des satellites IRAS3 ou COBE4, mais aussi par de l'imagerieou de la spe
tros
opie pointée, qu'elle soit obtenue à partir du sol, de ballons oude l'espa
e (IRTS5, ISO6, MSX7, PRONAOS8). Au 
ours de ma thèse, le SST9 estvenu s'ajouter à la liste des satellites infrarouge permettant des observations poin-tées à la fois en imagerie et en spe
tros
opie. Dans 
ette thèse, je parlerais surtoutd'observations faites par les satellites IRAS, COBE, ISO et Spitzer.Les données IRAS ont permis pour la première fois d'avoir une 
ouverture de 96%du 
iel dans quatre bandes d'observation à 12, 25, 60 et 100 µm.Le satellite COBE avait à son bord, trois instruments : DIRBE10 (photométrieabsolue dans 10 bandes entre 2 et 240 µm), DMR11 (radiomètre di�érentiel), etFIRAS12 (spe
trométrie absolue de 100 µm à 3 mm). Malgré la faible résolutionspatiale, les données DIRBE ont l'avantage majeur d'avoir une 
alibration photo-métrique absolue, ainsi qu'une 
ouverture spe
trale plus 
omplète.Les données du satellite ISO ont permis d'obtenir en mode pointé des observationsinfrarouges ave
 une résolution jusqu'à 100 fois meilleure, mais aussi une plus grandesensibilité.Le satellite Spitzer a été lan
é en août 2003. A son bord, l'instrument MIPS13,ave
 trois 
améras à 24, 70 et 160 µm, IRAC14 observe à 3.6, 4.5, 5.8 et 8 µm et IRSun spe
tromètre entre 5 et 38µm.Dans le futur, les satellites Plan
k et Hers
hel vont jouer un r�le majeur dans
e domaine. Hers
hel réalisera de l'imagerie photométrique et de la spe
tros
opieen mode pointé dans la gamme de 60 à 670 µm (ave
 ses instruments : PACS15,SPIRE16, et HIFI17). Plan
k est destiné à faire un relevé 
omplet du 
iel dans 10bandes, de 350 µm à 3 mm (ave
 HFI18, et LFI19), donnant pour la première foisdes données à grande résolution spatiale et sensiblité sur tout le 
iel dans 
es bandesspe
trales.
3InfraRed Astronomi
al Satellite (1983)4Cosmi
 Ba
kground Explorer (1989)5InfraRed Teles
ope in Spa
e (1995)6Infrared Spa
e Observatory (1995)7Mid
ourse Spa
e eXperiment (1996)8PROjet National d'Astronomie Submillimétrique (1994,1996)9Spitzer Spa
e Teles
ope (2003)10Di�use Infrared Ba
kground Experiment (1989)11Di�erential Mi
rowave Radiometer (1989)12Far Infrared Absolute Spe
trometer (1989)13Multiband Imaging Photometer for Spitzer (2003)14Infrared Array Camera (2003)15Photo
ondu
tor Array Camera and Spe
trometer (2007)16Spe
tral and Photometri
 Imaging Re
eiver (2007)17Heterodyne Instrument for FIRST (2007)18High Frequen
y Instrument (2007)19Low Frequen
y Instrument (2007)



3.2 Modèles de grains 313.2. Modèles de grainsLes observations de l'absorption et de l'émission des poussières imposent des
ontraintes sur la nature et la taille des grains de poussière. A partir de 
es ob-servations, des modèles de grains ont été élaborés. Ces modèles permettent, à partirde 
onditions initiales de simuler un spe
tre d'émission et/ou d'absorption de lapoussière. Les prin
ipaux paramètres de 
es modèles sont le 
hamp de rayonnementet la distribution de taille des grains. Le spe
tre simulé peut alors être 
omparé à denouvelles observations pour en déduire les propriétés des nouvelles régions observées.L'extension de la base de longueurs d'ondes pour les observations de l'extin
tioninterstellaire dans l'ultra-violet loitain et dans l'IR a montré qu'au
un type de grainunique ne pouvait expliquer l'extin
tion interstellaire sur la globalité du spe
tre. Lemodèle de poussière de Mathis et al. (1977) fut le premier à prendre en 
ompte lespropriétés d'extin
tion par les poussières de l'ultra-violet à l'infrarouge. Ce modèledénommé le � modèle MRN � 
onsidérait deux 
omposantes de grains : des grains degraphite et des grains de sili
ates amorphes, ave
 des tailles allant de 50 à 2500 Å. Ilfut étendu par Draine & Lee en 1984 pour en faire le modèle sili
ate-graphite-PAHs,ave
 une distribution de taille étendue.Le modèle utilisé dans 
ette thèse prend en 
ompte les observations infrarougeset est 
elui de Désert et al. (1990). Ce modèle fait intervenir trois 
omposantes : lesgros grains (ou BG pour Big Grains), les très petits grains (ou VSG pour Very SmallGrains) et les molé
ules aromatiques poly
y
liques (ou PAH pour Poly
y
li
 Aroma-ti
 Hydro
arbon). Dans 
e modèle, les gros grains seraient 
omposés de sili
ates, dedi�érentes tailles, ave
 des manteaux réfra
taires, tandis que les petits grains seraient
omposés prin
ipalement de 
arbone. La distribution de taille des grains et les abon-dan
es des 
omposantes de la poussière dans le voisinage solaire sont 
ontraintes parla 
ourbe d'extin
tion interstellaire moyenne et le spe
tre d'émission dans le voisi-nage solaire. Dans 
e modèle, les gros grains permettent d'expliquer la montée dansl'infrarouge pro
he et dans le visible de la 
ourbe d'extin
tion, le bump est expliquépar les très petits grains et la remontée dans l'ultra-violet lointain est 
réée par lesPAHs. Pour l'émission infrarouge, les PAHs sont porteurs des bandes infrarouges endessous de 15 µm, les très petits grains 
arbonnés émettent par des pro
essus horséquilibre entre 25 et 60 µm, et les gros grains ont une émission thermique dans lesgrandes longueurs d'ondes.Il existe d'autres modèles pour la poussière, mais la prise en 
ompte d'une distri-bution de taille des grains est aujourd'hui in
ontournable. Dans le modèle de Désertet al. (1990), la distribution de taille de 
haque 
omposante est modélisée par uneloi de puissan
e entre une taille minimum et une taille maximum. Pour le voisinagesolaire, les paramètres obtenus (α l'exposant de la loi de puissan
e et amin et amaxles tailles minimum et maximum des grains) sont mentionnés à la �gure 3.4, ainsique les abondan
es en masse par rapport à l'hydrogène (Y ) dans 
et environnement.
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Fig. 3.4: Cara
téristiques des di�érentes 
omposantes de grains dans le modèle deDésert et al. (1990) pour le voisinage solaire.



4Le petit nuage de Magellan
4.1. Morphologie du SMC . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 334.2. Etoiles et formation stellaire . . . . . . . . . . . . . . . . . 344.3. Milieu interstellaire . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 354.4. Pourquoi le SMC est-il important pour les études duMIS ? . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 36Le petit nuage de Magellan (SMC) est une galaxie naine irrégulière pro
he denotre Galaxie (environ 60 kp
 ; Westerlund (1991)), et en intera
tion ave
 elle etle grand nuage de Magellan. Sa morphologie est 
omplexe. Ses nombreuses étoilesjeunes et régions Hii, sa faible métalli
ité, son abondan
e en gaz neutre en font unegalaxie plut�t � jeune �.4.1. Morphologie du SMCLe SMC appartient à un triplet de galaxies en intera
tions (Murai & Fujimoto1980), les autres membres étant le grand nuage de Magellan (LMC) et notre Galaxie(
f. �gure 4.1). On pense que les nuages de Magellan sont liés à notre Galaxie depuisau moins 7 milliards d'années (Westerlund 1997). Le SMC étant la galaxie la moinsmassive de 
e triplet, elle est don
 la plus perturbée par 
es intera
tions (qui sontau moins en partie des intera
tions gravitationnelles (Putman et al. 1998)), et samorphologie est 
omplexe et mal 
omprise. On pense que son apparen
e a
tuellevient d'une ren
ontre ave
 le LMC il y a quelques 200 millions d'années (Gardineret al. 1994). Les intera
tions entre le LMC et le SMC, de même qu'entre les nuages
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Fig. 4.1: Les nuages de Magellan et la galaxie, observés dans le visible. Un zoomsur le petit nuage de Magellan montre le 
orps prin
ipal sous forme de � barre �. La
omposition 
olorée est faite dans les bandes U, B et R.et la Galaxie ont donné un 
ertain nombre de parti
ularités stru
turales et 
inéma-tiques : le pont de gaz reliant le LMC au SMC (�Bridge�) et les 
ourants de maréedus à l'intera
tion ave
 la Voie La
tée (�Magellani
 Stream� et �Leading arm�) quisemblent partir du SMC.Dans les domaines radio et visible, le SMC est vu 
omme une barre allongée 
entréeà 00h52.7m−72 deg 49′ (J2000) ave
 une aile à l'est (Westerlund 1997) (
f. �gure4.1). Dans les observations Hi, le SMC semble être extrêmement 
omplexe (M
Gee& Newton 1981, Martin et al. 1989, Staveley-Smith et al. 1998, Stanimirovi�
 et al.1999). Les nombreuses 
omposantes en vitesse dans les spe
tres Hi ont été l'objetde 
ontroverses quand à leur interprétation en terme de morphologie. Les relevésré
ents montrent une grande variété de stru
tures à petite é
helle ave
 de nombreuses
oquilles, des �laments et des ar
s (Staveley-Smith et al. 1998, Stanimirovi�
 et al.1999). Une des di�
ultés d'interprétation de la morphologie du SMC vient sansdoute de sa remarquable profondeur, l'aile et la région nord-est étant plus pro
hesde nous que la partie sud (Flors
h et al. 1981).4.2. Etoiles et formation stellaireLa population stellaire du SMC est 
omplètement di�érente de 
elle de notre Ga-laxie ou même du grand nuage de Magellan. Ce sont des étoiles jeunes qui dominent.Ces étoiles émettent plus fortement dans l'UV et 
réent un 
hamp de rayonnement



4.3 Milieu interstellaire 35interstellaire 4 à 10 fois plus fort que 
elui du voisinage solaire (Lequeux 1979,Vangioni-Flam et al. 1980, Azzopardi et al. 1988).D'autre part, l'étude de l'histoire de formation d'étoiles dans le SMC montreque 
elle-
i pourrait se faire par rafales (�burst�), les pro
essus de formation étantdé
len
hés par les for
es de marée au moment des intera
tions fortes ave
 le LMC oula Voie La
tée (Zaritsky & Harris 2004). Les dernières rafales de formation d'étoilessemblent avoir eu lieu il y a 2.5, 0.4 et 0.06 milliards d'années.4.3. Milieu interstellaireLe SMC est fortement pourvu en hydrogène neutre ave
 une masse totale MHI
=

4 · 108M⊙ (Stanimirovi�
 et al. 1999) pour une masse dynamique totale de M =
2.4·109M⊙ (Stanimirovi¢ et al. 2004). D'autre part, les observations spe
tros
opiquesont montré une faible abondan
e en éléments lourds, 
orrespondant à une métalli
itéenviron dix fois plus faible que dans le voisinage solaire (Dufour 1984, Sauvage &Vigroux 1991). Cette faible métalli
ité explique les faibles rapports poussières-sur-gaz observés en extin
tion : 4 à 17 fois plus faibles que dans notre Galaxie (Koornneef1982, Fitzpatri
k 1985).La forme de l'extin
tion par la poussière dans le SMC est similaire à 
elle dansnotre Galaxie dans l'infrarouge et dans le visible mais di�ère signi�
ativement dansl'UV lointain. En parti
ulier, la bosse à 2175 Å est pratiquement absente et il existeune forte remontée dans l'UV par rapport à notre Galaxie. Cependant, 
es observa-tions reposent sur un nombre limité de lignes de visées et pourraient ne pas être le
as général. Les observations de la poussière en émission dans le SMC n'ont vraiment
ommen
é qu'ave
 l'arrivée des données du satellite IRAS en 1983, montrant pourla première fois des 
artes du SMC dans l'infrarouge lointain (S
hwering & Israel1989, Okumura et al. 1993). Le milieu interstellaire ressemble à un milieu primordialdu fait d'une faible abondan
e en éléments lourds (Sauvage & Vigroux 1991) et estsoumis à un 
hamp de rayonnement UV très fort (Lequeux 1989).Le SMC 
ontient de nombreuses régions de formation d'étoiles, observées prin-
ipalement dans la raie de Hα par Henize (1956) puis par Davies et al. (1976).Les observations plus ré
entes de Kenni
utt et al. (1995) ont révélé de nombreux�laments et ont montré que l'émission di�use Hα est signi�
ative. Cette émissiondi�use est située prin
ipalement dans la barre et vient de stru
tures �lamentaires etde 
oquilles.En 
omparaison au nombre de régions Hii déte
tées, assez peu de nuages molé
u-laires ont été observés dans le SMC. Ils sont situés prin
ipalement dans les régionsdenses au sud-ouest de la barre (Rubio et al. 1993a,b). L'émission CO des nuagesmolé
ulaires du SMC est plus faible que 
elle des objets Gala
tiques équivalents.Ce
i s'explique par les e�ets 
ombinés des faibles abondan
es en 
arbone et oxy-gène, des faibles rapports poussières-sur-gaz et des 
hamps de rayonnement élevés,tous favorisant la photodisso
iation. Les températures d'antenne mesurées en 12COsont faibles elles aussi, indiquant que la taille 
ara
téristique des régions émittri
es



36 Le petit nuage de Magellandu SMC est plus petite que dans notre Galaxie. Le modèle de nuages molé
ulairesdu SMC de Lequeux et al. (1984) montre que l'émission de CO viendrait des partiesles plus denses des nuages molé
ulaires. Ces nuages pourraient alors être 
omposésde grandes enveloppes d'hydrogène molé
ulaire sans CO. L'utilisation du fa
teur de
onversion CO-vers-H2 Gala
tique dans 
e 
ontexte 
onduirait à une sous-estimationgrossière de la masse molé
ulaire. A partir d'une 
omparaison de la luminosité deCO par rapport à la largeur de raie pour les nuages molé
ulaires du SMC Rubioet al. (1993a) ont 
on
lu que pour le SMC le fa
teur de 
onversion pour déduireles masses molé
ulaires à partir de l'émission intégrée est 20 fois plus grand que lavaleur adoptée pour notre Galaxie. La masse totale d'hydrogène molé
ulaire dans leSMC qu'ils déduisent est alors ∼ 3 × 107M⊙, et le rapport de gaz molé
ulaire suratomique est d'environ 7%, 15 fois plus faible que 
elui observé dans notre Galaxie.Cependant, 
es valeurs sont soumises à un 
ertain nombre d'in
ertitudes 
ommenous le verrons dans la partie III.Des observations de l'absorption de H2 dans les bandes rotationnelles et vibra-tionnelles dans l'ultraviolet ont été faites par le satellite FUSE (Far UltravioletSpe
tros
opi
 Explorer) dans le SMC. Elles montrent une fra
tion molé
ulaire de1%, 9 fois plus faible que dans notre Galaxie (Tumlinson et al. 2002). Ces résultatsimpliqueraient une masse de H2 de MH2
= 2 ·106M⊙. Ces observations montrent unetrès faible abondan
e d'hydrogène molé
ulaire, même plus faible que 
elle déduitedes observations CO. Cependant, il faut se rappeler que les lignes de visées obervées
orrespondent à des regions brillantes où la formation molé
ulaire n'est pas dansson environnement le plus favorable. Du fait de la méthode d'observation, sensibleaux fortes densités de 
olonne, les enveloppes d'hydrogène molé
ulaires relativementpeu denses et qui pourraient 
onstituer le gros de la masse ne seraient pas déte
téesainsi.4.4. Pourquoi le SMC est-il important pour lesétudes du milieu interstellaire ?Le SMC est une galaxie naine, très ri
he en gaz et ave
 une faible métalli
ité. Detelles galaxies ont généralement subi moins de générations de formation d'étoiles, etpeuvent don
 nous aider à 
omprendre les pro
essus de formation d'étoiles dans 
es
onditions et l'évolution temporelle de la métalli
ité (Knapp 1990). Le SMC est une
ible de 
hoix pour étudier le milieu interstellaire de faible métalli
ité qui est nonseulement présent dans les galaxies naines mais aussi dans les parties externes desgrandes galaxies spirales.Le SMC est aussi relativement pro
he. Les observations à haute résolution auxdi�érentes longueurs d'ondes peuvent don
 résoudre des stru
tures de la taille duparse
 ou en-dessous. Cela permet de séparer di�érentes phases du MIS. La proximitédu SMC permet d'avoir à la fois une vue globale en même temps qu'une bonnerésolution pour séparer le milieu di�us, les régions de formation d'étoiles et lesnuages molé
ulaires.



4.4 Pourquoi le SMC est-il important pour les études du MIS ? 37

Fig. 4.2: Composition 
olorée de l'émission du milieu interstellaire du Petit Nuage deMagellan. Le rouge représente l'émission de Hi (Stanimirovi�
 et al. 1999). L'émissiondans le l'hydogène ionisé (Hα) est représentée en jaune, et l'émission de la poussière à100µm (données IRAS) est 
odée en bleu. Les prin
ipales régions de formation d'étoilesdu SMC ainsi que les 
ara
téristiques morphologiques de 
ette galaxie sont labellées.



38 Le petit nuage de MagellanLes galaxies pro
hes ont un avantage par rapport à notre Galaxie, 
ar on peut lesvoir de l'extérieur. De plus, même si le SMC est relativement pro
he, il est su�samentloin pour qu'on puisse 
onsidérer tous les objets observés en son sein 
omme étant àla même distan
e, 
ontrairement à notre Galaxie où la détermination de la distan
epeut être assez in
ertaine.En�n, en tant que galaxie � jeune � et � peu évoluée �, le SMC peut servir delaboratoire pour tester les propriétés des di�érentes phases du MIS et si 
elles-
idi�èrent de 
elles des galaxies � évoluées � 
omme la Voie La
tée. Le SMC peutdon
 être 
onsidérée 
omme un modèle lo
al des galaxies distantes au début de leurévolution.



Deuxième partie .Analyse de l'émission de lapoussière dans le SMC





5Introdu
tion
5.1. Les poussières de la Voie La
tée . . . . . . . . . . . . . . . 415.2. Etudes de la poussière dans les galaxies extérieures . . . 435.3. La poussière dans le SMC . . . . . . . . . . . . . . . . . . 44Les éléments lourds 
onstitutifs des grains de poussière sont formés par les dif-férentes générations d'étoiles. Plus il y a de poussière par rapport au gaz dans unenvironnement, plus 
elui-
i a été enri
hi par diverses générations stellaires a priori(et don
 la métalli
ité du milieu est élevée). Cependant, les grains de poussière duMIS subissent des 
y
les de destru
tion et de reformation. Ces étapes d'évolutiondes grains modi�ent les propriétés des di�érentes populations de poussières, et enparti
ulier la distribution de taille des grains et leurs abondan
es. On 
her
he à
omprendre 
omment 
e 
y
le évolue suivant l'environnement (métalli
ité et 
hampde rayonnement di�érents). Dans 
e 
adre, le rapport gaz sur poussière est un tra-
eur de l'évolution de la poussière d'une galaxie à l'autre de même qu'au sein d'unegalaxie, mais il est dominé par les grains les plus froids (gros grains). L'étude des dis-tributions spe
trales en énergie de l'émission de la poussière permet de 
ontraindrela distribution de taille des grains et les abondan
es des di�érentes 
omposantes,dans di�érentes 
onditions.5.1. Les poussières de la Voie La
téeLes grains de poussière 
ontiennent prin
ipalement des éléments lourds, alors quele gaz est 
omposé majoritairement d'hydrogène. Cette simple remarque suggère unerelation de proportionnalité entre le rapport gaz-sur-poussières et la métalli
ité d'une



42 Introdu
tionrégion (Fran
o & Cox 1986). Dans notre Galaxie, on observe une 
orrélation forteentre l'ex
ès de 
ouleur et la densité de 
olonne totale d'hydrogène (atomique ouatomique et molé
ulaire) (Bohlin et al. 1978). A partir d'un modèle d'évolution desabondan
es des éléments dans le gaz et dans la poussière, Dwek (1998) a trouvé que
ette proportionnalité s'applique dans tout le disque de notre Galaxie. L'étude del'émission des gros grains, en dehors du plan Gala
tique et des prin
ipaux 
omplexesmolé
ulaires (Boulanger & Perault 1988, Boulanger et al. 1996a, Arendt et al. 1998),montre aussi une bonne 
orrélation ave
 la 
omposante majoritaire du gaz (Hi ;
f. �gure 5.1 ). Cette proportionnalité montre que le gaz et la poussière sont bienmélangés. Dans le milieu di�us du voisinage solaire, les abondan
es de la phasegazeuse et de la poussière (
f. partie I, 
hapitre 1.1.2) permettent de déduire unrapport gaz sur poussière de 100, qui sert ensuite de référen
e.

Fig. 5.1: Corrélation entre l'émission infrarouge des gros grains de poussière (FIRASà 1.2mm) et l'émission Hi dans les 
irrus Gala
tiques à haute latitude. L'émission dufond infrarouge extragala
tique est observé par une ordonnée à l'origine positive. Laligne droite représente l'ajustement pour WHI < 300K.km/s. Au dessus de 
e seuil,la 
orrélation n'est plus linéaire 
ar la 
ontribution de l'hydrogène molé
ulaire devientnon négligeable.Malgré 
ette 
orrélation forte entre le gaz et la poussière à grande é
helle dansnotre Galaxie, la distribution spe
trale en énergie dans l'infrarouge varie entre lesdi�érentes 
omposantes du milieu interstellaire. Ces 
hangements sont dus à desévolutions des propriétés de la poussière. Les observations des 
irrus du voisinagesolaire, 
hau�és par le 
hamp de rayonnement interstellaire lo
al, servent de référen
epour les études des propriétés des poussières en émission. Dans l'infrarouge lointain,



5.2 Etudes de la poussière dans les galaxies extérieures 43le spe
tre d'émission vient des gros grains et est bien ajusté par une émission de 
orpsnoir, à la température de 17.5 K, modi�é par une émissivité en ν2 (Boulanger et al.1996a). Aux longueurs d'onde inférieures à 100µm, l'émission observée 
orrespond àdes petits grains 
hau�és sto
hastiquement, puis aux PAHs (responsables des bandesinfrarouges ; 
f. Fig. 3.3).L'émission des VSGs et des PAHs par rapport aux gros grains varie d'un ordrede grandeur dans et entre les nuages du MIS lo
al (Boulanger et al. 1990). Enparti
ulier, dans les régions denses de la Galaxie, un dé�
it en petits grains estobservé (Laureijs et al. 1991, Abergel et al. 1994), de paire ave
 une augmentationde l'émissivité des gros grains de poussière. Ce phénomène peut être expliqué parune 
oagulation des petits grains (Cambrésy et al. 2001, Miville-Des
hênes et al.2002, Stepnik et al. 2003, Cambrésy et al. 2005). A l'opposé, le spe
tre infrarougelointain de la poussière dans le WIM (Laga
he et al. 1999) ne peut s'expliquer quepar une diminution de la taille maximum des grains. Cette diminution en taille est ena

ord ave
 les modèles où les ondes de 
ho
 de supernovae sont un moyen e�
a
e deformer des petits grains par un e�et de fragmentation dans les 
ollisions grain-grain(Jones et al. 1996).5.2. Etudes de la poussière dans les galaxiesextérieuresLa présen
e de poussière dans les galaxies extérieures a été largement observéesur des photographies dans le visible, sous la forme de bandes ou de ta
hes sombres.Les relevés infrarouge ont montré que l'émission de 
ette poussière est omniprésentedans les galaxies spirales et irrégulières. Une 
ertaine fra
tion de 
ette émissionest fournie par les étoiles jeunes, mais la 
ontribution majeure vient de l'émissionthermique de la poussière (dans 
e 
as on dit que la galaxie est "normale"). Lesgrains de poussière sont 
hau�és par l'absorption de la lumière stellaire dans le bleuet l'UV et se refroidissent en émettant du rayonnement thermique dans l'infrarouge.L'étude des distributions spe
trales en énergie de galaxies dites "normales" montreune évolution 
ontinue des 
ouleurs infrarouges des galaxies quies
entes ri
hes enhydrogène neutre dont l'émission est dominée par les 
irrus, aux galaxies très a
tivesdominées par les régions de formation d'étoiles (Helou 1986). L'analyse de l'émissiondes poussières de galaxies normales montre des rapports gaz-sur-poussières et despropriétés de grains semblables à 
eux de notre Galaxie, les di�éren
es spe
tralesvenant prin
ipalement d'une variation du 
hamp de rayonnement (Dale & Helou2002, Stevens et al. 2005).Cependant, l'étude spé
i�que de galaxies de faible métalli
ité, telles que les ga-laxies naines ou les galaxies bleues 
ompa
tes, semble montrer des variations signi-�
atives des propriétés de poussières et/ou du rapport gaz-sur-poussières (Madden2001, Galliano et al. 2003, Hunt et al. 2005, Galliano et al. 2005, Madden et al. 2005).Dans 
es galaxies au moins, une relation linéaire entre le rapport gaz-sur-poussièreset la métalli
ité semble être une vision trop simpliste (Issa et al. 1990, Lisenfeld &



44 Introdu
tionFerrara 1997, 1998). Dans 
es galaxies, la plupart de la luminosité globale IR estémise par une 
omposante de petits grains alors que la majeure partie de la massede poussières est dans une 
omposante très froide (7�9K) émettant dans le régimesubmillimétrique, et 
ela malgré l'in�uen
e majeure des régions Hii sur les SEDs IRde 
es galaxies. D'autre part, l'abondan
e en PAHs est diminuée de plusieurs ordresde grandeur jusqu'à une fra
tion presque négligeable par rapport à notre Galaxie,soit à 
ause de la faible abondan
e en 
arbone due à la faible métalli
ité, soit 
ar lefort 
hamp de rayonnement dans 
es galaxies détruirait 
es petites parti
ules.L'étude de la poussière des galaxies extérieures par l'analyse de la distributionspe
trale en énergie dans l'infrarouge et le sub-millimétrique ne peut malheureuse-ment que donner des propriétés intégrées 
ar les observations infrarouges a
tuellesne permettent pas de résoudre les stru
tures à l'intérieur des galaxies dans la plupartdes 
as. L'interprétation de 
es distributions spe
trales en énergie est di�
ile 
ar lesvariations internes des propriétés de la poussière vont être moyennées de manièrenon linéaire. En parti
ulier, on s'attend à 
e que le rapport gaz-sur-poussières inté-gré sur l'ensemble d'une galaxie dépende de la fra
tion relative de matière dans les
omposantes di�uses et denses, du taux d'évènements de supernovae, . . . (Hirashita1999). Dans 
e 
ontexte, les Nuages de Magellan permettent de faire le lien entre le
as Gala
tique et extragala
tique.5.3. La poussière dans le SMCDans les études du milieu interstellaire, le SMC est 
onnu pour le 
ara
tère aty-pique de sa 
ourbe d'extin
tion. Celle-
i est pratiquement similaire à 
elle de laGalaxie dans l'infrarouge et le visible mais di�ère signi�
ativement dans l'UV : labosse à 2175 Å est pratiquement absente et on observe une forte remontée dans l'UVlointain (Prevot et al. 1984, Gordon & Clayton 1998). Ces di�éren
es dans la 
ourbed'extin
tion suggèrent des propriétés des grains di�érentes dans le SMC : une forteabondan
e de petits grains pour pouvoir expliquer la remontée dans l'UV lointainet peu ou pas de PAHs pour expliquer la faiblesse ou l'absen
e de la bosse à 2175 Å.Ces e�ets pourraient être dus à une destru
tion plus e�
a
e de la poussière du faitde la forte formation d'étoiles dans la barre, et/ou à un manque de 
roissan
e du faitde la faible métalli
ité. Il y a 
ependant des ex
eption remarquables à 
es 
ourbesd'extin
tion parti
ulières. L'étoile Sk143 (ou AvZ 456) a une 
ourbe d'extin
tionsimilaire à la 
ourbe Gala
tique (Lequeux et al. 1982, Bou
het et al. 1985).Cetteligne de visée se situe dans l'aile du SMC, dans une région où le taux de formationd'étoiles est beau
oup plus faible que dans la barre. Les propriétés parti
ulières despoussières suggérées par les 
ourbes d'extin
tion, pourraient ne pas être représen-tatives du MIS et n'exister que dans des régions parti
ulières du SMC puisque leslignes de visées sans bosse à 2175 Å passent toutes dans des régions de formationd'étoiles a
tives (Prevot et al. 1984, Gordon & Clayton 1998).D'un point de vue plus large, la poussière semble avoir une distribution spa-tiale similaire au Hi (Hodge 1974b) en dehors des nuages sombres. Les rapports



5.3 La poussière dans le SMC 45N(H)/E(B-V) dans 
es lignes de visées observées en extin
tion sont de 3.7 à 5.2 ×
1022at.cm−2mag−1, 8 à 10 fois plus faibles que la valeur Gala
tique.L'émission infrarouge de la poussière a été observée ave
 IRAS à 100, 60, 25 et12µm. Des 
artes ont été produites et dis
utées par S
hwering & Israel (1989), Le-queux (1989), Sauvage et al. (1990), Stanimirovi�
 et al. (2000). L'émission la plusforte vient de la barre, mais l'émission de la poussière du SMC s'étend beau
oupplus loin, sur une région d'au moins 3o × 3o. L'analyse de 
es 
artes montre que(1) en moyenne, la poussière normale des nuages de Magellan est plus 
haude quela poussière Gala
tique à 
ause du fort 
hamp de rayonnement interstellaire (4 à10 fois 
elui du voisinage solaire (Lequeux 1979, Vangioni-Flam et al. 1980, Azzo-pardi et al. 1988)). Cependant, 
es températures sont déduites du rapport d'intensité
100µm/60µm, ignorant ainsi la 
ontribution des petits grains au �ux à 60µm. (2)Le rayonnement à 12 et 25 µm est très faible, indiquant que les petits grains et lesPAHs ont été détruits par le rayonnement UV. Cependant, des observations ISO àplus grande résolution dans la barre du SMC montrent que les PAHs existent dans
ertaines régions (Rea
h et al. 2000).Des études de la distribution spe
trale en énergie intégrée sur l'ensemble du SMCont aussi été e�e
tuées à partir de données IRAS et COBE/DIRBE (Li & Draine2002) ou de données COBE/DIRBE et TopHat (Aguirre et al. 2003). Ces étudestrouvent aussi une température élevée de la poussière et une faible abondan
e dePAHs. Cependant, étant des analyses intégrées sur l'ensemble du SMC, elles nepeuvent prendre en 
ompte la variation spatiale de l'intensité du 
hamp de rayon-nement et des abondan
es, 
e qui remet en question leurs déterminations puisqu'iln'est pas possible de séparer les régions de formation d'étoiles de l'émission di�use.La proximité du SMC permet à la fois d'avoir une vue globale de 
ette galaxie,en même temps que des observations à une résolution su�sament grande pour sé-parer le milieu di�us des régions de formation d'étoiles et des nuages molé
ulaires.Dans les 
hapitres suivants, j'étudierai l'émission de la poussière dans di�érentes
omposantes du SMC pour en déduire les propriétés des grains (abondan
es et tem-pératures). La 
omparaison de 
ette émission à 
elle du gaz me permettra de déduiredes estimations du rapport gaz-sur-poussières dans les di�érentes régions. Je 
om-men
erai par étudier la poussière dans le milieu di�us, puis dans deux régions deformation d'étoiles : SMCB1#1, une région quies
ente, puis SMCB1#2 une régionde formation d'étoiles a
tive. L'évolution des propriétés des grains et du rapportgaz-sur-poussières me permet ainsi de dé�nir le 
y
le de vie de la poussière dans lePetit Nuage de Magellan.
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omprendre les e�ets de la métalli
ité sur les propriétés de la poussière.



48 Le milieu di�usCette étude a été permise au début de ma thèse par la disponibilité d'observa-tions ISOPHOT à 170 µm. Ces données permettent de 
ompléter les données IRASen 
ouverture spe
trale, permettant d'avoir une observation de l'émission des grosgrains de poussière à une autre longueur d'onde que 100µm. De plus, la résolu-tion de 
es données est su�sante pour pouvoir séparer di�érentes régions spatiales,
ontrairement aux données DIRBE (qui avaient la 
ouverture spe
trale utile pour lesétudes de la poussière mais une très faible résolution). En parallèle de mon étude etde manière indépendante, Wilke et al. (2002) ont aussi réduit et analysé 
es donnéesISOPHOT mais ave
 une orientation di�érente puisqu'ils se sont fo
alisés sur lessour
es pon
tuelles.A la �n de ma thèse, des données Spitzer ont été obtenues par l'équipe d'A.Bolatto, 
ouvrant tout le SMC dans toutes les bandes MIPS (25,70 et 160 µm) etIRAC (3.6, 4.5, 5.8 et 8 µm). J'ai eu a

ès aux observations MIPS, qui viennent
ompléter l'étude des propriétés des poussières dans le milieu di�us du SMC.Après la rédu
tion et la validation des données (�6.1 et �6.2), les 
artes de l'émis-sion infrarouge sont 
omparées entre elles (�6.3). Les rapports 170/100 µm obtenusm'ont permis de 
al
uler une température de référen
e des gros grains dans le mi-lieu di�us du SMC (�6.4.1). En utilisant la 
arte de la densité de 
olonne du Hides données 
ombinées ATCA et Parkes (Stanimirovi�
 et al. 1999), j'ai étudié la
orrélation entre la poussière et le gaz, 
e qui m'a ammené à 
al
uler une émissivitéde la poussière par atome d'hydrogène pour le milieu di�us (�6.4.2). Finalement, ladistribution spe
trale en énergie des grains de poussière dans le milieu du SMC estajustée ave
 le modèle de Désert et al. (1990) pour quanti�er les abondan
es desdi�érentes 
omposantes de grains (�6.4.4). Les résultats sont dis
utés au �6.5.6.1. Les donnéesLes données ISOPHOT ont été importées de l'Ar
hive de données ISO1. Mal-heureusement la qualité des 
artes dans l'ar
hive n'étaient pas su�sante pour 
etteétude. J'ai don
 retiré les données brutes de l'ar
hive pour les réduire et les 
alibrer.Les 
artes IRAS à 12, 25, 60, et 100 µm, les données 
ombinées ATCA/Parkes dela raie du Hi à 21
m et les données Spitzer/MIPS étaient, elles, prêtes à utiliser.Je présenterai d'abord les données ISOPHOT et les di�érentes étapes de rédu
tion,puis les données 
omplémentaires utilisées dans 
ette étude.6.1.1. Les données ISOPHOTLe Petit Nuage de Magellan a été pratiquement entièrement 
artographié par 10observations ave
 l'instrument ISOPHOT (Lemke et al. 1996) qui était à bord dusatellite ISO (Kessler et al. 1996, Laureijs et al. 2003). Les observations ont étéprises ave
 le mode (AOT pour Astronomi
al Observation Template) P22. Dans 
emode, une 
arte est obtenue en suivant un 
hemin sur une grille régulière à deux1http://iso.vilspa.esa.es/ida/index.html
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Fig. 6.1: S
héma d'observation du SMC par l'instrument ISOPHOT. Les di�érentesobservations 
orrespondent à des 
ouleurs di�érentes. Pour 
ha
une d'entre elles, le
hemin par
ouru au 
ours du temps est tra
é.dimensions (
f. �gure 6.1). Ces observations ont été prises ave
 le déte
teur C200(2 × 2 pixels) à une longueur d'onde e�e
tive de 170 µm. Le 
hamp de vue d'unpixel est de 1.5′ et l'espa
ement entre les di�érents pointages sur le 
hemin est de180� dans les deux dire
tions. La fon
tion d'étalement de points (PSF pour PointSpread Fun
tion) peut être approximée par une gaussienne à deux dimensions dontla largeur à mi-hauteur (FWHM) est de 90“ dans les deux dire
tions. On supposeque 
ette PSF est 
onstante dans toutes les 
artes et à l'intérieur de 
ha
une d'entreelle.J'ai réduit les données ave
 le logi
iel PIA (ISOPHOT Intera
tive Analysis) V10.0,sauf pour quelques traitements :� Dans les données brutes ISOPHOT, 3 observations 
ontenaient des pixels ayantdes 
omportements inattendus (
omportement aléatoire ou rayon 
osmique af-fe
tant la photométrie à long terme). J'ai fait le 
hoix d'enlever 
es donnéesdans les observations 
orrespondantes. Sans 
ela, le traitement automatique derédu
tion tend à 
ompenser 
es problèmes et fausse la photométrie des autrespixels sur l'ensemble de la 
arte.� J'ai ensuite 
hoisi de faire la 
orre
tion de 
hamp uniforme en dehors du traite-ment standard a�n de gérer les pixels manquants en utilisant le traitement deLaga
he & Dole (2001).� Les di�érentes observations ont été faites à di�érents moments. La �
alibra-tion absolue� faite en utilisant les mesures de la sour
e de 
alibration (FCS)peut don
 être légèrement di�érente d'un 
hemin à l'autre. Cette di�éren
e estobservée sous la forme de dis
ontinuités entre les 
artes de la mosaique. Pourune limite entre deux 
artes, la di�éren
e en brillan
e est d'environ 13%. Pour
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Fig. 6.2: La 
arte ISOPHOT à 170 µm après les étapes de rédu
tion et une interpo-lation bilinéaire. Le 
hamp plat a été 
orrigé e�
a
ement pour les parties di�uses dela 
arte, mais on peut toujours voir de faibles e�ets dans les parties les plus brillantes.Les 
ontours de l'avant-plan Gala
tique vu en Hi sont superposés pour des densités de
olonne de 2.6, 2.8, 3., 3.2, 3.4 et 3.6 × 1020 atomes d'hydrogène.
m−2
orriger de 
es quelques di�éren
es en 
alibration absolue, j'ai appliqué une 
or-re
tion de 
hamp uniforme �générale� 
omme dans les travaux de Laga
he &Dole (2001).Après avoir 
on
aténé les lignes de temps, le 
hemin est projeté sur le 
iel enutilisant les 
oordonnées de 
haque pixel individuel, pour une taille de pixel pour la
arte de 10“ a�n de 
orrespondre à l'é
hantillonnage des données IRAS HiRes. Le pasd'é
hantillonage utilisé pour 
haque 
hemin était de la taille d'un pixel, mais au mo-ment des observations, l'axe du satellite n'étant pas parallèle aux as
ensions droitesou aux dé
linaisons, la 
arte obtenue 
omporte des "trous". La 
arte mosaïque �-nale est interpolée pour re
onstruire le signal dans 
es trous et elle est présentée àla �gure 6.2.
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Fig. 6.3: 
artes IRAS HiRes à 60 et 100 µm (gau
he et droite) du 
hamp 
entral duSMC.6.1.2. Les données 
omplémentaires6.1.2.1. Les données IRAS HiResPour 
ompléter les données ISOPHOT à 170 µm, j'ai utilisé les données haute réso-lution IRAS (HiRes ; Aumann et al. (1990), Bontekoe et al. (1994)) à 12, 25, 60 et 100
µm. J'ai obtenu des 
artes de 2o × 2o 
entrées à 00h57m29.12s −72o32′29.2“ (J2000)(
f. Fig. 6.3). La taille d'un pixel sur l'image est de 10“. La fon
tion d'étalement depoints (PSF) varie spatialement à l'intérieur de 
haque 
arte. Une approximationgaussienne de 
elle-
i est donnée en même temps que les 
artes HiRes et est dé�niepar une largeur à mi hauteur (FWHM) et un angle de rotation. Comme on 
her
heles propriétés de stru
tures étendues, les 
artes IRAS HiRes ont été mises en 
ali-bration DC (
alibration photométrique pour les sour
es étendues ; (Wheelo
k et al.1994)). Comme le SMC est 
omposé de stru
tures à di�érentes é
helles spatiales etque 
ette 
alibration n'est valable que pour des é
helles spatiales supérieures à 40',
e 
hoix donne des limitations qui seront di
utées �6.2.2.6.1.2.2. Les données Hi 
ombinées ATCA/Parkes dans le SMCPour étudier la 
orrélation entre le gaz et la poussière dans le SMC, j'ai utiliséune 
arte de la densité de 
olonne de Hi pour 
omparer à la 
arte ISOPHOT, a�nde 
al
uler les abondan
es des grains par rapport à l'hydrogène neutre(
omposantemajoritaire du gaz dans le milieu di�us observé).Stanimirovi�
 et al. (1999) ont 
ombiné deux observations de la raie de Hi dansle SMC : 
elle du téles
ope Parkes et la mosaïque de ATCA (Australia Teles
opeCompa
t Array). Cette 
ombinaison permet d'obtenir des images sensibles à toutesles é
helles spatiales entre 98“ et 4o de 90 à 215 km.s−1. La résolution spatiale obtenueest de 98� et la résolution en vitesse est de 1.65 km.s−1. La 
arte de la densité de
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Fig. 6.4: Mosaiques des données Spitzer/MIPS à 24, 70 et 160 µm dans le SMC
olonne du Hi que j'ai utilisée est obtenue après intégration sur toutes les vitessesen supposant que l'hydrogène neutre est optiquement min
e.6.1.2.3. Les données Parkes Hi pour l'avant-plan Gala
tiqueIl existe un �lament Gala
tique devant le SMC. Même si 
elui 
i est assez grandet homogène, il 
ouvre une partie du SMC et pourrait biaiser l'étude. Les �ux in-frarouges observés dans les 
artes ISOPHOT ou IRAS représentent l'émission de lapoussière du SMC, mais aussi 
elle de l'avant-plan Gala
tique. Cependant, la 
om-posante Gala
tique de l'émission n'est pas observé dans les données ATCA/Parkes,du fait de la 
oupure en vitesse et du �ltrage spatial. Pour étudier les propriétés duSMC, j'ai don
 d'abord enlevé 
et avant-plan (
f. �6.2.4). Pour 
ela, j'ai utilisé une
arte de la densité de 
olonne de Hi de l'avant-plan Gala
tique uniquement. Cette
arte est 
onstruite à partir des données du relevé Parkes de Brüns et al. (2000) à larésolution de 15′, en intégrant en vitesse entre −60 et +50 km.s−1 uniquement. La
arte obtenue pourrait être surestimée de 10 à 20% 
ar il n'y a pas eu de 
orre
tiondes e�ets des lobes se
ondaires de l'antenne.6.1.2.4. Les données Spitzer/MIPSEn 2004, l'équipe d'A. Bolatto (UC Berkeley) a obtenue des observations dansles 7 bandes MIPS et IRAC, 
ouvrant la totalité de la barre et de l'aile du SMC(
f. Fig. 6.4). J'ai eu a

ès aux données MIPS réduites et 
alibrées. La largeur àmi-hauteur de la fon
tion de dispersion de point est de 5.4“ à 24µm, 16“ à 70 µmet 35“ à 160 µm.6.2. A

ord photométriqueAvant d'analyser les données, j'ai véri�é la photométrie des 
artes ISOPHOT etIRAS en m'appuyant sur la photométrie absolue des 
artes DIRBE.
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Fig. 6.5: Comparaison des �ux DIRBE aux �ux ISOPHOT à 170µm et MIPS à 160µm
onvolués à la résolution DIRBE (en MJy.sr−1), après intégration sur tout le SMC. Le
orps noir modi�é est ajusté sur les valeurs DIRBE uniquement et montre la validitéde la photométrie ISOPHOT de même que le problème de 
alibration photométriquedes données MIPS à 160µm6.2.1. Les données ISOPHOTJ'ai vérifé que les �ux ISOPHOT à 170 µm sont en a

ord ave
 les distributionsspe
trales en énergie obtenues à partir des �ux DIRBE à 100, 140 et 240 µm dansle SMC. Pour 
ela, j'ai 
onvolué les 
artes ISOPHOT ave
 la fon
tion d'étalementde point de DIRBE dans 
haque pixel DIRBE. Les 18 �ux ISOPHOT 
omme s'ilsavaient été observés par DIRBE et les "vrais" �ux DIRBE permettent de tra
er ladistribution spe
trale en énergie. Un 
orps noir modi�é ave
 un indi
e spe
tral de2 est ajusté sur les valeurs DIRBE. La �gure 6.5 montre que les �ux ISOPHOT
onvolués à la résolution DIRBE et intégrés sur les 18 positions sont en a

ord ave
les barres d'erreur sur l'ajustement.J'ai aussi tra
é les valeurs individuelles de l'ajustement à 170 µm en fon
tion des18 valeurs ISOPHOT observées. Ce graphe montre une dispersion signi�
ative maisest en a

ord ave
 une 
orrélation linéaire de pente unitaire et sans o�set.J'ai aussi fait une 
omparaison des données IRAS haute résolution pour véri�er laprésen
e d'erreurs photométriques qui seraient ammenées par le pro
essus d'interpo-lation. La 
orrélation entre les données IRAS et ISOPHOT ne 
hange pas quand onrestreint la 
omparaison aux pixels mesurés par ISOPHOT plut�t que sur la 
arteinterpolée dans son entier. Cette interpolation né
essaire pour "bou
her les trous"ne semble don
 pas biaiser la 
omparaison des images.6.2.2. Les données IRASLes 
artes IRAS HiRes ont la même 
alibration photométrique que les 
artes IRASISSA2. Les réponses instantanées (AC) et à long terme (DC) des déte
teurs IRASsont di�érentes. Cet e�et 
rée une di�éren
e de réponse pour les sour
es pon
tuelles2IRAS Sky Survey Atlas



54 Le milieu di�uset les objets étendus. Cet e�et est 
onnu 
omme l'e�et AC/DC. Un premier ensemblede 
orre
tions avait été prises en 
ompte dans les produits IRAS. Il a ensuite étémontré que 
es 
orre
tions n'étaient pas toujours su�santes. Sur la base d'une 
om-paraison des brillan
es de surfa
e IRAS et DIRBE pour l'émission étendue, Wheelo
ket al. (1994) ont suggéré l'appli
ation de fa
teurs additionnels de 0.88, 1.01, 0.82 et0.74 à 12, 25, 60 et 100 µm.Cependant, 
es fa
teurs de 
orre
tion sont seulement valables aux é
helles spatialesplus grandes que 40'. Ce n'est pas vrai dans le SMC où les stru
tures à di�érentesé
helles spatiales sont présentes. Stanimirovi�
 et al. (2000) ont aussi 
omparé lesdonnées DIRBE et IRAS en intégrant les �ux sur 6.25 degrés 
arrés dans le SMC.Ils ont trouvé que les intensités de �ux intégrés mesurées par DIRBE pour les bandesà 60 et à 100 µm sont plus élevés que les �ux IRAS de 10 à 20%, 
e qui est une
orre
tion opposée à 
elle observée par Wheelo
k et al. (1994).J'ai 
omparé les 
artes IRAS (
onvoluées à la résolution DIRBE) et les 
artesDIRBE sur une zone de 10o ×10o autour du SMC pour 
omprendre 
ette di�éren
e.On voit que le fa
teur 0.74 n'est vraiment valable qu'en dehors de la galaxie etaugmente dans le SMC jusqu'à une valeur maximum dans le nord de la barre duvisible dans la région de N66.Miville-Des
hênes & Laga
he (2005) ont retraité les données IRAS ISSA et lesont entre autres 
orrigé de 
e 
hangement de réponse des déte
teurs. Pour l'étudedu milieu di�us, j'ai don
 re
alibré les données IRAS HiRes sur les données IRIS.La di�éren
e pour le SMC entre la 
alibration par le biais des fa
teurs de Wheelo
ket al. (1994) ou la re
alibration sur les données IRIS est de moins de 20% pour lemilieu di�us étudié i
i.6.2.3. Les données Spitzer/MIPSJ'ai véri�é la photométrie de la mosaïque MIPS à 160 µm de la même manière quepour les �ux ISOPHOT, en utilisant les distributions spe
trales en énergie obtenuesà partir des �ux DIRBE après 
onvolution à la résolution DIRBE. Contrairement àla mosaïque ISOPHOT, les �ux observés par MIPS à 160 µm semblent surestimés(
f. �gure 6.5). Pour déterminer une 
orre
tion de 
e biais photométrique, j'ai ajustéun 
orps noir modi�é sur les �ux DIRBE pour 
haque pixel dans le SMC. Les valeursà 160µm des ajustements obtenus sont 
omparées aux �ux observés à 160 µm parMIPS (
f. �gure 6.6). On observe une bonne 
orrélation entre les �ux, mais ave
un gain de 1.78 et un o�set de −3.06. J'utilise 
es valeurs pour 
orriger les donnéesMIPS à 160 µm.La photométrie relative des mosaïques MIPS à 24 et 70 µm semble en a

ord ave
les données IRIS, au vu des in
ertitudes dues aux di�éren
es en longueurs d'ondedes �ltres IRAS et MIPS.
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Fig. 6.6: Comparison des valeurs à 160 µm 
al
ulées à partir des �ux DIRBE aux�ux MIPS observés à 160µm. La 
orrélation est ajustée par une droite de pente 1.78et un o�set de -3.06 qui vont servir à re
alibrer les données.6.2.4. Soustra
tion de l'avant-plan Gala
tiqueContrairement à la 
arte Hi ATCA/Parkes, l'émission des 
artes de l'infrarougelointain (ISOPHOT, SPITZER et IRAS) tra
e à la fois l'émission de la poussière duSMC mais aussi 
elle d'un �lament Gala
tique situé en avant-plan. Pour séparer 
esdeux 
omposantes dans l'émission de l'infrarouge lointain, j'ai utilisé une 
arte dela densité de 
olonne de Hi de Parkes pour l'avant-plan Gala
tique (
f. �6.1.2.3).Les grains de poussières absorbent l'énergie du 
hamp de rayonnement dans l'UVet le visible. Ils réemettent 
ette énergie dans l'infrarouge sous la forme d'une émis-sion thermique. Les gros grains sont à une température �xée et l'intensité qu'ilsémettent peut s'exprimer 
omme :
Iν = NHǫH(ν)Bν(Tpouss) (6.1)où NH est la densité de 
olonne de l'hydrogène et ǫH(ν) est l'émissivité des grainspar atome d'hydrogène3. En supposant que l'émissivité des grains de poussière dansl'infrarouge lointain suit une loi de puissan
e :

ǫH(ν) = ǫH(ν0)(
ν

ν0
)β (6.2)et en prenant β = 2 (
omme pour l'émission Gala
tique (Laga
he et al. 1998, 1999)pour des longueurs d'onde entre 100 µm et 500 µm). Cette émissivité s'exprime en
m2.La poussière Gala
tique a une température de 17.5 K et une émissivité par atomed'hydrogène de 10−25 
m2 selon une étude de Boulanger et al. (1996a)4. En utilisant3L'émissivité des grains par atome d'hydrogène est reliée au 
oe�
ient d'absorption des poussièreset au rapport gaz-sur-poussière (
f. équation 8.6)4J'ai véri�é que les rapports IRAS et DIRBE observés en dehors du SMC (dans un quart de 
er
leallant du nord à l'ouest à une distan
e de ∼ 3 − 5o du 
entre du SMC) étaient en a

ord ave

es valeurs
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es valeurs, on peut 
al
uler l'émission thermique de la Galaxie et enlever une 
artede 
ette émission d'avant-plan aux données IRAS et ISOPHOT du SMC pour obtenirune 
arte de l'émission de la poussière du SMC uniquement. A 12, 24, 25, 60 et 70 µm,les petits grains hors équilibre thermique 
ontribuent à l'émission infrarouge. Pourenlever l'avant-plan Gala
tique, on peut utiliser la forme de la distribution spe
traleen énergie déterminée dans le milieu di�us de la Galaxie. Cependant il s'avère qu'à
es longueurs d'onde la 
ontribution de l'avant-plan Gala
tique au �ux du SMC estnégligeable.6.3. Comparaison spatiale des images6.3.1. Proje
tion et résolutionLes données présentées au �6.1 sont des 
artes à des résolutions di�érentes et 
ou-vrant des 
hamps di�érents. J'ai reprojeté toutes 
es 
artes sur une même grille : 
elledes 
artes IRAS HiRes (
hamp de vue de 2o×2o 
entré à 00h57m29.12s−72o32′29.2“(J2000) ave
 une taille de pixels de 10�). Ces 
artes sont ensuites 
omparées deux àdeux.Pour 
omparer la 
arte ISOPHOT aux 
artes HiRes, la 
arte reprojetée et ré-é
hantillonnée ISOPHOT est 
onvoluée ave
 une matri
e spatialement variable pourarriver à la résolution HiRes quand la PSF d'ISOPHOT était plus petite que 
elledes données HiRes (Kerton & Martin 2001). Le même traitement est appliqué pourles 
artes MIPS. Pour 
omparer la 
arte de la densité de 
olonne de Hi ave
 la
arte ISOPHOT, il n'y a pas eu besoin de 
onvolution puisque leurs résolutions sont
omparables. La �gure 6.7 montre deux des 
artes transformées : la 
arte ISOPHOTdégradée à la résolution IRAS 100 µm et la 
arte ATCA/Parkes reprojetée.6.3.2. Couleurs à partir des 
orrélationsPour 
ara
tériser la distribution spe
trale en énergie du milieu di�us, j'ai déve-loppé une méthode de 
omparaison qui n'est pas biaisée par les sour
es pon
tuelleset n'est pas non plus a�e
tée par les o�sets dans la 
alibration des données.Je travaille ave
 deux 
artes (obtenues après le traitement présenté au paragraphe6.3.1). La 
orrélation générale entre les deux 
artes est d'abord quanti�ée en ajustantune droite au diagramme de 
orrélation de la 
omparaison pixel à pixel. On déduitun premier rapport et une erreur σ qui est donnée par la dispersion de la 
orrélationqui permet de �ltrer les sour
es pon
tuelles (
'est à dire les régions de formationd'étoiles) en enlevant les pixels qui sont 3σ en dehors de la 
orrélation.A partir des 
artes �ltrées, on 
al
ule une 
arte de rapports en ajustant linéaire-ment la 
orrélation des pixels dans le diagramme pour une boite de 50×50 pixelsque l'on fait glisser. Cette boite 
orrespond à une taille de 5.5×5.5 beams, 
e qui estla taille mimimum pour avoir des points indépendants. La taille de la boite pour-rait di�
ilement être plus grande sinon on ne tra
erait pas les variations lo
ales.Dans 
ertains 
as, il y a trop peu de points à l'intérieur d'une boite (
ar trop de
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Fig. 6.7: Carte ISOPHOT à 170 µm (à gau
he) et 
arte ATCA/Parkes de la densitéde 
olonne de Hi en unité de 1020 atome d'hydrogène 
m−2 (à droite), après proje
tionsur la grille HiRes et 
onvolution pour être à la même résolution. Pour la 
arte ISO-PHOT, les 
ontours logarithmiques permettent de mieux voir les faibles stru
tures et
orrespondent aux brillan
es à 11.2, 14.1, 17.8, 22.4, 28.2, 35.5, 44.7, 56.2, 70.8, 89.1MJy/sr.points sont au-dessus de 3σ) pour faire un ajustement signi�
atif. Dans 
es 
as, jene donne pas de valeur à 
ette position. J'élimine aussi les endroits où le 
oe�
ientde 
orrélation est trop bas. En ajustant une gaussienne sur l'histogramme des rap-ports des 
artes, j'obtiens un rapport de référen
e et une dispersion asso
iée. Cettedispersion 
ontient à la fois les erreurs photométriques et les erreurs d'ajustementmais 
ontient aussi une véritable variation du rapport au sein du milieu. Ces deuxphénomènes ne peuvent pas être fa
ilement séparés. L'histogramme et l'ajustementgaussien obtenus pour la 
arte des rapports I100µm/I170µm est présentée à la �gure6.8 
omme exemple. La 
arte des rapports présentée à la �gure 6.8 
orrespond à lamême région qu'à la �gure 6.7, les régions noires 
orrespondent aux zones du 
iel oùle rapport ne peut être 
al
ulé 
orre
tement.6.4. Résultats6.4.1. Couleurs infrarougesLa méthode de 
omparaison d'images est appliquée aux 
artes Spitzer/MIPS,IRAS HiRes et ISOPHOT pour 
al
uler les rapports des �ux infrarouges :On notera que toutes les 
ouleurs ont étés 
al
ulées par rapport aux �ux ISO-PHOT à 170µm, sauf la 
ouleur 160�100. En e�et, du fait de la proximité en lon-gueur d'ondes, la dispersion en 
ouleurs 160�170 obtenue re�ète plus les défauts de
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I160µm

I100µm
= 1.0 ± 0.1

I100µm

I170µm
= 1.0 ± 0.2

I70µm

I170µm

= 0.8 ± 0.1

I60µm

I170µm

= 0.5 ± 0.1

I25µm

I170µm

= 0.02 ± 0.01

I24µm

I170µm
= 0.015 ± 0.006

I12µm

I170µm
= 0.011 ± 0.005
alibration entre les observations de la mosaïque MIPS que les véritables rapports.J'ai don
 
hoisi de prendre la 
artes IRAS HiRes à 100 µm 
omme référen
e dans
e 
as.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 di�us du SMC à partir de la
arte du rapport I100 µm

I170 µm
ou 
elle I160 µm

I100 µm
. La moyenne de la gaussienne ajustée surla distribution donne une température de référen
e de : Tpouss = 21.7 ± 1.2 K ou

Tpouss = 23.3 ± 0.9 K respe
tivement. Ces températures sont di�érentes de 
ellesqui seraient trouvées en prenant le rapport des �ux moyen à I100 µm et à I170 µm.Cette température 
ara
téristique du milieu di�us traduit l'intensité du 
hamp derayonnement (
f. �6.5).6.4.2. La 
orrélation entre le gaz et la poussièreLa méthode de 
omparaison spatiale des 
artes est aussi utilisée sur les donnéesATCA/Parkes et ISOPHOT ou MIPS 160 µm. La 
arte et la distribution obtenuepour le rapport 170�Hi est présentée à la �gure 6.9 
omme exemple. On observe unpi
 prin
ipal et une queue de distribution. Le pi
 est 
ara
térisé par :
I170µm

NHI
= 0.18 · 10−20 ± 0.07 · 10−20MJy.sr−1.cm2 (6.3)

I160µm

NHI

= 0.17 · 10−20 ± 0.05 · 10−20MJy.sr−1.cm2 (6.4)En supposant que toute la poussière est asso
iée à de l'hydrogène neutre (pas outrès peu d'hydrogène molé
ulaire ou ionisé), les 
artes de la température et du rap-port I170µm/NHI ou I160µm/NHI permettent d'obtenir l'histogramme de l'émissivité
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Fig. 6.8: Carte et histogramme des 
ouleurs 100�170 µm. Le �t gaussien et les résidussont représentés par les lignes 
ontinues et pointillées.

Fig. 6.9: Carte et histogramme du rapport entre le �ux à 170 mi
rons et la densitéde 
olonne de Hi. Les régions vides 
orrespondent aux régions où au
un rapport n'est
al
ulé. Le 
ontour 
orrespond à I170µm/NHI = 0.23MJycm2/sr.Les ex
ès infrarougessont 
on
entrés près du 
orps prin
ipal du SMC.



60 Le milieu di�usdes grains de poussière par atome d'hydrogène dans le milieu di�us. J'obtiens ainsiune émissivité de référen
e à 170 µm de :
ǫH(λ = 170µm) = 8 · 10−27 ± 3 · 10−27cm2 (6.5)dans un 
as, et une émissivité à 160 µm de :
ǫH(λ = 160µm) = 9 · 10−27 ± 3 · 10−27cm2 (6.6)dans l'autre 
as.Les barres d'erreur prennent en 
ompte les in
ertitudes sur la température et sur

I170 µm/NHI les rapports infrarouge sur Hi. Si l'émissivité suit une loi de puissan
eave
 un indi
e spe
tral de 2, l'émissivité du SMC par atome d'hydrogène neutre à250 µm obtenue est respe
tivement ǫH(λ) = 3.8 ·10−27±1.3 ·10−27(λ/250 µm)−2cm2et ǫH(λ) = 3.7 ·10−27±1.3 ·10−27(λ/250 µm)−2cm2. En supposant que les propriétésoptiques de la poussière sont les mêmes dans le SMC et dans notre Galaxie, l'émissi-vité est reliée au rapport gaz-sur-poussière et au rapport entre la densité de 
olonned'hydrogène et l'ex
ès de 
ouleur E(B − V) par :
ǫH(SMC)

ǫH(Galaxie)
=

Mpouss

Mgaz
(SMC)

Mpouss

Mgaz
(Galaxie)

=

N(HI )+N(H2)
E(B−V )

(Galaxie)

N(HI )+N(H2)
E(B−V )

(SMC)
(6.7)La valeur de l'émissivité dans le voisinage solaire est de 10−25 
m2 à 250 µm(Boulanger et al. 1996a). Le rapport gaz sur poussière trouvé pour le SMC est don
27 fois plus grand que dans la Galaxie. Ce rapport est signi�
ativement plus grandque la di�éren
e en métalli
ité qui est de moins de 10 (Dufour 1984). C'est deux foisla di�éren
e observées dans les valeurs N(HI )+N(H2)

E(B−V )
par Tumlinson et al. (2002).6.4.3. Les ex
ès infrarougesLa 
omparaison des données Hi et ISOPHOT ou MIPS 160 µmmontre la présen
ed'une queue de distribution dans l'histogramme 170 (ou 160)�Hi (
f. Fig. 6.9 et 6.10).Cette queue de distibution 
orrespond aux pixels du 
orps prin
ipal du SMC ave
un ex
ès d'émission à 170 µm par rapport au NHI (
f. Fig. 6.9). La températuremoyenne de 
ette région d'ex
ès est la même que 
elle du milieu di�us. Cet ex
èspeut don
 être dû soit à une variation des abondan
es des poussières entre le milieudi�us et la barre, ou bien à la présen
e de Hi froid ou d'hydrogène molé
ulaire. Cetex
ès me semble réel mais il est 
ependant di�
ile d'en déduire une quantité degaz neutre froid ou molé
ulaire. Tout d'abord par
e qu'il est di�
ile de départager
es deux 
ontributions, mais aussi 
ar si une partie des ex
ès vient de poussièresasso
iées à du gaz froid ou molé
ulaire on ne s'attend pas à voir une 
orrélationave
 l'émission Hi et on a besoin d'une autre méthode pour les quanti�er. J'ai don

hoisi dans le 
adre de 
ette thèse de ne pas transformer 
es ex
ès en une estimationde gaz froid pour 
omparer à d'autres études où 
ela a été fait (Stanimirovi�
 et al.2000).
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Fig. 6.10: Histogramme du rapport entre le �ux à 160 mi
rons et la densité de 
olonnede Hi.6.4.4. Les propriétés de la poussière dans le milieu di�us Hi :modélisation de la distribution spe
trale en énergieLes di�érents rapports d'intensité obtenus pré
édement me permettent de tra
erla distribution spe
trale en énergie (SED pour Spe
tral Energy Distribution) de lapoussière dans la milieu di�us du SMC, et de la 
omparer à 
elle du voisinage solaire(
f. �gure 6.11). Les di�éren
es en température et en abondan
es se traduisent par undé
alage respe
tif en longueurs d'onde et en brillan
es. Les barres d'erreur in
luentles vraies variations des propriétés de la poussière dans le milieu di�us du SMC etne sont don
 pas indépendantes entre les di�érentes longueur d'ondes.J'ai utilisé le modèle de Desert et al. (1990) pour quanti�er la distribution detaille des grains dans le SMC. A�n de modéliser la distribution spe
trale en énergie,il faut d'abord une estimation du 
hamp de rayonnement (ISRF pour interstellarradiation �eld) dans le milieu di�us du SMC.6.4.4.1. Modélisation ave
 un 
hamp de rayonnement simpli�éLa température des grains de poussière à l'équilibre est de 22 K (
f. paragraphe6.4.1), à 
omparer à 
elle du voisinage solaire de 17.5 K (Boulanger et al. 1996a).Cette di�éren
e en températures donne un 
hamp de rayonnement(ISRF) χSMC =
T 4+β

pouss(SMC)/T 4+β
pouss(Galaxie) = 4. Cette valeur est en a

ord ave
 l'estimation del'ISRF obtenue par des 
omptages d'étoiles massives (Lequeux 1979) ou de mesuresUV (Vangioni-Flam et al. 1980). J'ai utilisé l'ISRF Gala
tique de Mathis et al. (1983)à 10 kp
 (
orrespondant au voisinage solaire), que j'ai augmenté d'un fa
teur χ = 4pour la modélisation du milieu di�us du SMC. J'ai ajusté uniquement les abondan
esdes PAHs, des très petits grains (VSG) et des gros grains. Pour les autres paramètresdé�nissant la distribution de taille, on garde les valeurs Gala
tiques.Le meilleur ajustement obtenu est présenté �gure 6.12. Il 
orrespond à des PAHs,des VSG et des gros grains sous-abondants par rapport à la Galaxie (36, 28 et 25
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Fig. 6.11: Distribution spe
trale en énergie de l'émission de la poussière dans lemilieu di�us du SMC et du voisinage solaire. Les brillan
es sont normalisées à unedensité de 
olonne de gaz de 1020
m−2. Le spe
tre Gala
tique, représenté en bleu est
omposé des données COBE/FIRAS dans l'infrarouge lointain (Boulanger et al. 1996a)(ave
 le spe
tre 
orrespondant des grains à l'équilibre thermique en ligne pointillée)et aux plus 
ourtes longueurs d'ondes par les données COBE/DIRBE (Bernard et al.1994) et Arome (données ballon ; triangle à 3.3µm; (Giard et al. 1994)). Un spe
treISOCAM (Boulanger et al. 1996b) normalisé à 12 µm est aussi tra
é. Le spe
tre duSMC 
ontient les données Spitzer/MIPS (triangles), ISOPHOT (diamant) et IRAS(
arrés) et le 
orps noir modi�é ajusté sur les brillan
es à 100, 160 et 170 µm.
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Fig. 6.12: Meilleur ajustement du modèle de Désert et al. (1990) au spe
tre del'émission de la poussière dans le milieu di�us du SMC. Les brillan
es sont normaliséesà une densité de 
olonne du gaz de 1020cm−2. Les données IRAS, MIPS et ISOPHOTsont représentées par des 
arrés. L'ajustement du modèle (ligne 
ontinue) 
orrespondà l'émission de 3 
omposantes de poussière : les PAHs (ligne en tirets), les très petitsgrains (ligne mixte), et les gros grains (lignes trois points-tiret).fois moins respe
tivement). Les abondan
es en masse par rapport à l'hydrogène sontreportées à la table 6.1 et 
omparées aux valeurs Gala
tiques (Désert et al. 1990).Tab. 6.1: Abondan
es en masse par rapport à l'hydrogène dans le SMC et dans laGalaxie. La distribution de taille des grains est supposée être la même dans les deux
as. Composante SMC Galaxie SMC/Galaxie
m

mH

m
mHPAH 1.2 · 10−5 4.3 · 10−4 1/36VSG 1.7 · 10−5 4.7 · 10−4 1/28BG 2.6 · 10−4 6.4 · 10−3 1/25La modélisation 
on�rme le rapport gaz-sur-poussière estimé au paragraphe 6.4.2
omme étant environ 30 fois plus élevé que dans notre Galaxie. Les abondan
es dePAHs et des très petits grains semblent légèrement plus faibles que 
elles des grosgrains.L'ajustement du modèle au spe
tre de poussière est 
lairement en-dessous desbrillan
es IRAS à 60 µm et MIPS à 70 µm. Cela pourrait être dû à l'estimationsimpli�ée du 
hamp de rayonnement. En e�et, l'analyse des 
ouleurs 100�170 µmmontre qu'il existe une gamme de températures dans le milieu di�us, traduisant desvariations du 
hamp de rayonnement dans le milieu di�us du SMC.



64 Le milieu di�us6.4.4.2. Modélisation ave
 une distribution de 
hamp de rayonnementPour prendre en 
ompte les variations de l'ISRF, j'ai transformé la distributionde températures obtenue au paragraphe 6.4.1 en une distribution de χSMC. J'utilise
haque valeur de la distribution 
omme fa
teur multipli
atif de l'ISRF de Mathiset al. Chaque produit sert alors d'ISRF d'entrée pour le modèle de poussière a�nde 
al
uler un spe
tre de l'émission de la poussière 
orrespondant. La SED totale
orrespondant à la distribution 
omplète est 
al
ulée en faisant une moyenne desSED individuelles pondérées suivant la distribution en χ.La distribution spe
trale en énergie obtenue dans 
es 
onditions n'ajuste pas nonplus la brillan
e à 60 µm. En e�et, la prise en 
ompte d'une distribution d'ISRFélargit le spe
tre autour de 100µm, mais pas su�sament pour prendre en 
ompte lepoint à 60 µm. De plus dans 
e 
as, les abondan
es en masse des grains de poussièreobtenus sont réduits de 7, 6 et 5 pour les PAHs, les VSG et les gros grains parrapport au 
as pré
édent. Comme la loi de Plan
k est non linéaire, même un faibleélargissement de la distribution en χ va réduire signi�
ativement les abondan
es desgrains obtenues. Les abondan
es en masse de la table 6.1 sont don
 sans doute plusdes limites supérieures et le rapport gaz-sur-poussière pourrait être plus de 30 foisplus élevé que dans la Galaxie.6.4.4.3. Modélisation ave
 
hamp de rayonnement ad ho
Il est possible d'ajuster les �ux à 60 et 70 µm dans les barres d'erreur ave
 un seul
hamp de rayonnement multiplié par χ = 11. Les abondan
es en masses des grainsde poussière doivent alors être réduits de 3, 2, et 2 pour les PAHS, les VSG et lesgros grains par rapport aux valeurs du tableau 6.1. Un tel ISRF 
orrespond à unetempérature de la poussière de 26 K, qui est beau
oup plus élevée que l'estimationobtenue au paragraphe 6.4.1 mais 
ompatible ave
 les �ux à 100, 160 et 170 µmdans les barres d'erreur. Cette température plus élevée donnerait une émissivité de
1.8 × 10−27cm2 à 250 µm, 
e qui est en
ore plus bas que l'estimation donnée auparagraphe 6.4.2 et donnerait un rapport gaz-sur-poussière 78 fois plus élevé dansle milieu di�us du SMC que dans la Galaxie.6.4.4.4. Variations de la distribution de tailleL'ex
ès observé à 60 µm, pourrait aussi être dû à un 
hangement dans la distri-bution de taille des grains (Galliano et al. 2003). On a supposé que la distributionde taille était la même dans le SMC que dans la Galaxie. Cependant, pour ajusterla valeur à 60µm en 
hangeant les masses relatives des di�érentes 
omposantes degrains, les dis
ontinuités dans la distribution de taille entre les trois 
omposantes dumodèle augmentent.Des re
her
hes supplémentaires sont né
essaires pour 
ara
tériser l'ISRF du SMCet en parti
ulier l'ex
ès à 60 µm. En e�et, il est fort probable que la forme de l'ISRFsoit di�érente de 
elle du voisinage solaire puisque les populations d'étoiles sontdi�érentes.



6.5 Dis
ussion 656.5. Dis
ussionMon étude de la 
orrélation du gaz et de la poussière dans le milieu di�us duSMC montre don
 que le rapport massique gaz-sur-poussière est au moins 30 foisplus élevé que 
elui du voisinage solaire. Cette di�éren
e peut s'expliquer en partiepar la di�éren
e de métalli
ité, mais 
elle-
i n'étant que d'un fa
teur 10 (Dufour1984), 
e dé
alage en masse entre les deux milieux montre don
 que peu d'élémentslourds sont dans les grains dans le milieu di�us du SMC par rapport à notre Galaxie.Cette plus faible déplétion des éléments lourds sur la poussière dans le SMC a aussiété signalée par Welty et al. (2001). Ils ont trouvé que Mg et Si étaient quasimentnon déplétés dans le SMC. Ce résultat est aussi observé dans un é
hantillon degalaxies naines irrégulières (Lisenfeld & Ferrara 1998). Mon résultat pour le milieudi�us du SMC est en a

ord ave
 la relation qu'ils ont trouvée entre le rapportgaz-sur-poussière et la métalli
ité.Une interprétation de 
ette relation a été proposée par Hirashita et al. (2002).Ave
 un modèle d'évolution 
himique, ils ont illustré la dépendan
e du rapport gazsur poussière sur l'histoire de formation d'étoiles. Les étoiles génèrent de la poussièremais 
ontribuent aussi à leur destru
tion par les 
ho
s de supernovae. Ils ont pro-posé un s
énario dans lequel une histoire de formation d'étoile intermittente donneune variation dans le temps du rapport gaz-sur-poussière. A 
ertaines époques del'évolution d'une galaxie, la formation des grains de poussière est moins e�
a
eque les pro
essus de destru
tion par les 
ho
s de supernovae, et don
 le rapportgaz sur poussière n'est plus proportionnel à la métalli
ité. Ce modèle pourrait êtreappliqué au SMC ave
 son histoire de formation d'étoiles parti
ulière (Harris & Za-ritsky 2003). Mais il faut aussi prendre en 
ompte une di�éren
e possible du rapportgaz-sur-poussière entre le milieu di�us et le milieu dense (
f. �10.1.3).Les études en extin
tion donnent des valeurs plus faibles du rapport gaz-sur-poussière, plus pro
hes de 
elles que l'on attend s'il y a un dépendan
e linéaire ave
la métalli
ité au vu de la valeur Gala
tique. Par exemple, les 
ourbes d'extin
tionde Bou
het et al. (1985) permettent de déduire un rapport gaz-sur-poussière 8 foissupérieur à la valeur Gala
tique et don
 en a

ord ave
 la di�éren
e en métalli
ité.Plus ré
ement, Tumlinson et al. (2002) ont mesuré N(HI )+N(H2)
E(B−V )

pour un é
hantillond'étoiles observées ave
 FUSE et ont trouvé une valeur moyenne 16 fois plus faibleque la valeur du voisinage solaire. Cette estimation est intermédiaire à mes résultatset 
eux de Bou
het et al. (1985). Il faut noter que l'extin
tion mesurée est faiteen partie par de la poussière asso
iée à du gaz ionisé et 
ette quantité de matièren'est a
tuellement pas prise en 
ompte, introduisant un biais. Cette di�éren
e entreles études en extin
tion et mon travail pourrait venir du fait que les études enextin
tion sont basées sur des lignes de visée où les densités de 
olonne d'hydrogènesont fortes et où le milieu interstellaire est sans doute dense. La plupart des étoilessont dans la barre visible et/ou dans les régions de formation d'étoiles qui sontasso
iées à des nuages molé
ulaires. La di�éren
e entre les rapports gaz-sur-poussièrede 
e travail et les études en extin
tion pourrait don
 pointer vers une di�éren
ede l'environnement observé. Il y aurait alors une dé
roissan
e du rapport gaz sur



66 Le milieu di�uspoussière du milieu di�us aux régions de formation d'étoiles, 
orrespondant à la
ondensation des éléments lourds sur les grains de poussière dans le gaz dense et àleur destru
tion par les 
ho
s de supernovae dans le milieu di�us. Cette possibilitéa aussi été mentionnée par Stanimirovi�
 et al. (2000) dans le SMC. Pour 
on�rmer
ette idée, il est don
 important d'étudier l'émission des poussières dans des régionsplus denses situées dans le 
orps prin
ipal du SMC.
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ompléter l'analyse de l'émission de la poussière dans le milieu di�us du
hapitre pré
édent, j'ai entrepris une analyse de la distribution spe
trale en énergie(SED) dans les régions de formation d'étoiles pour 
omprendre l'évolution des grainsd'un milieu à l'autre dans le Petit Nuage de Magellan.J'ai e�e
tué l'étude de deux régions de formation d'étoiles : SMCB1#1 qui estune région de formation d'étoiles quies
ente (sans région Hii) dont l'émission dansl'infrarouge moyen est similaire à ρ Oph (Rea
h et al. 2000), et SMCB1#2, unerégion de formation d'étoiles massives similaire à la nébuleuse d'Orion. Ces régionsont l'avantage d'avoir été observées en spe
tro-imagerie (CVF) par ISOCAM, une
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améra infrarouge à bord d'ISO. Ce
i permet d'avoir un spe
tre dans l'infrarougemoyen en plus des données large bande Spitzer et donne des indi
ations pré
ieusessur l'émission des PAHs, du 
ontinuum des petits grains et sur le gaz ionisé.La 
ombinaison de la résolution angulaire élevée des données Spitzer aux plusgrandes longueurs d'ondes ave
 les données ISOCAM dans deux régions de formationd'étoiles à des stades d'évolution di�érents, donne l'opportunité d'étudier l'impa
tde l'environnement (métalli
ité, 
hamp de rayonnement, . . . ) sur la nature de lapoussière et sur les abondan
es relatives des 
omposantes de grains. J'ai 
ombiné lesdonnées ISO et Spitzer pour 
onstruire la SED de 
es deux régions (
f. �7.1). Aprèsanalyse de 
es SEDs au �7.2, la modélisation de l'émission IR permet de 
ontraindreles abondan
es relatives des di�érentes 
omposantes de grains dans 
es régions (
f.�7.3). Les données Spitzer ayant été a

essibles uniquement à la �n de ma thèse, lesrésultats présentés dans 
e 
hapitre doivent être 
onsidérés 
omme préliminaires etseule la modélisation de la région SMCB1 no1 (la plus simple) a été a
tuellemente�e
tuée.7.1. Emission infrarouge des régions de formationd'étoilesLes régions de formation d'étoiles SMCB1 no1 et 2 ont été observées sur une grandegamme de longueurs d'ondes par les satellites ISO et Spitzer. Je presenterai i
i lesdonnées utilisées pour 
ette étude et les traitements appliqués pour leur 
omparaisona�n de 
onstruire leurs distributions spe
trales en énergie.7.1.1. Les données ISOCAMLes régions SMCB1 no1 et no2 ont été 
artographiées ave
 la 
améra ISOCAM(Cesarsky et al. 1996) à bord du satellite ISO (Kessler et al. 1996) en spe
tro-imagerieave
 le �ltre 
ir
ulaire variable (CVF) et en imagerie dans les bandes photométriquesLW2 (6.7µm) et LW3 (15µm) (
f. Fig. 7.1).7.1.1.1. L'image ISOCAM LW2La région SMCB1 a été observée ave
 la 
améra ISOCAM dans les �ltres LW2(5.0�8.5µm) et LW3 (12�18µm) dans le 
adre d'un programme d'observation derégions Hii dans des Galaxies normales. L'émission dans la bande LW2 est dominéepar les bandes PAHs alors que 
elle de LW3 tra
e prin
ipalement le 
ontinuumde poussière 
haude. Dans 
ette étude, j'ai utilisé la 
arte LW2 pour re
alibrer lesspe
tres CVF.Les données ISOCAM LW2 ont été retirées de l'ar
hive ISO et traitées en utilisantles te
hniques de Miville-Des
hênes et al. (2000). Cette rédu
tion des données permetde déte
ter l'émission étendue de la poussière dans des régions stru
turées 
omme
'est le 
as pour la région SMCB1.
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SMCB1 2

SMCB1 1

Fig. 7.1: Carte ISOCAM dans le �ltre LW2 de la région SMCB1. Les régions deformations d'étoiles étudiées, SMCB1 no1 et 2 sont repérées par rapport à la 
arteISOPHOT à 170µm de tout le SMC.7.1.1.2. Les spe
tres ISO CVFLa région SMCB1 no1 a été observée dans le 
adre du programme de temps ga-ranti 
onçu pour 
ara
tériser l'émission de la poussière interstellaire dans l'infrarougemoyen dans divers environnements. Le spe
tre de 
ette région a été analysé pré
éde-ment par Rea
h et al. (2000). Ils observent une émission di�use à la position du nuagemolé
ulaire déte
té en CO (Rubio et al. 1993b), dominée par les bandes en émissiondes PAHs, mais aussi l'émission d'une sour
e enfouie. Cependant, au
une 
on
lu-sion sur l'abondan
e des PAHs ne pouvait être tirée par manque de données dansl'infrarouge lointain ave
 une résolution su�sante. L'idée de 
ette étude est de 
om-pléter le spe
tre de 
ette région ave
 des données à plus grandes longueurs d'ondes,MIPS/Spitzer, a�n de quanti�er l'abondan
e des PAHs déte
tés par rapports auxautres 
omposantes de grains.Les 
ara
téristiques et les étapes de rédu
tion de 
esdonnées ISOCAM sont présentées dans Rea
h et al. (2000). Les données ont étéobtenues ave
 des pixels de 12“.La région de formation d'étoiles SMCB1 no2 faisait partie d'une série d'observa-tions visant à 
ompléter le programme sur l'émission de la poussière interstellairedans 
ertaines régions de formation d'étoiles. Le spe
tre-image CVF de 
ette régiona été réduit suivant la pro
édure dé
rite par Boulanger et al. (2005a). Celle-
i donneun 
ube de données de l'émission entre 5 et 17 µm ave
 une résolution spatiale(λ/∆λ ∼ 40) et une taille des pixels de 6“.
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PAHs

[NeII] [NeIII]Fig. 7.2: Spe
tres CVF des régions de formation d'étoiles SMCB1 no1 et no2. Lesbandes aromatiques des PAHs observées en émission sont mentionnées par des traitsverti
aux verts. Les raies du néon sont marquées par des traits verti
aux bleus.Les in
ertitudes sur les spe
tres CVF sont dis
utées dans Boulanger et al. (2005a).La prin
ipale in
ertitude photométrique sur l'émission étendue vient de la lumièredi�usée ("stray light") ; elle est dans les 15-20% d'erreurs.Les spe
tres des deux régions sont présentés à la �gure 7.2. Le spe
tre de SMCB1no1 représente l'émission di�use du nuage sans in
lure la sour
e pon
tuelle ISOprésente sur le bord du nuage CO (Rea
h et al. 2000). SMCB1 no2 est une régionbeau
oup plus 
omplexe ave
 plusieurs sour
es de 
hau�age. Je n'ai pas 
her
hé àséparer la 
ontribution des sour
es de 
elle de l'émission di�use. Le spe
tre présentéest moyenné sur la région de formation d'étoiles après soustra
tion du spe
tre d'unerégion de référen
e extérieure.7.1.2. Les données SpitzerLe Petit Nuage de Magellan a été observé dans toutes les bandes IRAC et MIPSdu téles
ope Spitzer par l'équipe de A. Bolatto (Berkeley). Ces données permettentde 
ompléter les spe
tres CVF pour 
ouvrir une large gamme de longueurs d'ondespermettant de 
ontraindre l'émission des di�érentes 
omposantes de grains interstel-laires. Ces données ont été réduites par l'équipe instigatri
e du relevé. La 
alibrationdes données MIPS a été dé
rite au �6.2.3. Les données IRAC posent des problèmes derédu
tion et de 
alibration a
tuellement. Une 
ollaboration ave
 
ette équipe est en
ours pour travailler sur 
es problèmes a�n d'ajouter à terme à l'étude, les donnéesIRAC dans toutes les bandes photométriques. La modélisation de 
es deux régions
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    no 2
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Fig. 7.3: Extraits du relevé Spitzer du SMC autour des régions SMCB1 no1 et 2 :données MIPS à 160, 70 et 24 µm (de gau
he à droite)observées ave
 ISOCAM en spe
tro-imagerie devrait permettre de 
omprendre les
ouleurs IRAC observées dans les autres régions de formation d'étoiles de la barreet de généraliser ainsi l'étude des propriétés des poussières à toutes 
es régions.7.1.3. Combinaison des donnéesLes données MIPS et ISOCAM sont à des résolutions et des proje
tions di�érentes.Cette se
tion dé
rit la pro
édure suivie pour 
ombiner 
es di�érentes données et ainsi
onstruire les distributions spe
trales en énergie de la poussière.Pour SMCB1 no1, j'ai d'abord mesuré la brillan
e sur un pixel de l'image à 160µm(de 35“ × 35“, égal à la taille du lobe, 
entré à 00h45m30s -73o18′43“) qui 
oin
ideave
 le nuage CO. J'ai ensuite 
al
ulé la brillan
e moyenne des autres 
artes MIPSet LW2 (qui ont toute une meilleure résolution et un meilleur é
hantillonage) surla surfa
e dé�nie par 
e pixel. J'ai pris une région de référen
e 
entrée à 00h45m52s-73o18′55“ dont l'émission est uniquement di�use. Le signal dans 
ette région deréféren
e a été soustrait à 
elui mesuré sur le nuage. La brillan
e LW2 est traduiteen un spe
tre dans la gamme CVF en supposant que la distribution spe
trale estsimilaire à 
elle déterminée sur une fenêtre qui re
oupe largement mais n'est pasexa
tement le pixel à 160µm 
hoisi (
f. Fig 7.2, partie haute). Les observations Hide la région SMCB1 no1 après soustra
tion de l'émission dans la région de référen
edonnent une densité de 
olonne de NHI
= 1.5 × 1021 at.
m−2 asso
iée à SMCB1no1.Cependant, l'hydrogène molé
ulaire ne peut pas être négligé dans une régiondense 
omme SMCB1 no1 et 
ette valeur est don
 une limite inférieure sur la quantitéd'hydrogène du nuage modélisé.Pour SMCB1 no2, la région d'émission est plus étendue que 35“ × 35“. J'ai don
pro
édé di�éremment en lissant toutes les 
artes à la résolution de MIPS 160µm.La brillan
e de la région SMCB1 no2 est ensuite obtenue à 
haque longueur d'ondeen moyennant la brillan
e des 
artes lissées sur l'ensemble de la région de formationd'étoiles. I
i en
ore, j'ai pris une région de référen
e pour la brillan
e en dehors dela région de formation d'étoiles.
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Fig. 7.4: Distributions spe
trales en énergie obtenues pour les régions de formationd'étoiles SMCB1 no1 (en bleu) et no2 (en rouge). La distribution spe
trale obtenuepour le milieu di�us est a�
hée pour 
omparaison (en jaune).Les brillan
es MIPS obtenus pour 
es régions sont listés dans la table 7.1 et per-mettent de 
onstruire les distributions spe
trales en énergie des régions de formationd'étoiles SMCB1 no1 et 2, 
omparables à 
elle du milieu di�us (
f. �gure 7.4).Nom I(24µm) I(70µm) I(160µm)MJy.sr−1 MJy.sr−1 MJy.sr−1SMCB1 no1 2 20 27SMCB1 no2 9.5 59.8 23.3Tab. 7.1: Flux des sour
es SMCB1 no 1 et 2 mesurés dans les bandes MIPS à larésolution de 35“.7.2. Analyse des donnéesL'émission dans l'infrarouge moyen dans la gamme 
ouverte par le �ltre variabled'ISOCAM (CVF) 
omprend les bandes d'émissions aromatiques des PAHs, le 
onti-nuum d'émission des petits grains de poussière, ainsi que des raies de stru
ture �nedu gaz ionisé (
f. Fig. 7.2). L'émission dans l'infrarouge moyen à lointain dans lagamme de longueurs d'ondes 
ouverte par les observations Spitzer/MIPS montrel'émission des petits grains de poussière 
hau�és sto
hastiquement et des gros grainsde poussière à l'équilibre thermique ave
 le 
hamp de rayonnement.



7.2 Analyse des données 737.2.1. Emission des PAHsLes spe
tres des régions de formation d'étoiles SMCB1 no1 et 2 montrent tousdeux les bandes en émission des PAHs à λ = 6.2, 7.7, 8.6, 11.3, 12.6 µm. Ces bandesdominent l'émission de la région SMCB1 no1 
omme observé par Rea
h et al. (2000)mais sont aussi observées 
lairement dans le spe
tre SMCB1 no2. L'importan
e rela-tive des bandes des PAHs semble varier entre les régions. Cependant 
es variationsdépendent des propriétés de la région d'une manière qui n'est pas en
ore bien 
om-prise. J'ai don
 
hoisi de ne pas m'attarder sur 
ette problématique dans le 
adre de
ette étude.La présen
e des PAHs dans 
es deux régions de formation d'étoiles est déjà enelle-même surprenante. En e�et, les 
ourbes d'extin
tion observées en dire
tion derégions de formation d'étoiles massives dans le SMC ne montrent pas de bump à2175 Å, une 
ara
téristique supposée des PAHs (Weingartner & Draine 2001). Lesobservations de la région de formation d'étoiles massives N66 dans le nord du SMCmontrent une destru
tion des PAHs (Contursi et al. 2000) en a

ord ave
 l'absen
ede bump. La présen
e inattendue des PAHs avait été mise en valeur par Rea
h et al.(2000) dans leur étude de SMCB1 no 1, mais on observe içi que 
eux-
i peuvent aussiêtre présents dans des régions de formation d'étoiles massives 
omme SMCB1 no2
ontrairement à 
e qu'on aurait pu attendre.7.2.2. Continuum en émission des VSGsLe spe
tre de la région SMCB1 no1 ne montre pas de 
ontinuum sous-ja
ent àl'émission des PAHs du spe
tre CVF 
ontrairement à la région SMCB1 no2. Lespe
tre de la région SMCB1 no 2 montre un 
ontinuum signi�
atif dû à des petitsgrains 
hau�és sto
hastiquement.La présen
e d'un 
ontinuum ainsi que des PAHs dans le spe
tre de SMCB1 no2montre que 
ette région possède à la fois une partie ionisée et une partie plus dense,neutre ou molé
ulaire. Cependant, la résolution spatiale ne permet pas d'isoler lesdi�érentes 
omposantes des régions de formation d'étoiles 
ontrairement à une étuderéalisée ave
 des données similaires dans la région 30 Doradus du LMC (Boulangeret al. 2005b).7.2.3. Emission des gros grains à l'équilibre thermiqueLa partie grandes longueurs d'ondes des SEDs 
onstruites pour les régions de for-mation d'étoiles SMCB1 no1 et 2 est faite par l'émission des gros grains à l'équilibrethermique. L'observation du pi
 d'émission de 
es distributions spe
trales sembleindiquer que la région SMCB1 no2 est 
hau�ée par un 
hamp de rayonnement plusintense que SMCB1 no1. Cette indi
ation est en a

ord ave
 l'idée d'une régionSMCB1 no2 en partie ionisée et 
hau�ée par le rayonnement d'étoiles jeunes et mas-sives.



74 Les régions de formation d'étoiles7.2.4. Raies du gaz dans la région SMCB1 no2Dans le spe
tre de la région SMCB1 no2, on observe aussi des raies de stru
ture�ne du gaz nébulaire et en parti
ulier 
elles du [Neii℄ et [Neiii℄, montrant que larégion SMCB1 no2 est en partie ionisée.La valeur 
omme diagnosti
 des rapports de raies nébulaires MIR, et en parti-
ulier 
elui des raies [Neiii℄ à 15.56µm et [Neii℄ à 12.81µm, a fait l'objet de beau-
oup d'attention ré
emment. Le rapport des raies [Neiii℄/[Neii℄ est indépendant desabondan
es du néon. Il est sensible à la stru
ture d'ionisation de la nébuleuse età la forme spe
trale du 
hamp de rayonnement UV, tra
ant ainsi les populationsd'étoiles 
haudes et massives. La dédu
tion de la stru
ture pré
ise de l'ionisation dela nébuleuse n'est pas évidente mais on peut déduire une estimation de la mesured'émission de la région. Les forts rapports [Neiii℄/[Neii℄ indiquent des 
hamps derayonnements élevés et durs dans les régions de faible métalli
ité.Les raies du néon observées dans le spe
tre de SMCB1 no2 sont ajustées pardes gaussiennes. La raie de [Neii℄ à 12.8 µm étant fusionnée ave
 la bande PAH à
λ = 12.6 µm, j'utilise un spe
tre CVF obtenu dans la nébuleuse NGC 7023 
ommemodèle pour séparer les deux 
ontributions. L'intensité déduite de la raie de [Neii℄est de 0.015 10−6 W.m−2.sr−1 et 
elle de [Neiii℄ 0.033 10−6 W.m−2.sr−1 d'où un rap-port [Neiii℄/[Neii℄ de 2.2. Cette valeur est 
omparable à la limite inférieure trouvéepour N66 (Contursi et al. 2000) et six fois moins importante que pour 30 Doradus(Boulanger et al. 2005b), montrant que 
ette région est fortement ionisée sans êtreextrême.D'un point de vue quantitatif, on peut déduire la mesure d'émission (
f. equation2.1) à partir de l'intensité de 
es raies par :

EM =
INeII

2.2×10−5 + INeIII

7.6×10−5

Z
(7.1)où Z est la métalli
ité du SMC (Willner & Nelson-Patel 2002). Je trouve EM =

11200 p
.
m−6, trente fois moins que dans la région de formation d'étoiles massives30 Doradus du LMC. Cette valeur 
ara
térise le �ux de photons ionisants de larégion Hii et pourrait à terme être utilisé 
omme 
ontrainte dans la modélisation deSMCB1 no2.7.2.5. Conséquen
es pour la modélisation de 
es régionsLa région SMCB1 no1 
hoisie n'in
lut pas de sour
e de 
hau�age. L'examen dela 
arte MIPS à 160µm ne montre pas 
lairement un pi
 d'émission à la positiondu nuage déte
tée en CO mais plut�t une extension 
omparable à l'émission Hi.De plus, l'émission PAH dans le �ltre LW2 est elle aussi plus étendue que le nuageCO. Cela suggère que la distribution spe
trale obtenue à la position de SMCB1 no1
orrespond à l'émission de l'enveloppe du nuage molé
ulaire. SMCB1 no1 peut don
être modélisé de manière simple 
omme pour le milieu di�us.La région de formation d'étoiles SMCB1 no2 est plus 
omplexe. Le spe
tre montreà la fois les bandes PAHs et les raies du gaz ionisé. Les 
artes montrent qu'il existe
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es internes d'ex
itation. J'ai tenté de modéliser 
ette région 
omme lasuperposition d'une région Hii et une PDR dont il faut déterminer les 
ontributionsrelatives. Les résultats obtenus sont trop préliminaires pour être présentés i
i.7.3. Modélisation de la région SMCB1 No1Le nuage SMCB1 no1 a été dé
ouvert fortuitement lors d'observations de l'émis-sion CO dans le 
adre du programme 
lé du téles
ope submillimétrique ESO-SESTsur les nuages de Magellan (Rubio et al. 1993b). Ce nuage est loin de toute tra
ed'étoile O dans les données existantes en Hα et dans le 
ontinuum radio, et les raiesde l'émission molé
ulaire qui y sont mesurées sont étroites, indiquant que le gaz estquies
ent dynamiquement. Ainsi, le nuage est sans doute ex
ité par le 
hamp derayonnement global du SMC uniquement. De plus, la distribution spe
trale en éner-gie 
onstruite 
orrespond vraisemblablement à l'émission de l'enveloppe du nuagemolé
ulaire déte
té en CO, 
e qui permet de se pla
er dans le 
as d'une émissionoptiquement min
e. Ce nuage est ainsi un laboratoire simple pour l'étude des pro-priétés de la poussière du SMC dans un milieu dense loin des sites de formationd'étoiles massives.7.3.1. Présentation du modèleJ'ai modélisé la distribution spe
trale en énergie de SMCB1 no 1 
onstruite au�7.1 en utilisant le modèle de poussière de Désert et al. (1990). Le nuage est é
lairépar un 
hamp de rayonnement interstellaire (ISRF) approximé par l'ISRF de Mathiset al. (1983) au voisinage solaire, multiplié par un fa
teur χ qui est un paramètrelibre du modèle. La distribution de taille des trois 
omposantes de poussières (PAHs,petits et gros grains) est supposée identique à 
elle de la Galaxie (Désert et al. 1990)mais les abondan
es relatives sont libres.Les observations infrarouge en dessous de 160µm tra
ent l'émission de l'enveloppedu nuage, où CO est photodisso
ié et où le rayonnement UV pénètre. Il est don
 rai-sonnable de modéliser 
e nuage 
omme un milieu optiquement min
e, 
e qui évite la
omplexité d'un modèle de transfert du rayonnement. Dans la modélisation, l'opa
itée�e
tive du nuage est �xée. Pour une gamme d'intensités du 
hamp de rayonnement,le modèle d'émission des poussière de la région SMCB1 no1 est utilisé pour déduireun spe
tre d'émission infrarouge des trois 
omposantes de grains. La distributionspe
trale de SMCB1 no1 est ajustée par une 
ombinaison linéaire de l'émission de
es trois 
omposantes.J'ai 
onsidéré trois valeurs de l'opa
ité e�e
tive dans l'UV : τUV = 1 qui représentela limite de validité du modèle sans transfert, τUV = 0.3 qui pour un rapport pous-sière sur gaz dix fois moindre que dans le voisinage solaire 
orrespond à la densitéde 
olonne observée en Hi, et τUV = 0.5, un 
as intermédiaire.Pour 
haque opa
ité, le meilleur ajustement permet de déduire une valeur du
hamp de rayonnement et les abondan
es relatives des di�érentes 
omposantes de
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mBG
et mV SG

mBG
). Ce modèle ne peut pas 
ontraindre le rapport gaz-sur-poussière, faute de mesure de la densité de 
olonne de gaz totale.7.3.2. ResultatsPour 
haque opa
ité, la for
e du 
hamp de rayonnement et les abondan
es relativesdes di�érentes 
omposantes de poussière obtenus sont présentés à la table 7.2, ainsique les spe
tres d'émission 
orrespondants.Pour les 3 valeurs de τ , j'obtiens un modèle donnant un bon ajustement desdonnées. Il n'est pas possible de 
ontraindre la quantité de matière présente dansle nuage. Cependant, le 
hamp de rayonnement pour le modèle d'opa
ité τUV = 1
orrespond à un 
hamp de rayonnement assez pro
he de 
elui du milieu di�us et
orrespond à une limite inférieure pour l'ISRF é
lairant SMCB1 no1. Ce résultatpermet de valider à postériori le 
hoix d'une modélisation optiquement min
e etpermet de poser une limite supérieure à la densité de 
olonne de gaz du nuage :pour un rapport poussières-sur-gaz dix fois moindre que dans le voisinage solaire ona NH . 5 × 1021at.cm−2. Faute d'une 
onnaissan
e plus pré
ise de la quantité dematière présente dans le nuage étudié, la modélisation de SMCB1 no1 ne 
ontraintpas non plus vraiment la for
e du 
hamp de rayonnement interstellaire é
lairant 
enuage.Cependant, quelle que soit l'opa
ité du milieu, les abondan
es relatives des 
om-posantes de grains restent les mêmes et sont don
 bien 
ontraintes. La modélisationde l'émission de la poussière de la région SMCB1 no1 montre que le rapport d'abon-dan
es PAHs/gros grains est le même que dans le voisinage solaire. Ce résultat estétonnant 
ar on s'attend à une destru
tion des PAHs dans les régions de formationd'étoiles. Mon étude montre que 
e n'est pas le 
as au moins dans 
ette région.Les meilleurs ajustements donnent aussi des rapports d'abondan
es VSG/BG plusgrands que dans le voisinage solaire. Dans le MIS di�us, un ex
ès signi�
atif à 60µmest observé qui n'est pas modélisé simplement. Cet ex
ès pourrait aussi exister dansl'émission de SMCB1 no1 et biaiser l'interprétation de la modélisation du fait dumanque de 
ouverture spe
trale à grande longueur d'ondes. Des données dans l'infra-rouge moyen seraient né
éssaires pour mieux 
ontraindre la distribution spe
trale enénergie et les abondan
es des petits grains de poussière. Un spe
tre IRS/Spitzer a étéobservé dans la dire
tion de SMCB1 no1 et devrait permettre de mieux 
ontraindreles abondan
es des petits grains dans 
ette région. Il est possible i
i en
ore que laforme du 
hamp de rayonnement in�ue sur la forme du spe
tre en émission et surles abondan
es relatives des grains.7.4. Con
lusionJ'ai utilisé des données MIPS/Spitzer pour 
ompléter les spe
tres CVF des régionsde formation d'étoiles SMCB1 no1 et 2. La 
ombinaison de 
es données me permetde 
onstruire la distribution spe
trale en énergie de 
es régions. Les deux SEDs
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lusion 77Tab. 7.2: Paramètres et spe
tres 
orrespondants aux meilleurs ajustement pour dif-férentes densités de 
olonne d'hydrogène
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78 Les régions de formation d'étoilesde 
es régions de formation d'étoiles montrent la présen
e de PAHs en émission.Cette émission forte des PAHs dans le SMC est surprenante puisque les études enextin
tion en dire
tion de régions de formation d'étoiles ne montrent pas de "bump"à 2175Å, une 
ara
téristique attribuée aux PAHs. Ce 
onstat avait déjà été fait parRea
h et al. (2000) pour SMCB1 no1 mais mon étude montre i
i que 
e 
as n'est pasisolé. Les PAHs semblent être présents même dans des régions de formation d'étoilesmassives et en partie ionisées, 
omme SMCB1 no2.J'ai modélisé la région de formation d'étoiles SMCB1 no1 à l'aide du modèlede poussière de Désert et al. (1990) pour 
ontraindre les abondan
es relatives des
omposantes de grains dans 
ette région. Je trouve que le rapport d'abondan
esPAHs/BGs est similaire à 
elui du voisinage solaire alors que le rapport VSGs/BGsest plus grand que dans notre Galaxie. Le premier résultat quanti�e 
e qui avait été
onstaté de manière uniquement qualitative dans le spe
tre CVF de 
ette région. Laforte abondan
e des VSGs pourra être testée ave
 les données spe
tros
opiques dis-ponibles (IRS). Les résultats présentés i
i sont préliminaires et les modèles proposésne sont ni uniques ni parfaits, mais la 
on
lusion sur l'abondan
e des PAHs semblerobuste.Dans la région de formation d'étoiles massives SMCB1 no2, l'émission des PAHsest là en
ore observée 
lairement. Il est possible que dans 
ette région aussi les PAHssoient abondants par rapport aux gros grains, 
omme dans le voisinage solaire. Celadevra être 
on�rmé par la modélisation de 
ette région.Une étude de la région de formation d'étoile 30 Doradus dans le LMC a étée�e
tuée par Boulanger et al. (2005b) ave
 des données infrarouge similaires à 
ellesdes régions de formation d'étoiles du SMC. J'ai parti
ipé à la partie modélisationde 
ette étude et un modèle similaire pour la région SMCB1 no2 est a
tuellement en
onstru
tion. Comme dans 30 Doradus (Boulanger et al. 2005b) et N66 (Contursiet al. 2000), il est vraisemblable que l'émission des PAHs provienne de régions dephotodisso
iations à la surfa
e de grumeaux molé
ulaires plongés dans du gaz ionisé.Dans 
e 
as, l'intensité des PAHs dépend avant tout du fa
teur de remplissage ensurfa
e de 
es grumeaux.La 
ompréhension de 
es phénomènes d'évolution des propriétés dans les régionsde formation d'étoiles observées en spe
tro-photométrie est une étape 
lé pour 
om-prendre les 
ouleurs observées par l'instrument IRAC à bord du satellite Spitzer.A terme, les spe
tres de 
es régions SMCB1 no1 et 2 peuvent servir de modèlesspe
traux pour la 
ompréhension des régions où moins de 
ouverture spe
trale estdisponible. Il existe une troisième région dans le SMC observée en spe
tro-imagerie,N66. La 
onstru
tion de la distribution spe
trale en énergie de 
ette région et samodélisation puis son analyse font partie des perspe
tives après-thèse. Cette régionest parti
ulièrement intéressante à modéliser puisqu'il semble y avoir une destru
tiondes PAHs dans les régions où le 
hamp de rayonnement est le plus fort.L'étude détaillée des propriétés d'émission de la poussière dans les environnementsde faible métalli
ité est assez ré
ente. Après IRAS, ISO a apporté la sensibilité né-
essaire pour 
ommen
er l'exploration de l'émission entre 5 et 15µm (MIR), où unegrande variété de 
omposantes physiques du MIS peuvent être tra
ées. La sensibilité



7.4 Con
lusion 79et la résolution du téles
ope Spitzer donnent un moyen de plonger plus profondé-ment dans les propriétés détaillées des galaxies naines et de 
ompléter les spe
tresMIR ISOCAM par des données à plus grandes longueurs d'ondes ave
 une résolutionangulaire 
omparable. La 
ompréhension des distributions spe
trales en énergie del'infrarouge moyen à lointain des régions de formation d'étoiles individuelles dansune galaxie de faible métalli
ité devrait permettre de mieux 
omprendre les distri-butions spe
trales en énergie observées de fa
on globale pour les galaxies pro
hes defaible métalli
ité (par exemple pour les galaxies naines ; Galliano et al. (2003, 2005),Madden et al. (2005)).





Troisième partie .Emission millimétrique des grains :tra
eur de matière dense
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ulièrement important 
ar 
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onstitueraitenviron la moitié du gaz total. La plupart de 
e gaz est 
on
entré dans de grands ag-grégats appelés nuages molé
ulaires géants (GMCs), mais la quantité exa
te de gaz



84 Introdu
tion : les nuages molé
ulaires, sites de formation d'étoilesmolé
ulaire présente dans notre Galaxie reste in
onnue 
ar H2 est pratiquement im-possible à observer dire
tement dans les régions interstellaires froides, généralementobs
ur
ies, où les molé
ules se forment et survivent.La molé
ule simple stable et diatomique de monoxyde de 
arbone a joué un r�leessentiel dans l'etude des GMCs et du gaz molé
ulaire dans l'espa
e. Les transitionsrotationnelles de CO aux basses fréquen
es sont dire
tement observées, même dansle gaz molé
ulaire ténu. La plus basse de 
es transitions, la raie 1-0 à 115 GHzest devenue pour les radio astronomes, l'analogue molé
ulaire de la raie à 21
m del'hydrogène atomique pour l'étude du milieu interstellaire.8.1. Tra
eurs des nuages molé
ulairesLa plupart du gaz molé
ulaire dans les galaxies est sous la forme de H2 froid(10-20 K), qui ne rayonne pas et n'est don
 suspe
té qu'à partir de tra
eurs. Letra
eur le plus 
ourant est la molé
ule de monoxyde de 
arbone, CO. Mais la matièreinterstellaire, et en parti
ulier 
elle molé
ulaire, peut aussi être tra
ée par l'émissiondes rayons gamma ou de la poussière interstellaire.8.1.1. Le monoxyde de 
arbone, COLa molé
ule de CO est ex
itée par les 
ollisions ave
 H2 et devrait être un bontra
eur ; mais ses raies de rotations prin
ipales sont la plupart du temps optiquementépaisses et l'abondan
e de CO dépend des 
onditions environnementales (métalli
ité,densité, 
hamp de rayonnement, . . . ). Il existe trois méthodes pour déduire desquantités de gaz molé
ulaire à partir de l'observation de l'émission de CO : le fa
teurde 
onversion CO-vers-H2, les isotopes de CO, et les masses virielles.8.1.1.1. Le fa
teur de 
onversion CO-vers-H2Cette méthode est basée sur le résultat empirique que les nuages molé
ulaires dansnotre Galaxie ont un rapport plus ou moins 
onstant entre la masse et la luminosité
12CO. On utilise alors un fa
teur de 
onversion X = N(H2)/ICO pour 
onvertir laluminosité 12CO observée dans une région en densité de 
olonne de H2. La 
alibrationde 
e fa
teur dans notre Galaxie est faite ave
 les autres tra
eurs de gaz molé
u-laires et un 
ertain 
onsensus est atteint pour X ≈ 2× 1020at.cm−2.K−1(km.s−1) enmoyenne dans notre Galaxie. Cependant, la luminosité CO variant ave
 la métalli-
ité, on s'attend à de grandes variations du fa
teur X ave
 la métalli
ité et la loid'évolution est en
ore mal 
ontrainte par les observations et est largement débattue.Les études théoriques montrent que 
e fa
teur dépend du 
hamp de rayonnement, dela métalli
ité, de la pression externe et de la for
e du 
hamp magnétique (Elmegreen1989). Il n'y a pas de raison de supposer que 
es fa
teurs sont 
onstants d'un pointà l'autre de la Galaxie ou d'une galaxie à l'autre, et don
 l'utilisation du fa
teurGala
tique moyen CO-vers-H2 pour des galaxies extérieures introduit un biais surla quantité d'hydrogène molé
ulaire.



8.1 Tra
eurs des nuages molé
ulaires 85La détermination du fa
teur de 
onversion X repose prin
ipalement sur l'estima-tion de N(H2). Dans la littérature, elle est 
al
ulée de trois manières di�érentes pourles environnements de faible métalli
ité : en 
omparant les luminosités CO ave
 lamasse virielle, en modélisant la 
himie du 
arbone et en utilisant l'émission FIR dela poussière.� Estimations virielles : La vaste majorité des estimations du fa
teur de 
onver-sion CO-vers-H2 de la littérature est obtenue grâ
e à la 
omparaison de la lu-minosité CO et des masses virielles (Boselli et al. 1997, Chin et al. 1998, Tayloret al. 1999, Walter et al. 2001, Bolatto et al. 2003, Rosolowsky et al. 2003).Cette méthode donne des variations plut�t linéaires du fa
teur de 
onversionave
 la métalli
ité : log X ∝ −0.67 log [O]
[H]

(Wilson 1995), log X ∝ −1.0 log [O]
[H](Arimoto et al. 1996), log X ∝ −1.01 log [O]

[H]
(Boselli et al. 1997, 2002).Pour le SMC, Rubio et al. (1993a) ont analysé les données CO du SEST etont 
al
ulé des estimations de X pour les nuages du SMC. Ces fa
teurs de
onversion sont en a

ord ave
 les di�érentes relations de X ave
 la métalli
itéobtenues à partir des masses virielles.� Modélisation 
himique : Dans les environnements de faible métalli
ité, lamajeure partie du gaz H2 est située dans des 
ou
hes du nuage où CO est pho-todisso
ié et le 
arbone est prin
ipalement sous forme de Cii. N(H2) de 
ette
ou
he de gaz peut alors être déterminée par la raie de Cii à 158 µm, si la tem-pérature du gaz est estimée. Cette méthode a été appliquée à la galaxie IC-10par Madden et al. (1997). Israel (2005) a analysé l'ex
itation CO et 
on
lut que
ette 
ou
he de photodisso
iation a aussi une 
ontribution signi�
ative à l'émis-sion CO. En utilisant une modélisation de l'ex
itation de la raie de CO ave
 unmodèle PDR, il a estimé la densité de 
olonne totale du 
arbone atomique dans
ette 
ou
he. En utilisant une métalli
ité déterminée, il déduit N(H2) et desfa
teurs X. On notera que les in
ertitudes sur 
es méthodes sont assez grandes ;pour une même galaxie (IC-10) Israel (2005) et Madden et al. (1997) trouventtous deux de grandes valeurs de X, mais 5 à 100 fois la valeur Gala
tique.Il existe peu de galaxies faiblement métalliques étudiées ainsi, mais les valeursde X obtenues sont élevées et viennent appuyer une évolution signi�
ative de

X ave
 la métalli
ité (plus que linéaire).� Emission de la poussière : Israel (1997) a utilisé l'émission de la poussièredans l'infrarouge lointain et les densités de 
olonne de Hi dans les galaxiesmagellaniques irrégulières (in
luant les nuages de Magellan) pour déduire desdensités de 
olonne de H2. Une dépendan
e de X ave
 à la fois le 
hamp derayonnement et la métalli
ité est trouvée, mais en négligeant le premier pa-ramètre, il trouve log X ∝ −2.7 log [O]
[H]

. Israel (2000) a ajouté des estimationssupplémentaires de X à 
ette étude, obtenues ave
 di�érentes 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 unetendan
e similaire : log X ∝ −2.5 log [O]
[H]

. Cependant, l'étude d'Israel (1997)sou�re d'un 
ertain nombre de problèmes dans la détermination de la tempé-



86 Introdu
tion : les nuages molé
ulaires, sites de formation d'étoilesrature qui pourrait sévèrement biaiser les densités de 
olonne de H2 obtenues.Il utilise le rapport des �ux IRAS 60 µm/100 µm pour déterminer une seuletempérature de poussière en 
haque point. Une température moyenne n'est pasune bonne estimation 
ar il existe sans doute des variations dans un lobe, 
equi a des e�ets non linéaires sur la densité de 
olonne. De plus, les très petitsgrains 
ontribuent sans doute de manière signi�
ative à l'émission à 60 µm. Ce-pendant, il est possible que son utilisation de mesures relatives du rapport dela brillan
e IR lointain sur les densités de 
olonne de Hi au lieu des estimationsabsolues annule les erreurs sur la température.Les études de la littérature donnent des évolutions de X ave
 la métalli
ité trèsvariables. Ces études reposent entre autre sur la validité de l'abondan
e relativede l'oxygène 
omme indi
ateur de la métalli
ité. Les relations trouvées semblentdépendre de la méthode utilisée.Il faut noter qu'un 
ertain nombre d'études de la littérature utilisent des tempé-ratures de poussières très froides qui donnent alors des masses importantes et don
des fa
teurs X importants (Galliano et al. 2005). Si de telles quantités de poussièretrès froides éxistent, la relation entre le rapport des émissions millimétriques et COet le fa
teur de 
onversion X n'est plus dire
t et dépend de la température du nuage,et la relation de X ave
 la métalli
ité déduite en serait a�e
tée.8.1.1.2. Les densités de 
olonne du 13CO ou C18OContrairement aux prin
ipales raies de rotation de 12CO, les raies observées de
13CO ou C18O sont souvent optiquement min
es, et on peut don
 en déduire desdensités de 
olonne en intégrant l'intensité dans la raie. Cependant, 
es isotopespeuvent être de mauvais tra
eurs 
ar ils ne tra
ent que les 
oeurs denses et sontphotodisso
iés de manière séle
tive.8.1.1.3. Le théorème du virielDans les faits, les pro�ls CO donnent une dispersion en vitesse ∆V des nuagesmolé
ulaires et leur taille projetée R. De 
es paramètres, on peut déduire une massevirielle sous un 
ertain nombre d'hypothèses (nuage sphérique, pas de 
hamp ma-gnétique, pro�l en densité, . . . ). Par exemple, pour un nuage sphérique ave
 unedensité en 1/r, Ma
Laren et al. (1988) donnent

Mvir =
9σ2R

2G
(8.1)et observationnellement :

Mvir(M⊙) = 190∆V 2(km.s−1)R(pc) (8.2)Cette formulation 
orrespond à une forme approximative du théorème du viriel,ignorant les 
ompli
ations liées à la pression de surfa
e et au 
hamp magnétique1.1Sous 
es 
onditions :
Mvir =

kσ2R

G
(8.3)



8.1 Tra
eurs des nuages molé
ulaires 87Malgré le 
ara
tère simpli�
ateur des hypothèses, 
ette méthode a l'avantaged'être appli
able à des environnements très variés (des sous-stru
tures d'un nuagemolé
ulaires aux nuages molé
ulaires géants, dans notre Galaxie et dans les galaxiesexternes) tant que les stru
tures étudiées sont auto-gravitantes.8.1.2. Les rayons gammaLes protons et les éle
trons des rayons 
osmiques interagissent ave
 l'hydrogèneet l'helium dans le milieu interstellaire pour produire de l'émission di�use de rayons
γ. Le milieu interstellaire étant transparent aux rayons γ, le �ux γ observé peut êtreutilisé pour mesurer la masse d'un nuage interstellaire, étant donné la distan
e dunuage et le spe
tre d'énergie des rayons 
osmiques au nuage. Pour 
ela, on dé
omposele �ux γ en fon
tion de 
omposantes observées, telles que l'émission Hi, CO, l'émis-sion thermique de la poussière, le fond extragala
tique, . . . Dernièrement Grenieret al. (2005) ont dé
omposé le �ux observé ave
 EGRET2 et déduisent des massesd'hydrogène molé
ulaire asso
ié à CO, ainsi qu'une 
omposante sombre qui pourraitêtre du Hi froid ou du H2 non tra
é par CO. Cependant, l'utilisation des rayons γpour tra
er le gaz molé
ulaire ne peut s'appliquer qu'aux GMCs Gala
tiques du faitde la faible résolution et de la faible sensibilité des observations.8.1.3. L'émission de la poussièreLes densités de 
olonne de gaz et don
 les masses des nuages peuvent être obtenuesà partir des densités de 
olonne de poussières déduites de la photométrie infrarougeà submillimétrique en supposant un rapport poussière sur gaz. En e�et, l'émissionde la poussière peut s'exprimer 
omme :

Iλ = NHǫH(λ)Bλ(Tpouss) (8.5)où NH est la densité de 
olonne du nuage, ǫH(λ) est l'émissivité de la poussièrepar atome d'hydrogène à la longueur d'onde λ et Tpouss est la température de lapoussière. L'émissivité par atome d'hydrogène (qui est une quantité dire
tementobservée) peut s'exprimer en termes du 
oe�
ient d'absorption par unité de massede poussières κ(λ) :
ǫH(λ) = κ(λ)xdµmH (8.6)où σ est la dispersion de vitesse à 1 dimension, moyennée sur le système dans son entier.En se plaçant dans le 
as d'un nuage sphérique ave
 une loi en densité ρ ∝ 1/r, k = 9/2(pour une densité uniforme, k = 5), et la masse virielle s'exprime alors Mvir = 9σ2R/2G. Ensupposant une distribution gaussienne des vitesses, 
ette équation peut s'exprimer en fon
tionde la dispersion de vitesse observée ∆V à partir de la largeur des raies de CO et on obtient :

Mvir = 190∆V 2R. (8.4)2Energeti
 Gamma Ray Experiment Teles
ope



88 Introdu
tion : les nuages molé
ulaires, sites de formation d'étoilesoù xd est le rapport poussière sur gaz et µmH est la masse de gaz par atome d'hy-drogène, en prenant en 
ompte la 
ontribution de l'hélium. Aux longueurs d'ondesmillimétriques, dans le domaine de Rayleigh-Jeans, l'émission de la poussière dé-pend peu de la température, et est optiquement min
e. En supposant une opa
itéuniverselle des grains de poussière, l'émission millimétrique de la poussière sembledon
 être un bon tra
eur quantitatif du gaz molé
ulaire, si on 
onnait le rapportpoussière sur gaz et la température de la poussière dans la région étudiée.Pour s'a�ran
hir de la 
onnaissan
e pré
ise de la température de la poussière,on utilise l'émission de la poussière aux longueurs d'ondes millimétriques puisque
elle-
i est environ linéaire ave
 la température. Même si 
ette émission est di�
ile àobserver du fait de sa faiblesse, elle est optiquement min
e. De plus, elle 
omplète lesobservations CO et Hi pour permettre une vue 
omplète de la matière interstellairedans les nuages molé
ulaires. L'émission millimétrique de la poussière peut êtreutilisée 
omme tra
eur de la matière dans les régions les plus denses et les plusprotégées des régions formatri
es d'étoiles.Une des di�
ultés de 
ette méthode réside 
ependant dans la séparation des dif-férentes 
omposantes de l'émission millimétrique. En e�et 
elle-
i est 
omposée nonseulement de l'émission thermique de la poussière, mais aussi du rayonnement libre-libre et des raies molé
ulaires présentes dans les bandes passantes.8.1.4. Bilan des di�érents tra
eursIl n'existe pas de tra
eur parfait du gaz molé
ulaire. Chaque méthode présentée
i-dessus a ses limites : spé
i�
ité des régions sondées, hypothèses simpli�
atri
es ouen
ore in
ertitudes des paramètres utilisés.Dans les environnements de faible métalli
ité, du fait de la prote
tion réduite,l'émission CO vient de stru
tures de forte densité de 
olonne (André et al. 2004,Lequeux et al. 1994). CO pourrait alors ne tra
er que les parties les plus denses desnuages molé
ulaires, mais pas leur enveloppe di�use qui fait la plus grande partiede la masse des GMCs Gala
tiques. Cette attente est appuyée dans le SMC par lerapport de la luminosité CO sur la masse virielle qui est plus faible par rapport àla valeur Gala
tique (Rubio et al. 1993b), et par les limites inférieures des rapportsCO-vers-H2 qui sont en a

ord ave
 les abondan
es réduites de CO dans le SMC(André et al. 2004). Pour les nuages formateurs d'étoiles de faible métalli
ité, unegrande fra
tion de la masse pourrait don
 être 
onstituée de gaz molé
ulaire quin'est ni tra
é par CO ni par l'émission Hi puisque le gaz atomique serait trop froidpour être vu en émission (Lequeux 1994). Dans les galaxies de faible métalli
ité
omme le SMC, le meilleur tra
eur du gaz molé
ulaire pourrait don
 être l'émissionmillimétrique de la poussière. Les observations de la poussière devraient déte
terles enveloppes étendues de gaz Hi/H2 ave
 une densité plus faible que 
elle du gazémettant en CO. Les 
omptages de galaxies derrière le SMC viennent renfor
er 
etteidée en montrant des extin
tions beau
oup plus grandes que les densités de 
olonnede l'hydrogène atomique (Lequeux 1994). Les observations de la poussière dans leSMC pourraient don
 être le seul moyen de tra
er 
ette matière jusqu'i
i 
a
hée.



8.2 Propriétés des nuages molé
ulaires 89Pour une région ou une galaxie étudiée, on utilisera don
 un tra
eur du gaz mo-lé
ulaire plut�t qu'un autre et il est alors important d'inter-
alibrer 
es di�érentesmesures. Il existe 
ependant peu d'études extragala
tiques où di�érents tra
eurssont 
omparés pour un même ensemble de nuages molé
ulaires et la 
alibration destra
eurs disponibles tels que le fa
teur X ou de l'émission millimétrique des pous-sière reste en
ore débattue du fait du manque de résolution et de 
ontraintes sur lespropriétés de 
es galaxies prin
ipalement (distan
e, métalli
ité, . . . ).L'observation du petit nuage de Magellan dans les raies de CO et dans le milli-métrique permet de résoudre les GMCs individuels et de 
omparer pour la premièrefois di�érents tra
eurs (masse virielle, émission des poussières et fa
teur CO-vers-H2)en dehors de la Galaxie. Cela permet aussi d'observer l'impa
t de la métalli
ité sur
eux-
i en 
omparant les GMCs du SMC à des GMCs Gala
tiques équivalents.8.2. Propriétés des nuages molé
ulaires8.2.1. Formation et stru
tureLa physique de la formation des GMCs est un des problèmes non résolu du milieuinterstellaire (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 
as d'Orion ; Blaauw (1964)), ils doivent don
 être stables pendantau moins 
e temps. Il est don
 raisonnable de 
on
lure que la gravité est l'un deséléments 
lés de la formation de 
es nuages. Cependant, à haute latitude Gala
tique,les nuages molé
ulaires sont loin d'être auto-gravitants. De nombreuses théories ontété proposées pour la formation des nuages interstellaires mais le problème reste nonrésolu.Les nuages molé
ulaires montrent des similarités stru
turelles sans é
helle 
ara
té-ristique (
omme le spe
tre de masse par exemple). Celles-
i motivent la des
riptionfra
tale du MIS molé
ulaire (Falgarone et al. 1991, Elmegreen 1997). D'un autre
�té, les 
artes des nuages molé
ulaires ont des stru
tures 
lairement identi�ées, enparti
ulier dans les 
artes de raies spe
trales quand un axe de vitesse peut être utilisépour séparer les 
ara
téristiques 
inématiques distin
tes le long d'une ligne de visée(Blitz 1993). Les des
riptions dis
rètes et fra
tales des nuages molé
ulaires peuventtoutes deux être utilisées 
omme outils d'analyse et révèlent toutes deux la physiquedes nuages et de la formation d'étoiles.8.2.2. Propriétés 
himiques et thermiquesIl est surprenant que des molé
ules 
omme CO ou H2 existent dans l'environne-ment hostile de l'espa
e interstellaire, en parti
ulier à 
ause des e�ets destru
teursdu rayonnement ultra-violet. Ces photons ionisent les atomes tels que C, Mg, S, etFe, et photodisso
ient les molé
ules.Une densité de 
olonne su�sante de molé
ules peut se 
onstruire uniquementquand les raies d'absorption deviennent su�sament épaisses ou quand le rayonne-
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Fig. 8.1: Abondan
es de di�érents ions et molé
ules pour un modèle de nuage molé
u-laire du SMC illuminé par un 
hamp de rayonnement égal à dix fois 
elui du voisinagesolaire. Les abs
isses donnent l'extin
tion dans le visible et la distan
e par rapport àla surfa
e du nuage. Les ordonnées donnent les abondan
es en nombre par rapport àla quantité totale d'atomes d'hydrogènes pour un modèle de faible densité (en haut)et un modèle de plus forte densité (en bas). Figure extraite de Lequeux et al. (1994)ment UV lointain est su�sament atténué par la poussière. Puisque CO est moinsabondant que H2, une densité de 
olonne signi�
ativement plus grande est né
essairepour permettre au 
arbone de s'in
orporer dans des molé
ules. On s'attend don
 à 
equ'un nuage interstellaire ave
 une extin
tion moyenne ait une �ne 
ou
he externede Hi, une 
ou
he épaisse de H2, C+, et Ci et un intérieur qui est pratiquemententièrement molé
ulaire. L'épaisseur de 
es di�érentes 
ou
hes dépend de la densitéet de la métalli
ité (Lequeux et al. 1994) (
f. Fig. 8.1).A la fois la théorie et les observations suggèrent que la métalli
ité altère pro-fondément les propriétés et la stru
ture des régions de formation d'étoiles (Israel1988, Lequeux et al. 1994, Madden et al. 1997, Bolatto et al. 1999). Plusieurs fa
-teurs 
ontribuent à la di�éren
e entre les systèmes de grande et de faible métalli
ité.Comme les nuages de faible métalli
ité 
ontiennent moins d'éléments lourds, la 
hi-mie du gaz est altérée (les équilibres d'abondan
es des espè
es molé
ulaires sont
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himie à la surfa
e des grains est aussi a�e
tée par la dé�
ien
e enéléments lourds (Habart et al. 2001). En�n, puisque l'atténuation du rayonnementpar la poussière est moindre, les photons UV pénètrent plus profondément dans lesnuages. L'hydrogène molé
ulaire est pratiquement non 
on
erné par l'augmentationdu rayonnement UV 
ar il y a un phénomène d'auto-é
rantage de H2 dans les bandesde Lyman et Wermer, de même qu'un é
rantage mutuel entre les raies 
oin
identesde H et H2 (Abgrall et al. 1992). Par 
ontre, les molé
ules 
omme CO qui ne sontpas fortement auto-é
rantées, sont détruites par la photodisso
iation sauf dans lesgrumeaux les plus denses. Ainsi, un nuage molé
ulaire dans un système de faiblemétalli
ité 
ontient de grandes régions où l'hydrogène reste molé
ulaire mais où lestra
eurs tels que CO sont absents. Dans 
e 
as, le gaz molé
ulaire n'est pas bientra
é par le monoxyde de 
arbone.8.2.3. Propriétés dynamiquesCertaines des propriétés les plus remarquables des GMCs ont été résumées parLarson (1981) et on fait souvent référen
e à 
es résultats 
omme aux "lois de Larson".La première de 
es relations est entre la taille d'un nuage molé
ulaireR et la largueurde raie observée ∆v : ∆v ∝ Rp. Les observations donnent 0.2 < p < 0.5 (Larson1981, Solomon et al. 1987, Caselli & Myers 1995) suivant les objets étudiés. Ledeuxième résultat de Larson est que les GMCs sont gravitationnellement liés. Satroisième 
on
lusion est que tous les GMCs ont environ la même densité de 
olonne.Seules deux de 
es trois relations sont indépendantes.8.3. Equilibre et instabilitésToute formation d'étoile a lieu dans les nuages molé
ulaires. Ave
 des observa-tions su�sament sensibles, on observe l'asso
iation de la formation d'étoile et desnuages molé
ulaires dans tous les environnements, gala
tiques ou extra-gala
tiques.Les nuages molé
ulaires forment des étoiles en devenant instables gravitationnel-lement. Quelles sont les 
onditions qui dé
len
hent ou inhibent 
et e�ondrement ?Je présenterai tout d'abord les 
onditions d'équilibre d'un nuage puis di�érentes
onditions d'instabilités.8.3.1. Le théorème du virielLe théorème du viriel rend 
ompte de l'équilibre des stru
tures auto-gravitantes.Sa forme générale s'é
rit :
1

2
Ï = 2(T − T0) + M + W (8.7)où I est le moment d'inertie, T représente l'énergie 
inétique, M l'énergie magné-tique et W l'énergie gravitationnelle. La partie gau
he de l'équation exprime lese�ets du 
hangement en forme ou en volume du nuage à travers les variations de
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I =

∫

ρr2dV , qui est le moment d'inertie. A l'équilibre, Ï = 0. Cette équation ex-prime le fait que l'attra
tion gravitationnelle entre les parties du système, qui tend àle faire s'e�ondrer sur lui-même, est 
ompensée par les mouvements (agitations desmolé
ules, turbulen
e, rotation) qui tendent à le disperser.L'énergie 
inétique du nuage est :
T =

∫

Vnuage

(

3

2
Pth +

1

2
ρv2

)

dV =
3

2
P̄Vnuage (8.8)où v est la vitesse du �uide par rapport au 
entre de masse du nuage, P̄ est lapression totale moyenne dans le nuage (thermique + turbulente) et Vnuage est levolume du nuage. Le terme dans le théorème du viriel qui représente la pression desurfa
e peut s'exprimer 
omme :

T0 =

∫

Snuage

Pth~r.d~S ≈
3

2
P0Vnuage (8.9)où P0 est la pression totale dans le milieu ambiant.Le terme d'énergie magnétique M a une forme simple si le milieu internuage estde faible densité et à l'état d'équilibre (M
Kee & Zweibel 1992) :

M =
1

8π

∫

Va

(B2 − B2
0)dV (8.10)où B et B0 sont les for
es du 
hamp magnétique à l'intérieur et à l'extérieur dunuage.Finalement, si le 
hamp gravitationnel est dominé par l'auto-gravité du nuage,alors le terme gravitationnel est simplement l'énergie de liaison du nuage,

W = −
3

5
a

(

GM2

R

) (8.11)où M est la masse du nuage et R son rayon. Le 
oe�
ient a permet des déviationsdu 
as simple d'un nuage uniforme et sphérique (Bertoldi & M
Kee 1992).Pour des nuages à l'équilibre, le théorème du viriel s'é
rit don
 :
3(P̄ − P0)Vnuage −

3

5
a
GM2

R

(

1 −
M

|W|

)

= 0. (8.12)8.3.2. Masse de JeansLes 
al
uls de la stru
ture de nuages non-magnétiques, isothermes ont été faitspar Bonnor (1956) et Ebert (1955). Pour une pression externe donnée, l'équilibreest possible seulement jusqu'à une 
ertaine masse, MJ . Cette masse 
ritique est sou-vent appelée la masse de Bonnort-Ebert ou abusivement masse de Jeans puisqu'elle
orrespond au 
on
ept intuitif largement di�usé de la masse de Jeans 
omme étantla masse maximum stable 
ontre l'e�ondrement gravitationnel. Physiquement, la
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orrespond à la masse telle que l'énergie de liaison gravitationnelleest 
omparable à l'énergie interne. La masse 
ritique représente ainsi le seuil del'instabilité gravitationnelle et elle s'é
rit :
MJ = 1.18

σ4

(G3P0)1/2
(8.13)où σ2 = P̄ /ρ̄ est la dispersion en vitesse à une dimension. Dans les nuages molé-
ulaires, σ est dû prin
ipalement à la turbulen
e, sauf pour les grumeaux de faiblemasse où l'élargissement thermique des raies devient important.8.3.3. Instabilités en présen
e d'un 
hamp magnétiquePour un nuage sphérique où le 
hamp magnétique est uniforme, une quantitéimportante est la masse 
ritique magnétique Mc pour laquelle l'énergie magnétiqueest égale à la valeur absolue de l'énergie gravitationnelle :

Mc =
c1

π

(

5

9G

)1/2

ΦB, (8.14)où ΦB = πR2B est le �ux magnétique total dans le nuage et c1 est un fa
teur tenant
ompte de la stru
ture réelle du nuage.Les nuages magnétisés sous-
ritiques (M < Mc), ne peuvent s'e�ondrer sous l'e�etd'une augmentation de la pression extérieure si le �ux magnétique est 
onservé. Leur
ondensation n'est possible que s'il y a une redistribution du 
hamp magnétiquepar di�usion ambipolaire. Ce phénomène est lent et est invoqué pour expliquer laformation des étoiles de faible masse.A l'inverse les nuages super-
ritiques (M > Mc) peuvent s'e�ondrer globalementsous l'e�et d'une augmentation de la pression extérieure ou d'une diminution de leurpression interne. Le 
hamp magnétique ne peut stopper 
et e�ondrement même sile �ux magnétique est 
onservé.8.3.4. Instabilités dans un milieu turbulentUn autre s
énario d'e�ondrement des nuages molé
ulaires existe a
tuellement etfait intervenir la turbulen
e. Dans un gaz turbulent, l'équation de dispersion est
onsidérablement modi�ée. Sous 
ertaines 
onditions, dans un milieu turbulent iso-therme et uniforme, il peut exister des perturbations instables dans un domainelimité d'é
helles, les grandes é
helles restant stables (Bonazzola et al. 1987, 1992).Cet e�et est 
on�rmé par des simulations numériques de turbulen
e 
ompressible etsupersonique dans un gaz auto-gravitant (Klessen et al. 2000). Le 
hamp magnétiquen'a�e
te pas fondamentalement 
ette propriété. Cet e�et permet à des 
ondensationsprotostellaires de se former dans un nuage globalement stable en apparen
e.
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onditions environnementales(métalli
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hamp de rayonnement, . . . ) de manière 
omplexe. L'émissiondes raies de CO pourrait don
 ne pas être un bon tra
eur en parti
ulier dans des
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itérégions de faible métalli
ité. L'émission millimétrique de la poussière dépend elleaussi de la métalli
ité mais est potentiellement un tra
eur de la matière dense plusrobuste qui pourrait révéler de la matière dense non vue en CO, malgré la di�
ultéque représente son observation dans 
es régions (émission faible). La 
omparaisonde 
es deux tra
eurs au sein d'une même région est importante a�n de 
omprendreleurs di�éren
es et leur évolution relative d'un environnement à l'autre. Cette 
om-paraison a été faite à petite é
helle dans notre Galaxie (sur les 
oeurs denses) oupour les galaxies extérieures mais sur des é
helles beau
oup plus grandes que lestailles des nuages molé
ulaires géants (GMCs). Cette étude représente la première
omparaison d'observations millimétriques et CO d'un ensemble de nuages molé-
ulaires géants dans la Galaxie et dans le SMC. Avant de montrer mon étude surdes nuages molé
ulaires du SMC et de la Galaxie, je présenterai une synthèse dedonnées extragala
tiques de la littérature a�n de 
omprendre la tendan
e globale del'évolution de l'émission millimétrique et de l'émission CO d'une galaxie à l'autre.9.1. Emissions millimétriques et CO des galaxiesLes données millimétriques et CO me permettent d'étudier l'évolution relative de
es deux tra
eurs molé
ulaires entre di�érents environnements (nuages ou galaxiesayant des 
onditions di�érentes : métalli
ité, 
hamps de rayonnement,. . . ). Pour 
ela,je dé�nis le rapport d'émission 
omme étant :
R =

S1.2mm

SCO(1−0)

. (9.1)9.1.1. Données extragala
tiques de la littératureDans la littérature, de nombreuses observations millimétriques de galaxies externesont été faites et sont souvent 
omparées à des observations CO des mêmes régions.J'ai ré
olté les �ux millimétriques mentionnés dans la littérature1 :� Lisenfeld et al. (2000) ont observé des galaxies lumineuses dans l'infrarougeave
 l'instrument SCUBA du James Cler
k Maxwell Teles
ope (JCMT). J'ai
onverti les �ux de leur étude à 850 µm en �ux à 1.2 mm en utilisant une loide 
orps noir à une température de 15 K et un indi
e d'émissivité de 1.6. Ces�ux sont 
omparés aux �ux CO de la littérature des mêmes objets mentionnésdans leur étude.� Lisenfeld et al. (2002) ont observé la galaxie naine NGC 1569 à 450 et 850 µmave
 l'instrument SCUBA du JCMT, et à 1.2 mm ave
 la matri
e de bolomètrede l'IRAM. J'ai utilisé le �ux observé à 1.2mm pour le pi
 d'émission, 
orrigéde la 
ontribution des émissions libre-libre et CO, ave
 le �ux CO(1-0) observépar Greve et al. (1996) pour déduire un fa
teur R pour les 45“ 
entraux de 
ettegalaxie.1Pour fa
iliter la 
omparaison entre les galaxies et ave
 les nuages résolus du SMC, les �uxmillimétriques ont été 
onvertis en �ux à 1.2 mm.



9.1 Emissions millimétriques et CO des galaxies 97� Böttner et al. (2003) ont observé la galaxie naine irrégulière NGC 4449 à 450et 850 µm ave
 l'instrument SCUBA du JCMT et ont étudié la distributionspe
trale en énergie de l'émission de la poussière dans 
ette galaxie. J'ai utiliséla densité de �ux observée par Kohle (1999) à 1.2 mm, soustraite de la 
onta-mination des émissions CO, ave
 la luminosité CO intégrée de 
ette galaxie.� Bian
hi et al. (2000) ont observé la galaxie spirale NGC 6946 à 450 et 850 µmave
 l'instrument SCUBA et ont 
omparé la 
arte obtenue à 
elle de l'émissionCO(2-1) obtenue à l'IRAM par Sauty et al. (1998). J'ai utilisé la 
orrélationpoint à point des deux 
artes publiées dans 
et arti
le. Pour 
ela, j'ai transforméle �ux à 850 µm en �ux à 1.2 mm en utilisant une loi de 
orps noir à 15 K2 etun indi
e spe
tral de 1.6.� j'ai utilisé l'émission millimétrique à 850 µm de galaxies du relevé SCUBA desGalaxies de l'Univers Lo
al (Dunne et al. 2000) pour 
al
uler les �ux atten-dus pour 
es galaxies à 1.2 mm en utilisant une loi de 
orps noir à 15 K ave
une émissivité en ν1.6. Les galaxies que j'ai séle
tionnées dans leur relevé sont
elles pour lesquelles des observations CO étaient disponibles dans les étudessuivantes : Sanders et al. (1986), Sanders et al. (1991),Maiolino et al. (1997),So-lomon et al. (1997),Lavezzi & Di
key (1998).Les �ux à 1.2 mm et CO obtenus ainsi que leur rapport sont re
ensés à la table 9.1.9.1.2. L'anneau molé
ulaire Gala
tiquePour 
ompléter les données extra-gala
tiques, les données FIRAS ont été utiliséespour 
al
uler le �ux à 1.2mm dans l'anneau molé
ulaire Gala
tique. L'indi
e spe
tralest 
elui mesuré dans le voisinage solaire. Ces données sont 
omparées à l'émissionCO du relevé de Dame et al. (2001). La �gure 9.1 montre les pro�ls en longitudede 
es deux émissions. On observe une bonne 
orrélation entre 
es deux émissions.Cette 
orrélation est ajustée en prenant en 
ompte la 
ontribution de l'émission dela poussière asso
iée au Hi (qui est 
onstante au premier ordre ave
 la longitude).On obtient un rapport d'émission qui vient 
ompléter les données de la littérature.9.1.3. BilanLe rapport d'émissions R est 
al
ulé pour l'é
hantillon de galaxies de la littératureet pour l'anneau molé
ulaire. Les �ux millimétriques et CO observés, ainsi que lesrapports obtenus sont présentés dans la table 9.1. Lorsque la résolution est su�santepour observer les deux émissions au sein même d'une galaxie, on observe que lesdeux émissions sont bien 
orrélées (
'est le 
as pour l'anneau molé
ulaire de notreGalaxie et pour NGC 6946). Cependant, la 
omparaison des rapports d'émissionsmillimétrique et CO des di�érentes galaxies montre une grande dispersion de valeurs(
f. Fig. 9.2). Cette dispersion ne montre pas for
ément une dispersion intrinsèquedes propriétés des galaxies, mais est sans doute plut�t liée à la di�
ulté d'obtentiond'un ensemble de mesures 
ohérent, toutes traitées et 
orrigées de manière uniforme.2le 
hoix de la température n'in�ue pas de façon majeure sur les valeurs obtenues
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nom S1.2mm SCO RJy K.km.s−1.sr 105 Jy (K.km.s−1.sr)−1UGC 556 0.022 (a) 1.94e-07 1.15NGC 470 0.061 (a) 4.83e-07 1.27NGC 695 0.038 (a) 2.09e-06 0.18NGC 1569 0.012(f) 2.53e-8(f) 4.74NGC 1614 0.033 (b) 8.22e-07 0.40NGC 3110 0.043(b) 1.24e-06 0.35NGC 3221 0.07 (a) 1.03e-07 7.03NGC 4194 0.034(b) 3.91e-07 0.87NGC 4418 0.087(b) 4.53e-07 1.92NGC 4449 0.26(e) 4.65e-7(d) 5.59NGC 5135 0.055(b) 1.06e-06 0.51NGC 5256 0.021(b) 4.69e-07 0.45NGC 5653 0.058 (a) 5.96e-07 0.97NGC 5936 0.053(b) 5.07e-07 1.04NGC 5962 0.091 (a) 7.23e-08 12.54NGC 6181 0.065 (a) 4.98e-07 1.30NGC 6240 0.044(b) 5.46e-07 0.81NGC 6946 �(
) � 0.15NGC 7448 0.055 (a) 9.44e-08 5.80NGC7469 0.074 (a) 1.14e-06 0.65NGC7479 0.096 (a) 9.31e-07 1.03NGC 7674 0.03 (a) 2.50e-08 12.35Arp 193 0.050(b) 8.88e-07 0.57Arp 220 0.031(b) 4.63e-07 0.67Mrk 231 0.238(b) 1.40e-06 1.70Mrk 273 0.038(b) 2.83e-07 1.34Zw 049 0.031(b) 2.44e-07 1.28IC 2810 0.054(b) 3.25e-07 1.66moyenne 2.58 ± 3.25anneau molé
ulaire 0.89 ± 0.01Tab. 9.1: Rapports des émissions de la poussière à 1.2mm et de l'émission CO 
al
ulésà partir de données de la littérature : (a) Dunne et al. (2000) (b) Lisenfeld et al. (2000)(
) Bian
hi et al. (2000) (d) Böttner et al. (2003) (e) Kohle (1999) (f) Lisenfeld et al.(2002)
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Fig. 9.1: Pro�ls en longitude de l'émission de la poussière à 1.2mm totale observée(trait plein noir, é
helle de l'axe à droite) et de l'émission CO (ligne grise pointillée ;é
helle de l'axe à gau
he) pour l'anneau molé
ulaire Gala
tique.Le rapport pour l'anneau molé
ulaire Gala
tique est dans le nuage de points observé.Les galaxies de l'é
hantillon obtenu ont des propriétés variées, et en parti
ulier desmétalli
ités di�érentes. Quel est l'impa
t de la métalli
ité sur la dispersion observée ?Dans la suite, mon étude porte sur des nuages molé
ulaires individuels de tailles
omparables dans le SMC et la Galaxie, pour tenter de 
omprendre l'évolution de
e rapport d'émission entre 
es deux galaxies de métalli
ité di�érentes.9.2. Observations SIMBA dans le SMC9.2.1. Des
riptionLe bolomètre SIMBA était monté au Swedish ESO Submillimeter Teles
ope (SEST).SIMBA opérait à la fréquen
e 
entrale de 250 GHz (1.2 mm) ave
 une largeur debande à mi-hauteur de 90 GHz, et une résolution spatiale de 27“ sur le 
iel. Les 
artesindividuelles étaient produites en utilisant le mode de s
anning rapide. L'élimina-tion du bruit du 
iel 
orrélé, en ajoutant les 
artes individuelles et la photométrie aété faite ave
 le pa
kage MOPSI3. Les observations du SMC de 
ette étude ont étéa
quises par M. Rubio et 
ouvrent une région de 30′×30′ dans le sud ouest du 
orpsprin
ipal (
f. Fig 9.3). La détermination du �ux a été faite pour 
haque observation3MOPSI est un ensemble de logi
iels de rédu
tion pour les données radio et infrarouge. Il estdéveloppé par R. Zylka à l'IRAM à Grenoble.
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Fig. 9.2: Rapports de l'émission millimétrique et de l'émission CO, R, en fon
tion du�ux millimétrique dans les environnements extragala
tiques de la littérature (diamantsbleus). La moyenne obtenue sur l'anneau molé
ulaire de la Voie La
tée (ligne pleinerouge) ainsi que les barres d'erreur à 1σ (traits pointillés rouges) sont tra
és pour
omparaison.
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Fig. 9.3: Mosaïque SIMBA du sud du SMC. Les 
ontours CO des régions étudiéessont superposés (en trait plein quand CO(2-1) existe, ave
 des traits mixtes quandon ne dispose que des données CO(1-0)). Les noms des régions de formation d'étoilesétudiées i
i sont marquées.individuelle en prenant des 
artes d'Uranus. Les mesures du �ux sur la 
arte �nalesont 
orre
tes à 15% près. La rédu
tion de données a été faite par F. Rantakyrosuivant le manuel d'utilisation SIMBA4. La 
arte de l'émission de la poussière à1.2 mm obtenue est présentée à la �gure 9.3.9.2.2. Les régions déte
téesL'émission millimétrique de la poussière dans le SMC est faible et les régionsdéte
tées de manière non ambigües sont des nuages molé
ulaires 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 �ux SIMBA pour 
haque région sont mentionnés àla table 9.2. Ils sont mesurés pour le fais
eau ("beam") SIMBA de 27“ et dans un4http://puppis.ls.eso.org/staff/simba/manual/simba/
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iténom taille S1.2mm S(libre-libre) SCO(2−1) Fline(10−7sr) (mJy) (mJy) (K.km.s−1) (mJy)LIRS49 0.992 202 ± 55 21 10.65 0.015LIRS36 1.070 198 ± 48 14 1.56 0.002SMCB1#1 0.301 47 ± 7 � 2.70 0.001SMCB1#2 0.722 149 ± 51 30 2.30 0.002Hodge15 0.285 40.4 ± 2.5 � 4.28 0.001SMCB2 S 1.930 447 ± 158 49 8.77 0.023SMCB2 N 0.872 160 ± 46 28 5.67 0.006N11 0.241 37.5 ± 5 3 � �N30 0.045 6.1 ± 0.2 25 � �Tab. 9.2: Cara
téristiques des régions de formation d'étoiles étudiées telles qu'ob-servées par SIMBA à 1.2 mm : pour 
haque région, la taille et l'intensité à 1.2 mmsont marqués, de même que la 
ontribution de l'émission libre-libre à 1.2 mm esti-mée à partir des données radio (quand une sour
e radio est déte
tée à 
ette position)et la 
ontribution de la raie CO(2-1) (ave
 l'intensité CO(2-1) à partir de laquelle la
ontribution est 
al
ulée).
ontour de 25 mJy/beam, après soustra
tion du �ux mesuré dans une région sansémission.Les GMCs déte
tés sont souvent asso
iés à des régions Hii 
onnues et à des amasjeunes. Toutes les régions sauf LIRS49 
orrespondent à des pat
hs en absorption(Hodge 1974a). Je mentionne i
i un 
ertain nombre de leur propriétés :� LIRS49 et LIRS36 sont deux des sour
es les plus brillantes du SMC dans l'in-frarouge lointain (S
hwering & Israel 1989). Ce sont des sour
es pon
tuellesIRAS ave
 un spe
tre froid (Tpouss ≈ 30 − 40 K). La déte
tion d'une grandevariété d'espè
es molé
ulaires a été observée dans 
es dire
tions (Chin et al.1998, Heikkila et al. 1998). LIRS49 pourrait être une superposition de deux ré-gions Hii appartenant à des 
omplexes 
inématiques di�érents dans la ligne devisée (Rosado et al. 1994) ou pourrait être asso
ié à une bulle ou à une bou
le(Meyssonnier & Azzopardi 1993).� SMCB1#1 et Hodge15 sont deux nuages quies
ents (au
une émission Hα asso-
iée). Le spe
tre 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 asso
iés à de grandes régions Hii. SMCB1#3 n'est que mar-ginalement déte
té à 1.2mm mais 
orrespond à un nuage émetteur en CO.� La région SMCB2 
ontient plusieurs nuages molé
ulaires observés par Rubioet al. (1993a). Ces nuages étant di�
iles à séparer en l'absen
e d'informationen vitesse, j'ai dé
omposé la région en trois 
omplexes : SMCB2 Nord (qui
orrespond à la 
on
aténation de SMCB2#3 et #4 de Rubio et al. (1993a)),SMCB2 Sud (qui 
orrespond à SMCB2#1, #2 et #6), et SMCB2#5. SMCB2#5
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lairement déte
té à 1.2 mm mais 
orrespond à un nuage émetteur enCO.� N30 et N11 sont des régions Hii (Henize 1956), mais 
es régions n'ont pas étéen
ore 
artographiées en CO. La 
omparaison des masses de 
es objets pour
ette étude n'est don
 a
tuellement pas possible. Il faut noter que pour N30, le�ux SIMBA s'explique entièrement par de l'émission libre-libre.� la sour
e identi�ée par " ?" à la �gure 9.3 ne 
orrespond à au
une sour
e a
-tuellement 
onnue. Elle est 
lairement déte
tée à 6σ à 1.2mm mais au
une 
om-posante radio ou infrarouge n'est asso
iée. Elle se situe près de la region HiiDEM S43. Des observations 
omplémentaires sont né
essaires pour 
omprendrela nature de 
ette sour
e.Les régions observées 
orrespondent à di�érentes étapes d'évolution (des nuagesmolé
ulaires quies
ents aux regions évoluées de formation d'étoiles massives), et mepermettent don
 d'étudier la di�éren
e entre les estimations des masses pour des
onditions physiques di�érentes.9.3. Données FIRAS dans la GalaxiePour 
ompléter et aider l'analyse des mesures du SMC, les données FIRAS ont étéutilisées pour mesurer le spe
tre infrarouge/millimétrique des nuages molé
ulairesGala
tiques. La résolution FIRAS de 7o pour 
es nuages et la résolution SIMBA pourle SMC 
orrespondent à des résolutions linéaires spatiales similaires. Les spe
tresFIRAS sont bien ajustés par une loi de 
orps noir, en supposant une loi en émissivitéen ν1.6 au dessus de 500 µm, 
orrespondant à une température et à une émissivitémoyenne de la poussière (
.f. Fig. 9.4).J'utilise les �ux millimétriques obtenus à 1.2mm à partir de l'ajustement pour unensemble de nuages molé
ulaires lo
aux (
.f. Tab. 9.3) en intégrant dans des boitesre
tangulaires en longitude et latitude. Les in
ertitudes sont d'environ 10%.Les �ux à 1.2 mm obtenus sont 
omparés à l'émission CO du relevé de Dame et al.(2001)9.4. Origine de l'émission millimétriqueL'émission large bande mesurée autour de 1.2 mm est 
onstituée de di�érentes
omposantes : l'émission thermique de la poussière, le rayonnement libre-libre etl'émission de la raie 12CO(2-1). Puisque je m'intéresse à l'émission du 
ontinuum dela poussière froide uniquement, je 
her
he à estimer les autres 
ontributions pour lessoustraire aux �ux observés.
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Fig. 9.4: Spe
tre FIRAS du nuage molé
ulaire géant d'Orion. Ce spe
tre est bienajusté par un 
orps noir modi�é ave
 un indi
e spe
tral de 1.6 au dessus de 500 µm(
ourbe bleue). Une température est déterminée à partir du pi
 d'émission autour de100 µm et est mentionné à la table 9.3. Le point rouge 
orrespond à la valeur adoptéepour le �ux à 1.2 mm.
nom taille distan
e S1.2mm(total) S1.2mm(HI) SCO Tpouss(sr) (p
) (Jy) (Jy) (K.km.s−1.sr) KOrion 0.037 500 23161 9069 0.178 19.1Taurus 0.045 140 26362 12131 0.168 16.2Ophiu
us 0.043 120 24305 8275 0.053 19.6Cepheus 0.040 800 19682 9740 0.139 16.1Chamaeleon 0.033 150 10657 4553 0.060 14.8Lupus 0.035 170 12906 5917 0.047 17.4Perseus 0.012 350 6755 2059 0.057 17.1Tab. 9.3: Flux millimétriques et CO(1-0) des nuages molé
ulaires géants dans notreGalaxie. La température de la poussière déduite de l'ajustement du spe
tre FIRAS estaussi indiquée.



9.4 Origine de l'émission millimétrique 1059.4.1. L'émission de la raie de COLa 
ontribution de la raie 12CO(2-1) à la brillan
e de surfa
e peut être estimée
omme suit :
Fraie =

2kν3c−3

∆νbol
Ω SCO(2−1) (9.2)où SCO(2−1) est l'intensité de la raie 12CO(2-1) en K.km.s−1, ∆νbol est la largeurde bande (90 GHz pour le bolomètre SIMBA), k est la 
onstante de Boltzmann et

ν = 230 GHz.Pour les régions du SMC où les données CO(2-1) ont été observées (Rubio et al.1993b,a, 1996, Israel et al. 2003), la densité totale de �ux millimétrique due à la
ontribution de la raie est évaluée (
.f. Tab. 9.2) et est toujours négligeable.Pour les régions Gala
tiques, je ne disposais pas de relevé de l'émission CO dansla raie J=2-1. Cependant, les températures de brillan
e étant les mêmes dans lesraies J=2-1 et J=1-0, j'ai utilisé le relevé de Dame et al. (2001) pour estimer la
ontribution de l'émission CO au �ux millimétrique et 
elle-
i est négligeable.9.4.2. L'émission libre-libre9.4.2.1. Estimation à partir des données radio dans le SMCPour les nuages du SMC, j'ai estimé la 
ontribution de l'émission du 
ontinuumdue aux éle
trons thermiques ave
 les données du 
ontinuum radio, en supposantune émission libre-libre pure (Sν ∝ ν−0.1) aux grandes fréquen
es et en extrapolant
ette relation à 1.2 mm (250 GHz). Je fais aussi l'hypothèse que l'émission radio estoptiquement min
e aux grandes fréquen
es. J'ai utilisé le 
atalogue du 
ontinuumATCA des sour
es radio du SMC (Payne et al. 2004) à 1.42, 2.37, 4.8 et 8.64 GHz.Chaque bande ATCA a une résolution di�érente. Les données ATCA 
omme les don-nées SIMBA ne mesurent que le �ux sur des é
helles 
omparables à la résolution. Ona don
 un �ltrage spatial équivalent si l'on 
hoisit la fréquen
e pour laquelle ATCAa une résolution 
omparable à SIMBA. La meilleure estimation de la 
ontributionde l'émission libre-libre au �ux SIMBA vient don
 de l'extrapolation des �ux ATCAà 4.8 et 8.64 GHz. A 
es fréquen
es, on peut négliger l'émission syn
hrotron, onobtient une limite supérieure de l'émission libre-libre. L'extrapolation des �ux radioà 8.64 GHz donne la 
ontribution de l'émission libre-libre au �ux SIMBA. Quandau
un �ux à 8.64 GHz n'est pertinent, je prends la fréquen
e la plus grande dispo-nible (
'est-à-dire la moins biaisée par l'émission syn
hrotron) et j'applique le même
al
ul : pour LIRS49, la 
ontribution du rayonnement libre-libre est extrapolée àpartir du �ux à 2.37 GHz ; pour SMCB2 Nord et Sud elle est obtenue à partir des�ux à 4.8 GHz. Pour 
haque sour
e du SMC, la 
ontribution maximum de l'émissionlibre-libre est 
onsignée à la table 9.2. La 
ontribution de l'émission libre-libre peutêtre surestimée mais elle reste faible (<15%) dans toutes les sour
es sauf N30.
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orrigée de l'extin
tion de Finkbeiner (2003), on peutestimer pour 
haque nuage la 
ontribution de l'émission libre-libre aux �ux FIRAS.Cette 
ontribution est très faible (< 3%) et est don
 négligée.9.4.3. L'émission de la poussièreLes estimations pré
édentes des di�érentes 
ontributions au �ux millimétriquemesuré montrent que l'émission du 
ontinuum de la poussière est la 
omposantemajeure du �ux à 1.2 mm dans les nuages de 
ette étude. Cette émission provientprin
ipalement de régions froides et don
 sans doute molé
ulaires. Cependant, unepartie de l'émission peut venir de la poussière asso
iée au milieu di�us environnant.Pour les nuages Gala
tiques, j'ai utilisé le relevé Hi de Kalberla et al. (2005) pourestimer la proportion de l'émission millimétrique asso
iée au gaz neutre. A hautelatitude Gala
tique, l'émission millimétrique des poussières est bien 
orrélée ave
 lesdensités de 
olonne de Hi (
.f. Fig. 5.1). J'utilise 
ette 
orrélation et les densités de
olonne d'hydrogène neutre mesurées dans les régions étudiées pour 
al
uler le �uxà 1.2 mm asso
ié au gaz neutre. Les estimations trouvées sont reportées à la table9.3 et représentent environ 40% du �ux FIRAS total à 1.2 mm.Pour les nuages du SMC, la résolution des observations Hi ne permet pas d'e�e
-tuer une telle estimation. Cependant, il existe un �ltrage spatial des données SIMBAqui �ltre l'émission de la poussière asso
iée au Hi pour peu que 
elle 
i soit su�sa-ment étendue (
e qui est vraisemblablement le 
as). Les données millimétriques duSMC, 
ontrairement aux données FIRAS qui mesurent la puissan
e totale dans lefais
eau du téles
ope, ne sont don
 à priori pas biaisées par 
et e�et.Dans la suite, j'utiliserai les �ux mesurés à 1.2 mm après soustra
tion des di�é-rentes 
ontributions estimées. Ces �ux sont 
omparés aux �ux CO 
orrespondantaux mêmes régions. Pour le SMC, les nuages molé
ulaires de 
ette étude ont étéobservés dans le programme 
lé 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
es observations dans les transition J=(1-0) et J=(2-1) de la molé
ule CO et la ré-du
tion des données sont dé
rits dans 
es arti
les. Je rappelerai juste i
i la résolutionspatiale : le fais
eau a une largeur à mi-hauteur de 43� et de 22� pour les fréquen
esCO(1-0) et CO(2-1). Pour les nuages Gala
tiques, 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 COLe rapport de l'émission de la poussière à 1.2 mm et de l'émission CO est 
al
ulépour tous les nuages molé
ulaires du SMC déte
tés à la fois dans la raie de CO(1-0)et par SIMBA, et pour les nuages molé
ulaires Gala
tiques lo
aux. Les �ux millimé-triques et CO observés, ainsi que les rapports obtenus sont présentés dans la tables9.4.



9.5 Rapports des émissions millimétriques et CO 107Malgré une 
ertaine dispersion inter-nuage, on retrouve le même fa
teur R moyendans le SMC et le voisinage solaire (
.f. Fig. 9.5), et 
e rapport est aussi similaire à
elui de l'anneau molé
ulaire dans son ensemble.Ce résultat montre que les deux émissions (les deux tra
eurs molé
ulaires) évoluentde la même manière ave
 la métalli
ité. Si l'émission millimétrique des poussièrespar H2 est proportionnelle au rapport poussière sur gaz (et don
 à la métalli
ité),alors la 
onstan
e du rapport d'émissions R montre que l'émission CO(1-0) par H2est elle aussi linéaire ave
 la métalli
ité.Le rapport d'émissions est relié au fa
teur de 
onversion X = N(H2)/ICO dontl'évolution d'un environnement à un autre est largement sujet à débats. L'étude del'évolution relative du rapport millimétrique sur CO entre des environnements demétalli
ités di�érentes me permet d'aborder 
e sujet sous un angle nouveau.
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nom S1.2mm(poussières) SCO R=S(1.2mm)
SCOJy K.km.s−1.sr 105 Jy.(K.km.s−1.sr)−1

<R>LIRS49 0.18 ± 0.06 1.7 × 10−6 1.1 ± 0.3LIRS36 0.18 ± 0.05 7.5 × 10−7 2.5 ± 0.6SMCB1#1 0.05 ± 0.01 3.2 × 10−7 1.5 ± 0.2SMCB1#2 0.12 ± 0.05 5.1 × 10−7 2.3 ± 1.0SMCB1#3 0.006 ± 0.001 2.7 × 10−7 0.22 ± 0.03Hodge15 0.040 ± 0.003 7.0 × 10−7 0.58 ± 0.04SMCB2 S 0.4 ± 0.2 4.3 × 10−6 0.93 ± 0.4SMCB2 N 0.13 ± 0.05 2.5 × 10−6 0.5 ± 0.2

(1.2 ± 0.3) × 105

Orion (1.4 ± 0.2) × 104 0.18 ± 0.02 0.8 ± 0.2Taurus (1.4 ± 0.2) × 104 0.17 ± 0.02 0.9 ± 0.2Ophiu
us (1.6 ± 0.2) × 104 0.05 ± 0.01 3.0 ± 0.6Cepheus (1.0 ± 0.1) × 104 0.14 ± 0.02 0.7 ± 0.1Chameleon (6.1 ± 0.6) × 104 0.06 ± 0.01 1.0 ± 0.2Lupus (7.0 ± 0.7) × 104 0.05 ± 0.01 1.5 ± 0.3Perseus (4.7 ± 0.5) × 104 0.06 ± 0.01 0.8 ± 0.2

(1.2 ± 0.2) × 105

Tab. 9.4: Flux millimétriques émis par les poussières et CO observés et rapport de 
es �ux pour 
haque région (du SMC en hautet Gala
tiques en bas)



9.5 Rapports des émissions millimétriques et CO 1099.5.1. Relation entre R et XEn utilisant l'équation 8.5 et la dé�nition de X, le fa
teur millimétrique sur CO,
R, s'exprime ainsi :

R =
S1.2mm

SCO
=

NHǫH(λ)Bλ(Tpouss)
N(H2)

X

(9.3)Dans les régions étudiées, on peut supposer que tout l'hydrogène est sous formemolé
ulaire5 : NH = 1
2
N(H2). On a don
 :

R = 2ǫH(λ)Bλ(Tpouss)X (9.4)Les nuages molé
ulaires n'ont sans doute pas tous la même température de la pous-sière, 
ependant il est raisonnable de penser que les variations d'un nuage à l'autresont modérées et aux longueurs d'ondes millimétriques on peut alors négliger l'e�etde la température tant qu'elle n'est pas trop faibles (> 10 K). Je 
onsidère dans
ette étude la gamme de températures observée dans les spe
tres FIRAS 
ommeétant pertinente pour l'analyse des nuages molé
ulaires. On obtient alors que si Rest 
onstant, 
ela signi�e que le produit X · ǫH est 
onstant.En supposant une opa
ité universelle des grains de poussière par unité de masse,l'émissivité est proportionnelle au rapport poussière sur gaz xd (
.f. équation 8.6).En prenant un rapport poussière sur gaz proportionnel à la métalli
ité (déplétion
onstante des éléments), on déduit alors la relation suivante :
R

R⊙

=
Z

Z⊙

X

X⊙

(9.5)Le fait que le rapport de l'émission millimétrique sur l'émission CO soit 
onstantave
 la métalli
ité implique alors que le fa
teur de 
onversion CO-vers-H2 est inver-sement proportionnel à la métalli
ité du milieu :
X ∝ 1/Z. (9.6)Il faut noter qu'au
une des données extra-gala
tiques relevées dans la littératurene 
on
erne les parties extérieures des galaxies. Cet e�et est un biais observationnel :j'ai ré
olté des données de galaxies ou de parties de galaxies observées à la fois enCO et dans les longueurs d'ondes millimétriques. Au vu des di�
ultés a
tuellesd'observations de 
es émissions, 
et é
hantillon est biaisé vers les parties brillantesen CO, 
'est à dire les 
entres gala
tiques pour la plupart. Ce même biais s'appliqueaussi à l'é
hantillon de nuages du SMC et du voisinage solaire. Il est possible que

R 
hange dans les parties externes des galaxies, 
e qui introduirait une dispersiondans les valeurs de R.5Pour l'é
hantillon Gala
tique, ainsi que pour quelques galaxies de la littérature, l'émission mil-limétrique a été 
orrigée de la 
ontribution asso
iée à Hi. Même si 
e n'est pas le 
as pourl'é
hantillon du SMC, l'hypothèse reste raisonnable (
.f. �9.4.3). Cette hypothèse est plus fortedans le 
as des galaxies extérieures étudiées dans leur ensemble 
omme des sour
es pon
tuellesoù la 
ontribution de l'émission de la poussière asso
iée au Hi peut devenir importante.
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Fig. 9.5: Rapports de l'émission millimétrique et de l'émission CO, R, en fon
tiondu �ux millimétrique dans les nuages molé
ulaires du SMC (
arrés verts) et leurséquivalents Gala
tiques lo
aux (triangles jaunes). La moyenne obtenue sur l'anneaumolé
ulaire de la Voie La
tée (ligne pleine rouge) ainsi que les barres d'erreur à 1σ(traits pointillés rouges) sont tra
és pour 
omparaison.



9.6 Dis
ussion 1119.6. Dis
ussionL'utilisation du rapport des émissions millimétriques et CO permet un apport ori-ginal au problème de l'évolution de X ave
 la métalli
ité 
ar 
ette appro
he reposesur assez peu d'hypothèses. De plus, 
ette méthode est appli
able à des environne-ments et des é
helles extrêmement variées de manière uniforme. Dans le futur, legain en sensibilité attendu des données Hers
hel vont permettre d'étendre 
es 
om-paraisons à des régions moins brillantes. Les données utilisées i
i montrent déjà demanière signi�
ative une relation linéaire entre X et la métalli
ité, en a

ord ave
les lois obtenues à partir des estimations virielles.L'interprétation de la 
onstan
e de R entre le SMC et la Galaxie n'est pas simple
ar l'émission CO est optiquement épaisse. Qualitativement, on peut dire que lafra
tion de gaz émetteur en CO dé
roit ave
 la métalli
ité. Cependant, la fortedispersion observée dans les galaxies extérieures montre que le problème n'est peut-être pas si simple. Il reste à 
omprendre l'origine de la dispersion inter-nuages etinter-galaxies dont l'origine n'est pas for
ément la même.
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al
uler la masse



114 Masses des nuages molé
ulaires géantsde gaz molé
ulaire de 
es nuages. Rubio et al. (2004) ont étudié le nuage molé
u-laire SMCB1#1 à partir de l'émission SIMBA/SEST à 1.2 mm. En utilisant uneémissivité de la poussière par atome d'hydrogène dix fois plus faible que la valeurGala
tique pour prendre en 
ompte la di�éren
e en métalli
ité et une températurede la poussière de 15 K, ils ont obtenu un résultat inattendu : la masse de gaz tra-
ée par l'émission millimétrique est plus grande que la masse virielle déduite desobservations CO. Est-
e que 
ette di�éren
e d'estimation de la masse à partir desobservations de CO et des observations millimétriques est une parti
ularité de tousles nuages du SMC? Qu'en est-il pour les nuages équivalents Gala
tiques ? D'oùvient 
ette di�éren
e ? Dans 
ette étude, j'utilise les données millimétriques du 
ha-pitre pré
édent pour estimer les masses de gaz molé
ulaire des nuages du SMC et de
eux du voisinage solaire à partir de l'émission de la poussière et je 
ompare 
etteestimation aux masses obtenues à partir des observations CO.10.1. Masses des nuages à partir de l'émissionmillimétriquePour une opa
ité universelle des grains de poussière, l'équation 8.6 montre quel'émissivité de la poussière est alors proportionnelle au rapport poussières-sur-gaz.En e�et, en 
ombinant les équations 8.5 et 8.6 on obtient :
NH =

Iλ × xref
d

ǫref
H (λ) × xregion

d Bλ(Tpouss)
(10.1)où Tpouss est la température de la poussière dans le nuage molé
ulaire étudié, ǫref
H estl'émissivité des poussières par atome d'hydrogène dans une région de référen
e oùelle a pû être mesurée, et xref

d et xregion
d sont les rapports en masse poussières-sur-gazde référen
e et de la région molé
ulaire étudiée respe
tivement. Pour appliquer 
etteformule aux nuages molé
ulaires du SMC et de la Galaxie, je dois 
al
uler ǫref

H , xdet Tpouss.10.1.1. Température de la poussièrePour les nuages Gala
tiques, les températures moyennes mesurées par FIRAS sontbiaisées vers les températures tièdes par les quelques régions très 
haudes présentesdans 
haque pixel. Il semble raisonnable de prendre une température de 15 K (valeurminimale de l'é
hantillon Gala
tique) 
omme représentative des régions froides desnuages molé
ulaires (é
artées du rayonnement stellaire). Ce 
hoix de températureest en a

ord ave
 les hypothèses de Rubio et al. (2004) pour le nuage SMCB1#1et n'a�e
te que peu les 
al
uls résultants puisque la dépendan
e de l'émission milli-métrique est grossièrement linéaire ave
 la température de la poussière, tant qu'onse pla
e dans la gamme des températures déte
tées par FIRAS dans 
es régions.



10.1 Masses des nuages à partir de l'émission millimétrique 11510.1.2. Emissivité de référen
e des poussières dans les nuagesmolé
ulaires Gala
tiquesL'émissivité de référen
e est prise dans l'anneau molé
ulaire a�n de représenterles propriétés des poussières asso
iées à l'hydrogène molé
ulaire. J'ai 
al
ulé 
etteémissivité de référen
e à 1.2 mm à partir du rapport de l'émission millimétriquesur CO observé dans l'anneau molé
ulaire au �9.1.2. Cette émissivité de la poussièredans les nuages molé
ulaires est 
omparée à l'émissivité des poussières observée dansle milieu di�us.10.1.2.1. Emissivité des poussières dans les nuages molé
ulaires Gala
tiquesOn a vu au 
hapitre pré
édent que le rapport R des intensités millimétriques etCO est relié au fa
teur de 
onversion X = N(H2)/ICO par l'équation 9.4. Ce fa
teur,
X, est empiriquement déterminé dans di�érents environnements et est grandementdis
uté dans la littérature.Pour notre Galaxie et en parti
ulier pour le voisinage solaire, les études de la
orrélation entre les rayons γ et les tra
eurs du gaz (Strong et al. 1988) permettentde déterminer 
e fa
teur X. Si pour la Galaxie dans son ensemble, l'analyse desobservations ré
entes montre des valeurs du fa
teur X entre 1.56 et 1.9 × 1020 mol
m−2 (K km s−1)−1 (Strong & Mattox 1996, Hunter et al. 1997, Grenier et al. 2005),il existe des variations au sein même de la Galaxie, et en parti
ulier un gradientradial (Strong et al. 2004).Il existe des déterminations lo
ales du fa
teur de 
onversion à partir de l'étude desrayons gamma pour les GMCs Gala
tiques de 
ette étude (Hunter et al. 1994, Digelet al. 1995, 1996, Digel & Grenier 2001). Cependant, 
es études lo
ales obtiennentun fa
teur de 
onversion très faible dans 
es nuages, d'environ 1 · 1020 mol 
m−2 (Kkm s−1)−1. Ces valeurs sont en désa

ord ave
 les déterminations ré
entes du fa
teurde 
onversion CO-vers-H2 obtenu globalement dans 
es mêmes nuages molé
ulaireslo
aux et 
ette di�éren
e reste à 
omprendre. J'ai don
 
hoisi d'utiliser l'estimationré
ente du fa
teur X obtenue pour l'ensemble des nuages molé
ulaires lo
aux parGrenier et al. (2005) (X = (1.8± 0.3)× 1020 mol 
m−2 (K km s−1)−1) plut�t que lesvaleurs individuelles.A partir de 
e fa
teur X Gala
tique lo
al et en utilisant le fa
teur R déterminédans l'anneau molé
ulaire à partir de la 
orrélation de l'émission millimétrique et del'émission CO (
f. �9.1.2), on peut alors 
al
uler l'émissivité des poussières asso
iéesau gaz molé
ulaire dans notre Galaxie :

ǫref
H (1.2mm, H2) = 1.33 × 10−26at−1.cm2 (10.2)Cette valeur est utilisée dans l'équation 10.1 pour 
al
uler les masses des nuagesmolé
ulaires.



116 Masses des nuages molé
ulaires géants10.1.2.2. Evolution de l'émissivité des poussières dans la GalaxieL'émissivité des poussières à haute latitude Gala
tique est mesurée à partir dela 
orrélation à haute latitude Gala
tique (Boulanger et al. 1996a) entre l'émis-sion des poussières observées par COBE et l'émission Hi observée par le relevé Lei-den/Dwingeloo pour les faibles densités de 
olonne de Hi (
.f. Fig. 5.1). Pour unetempérature mesurée de 17.2 K, 
ette 
orrélation donne une émissivité des poussièrespar atome d'hydrogène de :
ǫref
H (1.2mm, HI) = (6.73 ± 1.20) · 10−27at−1.cm2. (10.3)L'émissivité des poussières dans le milieu molé
ulaire à grande é
helle est don
 2fois plus importante que 
elle du milieu di�us.Une telle augmentation de l'émissivité du milieu di�us aux nuages molé
ulairesest un phénomène qui a été observé dans notre Galaxie, mais sur des régions plusrestreintes et plus denses (Cambrésy et al. 2001, Miville-Des
hênes et al. 2002, Step-nik et al. 2003). Cet e�et semble être 
orrélé à un dé�
it en petits grains (Laureijset al. 1991, Abergel et al. 1994). L'interprétation de 
e phénomène est que dans lesrégions denses des nuages molé
ulaires, les petits grains 
oagulent entre eux ou surles gros grains, donnant des grains de poussière 
omposites et poreux dont l'émis-sivité est plus grande. Dans une étude ré
ente des variations à grande é
helle despropriétés de la poussière dans le visible dans la Galaxie (Cambrésy et al. 2005),les auteurs suggèrent que 
e type de grains de poussière est plus 
ommun que 
equ'on pensait et n'existe pas seulement dans les nuages denses et froids. La valeurde l'émissivité des poussières asso
iées au gaz molé
ulaire mesurée i
i pourrait don
re�éter 
e phénomène à grande é
helle.10.1.3. Le rapport gaz-sur-poussièrePour 
al
uler la quantité d'hydrogène présente dans les nuages molé
ulaires étu-diés, il faut 
onnaître la di�éren
e entre les rapports gaz-sur-poussière de la régionétudiée et d'une région de référen
e (le voisinage solaire).Le voisinage solaire et le SMC ont fait l'objet d'études en extin
tion permettantde 
al
uler les rapports gaz-sur-poussières dans 
es régions à partir de l'estimationdes rapports N(Hi)/A(V) (Bou
het et al. 1985, Gordon et al. 2003). Cependant 
es
al
uls reposent fortement sur notre 
ompréhension a
tuelle de la loi d'extin
tion etil existe de grandes variations d'une étude à l'autre pour une même région.J'ai don
 
hoisi de re
al
uler les abondan
es de la poussière pour évaluer la dif-féren
e du rapport poussières-sur-gaz entre le SMC et le voisinage solaire. Pour levoisinage solaire, les abondan
es pour la région de ζ Oph (So�a & Meyer 2001a,b)donnent mpouss/mH(ζOph) = 8.88 · 10−3, qui servira dans 
ette étude de rapportpoussières-sur-gaz massique pour les GMCs Gala
tiques.Je suppose que les déplétions des éléments sont les mêmes dans le SMC et dans levoisinage solaire. Cependant, les déplétions dans le SMC pourraient être inférieures(Welty et al. 2001, Rolleston et al. 2003), et dans 
e 
as le rapport poussières-sur-gaz estimé serait alors une limite supérieure. La 
omparaison des abondan
es de



10.2 Masses des nuages à partir des observations CO 117la poussière de ζ Oph et de 
elles solaires (So�a & Meyer 2001a,b) me permet de
al
uler des déplétions η de 0.66, 0.11, 0.46, 0.92, et 0.95 pour C, N, O, Mg, et Si.L'étoile AV 304 est 
onsidérée par les spé
ialistes 
omme représentant la 
ompo-sition a
tuelle en éléments lourds du SMC (Rolleston et al. 2003). En utilisant lesabondan
es observées pour 
ette étoile (Trundle et al. 2004) ave
 les fa
teurs dedéplétion 
al
ulés 
i-dessus, le rapport en masse poussières-sur-hydrogène peut être
al
ulé 
omme suit :
mpouss

mH
=

∑

M

[M/H ]tot · ηM ·
mM

mH
, (10.4)et est utilisé 
omme estimation du rapport massique poussière sur gaz. J'obtiens unrapport massique poussière sur hydrogène de 1.51 · 10−3 pour le SMC.En 
omparant 
ette valeur au rapport massique poussière sur hydrogène 
al
ulépour la poussière dans ζ Oph, je trouve une di�éren
e de rapport poussière sur gazentre le SMC et le voisinage solaire de :

xSMC

x⊙

= 0.17 (10.5)Cette valeur est alors utilisée dans l'équation 10.1 ave
 l'émissivité de référen
e
al
ulée et une température de 15 K. Ces estimations me permettent de 
al
ulerune masse pour 
haque nuage du SMC obervé dans le millimétrique et pour 
haquenuage de l'é
hantillon Gala
tique (en supposant xGal = x⊙). Les résultats obtenussont résumés dans les tables 10.2 et 10.1.10.2. Masses des nuages à partir des observationsCO10.2.1. L'é
hantillon Gala
tiqueEn supposant que dans les GMCs tout l'hydrogène est sous forme molé
ulaire, unemanière de déterminer les densités de 
olonne d'hydrogène est d'utiliser le fa
teurde 
onversion CO-vers-H2. Pour 
ette étude, j'utilise le fa
teur de 
onversion Xdéterminé à partir de l'étude de l'émission des rayons γ dans les nuages Gala
tiquesdu voisinage solaire (
f. �10.1.2.1). A partir de 
e fa
teur de 
onversion CO-sur-H2et des observations du relevé CO(1-0) de Dame et al. (2001), j'estime une densitéde 
olonne d'hydrogène pour 
haque nuage et don
 une masse (
.f. Tab. 10.1).10.2.2. L'é
hantillon du SMCDans le SMC, le fa
teur X est 
alibré observationellement à partir de la 
ompa-raison des masses virielles et des intensités des observations CO (Rubio et al. 1993b,Mizuno et al. 2001, Bolatto et al. 2003). J'ai don
 
hoisi d'utiliser les masses viriellesdire
tement 
omme estimation de la masse de gaz pour les nuages du SMC. La table10.2 donne les masses virielles 
olle
tées pour 
haque région.



118 Masses des nuages molé
ulaires géantsnom MH(1.2mm) MH(CO) f = MH(1.2mm)
MH(CO)(104 M⊙) (104 M⊙)Orion 16 ± 2 17.8 ± 3.0 0.9 ± 0.2Taurus 1.2 ± 0.1 1.3 ± 0.2 0.9 ± 0.3Ophiu
us 1.0 ± 0.1 0.3 ± 0.1 3 ± 0.9Cepheus 28 ± 3 36 ± 6 0.8 ± 0.2Chameleon 0.61 ± 0.06 0.5 ± 0.1 1.1 ± 0.3Lupus 0.9 ± 0.1 0.54 ± 0.09 1.7 ± 0.4Perseus 2.6 ± 0.3 2.8 ± 0.5 0.9 ± 0.2Tab. 10.1: Pour 
haque nuage molé
ulaire, deux estimations di�érentes des massesdes nuages sont montrées : la masse à partir des observations CO en utilisant le fa
teur

X de 
onversion donné �10.1.2.1, et la masse déduite de l'émission de la poussière auxlongueurs d'ondes millimétriques. Le rapport de 
es deux estimations de la masse, f ,à la dernière 
olonne met en valeur 
es di�éren
es.10.2.3. Dis
ussionLes masses de gaz molé
ulaire déterminées à partir de l'émission CO dans le SMCet dans la Galaxie reposent sur des méthodes di�érentes : l'utilisation d'un fa
teur de
onversion X et le théorème du viriel. Pour une étude homogène, il serait intéressantde 
al
uler les masses virielles à partir des données CO pour les nuages Gala
tiques,de la même manière que pour les nuages du SMC. Lors de la réda
tion de 
ette thèse,je n'avais pas a

ès au 
ube de données de Dame et al. (2001) pour pouvoir e�e
tuer
ette étape. Cependant, 
ette opération est en 
ours et une perspe
tive de 
e travailaprès la thèse sera d'ajouter les masses virielles pour les nuages lo
aux Gala
tiquesà 
ette étude a�n de les 
omparer aux masses déterminées ave
 le fa
teur X dans
es mêmes nuages et aux masses virielles des analogues du SMC.10.3. Comparaison des masses obtenues à partir del'émission millimétrique et de l'émission COLes tables 10.2 et 10.1 donnent les masses des nuages du SMC et de la Galaxie,
al
ulées à partir des observations millimétriques de l'émission de la poussière etdes observations CO. Ces deux estimations de la masse de gaz d'un nuage sont
omparées à travers le rapport de 
es masses, f .10.3.1. Dans la GalaxieLa 
omparaison des deux estimations de la masse dans les nuages Gala
tiquespro
hes montre que dans la plupart des 
as, 
elles-
i 
on
ordent. Cependant, lesnuages Ophiu
us et Lupus montrent un ex
ès millimétrique signi�
atif qu'il faut
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omprendre. Ces di�éren
es d'estimation de la masse d'un nuage re�ètent la disper-sion observée dans les rapports d'émission R (
.f. Fig. 9.5).Pour les nuages molé
ulaires Gala
tiques lo
aux, les masses de gaz obtenues àpartir des observations CO reposent sur l'utilisation du fa
teur de 
onversion CO-vers-H2 déterminé à partir des observations γ. Cependant, 
e fa
teur de 
onversiona été établi en 
orrélant l'émission γ et CO sans in
lure le gaz H2 non tra
é parCO (Grenier et al. 2005). La 
onversion du 
arbone gazeux de C+ en CO dans lesnuages molé
ulaire a lieu plus profondément dans le nuage que la transition de Hià H2, en partie du fait de l'auto-é
rantage de la molé
ule de H2. Il existe don
 dansles nuages, une 
ou
he externe où l'hydrogène est molé
ulaire et le CO est en
orephotodisso
ié. L'épaisseur de 
ette 
ou
he dépend de la métalli
ité et du rapportG/noù G est le 
hamp de rayonnement et n est la densité du gaz (Boulanger 2004). Si
es enveloppes d'hydrogène molé
ulaire sans CO sont su�sament grandes, alors lesmasses des nuages molé
ulaires déduites à partir du fa
teur de 
onversion seraientsous-estimées. Cet e�et est observé par Grenier et al. (2005) dans leur étude del'émission des rayons γ dans le milieu interstellaire lo
al : ils trouvent une quantitésigni�
ative (
omparable en masse au gaz asso
ié à CO) de matière interstellaire"sombre" non tra
ée par CO ou Hi qui semble entourer les nuages molé
ulaireslo
aux. Cette matière sombre pourrait 
orrespondre à des enveloppes d'hydrogènemolé
ulaire où CO est photodisso
ié.Cette sous-estimation de la masse pourrait dépendre du stade d'évolution dunuage. En e�et, quand le nuage se 
ontra
te et devient plus dense, le rapport G/ndé
roît (don
 f diminue). Après la formation d'étoiles, le rapport G/n est élevédu fait du fort 
hamp de rayonnement et le rapport des estimations de la massedu nuage, f , est élevé du fait de la photodisso
iation de CO. Dans 
e s
énario, lafra
tion de H2 sans CO serait minimum au moment de la formation d'étoiles.Ce gaz molé
ulaire non tra
é par CO ne semble pas être une 
omposante signi�
a-tive de la masse dans la plupart des nuages Gala
tiques de 
ette étude. Cependant,
ette matière "sombre" devrait 
orrespondre aux enveloppes des nuages observés enCO. Le 
hoix des boites d'intégration pour le 
al
ul des �ux des nuages Gala
tiquesde 
ette étude 
orrespond aux régions où CO a été déte
té. Il est possible qu'enprenant des régions d'intégration plus grande, 
ette 
omposante de gaz molé
ulairenon asso
ié à CO devienne signi�
ative et dans 
e 
as les estimations de la massesne 
on
orderaient plus.La présen
e de gaz molé
ulaire non asso
ié à CO permet d'expliquer les rapportsde masse élevés pour les nuages Ophiu
us et Lupus. En e�et, tous deux sont asso
iésau 
omplexe d'étoiles OB S
orpius-Centaurus. Dans 
es nuages, CO pourrait êtremajoritairement disso
ié et la quantité de gaz molé
ulaire non tra
é par CO seraitsigni�
ative.Pour 
on�rmer 
ette interprétation, il serait interessant de 
al
uler les massesvirielles de 
es nuages. Si une telle enveloppe de gaz molé
ulaire dénuée de COexiste, la masse virielle 
al
ulée pour 
es nuages devrait être 
ompatible ave
 lamasse déduite des observations millimétriques, et plus grande que la masse du nuagedéduite à partir du fa
teur de 
onversion CO-vers-H2.



120 Masses des nuages molé
ulaires géantsnom MH(1.2mm) raie CO Mvir f = MH(1.2mm)
Mvir

notes(104 M⊙) (104 M⊙)LIRS49 18 ± 5 1-0 12.0 1.5 ± 0.4LIRS49 � 2-1 8.9 2.0 ± 0.6LIRS36 18 ± 5 1-0 5.8 3.1 ± 0.8LIRS36 � 2-1 14.0 1.3 ± 0.3 (a)SMCB1#1 5 ± 1 1-0 2.4 1.9 ± 0.3SMCB1#1 � 2-1 2.5 1.8 ± 0.3SMCB1#2 12 ± 5 1-0 7.3 1.6 ± 0.7Hodge15 3.9 ± 0.2 1-0 7.4 0.5 ± 0.1 (a)Hodge15 � 2-1 4.9 0.8 ± 0.1 (a)SMCB2 S 39 ± 15 1-0 14.0 2.8 ± 1.1 (b)SMCB2 N 13 ± 5 1-0 9.8 1.3 ± 0.5 (b)Tab. 10.2: Pour 
haque nuage molé
ulaire et pour 
haque raie CO observée, deuxestimations di�érentes des masses des nuages sont montrées : la masse virielle obtenueà partir des observations CO, et la masse déduite de l'émission de la poussière auxlongueurs d'ondes millimétriques. Le rapport de 
es deux estimations de la masse,
f , à la dernière 
olonne met en valeur 
es di�éren
es. Notes : (a) la 
arte CO étaitin
omplète et don
 le rayon de la région est in
onnu. Dans le 
as de LIRS36, on utilisele rayon observé pour la raie de CO(1-0) pour estimer la masse virielle. Dans le 
asde Hodge 15, on utilise le rayon observé, même si le nuage n'est pas 
omplètementé
hantillonné. (b) pour SMCB2 Nord et Sud les masses virielles sont obtenues pour
haque sous-nuage individuellement puis sommées.10.3.2. Dans le SMCLa 
omparaison des masses de gaz obtenues à partir de l'émission millimétriquedes poussières aux masses virielles, montre un biais systématique dans les nuages duSMC 
orre
tement é
hantillonnés. Les masses de gaz déduites de l'émission millimé-trique de la poussière sont en moyenne 2 fois plus élevées que les masses déduitesde l'émission CO. L'ex
ès millimétrique observé par Rubio et al. (2004) semble don
être une tendan
e générale qui doit être 
omprise. Il faut noter que j'utilise un rap-port poussières-sur-gaz et une émissivité de référen
e plus élevés que 
eux utiliséspar Rubio et al. (2004), 
e qui explique les di�éren
es quantitatives entre les deuxétudes pour SMCB1#1, mais les résultats qualitatifs restent les mêmes.Pour le 
al
ul des masses à partir du �ux millimétrique, j'ai supposé une tempéra-ture de 15 K pour tous les nuages. Cette température pourrait être supérieure maispas su�sament. En e�et, pour expliquer l'ex
ès millimétrique observé il faudraitune température dans les nuages molé
ulaires qui soit similaire ou supérieure à 
elleobservée dans le milieu di�us du SMC (22 K ; 
f. �6.4.1), 
e qui serait di�
ilement
ompréhensible.D'autre part, il est possible que les nuages molé
ulaires étudiés n'aient pas exa
te-ment le rapport poussières-sur-gaz utilisé. En e�et, les nuages molé
ulaires peuvent



10.4 Evolution de l'émissivité des poussières 121être formés de matière ayant des histoires et don
 des métalli
ités di�érentes 
ar lestemps de mélange sont très longs et la métalli
ité lo
ale ne re�ète pas for
ément exa
-tement la métalli
ité moyenne du SMC. Il existe dans la littérature des études desabondan
es de régions Hii asso
iées à quelques nuages molé
ulaires de 
e travail. Cesmesures d'abondan
es quand elles existent montrent que les variation inter-nuagesdu rapport poussières-sur-gaz introduisent une dispersion supplémentaire dans lesmasses 
al
ulées à partir des observations millimétriques.Pour 
al
uler les masses de gaz à partir des observations millimétriques, j'ai aussiutilisé une émissivité de référen
e prise dans le gaz molé
ulaire Gala
tique. Je dis-
uterai l'impa
t d'une variation de l'émissivité des grains au �10.4.2. D'autre part,le 
al
ul des masses virielles à partir de l'émission CO dans les nuages du SMCrepose sur un 
ertain nombre d'hypothèses simpli�
atri
es. J'examinerai di�érentespossibilités permettant d'expliquer une sous-estimation des masses virielles au �10.5.10.4. Evolution de l'émissivité des poussières10.4.1. Coagulation des grainsPour 
al
uler les masses de gaz à partir des observations millimétriques, j'ai utiliséune émissivité de référen
e obtenue pour les poussières asso
iées au gaz molé
ulairede notre Galaxie. Cette émissivité est deux fois plus élevée que la valeur mesuréedans le milieu di�us et serait due à une 
oagulation des grains.On peut se demander si un tel e�et de 
oagulation des grains peut s'appliquer auSMC, du fait de l'environnement parti
ulièrement destru
teur que 
onstitue 
ettegalaxie. Au 
hapitre 6, j'ai montré que dans le milieu di�us du SMC, les éléments
onstitutifs des grains sont peu déplétés, 
e qui est sans doute le résultat de ladestru
tion des grains par des explosions fréquentes de supernovae. Pour qu'il y ait
oagulation des grains dans le SMC, il faudrait don
 qu'il y ait d'abord reformationdes grains dans les régions denses (un fa
teur 3 en émissivité entre le milieu di�us duSMC et 
es régions, 
orrespondant à la variation du rapport poussières-sur-gaz enmasse entre 
es régions), puis 
oagulation des grains (augmentation de l'émissivitépar unité de masse de poussières). Si 
et e�et de 
oagulation des grains n'a pas lieudans le SMC, alors le désa

ord entre les deux estimations de la masse des nuagesmolé
ulaires du SMC serait en
ore plus grand (les fa
teurs f de la table 10.2 seraientplus élevés). Au vu des 
onditions environnementales du SMC, il serait don
 di�
iled'avoir une émissivité des grains plus élevée que 
elle utilisée pour 
omprendre lesfa
teurs f observés.10.4.2. E�et de température sur l'indi
e spe
tral del'émissivitéDupa
 et al. (2003) ont montré que l'indi
e spe
tral β de l'émissivité millimétriquede la poussière pourrait dé
roître quand la température de la poussière augmente. Ils
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ulaires géantstrouvent β ∼ 1 pour ∼ 60 K et β ∼ 2 pour Tpouss ∼ 15 K. L'émissivité millimétriquede la poussière pourrait être plus forte dans les régions 
haudes près des régions deformation d'étoiles étudiées i
i. Si 
et e�et est important, l'émissivité e�e
tive de lapoussière pourrait être plus élevée que 
elle que j'utilise. Cependant, les valeurs fobservées sont 
omparables dans les régions ave
 ou sans région Hii, 
e qui in
ite àrejeter 
ette interprétation.Il n'est pas possible d'expliquer la di�éren
e observée entre les estimations dela masse des nuages du SMC en modi�ant l'émissivité des poussières dans 
ettegalaxie. Au 
ontraire, il est possible que l'émissivité soit plus faible que 
elle utiliséedans les 
al
uls de 
ette étude et les fa
teurs f seraient alors plus importants. La
ompréhension de 
es fa
teurs réside don
 dans la 
ompréhension du 
al
ul desmasses virielles utilisé.10.5. Revisite du théoreme du virielDans le SMC, les masses des nuages molé
ulaires estimées à partir de l'émission à1.2 mm sont systématiquement plus grandes que les masses virielles 
al
ulées à partirde l'émission CO. Les estimations de la masse à partir de l'émission de la poussièresont sujet à in
ertitudes mais 
elles-
i ne permettent pas d'expliquer les fa
teurs
f observés. Une autre piste que j'ai explorée pour essayer de 
omprendre l'ex
èsmillimétrique observé dans les masses des nuages molé
ulaires du SMC, 
on
erneles hypothèses faites lors du 
al
ul des masses virielles. Si les masses virielles sous-estiment la masse réelle d'un nuage, alors on peut expliquer les fa
teurs f trouvés àla table 10.2.Pour appliquer le théorème du viriel, il faut que les nuages molé
ulaires étudiésaient eu le temps de revirialiser. Les paramètres dynamiques observés des nuagesmolé
ulaires étudiés permettent de dé�nir l'é
helle de temps 
ara
téristique de 
esnuages : R/∆V .Les nuages plus jeunes que 
e temps 
ara
téristique n'ont pas eu letemps d'être virialisés et dans 
e 
as, on ne peut pas appliquer le théorème du viriel.Je trouve que 
e temps 
ara
téristique est de ∼ 3.106 ans pour les nuages du SMC.Il est don
 possible que les nuages ne soient pas virialisés.Dans la table 10.2, les masses virielles sont déterminées en suivant la formulationsimpli�ée de Ma
Laren et al. (1988) (
f. �8.1.1.3) :

Mvir(M⊙) = 190∆V 2(km.s−1)R(pc) (10.6)en utilisant les notations des �8.1.1.3 et 8.3.1. Cette formulation 
orrespond à uneforme approximative du théorème du viriel, ignorant les 
ompli
ations liées à lapression de surfa
e et au 
hamp magnétique. Les estimations observationnelles dela dispersion de vitesse à une dimension σ sont obtenues à partir de la largeur dela raie de CO, ∆V . Le manque de résolution et de sensibilité des observations ont
ertainement un e�et sur le 
al
ul des masses virielles, 
ependant je n'ai pas eu letemps de traiter l'impa
t de 
es biais sur les estimations de la masse. Je me suis
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onséquen
es des hypothèses simpli�
atri
es 
hoisies dans le
al
ul de 
ette masse virielle.Le développement de la forme générale du théorème du viriel (
f. �8.3.1 pour les
al
uls et la signi�
ation des notations) donne :
3(P̄ − P0)Vnuage −

3

5
a
GM2

R

(

1 −
M

|W|

)

= 0. (10.7)En posant :
α = a

2T

|W|
=

a

1 − P0/P̄

(

1 −
M

|W|

) (10.8)(M
Kee & Zweibel 1992), la masse du nuage (selon le théorème du viriel généralisé)est :
M =

5σ2R

αG
. (10.9)Si on prend la masse de gaz estimée à partir de l'émission millimétrique de lapoussière 
omme étant la masse de gaz réelle du nuage (MH(1.2mm) = M), on aalors :

f =
M

Mvir
=

10

9α
(10.10)et pour 
omprendre les valeurs élevées de f il faut don
 résoudre :

f =
10

9a

[

1 − (P0/P )
]

[1 − (M/|W|)]
. (10.11)Dans 
ette expression, M/|W| mesure l'importan
e de l'énergie magnétique parrapport à l'énergie gravitationnelle ; P0 est la pression totale du milieu ambiant et

P est la pression moyenne dans le nuage.Les valeurs de f sont don
 a�e
tées par des e�ets de densité et de géométrie(a), la pression externe au nuage (P0) et les 
hamps magnétiques (M/|W|) (
f.équation 10.11). Les observations des nuages molé
ulaires de notre Galaxie donnentdes paramètres viriels de l'ordre de 1 (Myers & Goodman 1988b), mais on observeaussi α > 1 dans les grumeaux des nuages Gala
tiques (Bertoldi & M
Kee 1992)
e qui est interprété 
omme un 
on�nement par la pression extérieure. Puisque lapression extérieure (P0 élevé) tend à diminuer α et que les e�ets de la densité et dela géométrie jouent assez peu, je dis
uterai don
 uniquement des e�ets du supportpar le 
hamp magnétique dans les nuages du SMC.Cet examen du théorème du viriel me permet d'insister sur l'attention qui doit êtregardée lorsqu'on utilise des formes simpli�ées du théorème du viriel. Si la pressiondans le nuage n'ex
ède pas signi�
ativement la pression externe, les largeurs de raiesobservées vont re�éter le 
on�nement par la pression externe et la masse virielle soussa forme simpli�ée surestime la vraie masse du nuage. D'un autre 
�té, si le nuageest su�sament magnétisé, les largeurs de raies observées vont re�éter le faible r�lede la pression turbulente du gaz et la masse va être sous-estimée si on applique lethéorème du viriel sous sa forme simpli�ée. Cela peut 
réer un biais général dans lesétudes des nuages molé
ulaires.
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ulaires géantsnom raie CO f M/|W| |B| nH

µG 103 
m−3LIRS49 1-0 1.5 ± 0.4 0.2 ± 0.2 11 0.4LIRS49 2-1 2.0 ± 0.6 0.4 ± 0.2 21 0.7LIRS36 1-0 3.1 ± 0.8 0.6 ± 0.1 14 0.3LIRS36 2-1 1.3 ± 0.3 0.2 ± 0.2 8 0.3SMCB1#1 1-0 1.9 ± 0.3 0.4 ± 0.1 7 0.2SMCB1#1 2-1 1.8 ± 0.3 0.4 ± 0.1 10 0.4SMCB1#2 1-0 1.6 ± 0.7 0.3 ± 0.3 9 0.3SMCB2 S 1-0 2.8 ± 1.1 0.6 ± 0.1 17 0.3SMCB2 N 1-0 1.3 ± 0.5 0.2 ± 0.3 6 0.1Tab. 10.3: Pour 
haque nuage molé
ulaire, le rapport des énergies magnétique etgravitationnelle est obtenu à partir des fa
teurs f = M1.2mm/Mvir . A partir de 
esvaleurs, on 
al
ule les for
es des énergies magnétiques |B| né
essaires pour supporterles nuages. Ces for
es des 
hamps magnétiques sont vues à la lumière des densitésmoyennes des nuages < nH >, 
al
ulées à partir de l'émission millimétrique observéeet du rayon du nuage.10.5.1. Support des nuages par un 
hamp magnétique.Une possibilité pour des valeurs élevées de f est le 
as de nuages où M/|W| . 1.A partir des 
ara
téristiques observées des nuages molé
ulaires du SMC, je peux
al
uler le rapport de l'énergie magnétique sur gravitationnelle qu'il faudrait pourexpliquer les rapports de masses, f , observés. En prenant le 
as d'un nuage sphériqueuniforme, ave
 des mouvements 
ontinus et dans lequel la pression moyenne ex
èdela pression de surfa
e (P̄ >> P0), on obtient :
M/|W| = 1 −

10

9f
. (10.12)Les valeurs obtenues sont rassemblées à la Table 10.3.Si MΦ est la masse magnétique 
ritique, 
'est-à-dire la masse pour laquelle M =

|W|, alors
MΦ = M

√

1 −
10

9f
. (10.13)Dans le 
adre des hypothèses faites, on a f > 10/9 (M > MΦ). Les nuages molé-
ulaires du SMC sont magnétiquement super
ritiques (M
Kee 1989, M
Kee et al.1993), 
'est à dire que le 
hamp magnétique statique ne peut pas supporter la tota-lité du nuage (même s'il ne peut être négligé), et les mouvements internes donnent lesupport additionnel. Dans 
e 
as, l'évolution future du nuage sera 
ontrolée en par-tie par des phénomènes qui 
réent et dissipent les mouvements internes. Les GMCsGala
tiques sont aussi observés 
omme étant magnétiquement super
ritiques, maisleur support turbulent est 
omparable à leur support magnétique et M >> MΦ(f ≈ 10/9) (M
Kee 1989).
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ombinant les équation 10.12, 8.10 et 8.11, on peut exprimer la for
e du 
hampmagnétique qui serait né
essaire pour expliquer les valeurs de f :
B2 − B2

0 =
18

5

(

1 −
10

9f

)

GM2

R4
(10.14)où B0 est la for
e du 
hamp magnétique pour le milieu ambiant. En prenant B0 =

5µG (1), les for
es de 
hamp magnétique né
essaires pour supporter les nuages sont
al
ulés et reportés à la table 10.3. Les valeurs trouvées vont de 6 à 21 µG, ave
 unevaleur moyenne de 12µG. De tels 
hamps magnétiques sont similaires aux valeurstrouvées pour 
ertains GMCs Gala
tiques (Myers & Goodman 1988a).10.5.2. For
e des 
hamps magnétiques dans les nuages duSMCOn peut se demander d'où viendraient de telles for
es de 
hamps magnétiques surdes é
helles aussi grandes que les nuages molé
ulaires géants étudiés i
i. Le 
hampmagnétique dans un nuage peut être dé
rit en fon
tion d'une 
omposante statique
Bs et d'une 
omposante turbulente Bt. La 
omposante turbulente est asso
iée à desmouvements du gaz et est don
 prise en 
ompte dans le 
al
ul des masses virielles parles largeurs des raies observées. La 
omposante statique 
onne
te le nuage au milieuextérieur et détermine aussi le �ux total de 
hamp magnétique à travers le nuage,alors que la 
omposante ondulatoire est asso
iée aux ondes MHD dans le nuage.L'augmentation de la for
e du 
hamp magnétique entre l'extérieur et l'intérieur dunuage que j'ai 
al
ulé 
orrespond à la 
omposante statique du 
hamp magnétique.L'origine de 
ette augmentation du 
hamp magnétique statique pourrait venir de la
ontra
tion gravitationnelle qui forme les nuages molé
ulaires, regroupant un 
hampmagnétique à l'origine uniforme en une forme de sablier. De telles stru
tures ont ététrouvées dans des 
oeurs molé
ulaires de notre Galaxie (e.g. Brogan et al. (1999)),mais seulement pour les plus petits nuages et les grumeaux au sein de 
es nuages,mais pas pour des nuages molé
ulaires géants.Les prédi
tions théoriques et des preuves observationnelles montrent que le 
hampmagnétique varie 
omme B ∝ n1/2 (Mous
hovias 1976a,b) où n est la densité volu-mique (une 
ontra
tion isotrope donnerait un exposant de 2/3). En utilisant la �gure1 de Crut
her (1999), les densités volumiques moyennes des nuages molé
ulaires duSMC (∼ 0.3 · 103 
m−3 ; 
.f. Tab. 10.3) donnent des 
hamps magnétiques d'environ
≈ 15 µG. Les for
es des 
hamps magnétiques né
essaires pour expliquer les fa
teurs
f observés dans le SMC ne sont don
 pas surprenants pour des nuages molé
ulairesgéants vu leur densité. Dans tous les 
as, les for
es des 
hamps magnétiques dansles nuages molé
ulaires du SMC restent hypothétiques tant qu'au
une observationdu 
hamp magnétique n'est faite dans 
es régions (par exemple par l'e�et Zeeman).1en a

ord ave
 le modèle de Pohl (1993) ; on notera 
ependant que 
e 
hoix n'in�ue pas vraimentsur le résultat, tant que le 
hamp magnétique moyen du SMC reste faible.
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ulaires géants10.6. Con
lusionJ'ai e�e
tué la 
omparaison de deux tra
eurs du gaz molé
ulaire, l'émission mil-limétrique des poussières et l'émission CO dans des environnements de métalli
itédi�érente : le SMC et la Galaxie. Les observations millimétriques SIMBA/SEST à1.2 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-
ulaires géants) dans 
es deux environnements. Les observations à 1.2 mm et COpermettent de 
al
uler des masses pour les nuages molé
ulaires de manières di�é-rentes.Les masses de gaz déduites de l'émission millimétrique des poussières et 
ellesdéduites des observation CO en utilisant un fa
teur de 
onversion X 
on
ordentpour la plupart des nuages lo
aux Gala
tiques, validant la méthode utilisée. Dans lesnuages Lupus et Ophiu
us 
ependant, un ex
ès millimétrique signi�
atif est observé.Dans 
es nuages pro
hes de l'asso
iation OB S
orpius-Centaurus, le monoxyde de
arbone pourrait être largement photodisso
ié à l'extérieur des nuages, laissant uneenveloppe d'hydrogène molé
ulaire non tra
ée par CO, mais tra
ée par le 
ontinuumde la poussière. Cette hypothèse reste à véri�er en 
al
ulant les masses virielles de 
esnuages et en les 
omparant aux deux autres estimations. De plus, une 
omparaisonde la di�éren
e de masse trouvée dans 
ette étude ave
 les masses de gaz "sombre"observé par Grenier et al. (2005) est en 
ours.La 
omparaison des masses des nuages déduites de l'émission millimétrique despoussière et des masses virielles dans le SMC montre une di�éren
e systématiquedans les nuages 
orre
tement é
hantillonés. Les di�érentes in
ertitudes sur le 
al
uldes masses de gaz à partir des observations de l'émission millimétrique de la pous-sière ne permettent pas d'expliquer 
e désa

ord entre les méthodes d'estimations.L'examen des hypothèses faites lors de l'appli
ation du théorème du viriel montreque la prise en 
ompte d'un 
hamp magnétique servant de support partiel aux nuagespourrait expliquer la di�éren
e en masse observée. Dans 
e s
énario, les nuages mo-lé
ulaires géants du SMC seraient marginalement super
ritiques. Ils ne sont pas
omplètement supportés par les mouvements internes. Le support additionnel estdonné par un 
hamp magnétique de ∼ 12 µG, en a

ord ave
 la densité observéede 
es nuages. Des études plus poussées et des observations du 
hamp magnétiqueseraient né
essaires pour 
on�rmer 
ette hypothèse. Il est possible qu'un tel supportpar le 
hamp magnétique existe pour les nuages molé
ulaires géants Gala
tiques,mais a été ignoré jusqu'à présent. Le 
al
ul des masses virielles pour les nuages Ga-la
tiques lo
aux serait don
 intéressante pour la 
omparaison. Un étude similaire aété faite dans le grand nuage de Magellan (Rantakyro et al. (in prep.)) où les ex
èsmillimétriques en masse sont aussi observés par rapport aux masses virielles, danstous les nuages de leur étude, sauf un.Cette expli
ation de la di�éren
e entre les estimations de la masse donnerait desnuages molé
ulaires géants qui seraient super
ritiques, ave
 de petits grumeaux deCO enfouis dans de grandes enveloppes d'hydrogène molé
ulaire qui sont dénuées deCO. Les mouvements des 
lumps ne sont pas représentatifs du potentiel gravitation-
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ar leur support magnétique joue un r�le signi�
atif. L'hydrogène molé
ulairedans 
es enveloppes 
oexiste ave
 Cii qui maintient un niveau d'ionisation su�santpour soutenir les lignes du 
hamp magnétique. Ce s
énario est en a

ord ave
 lesfaibles déte
tions de CO dues au 
ara
tère grumeleux du milieu et ave
 l'évolutionlinéaire de l'émission CO ave
 la métalli
ité trouvée au 
hapitre pré
édent. Si lesupport partiel des GMCs par un 
hamp magnétique est 
on�rmée, il restera alors à
omprendre l'origine de 
e 
hamp magnétique à de telles é
helles et son importan
e,ainsi que l'état des stru
tures plus petites 
omme les grumeaux et les 
oeurs au seinde 
es nuages molé
ulaires géants.Ces deux études de l'émission millimétrique 
omme tra
eur de la matière dense(
omparaison des émissions et 
al
ul des masses) mettent en valeur l'importan
ede l'utilisation des observations millimétriques de la poussière dans l'étude de lamatière dense : pour les galaxies extérieures, mais aussi dans notre Galaxie a�n deservir de référen
e. Il existe de plus en plus d'observations millimétriques de galaxiespro
hes et leur analyse promet des apports intéressants à notre 
onnaissan
e dumilieu molé
ulaire dans 
es galaxies. Dans le SMC, l'antenne Apex devrait permettrede 
artographier plus de nuages molé
ulaires, ave
 une meilleure résolution et unemeilleure sensibilité.
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11.1. La notion d'Observatoire VirtuelD'énormes quantités de données (images, 
ubes, spe
tres) à di�érentes longueursd'onde sont sto
kées sous forme digitale dans des ar
hives réparties de par le monde.Cette masse de données est amenée à 
roître exponentiellement dans les années àvenir suite aux nombreuses missions d'observations en 
ours ou programmées ainsiqu'à la pré
ision et à la 
omplexité 
roissante des observations. A�n de tirer 
om-plètement parti des nouvelles possibilités d'observation, 
es très grandes bases dedonnées doivent être ar
hivées et rendues a

essibles de manière systématique etuniforme. Les quantités de données générées sont déjà beau
oup trop importantespour qu'un 
her
heur en parti
ulier puisse les sto
ker intégralement sur son ordina-teur a�n de les analyser. Le modèle 
entralisé où toutes les données sont regroupées



132 Introdu
tion : qu'est 
e que l'Observatoire Virtuel ?dans un même lieu, ave
 un format uniforme a été rejeté pour être rempla
é parun modèle d'a

ès à des données distribuées. En e�et, les données astronomiquessont en perpétuelle évolution suite à des retraitements et des analyses nouvellesqui permettent d'améliorer leur qualité. De plus, une ar
hite
ture unique impose-rait des 
ontraintes stru
turelles et organisationnelles trop fortes pour les 
entresde données. Une nouvelle manière de faire de la re
her
he est en train d'émerger.Les astronomes vont devoir 
her
her en ligne l'information astrophysique né
essairepour traiter le problème qui les intéresse, et séle
tionner, prétraiter ou pré-analyser
ette information a�n de ne télé
harger que les données réellement pertinentes.Une di�
ulté supplémentaire est que 
es données sont très hétérogènes. Elles pro-viennent de di�érents téles
opes, dans des domaines de longueurs d'ondes di�érents,et sont obtenues ave
 des te
hniques di�érentes. Le travail de 
omparaison de 
esdonnées aux 
ara
téristiques variées est don
 
omplexe. A
tuellement, il né
essiteune bonne 
onnaissan
e de 
haque instrument ainsi que la mise en pla
e de méthodesde 
omparaison et d'analyse pour l'ensemble de données auxquelles on s'intéresse.La mise en pla
e de tels outils prend du temps et exige une 
ompéten
e sur 
haquetype de données utilisé.L'Observatoire Virtuel (OV) est une initiative de la 
ommunauté astronomiqueinternationale. Elle a pour but de permettre un a

ès éle
tronique global aux basesde données d'ar
hives des observatoires spatiaux et au sol. L'International VirtuelObservatory Allian
e (IVOA) 
oordonne la dé�nition de standards 
ommuns quipermettent de lo
aliser et d'utiliser les données. L'OV permet ainsi d'uni�er l'infor-mation et de simpli�er le pro
essus autrefois fastidieux de re
her
he et de 
olle
tede données astronomiques.11.2. Ar
hite
ture de l'Observatoire VirtuelLe but de l'observatoire virtuel est de rendre l'a

ès aux données immédiat ettransparent, 
'est-à-dire que toutes les données distribuées sont a

essibles depuisun ordinateur personnel 
omme si elles étaient physiquement sur 
et ordinateur.Pour 
ela, les ar
hives de données doivent 
omprendre le même langage de requête,être a

essibles par une interfa
e uniforme et les données variées doivent être analy-sables ave
 les mêmes outils. Cela né
essite le développement de standards pour fairefon
tionner des systèmes hétérogènes distribués (interopérabilité), de même qu'un
ertain nombre de développements te
hniques. Si l'utilisation de l'OV vise à être laplus simple possible, l'ar
hite
ture sous-ja
ente est elle 
omplexe (la �gure 11.1 enmontre un s
héma simpli�é). Je ne développerai pas 
es aspe
ts de fa
on détailléei
i, le le
teur intéressé peut 
onsulter la nombreuse do
umentation en ligne, dispo-nible par exemple sur le site de l'IVOA1 et sur les sites qui y sont référen
és. Jementionnerai seulement rapidement les initiatives te
hniques majeures.1http://www.ivoa.net
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Fig. 11.1: Ar
hite
ture de l'Observatoire Virtuel. L'observatoire virtuel regroupe tousles niveaux d'intera
tion représentés entre les 
her
heurs (en haut) et les données etservi
es (en bas). La signi�
ation des prin
ipaux niveaux est dé
rite dans le texte



134 Introdu
tion : qu'est 
e que l'Observatoire Virtuel ?Pour a

éder fa
ilement aux informations et é
hanger des données, il faut enpremier avoir des informations sur les données (méta-données2). Pour 
ela, on utiliseun servi
e de répertoire qui fon
tionne 
omme les "pages jaunes" de l'observatoirevirtuel en 
olle
tant les méta-données.Pour é
hanger des informations, un 
ertain nombre de standards 
ommuns sontaussi né
essaires pour les données. Même si la 
ommunauté astronomique interna-tionale a depuis longtemps a

epté le standard FITS, il existe de multiples fa
onsd'en
oder des données dans un �
hier FITS, et beau
oup d'options pour sto
kerles objets asso
iés (un spe
tre et son é
helle de longueur d'ondes par exemple). Lesmodèles de données de l'OV visent à dé�nir les éléments 
ommuns des stru
tures dedonnées astronomiques et à donner un 
adre pour dé
rire leurs relations.Ces modèles de données vont permettre aux logi
iels de fon
tionner sur des en-sembles de données hétérogènes sans avoir besoin de modi�er la stru
ture des don-nées sour
es. Pour 
e qui est de l'a

ès aux tables et aux 
atalogues, il peut exis-ter des 
entaines de labels di�érents pour dé
rire une seule et même quantité. Parexemple, on re
ense au moins 250 labels pour dé
rire une magnitude Johnson V. Lesdes
ripteurs de 
ontenu uniformes (UCD) fournissent une langue 
ommune pour lesdé�nitions des quantités à travers l'OV et permettent ainsi de dé
rire le 
ontenusémantique d'une 
olle
tion de données. Ainsi, les dizaines de milliers de noms de
olonnes de la 
olle
tion de 
atalogues et de tables du CDS peuvent être dé
rits ave
un vo
abulaire d'environ 500 mots uniquement.Les a

ès aux données doivent eux aussi être standardisés. Trois prototypes ini-tiaux ont a
tuellement été développés pour la 
ou
he d'a

ès aux données : un pro-to
ole de re
her
he en 
�ne autour d'une position, un proto
ole simple d'a

ès auximages (SIAP pour Simple Image A

ess Proto
ol) et un proto
ole simple d'a
-
ès aux spe
tres (SSAP pour Simple Spe
trum A

ess Proto
ol). Les servi
es de la
ou
he d'a

ès aux données retournent les résultats dans le standard d'instru
tionVOTable. Ce standard permet l'é
hange de données tabulaires entre les servi
es etest largement utilisé, dans VOPlot par exemple3.11.3. Ce qui existe a
tuellement11.3.1. A l'origine de l'Observatoire VirtuelLa 
ommunauté astronomique a progressivement mis en pla
e des 
entres de don-nées et des servi
es donnant a

ès à des informations très diverses :� des ar
hives de données ;� des 
atalogues en ligne des sour
es astronomiques ;� des 
ompilation de propriétés mesurées pour di�érents types de sour
es ;2Les méta-données sont de l'information sur les données et permettent d'é
hanger des des
riptionsde données entre les ordinateurs, les utilisateurs et les systèmes d'ar
hivage sans avoir à envoyerles données dans leur intégralité.3VOPlot est un programme d'a�
hage développé par VO India et a pour but général d'a�
herles données



11.3 Ce qui existe a
tuellement 135� des servi
es bibliographiques.Le CDS, où j'ai e�e
tué ma thèse, est à la fois un 
entre de données, 
ontenantdes ar
hives de "haut niveau" (données traitées, 
omparées, interprétées, et
) etun 
entre de servi
es permettant d'a

éder aux 
entres de données répartis de parle monde. Les prin
ipaux servi
es du CDS sont SIMBAD4 (la base de données deréféren
e mondiale pour l'identi�
ation des objets astronomiques), VIZIER5 (unebibliothèque de 
atalogues astronomiques), et ALADIN6 (un atlas du 
iel intera
tifpermettant de visualiser les images du 
iel). Un autre servi
e est le Système deDonnées Astrophysiques (ADS)7 développé par la NASA, qui maintient des basesde données bibliographiques, en parti
ulier en astronomie et astrophysique.Grâ
e à la 
ollaboration du CDS, d'ADS et des journaux puis des ar
hives de 
er-tains grands observatoires, les servi
es bibliographiques ont été rapidement mis enréseau : les astronomes peuvent par exemple "naviguer" en 
liquant sur des an
res(liens) dans les pages web, d'un arti
le aux informations 
ontenues dans SIMBADà propos d'un objet de l'arti
le, ou aux observations originales utilisées dans l'ar-ti
le. Cette mise en réseau de l'information bibliographique pré�gure l'ObservatoireVirtuel. Le projet Aladin a également très vite donné a

ès en plus des données
onservées lo
alement à Strabourg aux données des ar
hives des observatoires au solet spatiaux, à la 
onstru
tion de liens entre servi
es di�érents.Les 
entres de servi
es et de données impliqués dans 
es mises en réseau sontdevenus naturellement des 
ontributeurs importants de l'OV.11.3.2. Les projets européensL'AVO (Astrophysi
al Virtual Observatory) était un programme européen dere
her
he et de démonstration sur les aspe
ts s
ienti�ques et te
hnologiques dela 
onstru
tion d'un OV pour la 
ommunauté astronomique européenne. Ce pro-gramme de phase A a duré 3 ans (2001-2004). Pour faire suite à 
ette phase d'étudeet de dé�nition, le projet Euro-VO est en 
ours de mise en pla
e pour le dévelop-pement et le déploiement d'un OV 
omplètement opérationnel pour la 
ommunautéastronomique européenne.Le projet AVO a travaillé en 
onjon
tion ave
 d'autres projets internationauxd'Observatoires Virtuels au sein de l'IVOA pour dé�nir en 
ommun les nouveauxstandards de données a�n que le 
on
ept d'OV ait une dimension globale.Le projet européen VOTe
h (2005-2008) vise à 
ompléter le travail te
hnique pré-paratoire né
éssaire à la 
onstru
tion de l'Observatoire Virtuel Européen. Ce projetprend en 
harge les études de faisabilité et de design visant à intégrer les nou-velles te
hnologies dans l'Euro-VO. Le projet Euro-VO a pour obje
tif d'intégrer lesdonnées et servi
es des prin
ipaux téles
opes européens dans l'Observatoire Virtuelinternational.4http://simbad.u-strasbg.fr/5http://vizier.u-strasbg.fr/6http://aladin.u-strasbg.fr/7http://
dsads.u-strasbg.fr/



136 Introdu
tion : qu'est 
e que l'Observatoire Virtuel ?11.4. Quelle s
ien
e ave
 l'observatoire virtuel ?L'Univers est un milieu extrêmement 
omplexe. Di�érentes observations d'un ob-jet du 
iel donnent di�érentes représentations de la réalité. L'exemple de l'observa-tion du plan de la Voie La
tée dans di�érents domaines de longueurs d'onde est mon-tré à la �gure 11.2. Notre vision d'un milieu dépend de la longueur d'onde à laquelleon l'observe, mais aussi de l'instrument utilisé et de ses 
ara
téristiques (résolution,sensibilité, 
ouverture, . . . ) et de la te
hnique utilisée (imagerie, spe
tros
opie, . . . ).Pour avoir une vision globale d'un pro
essus astrophysique, il est indispensable de
ombiner des données à di�érentes longueurs d'ondes et venant souvent de di�érentsinstruments. La masse de données astronomiques répartie de par le monde 
onsti-tue un vivier potentiel de multiples études multi-longueurs d'ondes pour tous lestypes d'objets astrophysiques, a été une motivation forte pour la 
réation de l'OVet 
onstitue un des interêts majeurs de 
elui-
i.11.4.1. Le programme s
ienti�que de l'AVOLe programme s
ienti�que du projet AVO 
omportait trois aspe
ts : la dé�nitiond'obje
tifs s
ienti�ques où l'impa
t de l'AVO serait mesurable, la mise en ÷uvre deprojets s
ienti�ques pilotes, et la dé�nition d'une "Mission S
ienti�que de Référen
e"dé�nissant des exemples d'utilisation s
ienti�que de l'OV sur le moyen terme.Le 
ontexte de l'AVO est 
elui de l'émergen
e des grands relevés et des sondagesprofonds (GOODS8, SDSS, . . . ) qu'il importait de valoriser en première priorité.Dans les faits, 
haque année l'AVO a dé�ni deux exemples d'utilisation s
ienti-�ques de l'OV. Ces projets pilotes ont servi de démonstration de l'état de l'art del'Observatoire Virtuel européen, mais aussi de 
adre aux développements te
hniquesqui ont été in
lus dans le logi
iel prototype de l'AVO dérivé de Aladin (
.f. Fig. 11.3).Ainsi en janvier 2003, la "première lumière" de l'AVO a traité deux exemples : la
ompréhension de la formation des galaxies aux époques les plus jeunes à traversl'étude de galaxies distantes à grand redshift en utilisant les données GOODS, etla dé
ouverte des supernovae les plus lointaines. En 2004, 
e qui a été appelé la"première s
ien
e" de l'AVO 
omportait un s
énario Gala
tique (la re
her
he d'ob-jets stellaires jeunes dans la région de formation d'étoiles NGC1333) et un s
énarioextragala
tique (la dé
ouverte de quasars obs
ur
is de type 2). Ce se
ond s
énario aabouti au premier arti
le astronomique soumis dans un journal à 
omité de le
tureutilisant de bout en bout les outils et le système de l'OV (Padovani et al. 2004). Enjanvier 2005, la démonstration �nale du projet AVO se 
on
entrait sur deux s
éna-rios s
ienti�ques : l'évolution des étoiles de la phase AGB aux nébuleuses planétaireset l'histoire de formation d'étoiles dans les galaxies.Entre 
haque démonstration, un groupe de travail s
ienti�que, 
omposé de 
her-
heurs, préparait des remarques sur les développements de l'AVO, des re
omman-8Les données GOODS sont des observations à di�érentes longueurs d'ondes faites entre autres parle HST (Hubble Spa
e Teles
ope ; NASA/ESA), le VLT( Very Large Teles
ope ; ESO), Chandra(NASA), le VLA (Very Large Array)
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Fig. 11.2: Observations du plan de la Voie la
tée à di�érentes longueurs d'onde (le
entre Gala
tique est au 
entre de 
haque image) à partir de divers relevés tout le 
iel :téles
opes radio au sol (Jodrell Bank, Bonn et Parkes), relevé Leiden-Dwingeloo à 21
m, téles
opes radio de Bonn et Parkes, relevé CO de Dame et al. (2001), donnéesIRAS, MSX, OBE/DIRBE, relevé photographique de A. Mellinger, relevé du satelliteROSAT et en�n du satellite EGRET (de haut en bas). De haut en bas, 
es 
artesmontrent prin
ipalement l'émission de parti
ules énergétiques (dans le 
ontinuum ra-dio), le gaz interstellaire neutre (raie de l'hydrogène neutre), le gaz 
haud et ionisé, legaz molé
ulaire (la densité d'hydrogène molé
ulaire est déduite de la raie CO(J=1-0)),la poussière interstellaire, l'émission di�use des PAHs interstellaires et des étoiles par-ti
ulières (jeunes enfouies, nébuleuses planétaires, . . . ), les géantes froides du disque etdu bulbe, les étoiles pro
hes et la di�usion interstellaire, le gaz 
haud 
hoqué et l'ab-sorption par le gaz froid, et en�n des parti
ules ou des évenements très énergétiques(
omme les pulsars). On observe 
lairement la di�éren
e stru
turelle de l'émission dansles di�érents domaines spe
traux, traçant di�érents environnements et/ou di�érentesfa
ettes du milieu observé. On voit aussi la di�éren
e instrumentale suivant les lon-gueurs d'ondes : résolution, sensibilité, profondeur, 
ouverture spatiale, . . . Adaptéd'un poster de l'ADF-NASA



138 Introdu
tion : qu'est 
e que l'Observatoire Virtuel ?dations pour la démonstration suivante (in
lusion de la spe
tros
opie, utilisationet visualisation de 
ubes de données, . . . ) et dé�nissait progressivement les sujetss
ienti�ques pilotes pour l'observatoire virtuel à venir.A la �n des trois ans du projet, des missions de référen
e s
ienti�ques (SRM pourS
ien
e Referen
e Mission) ont été établies. Elles dé�nissent des résultats s
ienti-�ques 
lés que l'Observatoire Virtuel Européen doit atteindre. Elles ont été propo-sées par le groupe de travail s
ienti�que divisé en trois sous-groupes ("
osmologie","galaxies" et "étoiles et milieu interstellaire") et 
ouvrent don
 une large gamme desujets astrophysiques. Les dis
ussions au sein de 
es groupes ont permis de dé�nir
es 
as s
ienti�ques 
lés, ainsi que les réalisations né
éssaires pour parvenir à lestraiter. Le do
ument de référen
e a été publié en avril 2005.

Fig. 11.3: Logi
iel prototype de l'AVO basé sur le logi
iel Aladin11.4.2. Sour
es pon
tuelles 
ontre émission étendueA priori, l'OV 
on
erne la 
ommunauté astronomique dans son entier, quel quesoit le type d'objet observé. Cependant, les premiers développement de l'Observa-toire Virtuel européen et des outils asso
iés ont 
on
erné prin
ipalement les ob-jets pon
tuels. Cela vient sans doute d'une di�éren
e de nature et de di�
ulté duproblème entre sour
es pon
tuelles et étendues. Les objets étendus sont 
omplexes(par exemple, un nuage molé
ulaire géant va 
ontenir des nuages individuels qui
ontiennent des parties plus denses, puis des 
oeurs, . . . ). D'autre part, on 
om-men
e seulement dans le domaine infrarouge et (sub)millimétrique, à voir arriver degrandes quantités de données ave
 la mission Spitzer. Il est 
ritique de préparer dèsmaintenant la prise en 
ompte de la problématique des objets étendus par l'observa-
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 l'observatoire virtuel ? 139toire virtuel, en parti
ulier dans la perspe
tive des grands projets Plan
k, Hers
helet Alma.Les études multi-longueurs d'ondes et multi-résolution que j'ai e�e
tuées sur lemilieu interstellaire dans le Petit Nuage de Magellan 
orrespondent à des exempless
ienti�ques de 
e qui peut être fait ave
 l'Observatoire Virtuel sur des objets éten-dus. Un des buts de ma thèse était de 
omprendre 
omment on étudie des objetsétendus à des longueurs d'ondes di�érentes et ave
 des te
hniques di�érentes, dansla perspe
tive de l'intégration des données Plan
k et Hers
hel dans l'OV et pour pré-parer les servi
es du CDS à l'arrivée de 
es missions. Cela m'a permis de dé�nir desspé
i�
ations pour que l'OV prenne en 
ompte les données d'émission étendues. J'aiaussi été amenée dans 
e 
ontexte à tester des outils. Je développerai 
es di�érentspoints dans le 
hapitre suivant.
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142 L'étude du MIS : un 
as s
ienti�que de l'OV
Dans les deuxième et troisième parties de 
ette thèse, j'ai présenté des étudesdu milieu interstellaire dans le Petit Nuage de Magellan. Ces études reposent surdes données d'ar
hives (ou qui le seront bient�t) à di�érentes longueurs d'ondes,venant de di�érents instruments et peuvent don
 être vues 
omme des prototypesd'utilisation s
ienti�que de l'Observatoire Vrtuel. Les méthodes utilisées sont as-sez génériques des études de l'émission étendue et permettent don
 de dé�nir lesproblèmes posés par l'in
lusion de telles données dans l'OV et d'identi�er les ou-tils existants et les développements né
essaires pour prendre en 
ompte de tellesdonnées. L'enjeu est d'expli
iter les pro
essus employés pour en dégager les 
ara
-téristiques génériques et identi�er ainsi les "instruments" de l'OV utilisés pour lesétudes du milieu interstellaire.12.1. Les di�érentes étapes d'une étudemulti-donnéesL'étude du milieu interstellaire dans le SMC est un exemple typique d'étuded'émission étendue qui pourrait être réalisée ave
 l'OV. A�n de mieux 
omprendrel'intérêt de l'OV dans 
e type d'étude et 
e qui doit être mis en pla
e dans 
e 
adre,je détaillerai dans 
ette partie les di�érentes étapes qui sont a
tuellement né
es-saires avant d'arriver à l'analyse et aux résultats s
ienti�ques. Je prends 
ommeexemple l'étude du milieu interstellaire di�us vue dans la deuxième partie de 
ettethèse, mais les autres études que j'ai e�e
tuées suivent le même s
héma. Le but de
ette étude multi-longueurs d'ondes est de 
ara
tériser les propriétés de la poussière(température, émissivité) dans le milieu di�us du Petit Nuage de Magellan.12.1.1. Re
her
he des donnéesIl faut tout d'abord savoir quelles données existent dans la dire
tion du PetitNuage de Magellan. Dans le 
as du milieu di�us, l'analyse s'est faite sur les don-nées ISOPHOT, IRAS HiRes et ATCA/Parkes. Les données ISOPHOT avaient étéobtenues par une équipe dans le 
adre d'un appel à proposition du satellite ISOmais n'avaient jusqu'alors pas été utilisées ni publiées. Il fallait don
 trouver quede telles données existaient, en fouillant dans la base ISO. Les données IRAS sontbien 
onnues de la 
ommunauté infrarouge. Les données ATCA/Parkes 
ombinéesavaient fait l'objet d'une publi
ation, 
e qui a permis de 
onnaitre leur existen
e.12.1.2. Colle
teIl faut ensuite 
olle
ter les données. Dans le 
as des données ISOPHOT, j'ai a

édéà la base de données d'ar
hives du satellite ISO en demandant les données existantespar 
oordonnées et ave
 un rayon de re
her
he. Après une étape de pré-visualisation,



12.1 Les di�érentes étapes d'une étude multi-données 143j'ai séle
tionné en ligne les données ISOPHOT dans un mode d'observation spé
i-�que qui 
rée des "
artes". J'ai ensuite reçu un mail m'indiquant un site ftp où jepouvais trouver les données que j'ai ainsi re
upérées sur mon ordinateur. Pour lesdonnées IRAS HiRes, j'ai d'abord envoyé un mail au servi
e IPAC a�n de re
evoirun formulaire de demande. Après m'être renseignée sur la signi�
ation des di�érentsparamètres dans la do
umentation en ligne, j'ai 
omplété le formulaire ave
 les spé-
i�
ations 
orrespondant à l'utilisation que je voulais en faire et j'ai renvoyé l'e-mailau servi
e indiqué. 15 jours plus tard, les données demandées ainsi que des informa-tions sur 
es données (fon
tion d'étalement de point, 
ouverture, 
artes de varian
eet de bruit, . . . ) étaient disponibles en ligne. Le 
ube Hi des données 
ombinéesATCA/Parkes était disponible en ligne, mais n'étant pas spé
ialiste des données,j'ai préféré demander dire
tement à l'auteur une 
arte de la densité de 
olonne.12.1.3. Lisibilité (Tradu
tion et mise en forme des données)Le problème ne s'est pas posé dans les données utilisées dans le milieu di�us, maisparfois les données ont besoin d'être rendues lisibles. C'est le 
as des données prisespar un observateur où l'ensemble des informations né
essaires à leur utilisation est
onnu par l'observateur mais n'a jamais été mis en forme et atta
hé aux données.Cette étape de mise en forme des données a dû être e�e
tuée dans le 
as des don-nées du SEST où par exemple l'équinoxe était impli
itement �xé à B1950 mais nonmentionné. Un autre 
as où une étape de mise en forme est né
essaire est lorsqueles données sont disponibles dans un format propre à l'instrument et lisibles unique-ment par des logi
iels dédiés. Il faut alors 
onvertir 
es données dans un format plusstandard 
omme le format FITS par exemple.12.1.4. Rédu
tionDans 
ertains 
as, les données disponibles doivent être réduites pour être utili-sables. C'était le 
as des données ISOPHOT par exemple. Ce travail de rédu
tionné
essite une bonne 
ompréhension du type de données et de l'instrument utilisé. Ilfaut aussi installer le logi
iel dédié et la rédu
tion utilise du temps de 
al
ul.12.1.5. Véri�
ations et in
ertitudesIl est parfois utile, si 
e n'est né
essaire, de véri�er la qualité des données et dequanti�er les in
ertitudes et les biais qui leur sont inhérents. Dans le 
as du milieudi�us, j'ai ainsi 
omparé la photométrie des 
artes infrarouges à la photométrie desdonnées DIRBE et IRIS, puis j'ai 
orrigé les données des biais observés.12.1.6. Proje
tions et résolutionPour pouvoir 
omparer toutes 
es données, il faut ensuite les projeter sur la mêmegrille sur le 
iel, 
'est-à-dire leur donner le même système de proje
tion et les mettre



144 L'étude du MIS : un 
as s
ienti�que de l'OVà la même résolution. Cette étape né
essite la 
onnaissan
e des paramètres desinstruments utilisés, par exemple de leur résolution.12.1.7. Comparaison et analyseIl faut ensuite développer un outil d'analyse des données qui soit approprié. Dansle 
as du milieu di�us (
.f. 
hapitre 6.3 et 6.4.4), la méthode de 
omparaison utiliséerepose sur des diagrammes de 
orrélation entre images, des ajustements de loisstatistiques (droites sur les 
orrélations, gaussiennes sur les histogrammes) et desoutils de visualisation. Ces di�érentes étapes ont été e�e
tuées en utilisant le langagede programmation IDL.12.1.8. Bilan des di�érentes étapesToutes 
es étapes interviennent plus ou moins systématiquement dans toute ana-lyse de l'émission du milieu di�us. Elles représentent un travail long et fastidieux, etné
essitent une 
onnaissan
e des 
ara
téristiques des données et des instruments, im-pliquant un minimum d'expertise dans le domaine. L'ambition de l'OV est de réduirela partie demandant une expertise te
hnique instrumentale, pour que le 
her
heurse spé
ialise sur l'expertise astrophysique.12.2. Pas à pas vers l'Observatoire Virtuel12.2.1. Une base de données SMC/LMCA�n de fa
iliter les futures études du milieu interstellaire dans les nuages de Ma-gellan et de faire pro�ter du travail de standardisation que j'ai e�e
tué sur 
ertainesdonnées que j'ai utilisées, j'ai 
réé une base de données pour les nuages de Magellan.Cette base de données est a

essible pour l'équipe de travail à laquelle je suis asso-
iée et sera reliée à terme aux outils de l'OV. C'est ainsi un prototype des bases dedonnées d'équipes qui 
ontiennent des données non publiques mais sont reliées auxgrandes bases de données d'ar
hive et aux outils de l'OV. A terme, les données sontrendues publiques et leur insertion dans l'OV se fait alors naturellement.12.2.1.1. Les donnéesCette base de données 
ontient les prin
ipales données infrarouges et millimé-triques utilisées dans 
ette thèse, mais aussi quelques données 
omplémentaires uti-lisées par des 
ollaborateurs. Cette base de données est enri
hie au fur et à mesurepar l'équipe. Je dé
rirai i
i les di�érentes données qui y sont a
tuellement, ainsi queles étapes de prétraitement qui ont été réalisées.Les données du SEST



12.2 Pas à pas vers l'Observatoire Virtuel 145L'intégration des données du SEST dans les nuages de Magellan s'est faite en
ollaboration ave
 l'observateur prin
ipal de 
es données, Moni
a Rubio de l'Obser-vatoire de Santiago au Chili. L'interêt de la 
réation d'une base de données d'équipeest venue de la volonté de partager 
es données. En e�et, 
elles-
i ont été obtenueslors de di�érentes 
ampagnes d'observations, étaient réparties sur des ordinateurspersonnels et avaient un format variable. Une première étape a don
 
onsisté à 
ol-le
ter les données. Elles ont ensuite été transformées au format FITS. J'ai véri�é et
orrigé tous leurs attributs (
oordonnées, résolution, proje
tion, équinoxe, et
) quiétaient parfois érronés. Deux types de données sont in
luses : les données SIMBA(
artes) et les données CO(1-0) et CO(2-1) sous la forme de 
ubes de données ou de
artes intégrées.Les données ISOJ'ai intégré dans la base de données les données ISO dont je me suis servi pendantma thèse :� la mosaique ISOPHOT du SMC à 170 µm réduite et 
alibrée pour les étudesd'émission étendue ;� les 
artes ISOCAM des régions de formation d'étoiles du sud du SMC. Ces don-nées ont été réduites puis 
alibrées astrométriquement ave
 les données 2MASSen utilisant le logi
iel de 
alibration astrométrique disponible dans Aladin.Les données IRAS HiResJ'ai aussi in
lu dans la base de données les 
artes IRAS HiRes obtenues pourla région 
entrale du SMC. Ces 
artes ont été 
alibrées photométriquement sur lesdonnées IRIS pour l'émission étendue (
.f. 6.2.2).12.2.1.2. Constru
tion de la base de données ave
 le logi
iel SAADAPour 
onstruire 
ette base de données, j'ai utilisé le logi
iel de 
onstru
tion auto-matique de bases de données SAADA (Système Automatique d'Ar
hivage de Don-nées Astronomiques ; http://amwdb.u-strasbg.fr/saada/) développé par l'équipeXMM de l'Observatoire de Strabourg. C'est un système permettant de 
réer desbases de données astronomiques de fa
on automatique, suivant un s
héma de don-nées mettant en avant le 
ontenu s
ienti�que. Ces bases de données peuvent 
ontenirdes données de di�érents types (spe
tres, images, 
ubes, graphiques et tables), gérerdes 
olle
tions de données hétérogènes et installer des liens reliant di�érents enregis-trements. Ce logi
iel est 
onstruit pour les groupes de re
her
hes souhaitant partagerdes données mais sans avoir les moyens de développer leur propre système.Une base de données SAADA est un ensemble de 
olle
tions dé�nies au momentde la 
réation de la base de données. Dans le 
as présent, j'ai dé�ni trois 
olle
-tions : IRAS, ISO et SEST. La 
lassi�
ation des données se fait ensuite de manièreautomatique en utilisant les mots 
lés 
ontenus dans les en-têtes des �
hiers FITS(instrument, �ltre, nombre d'axes, . . . ).Les données peuvent être ré
upérés sur la page web de la base de données et/ouêtre visualisées ave
 le logi
iel Aladin. L'utilisation de SAADA pour 
onstruire labase de données des Nuages de Magellan permet aussi à la base de données d'être
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essible par les outils de l'Observatoire Virtuel le jour où les données seront pu-bliques1.12.2.1.3. Apport pratique aux futures étudesCette base de données devrait ainsi permettre de fa
iliter pour les futures étudesles trois premières étapes mentionnées au �12.1, à savoir la re
her
he, la 
olle
te, lalisibilité et la rédu
tion des données puisque les données disponibles dans 
ette basesont réduites et 
alibrées, ont un format standard et sont disponibles sur internet. Deplus, l'intera
tion possible ave
 les outils du VO permettra de 
omparer 
es donnéesdire
tement aux données publiques a

essibles par les portails du VO.La 
onstru
tion de 
ette base de données pose la question de l'organisation desdonnées. La 
lassi�
ation de 
es données par objet n'a pas de sens. J'ai fait le 
hoixde les 
lasser par missions. La re
her
he peut ensuite se faire soit par type de données(mission, instrument, longueur d'onde observée, 
ube ou images) ou par 
oordonnées.Cette question de l'organisation des données se pose dans le 
as global des donnéesd'émission étendue pour leur intégration dans l'OV.Le logi
iel SAADA est développé à l'Observatoire Astronomique de Strasbourg.La base de données que j'ai 
réé sur les nuages de Magellan 
onstitue la premièreutilisation de SAADA en dehors de l'équipe. Cette validation est parti
ulièrementimportante puisque 
et outil est destiné aux 
her
heurs et doit leur permettre d'or-ganiser leurs données selon les besoins de leur propre re
her
he. Mon utilisation deSAADA montre la versatilité du logi
iel puisqu'il a été 
on
u suite à l'expérien
ede la base de données XMM et était aussi bien adapté à mon projet. Cet outil estsimple d'utilisation grâ
e à l'interfa
e graphique pas à pas qui permet de 
onstruirela base de données. Cependant, je n'ai pas utilisé toutes les fon
tionnalités 
om-plexes disponibles telles que les liens entre données. L'interfa
e web a don
 dû êtreretou
hée pour mon utilisation a�n de masquer les fon
tionnalités non utilisées, etainsi fa
iliter la lisibilité de l'interfa
e.12.2.2. Prétraitement des donnéesA
tuellement, il est possible de véri�er la validité astrométrique des 
artes dansl'outil Aladin (sur lequel est basé le prototype de l'AVO). J'ai utilisé 
et outil pour
alibrer astrométriquement les 
artes ISOCAM LW2 et LW3 des régions de formationd'étoiles que j'ai étudiées. Mais 
omme on l'a vu au �6.2, il est aussi important pourles études de l'émission étendue de véri�er la photométrie des 
artes. Toujours dansl'exemple de l'étude de l'émission di�use dans le SMC, la véri�
ation de la 
alibrationdes données IRAS HiRes pourrait se faire 
omme suit :1. Chargement des 
artes IRAS HiRes dans Aladin. Cette étape pourra être faiteen utilisant la base de données des nuages de Magellan (
.f. 12.2.1).1Pour plus d'information sur la 
ompatibilité des bases de données 
rées par SAADA ave
 l'OV,on pourra 
onsulter le site http://amwdb.u-strasbg.fr/saada/saadaVO.html



12.2 Pas à pas vers l'Observatoire Virtuel 1472. Chargement des 
artes IRIS. Celles-
i sont maintenant dire
tement a

essiblesdans la base de données d'Aladin à Strasbourg.3. Convolutions de la 
arte IRAS HiRes pour lui donner la résolution des 
artesIRAS. Cet outil n'existe a
tuellement pas dans l'OV. Il serait a développer dansle futur en tant qu'outil générique puisque 
ette étape est préliminaire à la plu-part des 
omparaisons de données étendues entre plusieurs instruments. Sansaller jusqu'à la sophisti
ation d'une 
onvolution par une matri
e variable sur la
arte, un outil simple, utilisant des fon
tions d'étalement de point gaussiennesà deux dimensions, permettrait de se faire une première idée du résultat.4. Reproje
tion des 
artes sur la même grille (taille des pixels, proje
tion). Onpeut maintenant projeter dans Aladin une 
arte sur la grille d'une autre 
arteen utilisant la fon
tion "rsamp". Ce réé
hantillonage se fait soit par la méthodedu plus pro
he voisin, soit par interpolation bilinéaire.5. Produire un diagramme de 
orrélation ("s
atterplot"). Cette fon
tionnalitén'est malheureusement aujourd'hui a

essible que pour les 
atalogues en utili-sant l'outil VOPlot. L'a

ès aux vraies valeurs des pixels dans Aladin est unepremière étape qui permettra à terme d'étendre l'utilisation de 
e type d'outilsaux images. A�n de tester les possibilités a
tuelles, j'ai transformé les 
artes à100 µm (IRAS HiRes et IRIS projetée sur la même grille) en un 
atalogue de�ux : 
haque pixel de 
haque 
arte donne une entrée du 
atalogue 
réé, ave
la position du pixel sur le 
iel et les valeurs du �ux 
odé dans les deux 
artes.Un tel 
atalogue peut être 
hargé dans Aladin et être utilisé ave
 VOPlot.L'outil VOPlot permet alors de tra
er le diagramme de 
orrélation entre lesdeux 
artes (
.f. Fig. 12.1)6. Ajuster une droite sur la 
orrélation7. Véri�er la pente et l'ordonnée à l'origine de 
ette droite8. Corriger des biais observés sur les 
artes en utilisant une "
al
ulatri
e d'images"qui permet de 
ombiner des images suivant des 
al
uls arithmétiques simples.A
tuellement, la plupart de 
es étapes ne sont pas faisables. Pourtant, les outilsné
essaires sont génériques et sont parfois déjà disponibles pour les sour
es pon
-tuelles en utilisant des données 
atalogue.Une autre méthode de 
alibration photométrique des données a été vue dans le
as des données ISOPHOT 
alibrées sur les données DIRBE. Dans 
e 
as, les étapes1 à 4 restent les mêmes mais on souhaite ensuite tra
er la distribution spe
trale enénergie en 
haque point, et pouvoir ajuster un modèle simple sur graphiques observés(
omme un 
orps noir modi�é).Les étapes de proje
tion et de 
omparaison des données dé
rites aux �12.1.6 et12.1.7 reposent elles aussi sur les te
hniques détaillées 
i-dessus.La dé
omposition d'un exemple d'analyse des données d'émission étendues enétapes permet don
 d'identi�er les outils existants et 
eux à développer.
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Fig. 12.1: Véri�
ation photométrique de la 
arte IRAS HiRes à 100 µm par 
ompa-raison à la 
arte IRIS 
orrespondante après reproje
tion sur la même grille, en utilisantAladin et VOPlot.12.2.3. Analyse et interprétationL'analyse et l'interprétation des données resteront toujours le r�le du 
her
heur.Le but de l'OV est de permettre à l'astronome de gérer et de permettre un a

èsfa
ilité aux grands volumes de données. Pour que l'OV soit utilisé à bon es
ient, ondoit garder un esprit 
ritique sur les résultats obtenus. Pour permettre 
ela, l'OVdoit garantir la présen
e d'une des
ription des données disponible ave
 les donnéeselles-mêmes, ainsi qu'une 
ara
térisation de la qualité des données.12.3. Un autre 
as s
ienti�queOutre les études s
ienti�ques réalisées au 
ours de ma thèse, j'ai proposé un 
ass
ienti�que de référen
e pour le projet AVO. Cette mission s
ienti�que de référen
eporte sur l'étude des nuages de vitesse intermédiaire. Comme les études de 
ettethèse, elle repose sur des 
omparaisons de 
artes à di�érentes longueurs d'onde et àdi�érentes résolution, mais 
e projet a l'avantage de montrer une autre fa
ette desétudes de l'émission étendue dans l'observatoire virtuel 
ar elle se fait sur tout le
iel.Les nuages à vitesse intermédiaire (IVC pour Intermediate Velo
ity Clouds) sontdes nuages de gaz neutre qui ont des mouvements dans des dire
tions inattendues,ave
 des vitesses inhabituelles par rapport à la rotation normale du reste de notreGalaxie. Ils sont déte
tés dans la raie à 21
m de l'hydrogène neutre. Certains d'entre



12.3 Un autre 
as s
ienti�que 149eux montrent une émission de poussières dans l'infrarouge mais pas tous. Le but de
e projet est de séparer les nuages de vitesse intermédiaire en deux populations :
eux qui sont ri
hes en poussière et 
eux qui ne le sont pas, leur origine étant sansdoute di�érente.12.3.1. Les di�érentes étapes� L'étude proposée se fait sur tout le 
iel pour 
omprendre la distribution spatialede 
es deux populations. Les données utilisées sont don
 de grands relevés :COBE/DIRBE dans l'infrarouge (émission de la poussière), Leiden-Dwingelooet IAR dans la raie à 21
m (émission de l'hydrogène neutre) et SHASSA dansla raie de Hα (hydrogène ionisé). Toutes 
es données sont publiques.� La première étape est d'identi�er les régions du 
iel qui sont des nuages àvitesse intermédiaire. Cette étape est équivalente à une extra
tion de sour
esmais pour l'émission étendue. C'est un exemple de requête que les 
her
heurstravaillant sur des objets étendus peuvent être ammenés à faire : plut�t quede 
her
her un objet par 
oordonnées, on 
her
he les régions du 
iel qui ontdes 
ara
téristiques parti
ulières. De même qu'on va interroger les 
ataloguesen 
her
hant les sour
es pon
tuelles ave
 des 
ritères de séle
tion, on devraitpouvoir interroger la base d'images du 
iel ave
 des 
ritères en �ux. Dans le 
asprésent, on 
her
he les régions du 
iel qui ont un ex
ès d'émission dans les 
artesde l'hydrogène ionisé ou dans les 
artes de l'hydrogène atomique. Les résultatsobtenus peuvent être 
omparés aux 
atalogues d'IVCs existant dans Vizier ouaux résultats de la littérature ave
 Simbad.� On souhaite ensuite déte
ter l'émission infrarouge des IVCs. La première étape
onsiste à enlever l'émission Gala
tique d'avant plan en utilisant les donnéesHi intégrées. Cette étape né
essite un outil simple de manipulation d'imagespermettant de faire des opérations arithmétiques élémentaires (addition, sous-tra
tion, rapports, . . . d'images).� Dans les nuages ayant une 
ontrepartie infrarouge, il faut véri�er qu'il n'y a pasde 
ontamination par le milieu interstellaire 
haud ionisé. Pour 
ela on utilise lesdonnées Hα et un outil graphique tel que VOPlot pour tra
er des diagrammesde 
orrélation.� Une fois les 
ontreparties infrarouges déte
tées, on peut alors séparer les IVCsen deux groupes : 
eux ayant une 
ontrepartie infrarouge et 
eux qui n'en ontpas et on tra
e la distribution sur le 
iel de 
es deux populations. Cette étapené
éssite un outil graphique permettant de séle
tionner des régions d'intérêtdans les graphiques et de voir leur répartition sur le 
iel. Comme mentionnéaux �12.2.2 et 12.2.3, 
et outil est une adaptation de l'a
tuel VOPlot.12.3.2. Apport de l'Observatoire Virtuel à l'étudeCette proposition de 
as s
ienti�que de référen
e est un exemple du type d'étude
on
ernant l'émission étendue qui seront faites ave
 l'OV. L'OV permettra un gain
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ienti�que de l'OVsigni�
atif sur l'e�
a
ité du traitement, mais aussi sur la di�
ulté qu'il y a enterme de taille des données à travailler sur plusieurs relevés 
omplets du 
iel enparallèle. Le prin
ipal interêt de 
e 
as s
ienti�que est le 
ara
tère générique desoutils né
éssaires. De plus, étant une étude sur plusieurs relevés tout le 
iel, 
eprojet doit prendre en 
ompte les di�
ultés apportées par la quantité de données.C'est don
 un exemple du type de problèmes soulevés par les grands projets surl'émission étendue (Plan
k, Hers
hel, ALMA, . . . ) : 
omment 
her
her des donnéesimages en fon
tion de 
ritères en �ux et non par objet ? Comment gérer de telsvolumes de données ? Quels prétraitement peut-on faire ave
 des outils de l'OV?12.4. Méthodes d'analyse et de visualisationd'imagesL'OV est piloté par les besoins s
ienti�ques en astronomie mais peut aussi im-pulser la re
her
he en s
ien
es et te
hnologies de l'information et de la 
ommuni-
ation (STIC) et pro�ter des retombées de 
es re
her
hes. Il existe don
 des 
olla-borations pluri-dis
iplinaires entre la 
ommunauté astronomique et la 
ommunautéSTIC. L'une d'entre elles est le projet IDHA (Images Distribuées Hétérogènes pourl'Astronomie). Ce projet vise à développer des méthodes et des outils de traite-ment des images multispe
trales pour des servi
es distribuant des images pour lesbesoins de l'Observatoire Virtuel astronomique. Parmis les méthodes développéesdans le 
adre de 
e projet, MARSIAA (MARkovian and Statisti
al Image Analysisfor Astronomy) est un outil de segmentation non supervisé pour les images astro-nomiques multi-spe
trales. Ave
 
et outil, on 
her
he à identi�er des régions du 
ielayant les mêmes 
ara
téristiques à partir de l'analyse spatiale et spe
trale de l'émis-sion observée. Cette méthode a l'avantage d'être multi-é
helle, multi-résolution etmulti-spe
trale à la fois.De même que pour le développement des outils de l'OV, le développement deméthodes en 
ollaboration ave
 la 
ommunauté STIC né
essite des exemples d'uti-lisation s
ienti�ques. Dans le 
adre du projet IDHA, j'ai fourni des points de départs
ienti�ques pour tester les apports potentiels des méthodes de traitement d'imagesdéveloppées et en parti
ulier pour MARSIAA.Les méthodes de segmentation telles qu'utilisées par MARSIAA sont utilisées dansles domaines de déte
tion du signal, mais leur implémentation à l'astrophysique de-mande la prise en 
ompte des 
ara
téristiques des images astronomiques (grandedynamique, très faible bruit, objets intrinsèquement multi-é
helles, . . . ). Les di�é-rents tests e�e
tués sur les données ISOPHOT et IRAS du SMC ont mis à jour ladi�
ulté des données d'émission étendue pour les méthodes de segmentation et enparti
ulier l'absen
e de "
ontour" bien dé�ni de 
es sour
es. Cette 
onstatation aabouti à de nouveaux axes de re
her
hes intégrant la logique �oue dans les méthodesde segmentation. Les tests e�e
tués sur les données du SMC ont aussi montré qu'ilpouvait être plus e�
a
e de segmenter en plusieurs étapes lorsque la dynamique del'image est importante (Collet et al. 2003, Louys et al. 2003).



12.5 Spé
i�
ations pour l'in
lusion des objets étendus dansl'Observatoire Virtuel 151Les méthodes de segmentation telles que MARSIAA ne sont a
tuellement pasau point pour des données aussi 
omplexes que l'émission du milieu interstellairedu SMC. Cependant, les résultats obtenus sur des 
ubes de données radio ave
 
esmêmes méthodes sont en
ourageants (Flitti et al. 2005). Le développement et lestests de 
e type d'outils pour l'émission étendue 
ontinuent sur des problèmes plussimples tels que la séparation du fond di�us infrarouge et de �laments d'avant-plandans des régions peu brillantes du 
iel (Salzenstein et al. 2004).12.5. Spé
i�
ations pour l'in
lusion des objetsétendus dans l'Observatoire VirtuelLes sour
es étendues telles que les nuages interstellaires ou les galaxies pro
hessont des objets très 
omplexes à traiter pour une intégration dans l'OV si on souhaiteles traiter en tant qu'objets et en faire des 
atalogues par exemple. Les méthodesde segmentation utilisées en traitement d'image peinent à dé�nir 
es entités maldé�nies (absen
e de 
ontours pré
is, présen
e de sous-stru
tures, . . . ) et de nouvellesméthodes restent à inventer.Cependant, si on a

epte de travailler dire
tement ave
 les images et les 
ubes dedonnées sans passer par la dé�nition d'objets on s'aperçoit que les outils né
essairesà leur intégration dans l'Observatoire Virtuel et à leur étude sont plus ou moinsles mêmes que 
eux développés pour les sour
es pon
tuelles. Dans les paragraphespré
édents, di�érents outils ont été proposés :� Un "extra
teur de sour
es étendues" 
'est à dire la possibilité de séle
tionner desrégions du 
iel, non par 
oordonnées, mais par des 
ritères de séle
tion portantsur les 
ara
téristiques des images. Ces 
ritères peuvent être des 
ritères en�ux : "je souhaite trouver les régions du 
iel où le rapport 60 µm/100 µm estsupérieur à un 
ertain seuil". Mais 
es 
ritères peuvent aussi être spatiaux, enutilisant des 
ara
téristiques du spe
tre de puissan
e par exemple.� Un outil de 
onvolution permettant de dégrader la résolution des images avantleur 
omparaison.� Un outil de manipulation d'images permettant de faire des opérations arithmé-tiques entre plusieurs images.� Un outil graphique permettant de tra
er des diagrammes de 
orrélation et desdistributions spe
trales en énergie. Cet outil devrait aussi permettre de faire desajustements sur les données observées et permettre de séle
tionner des régionsd'interêt dans les graphes pour visualiser leur distribution spatiale.La plupart de 
es outils ne sont pas spé
i�ques aux études de l'émission étendue(
.f. table 12.1). Certains existent même déja mais ne prennent en entrée que des don-nées sous forme de 
atalogues (
omme l'outil de visualisation par exemple), d'autresont des équivalents 
on
eptuels pour les 
atalogues (
'est le 
as des requêtes sur 
ri-tères plut�t que sur 
oordonnées). Cependant, il faut prendre en 
ompte la spé
i�
itédes études sur des images dans tous 
es outils et en parti
ulier, la 
onservation de laphotométrie. Par exemple, l'outil de réé
hantillonage disponible a
tuellement dans
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as s
ienti�que de l'OVAladin en prenant le �ux du pixel le plus pro
he pour la reproje
tion ne 
onservepas la photométrie des sour
es.L'outil le plus spé
i�que aux sour
es étendues est l'outil de 
onvolution. C'estun outil essentiel sans lequel la 
omparaison d'images n'a pas de sens. Cette étapede 
onvolution est une des étapes prélimininaires à toute 
omparaison d'images aumême titre que la reproje
tion. Sans elle, la 
omparaison pixel à pixel de deux imagesn'a pas de sens.Tab. 12.1: Tableau ré
apitulatif des outils non disponibles a
tuellement et né
essairesau traitement des sour
es étendues dans l'OV. Les fon
tionnalités de 
es outils sontrappelées et la dernière 
olonne indique si 
es fon
tionnalités sont spé
i�ques ou nonaux études d'objets étendus.Outil Fon
tion Spé
i�
itéobjets étendusextra
teur de sour
es séle
tion de régions du 
iel par des NON
ritères sur les images
onvolution dégrade la résolution des images OUI"
al
ulatri
e d'images" opérations arithmétiques entre images NONoutil diagrammes de 
orrélation ;graphique distributions spe
trales en énergie ;fon
tions d'ajustements ; NONséle
tion de régions d'intérêtet visualisation spatialeLes outils re
ensés i
i sont génériques et permettraient aux 
her
heurs travaillantsur l'émission étendue d'identi�er les données pertinentes pour leur projet et de sefaire une première idée des propriétés des régions trouvées. L'analyse plus �ne et pluspoussée des données ré
upérées pourrait se faire ensuite ave
 des modules externesou sur les postes de travail individuels 
omme 
ela se fait a
tuellement.



Cinquième partie .Con
lusions et perspe
tives
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lusions
13.1. Propriétés des poussières dans le SMC . . . . . . . . . . 15613.1.1. Le milieu di�us . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 15613.1.2. Les régions de formation d'étoiles . . . . . . . . . . . . . . 15713.2. Matière dense dans le Petit Nuage de Magellan . . . . . 15713.3. Cy
le de vie des grains dans le petit nuage de Magellan 15813.4. Le milieu interstellaire et l'Observatoire Virtuel . . . . . 160Le milieu interstellaire joue un r�le 
entral dans l'évolution des galaxies. La ma-tière interstellaire est à la fois le fruit de la mort des étoiles, ainsi que la matièrepremière pour la formation des nouvelles générations stellaires. Ce re
y
lage de lamatière et son enri
hissement en éléments lourds à 
haque 
y
le, in�uent sur les pro-priétés des galaxies et leur évolution. Les observations du milieu interstellaire dansles galaxies lointaines montrent des propriétés en émission très variables. Quellessont les 
ara
téristiques de 
es galaxies et 
omment évoluent-elles ? Comment seforment les étoiles dans des 
onditions aussi di�érentes et quel est leur impa
t surle milieu interstellaire ? La 
ompréhension de 
es phénomènes repose en partie surla 
ompréhension du 
y
le de vie de la matière interstellaire au sein d'une galaxie.Le Petit Nuage de Magellan (SMC) est une des galaxies les plus pro
hes de la n�tre.Elle se distingue par une faible métalli
ité et un fort taux de formation d'étoiles. Lesautres galaxies ayant 
es 
ara
téristiques sont très lointaines, 
e qui fait du PetitNuage de Magellan un modèle pro
he des régions externes des disques gala
tiques,ainsi que des galaxies aux premiers stades d'évolution. La proximité de 
ette galaxiepermet d'avoir des observations résolvant les di�érentes stru
tures, en même tempsqu'une vue d'ensemble de la galaxie permettant à terme l'appli
ation des résultatsobtenues à l'étude des galaxies lointaines.



156 Con
lusionsLe but de ma thèse est de 
ara
tériser le milieu interstellaire dans 
et environ-nement parti
ulier, et de le 
omparer à 
elui de notre Galaxie. Mes travaux sont
onsa
rés en parti
ulier à la dé�nition des propriétés des poussières dans le mi-lieu interstellaire de 
ette galaxie pro
he, du milieu di�us aux régions de formationstellaire. Dans les régions les plus denses, l'émission de la poussière peut servir detra
eur de la matière molé
ulaire. Une deuxième partie de ma thèse est don
 
onsa-
rée à la 
omparaison de 
ette émission à d'autres tra
eurs dans des nuages du SMCet de la Galaxie. Mon travail ouvre des perspe
tives nouvelles sur l'impa
t de lamétalli
ité et de la formation d'étoiles sur la stru
ture et le 
y
le de la matière inter-stellaire. Ces études reposent sur l'utilisation d'observations multi-longueurs d'onde,qui sont en partie des données d'ar
hive, sur le développement d'outils d'analyses(
omparaison de 
artes ave
 di�érents é
hantillonnages et di�érentes résolutions) etla modélisation de 
es données (modèles d'émission des poussières et de transfertradiatif). Ces études se pla
ent don
 
omme des 
as s
ienti�ques dans le 
ontextedes Observatoires Virtuels.13.1. Propriétés des poussières dans le SMCA�n de 
ontraindre les propriétés de la poussière dans le SMC, j'ai étudié l'émis-sion infrarouge de la poussière dans di�érents environnements allant du milieu di�usà des régions de formation d'étoiles. Pour 
ela, j'ai utilisé des données du satelliteISO et du satellite Spitzer.13.1.1. Le milieu di�usL'étude de la matière interstellaire dans le milieu di�us du Petit Nuage de Ma-gellan a été motivée en grande partie par la disponibilité de données satellitairesinfrarouge ISOPHOT à 170µm dans 
ette dire
tion. Après avoir réduit les donnéesbrutes, j'ai 
onstruit une 
arte mosaïque qui 
ouvre la majeure partie du SMC.Cette 
arte est 
omparée aux données du satellite IRAS dé
onvoluées (HiRes) etaux données Spitzer après 
alibration photométrique des di�érentes données. Pour
ela, j'ai développé une te
hnique de 
omparaison spatiale d'images multi-longueurd'ondes et multi-résolution, qui permet de séparer le milieu di�us des régions deformation d'étoiles. On trouve que dans le milieu di�us, la poussière interstellaireest 
hau�ée par un 
hamp de rayonnement qui est 4 fois plus important que dansnotre Galaxie. La 
omparaison des données infrarouge ave
 des données radio 
om-binées ATCA/Parkes dans la raie de l'hydrogène atomique (HI à 21
m) permet ladétermination de l'émissivité moyenne des gros grains de poussière. Cette émissivitéest 30 fois plus faible que 
elle observée dans notre Galaxie. La modélisation de ladistribution spe
trale en énergie de la poussière du milieu di�us du Petit Nuage deMagellan, en tenant 
ompte du plus fort 
hamp de rayonnement, donne une 
on
lu-sion similaire pour les plus petits grains (PAHs et très petits grains) émettant aux
ourtes longueurs d'ondes. En suppposant une 
omposition de la poussière similaire



13.2 Matière dense dans le Petit Nuage de Magellan 157à 
elle trouvée dans notre Galaxie, 
e résultat implique une di�éren
e de rapport gaz-sur-poussière qui est 3 fois 
elle en métalli
ité. Ce qui veut dire que peu d'élémentslourds sont dans les grains (faible déplétion) dans le milieu di�us.13.1.2. Les régions de formation d'étoilesPour étudier les propriétés de la poussière dans les régions de formation d'étoilesdu SMC, j'ai 
hoisi deux régions prototypes : SMCB1 no1, une région de formationd'étoile quies
ente, et SMCB1 no2 une région de formation d'étoiles massives. Cesdeux régions ont été observées en spe
tro-imagerie CVF par ISO. J'ai 
ombiné lesspe
tres obtenus dans l'infrarouge moyen ave
 des données Spitzer/MIPS a�n de
onstruire les distributions spe
trales en énergie de 
es régions.Dans les deux régions de formation d'étoiles étudiées, les bandes en émission desPAHs sont 
lairement présentes dans le spe
tre infrarouge moyen. A�n de quanti-�er les abondan
es relatives des di�érentes 
omposantes de grains de poussières, j'aimodélisé la région SMCB1 no1 en utilisant le modèle de Désert et al. (1990). Cettemodélisation ne permet pas de 
ontraindre pré
isément ni le 
hamp de rayonnementinterstellaire ni le rapport poussières-sur-gaz dans 
ette région. Cependant les abon-dan
es, relatives à la masse totale de poussières, des PAHs et des petits grains sontbien 
ontraintes et on trouve que les PAHs aussi abondants que dans le voisinagesolaire.Ce résultat est surprenant puisque les 
ourbes d'extin
tion observées dans lesrégions de formation d'étoiles massives du SMC ne montrent pas de bosse à 2175 Å,une 
ara
téristique supposée des PAHs. La destru
tion des PAHs, 
omme observéedans la région de formation d'étoile massives la plus lumineuse du SMC, N66, neserait don
 pas une 
ara
téristique systématique du milieu interstellaire des galaxiesde faible métalli
ité13.2. Matière dense dans le Petit Nuage deMagellanUne autre partie de ma thèse est dédiée à l'étude de l'émission des poussièresen tant que tra
eur de la matière interstellaire dans les nuages denses. Le PetitNuage de Magellan a un fort taux de formation d'étoiles, mais l'émission CO, letra
eur de gaz molé
ulaire le plus 
ouramment utilisé, est très faible par rapportà la Voie La
tée. Comme les étoiles se forment à partir des nuages molé
ulaires,
es deux observations 
onstituent don
 une "
ontradi
tion" qui doit être 
omprise.Une possibilité est que dans un environnement de faible métalli
ité, l'émission COvienne de petits grumeaux denses enfouis dans de larges enveloppes d'hydrogènemolé
ulaire. Dans 
e 
as, l'émission CO ne tra
e don
 que les parties les plus densesdes nuages molé
ulaires. L'émission de la poussière dans 
e 
ontexte permet de tra
erla quantité de matière totale de 
es nuages denses et est don
 un moyen unique derévéler 
ette "matière 
a
hée".



158 Con
lusionsMon étude montre que le rapport moyen de l'émission millimétrique et de l'émis-sion CO est le même entre les nuages du Petit Nuage de Magellan et 
eux de laVoie La
tée. Sous l'hypothèse d'une émissivité des grains linéaire ave
 la métalli
ité,
e
i implique que le fa
teur de 
onversion CO-sur-H2 est globalement inversementproportionnel à la métalli
ité.J'utilise ensuite l'émission millimétrique des poussières pour 
al
uler des massesde gaz molé
ulaires pour un é
hantillon de nuages molé
ulaires géants dans le SMCet dans le voisinage solaire. Pour un émissivité des poussières de référen
e prise dansl'anneau molé
ulaire Gala
tique (2 fois plus grande que dans le milieu di�us, sansdoute un e�et de 
oagulation des grains) et un rapport poussières sur gaz dans leSMC 6 fois plus faible que dans le voisinage solaire,
es masses sont 
ompatibles dansles nuages lo
aux ave
 
elles déduites des observations CO.Je suggère que l'émission de la poussière dans les galaxies serait un tra
eur �ablede la quantité de gaz molé
ulaire, indépendement du fa
teur empirique de 
onver-sion CO-sur-H2, permettant de déterminer le vrai 
ontenu molé
ulaire des galaxiesextérieures.Pour les nuages molé
ulaires du SMC, je trouve que les masses de gaz déduitesde l'émission millimétrique des poussières sont systématiquement plus grandes queles masses virielles. Cette di�éren
e invite à revoir les simpli�
ations utilisées dansl'appli
ation du théorème du viriel. En parti
ulier, la prise en 
ompte d'un 
hampmagnétique, dans le soutien des nuages, permettrait d'expliquer l'ex
ès observé.Dans 
e s
énario, les nuages molé
ulaires géants du Petit Nuage de Magellan sontmarginalement super-
ritiques et don
 le 
hamp magnétique 
ontribue à équilibrer lagravité. L'importan
e du 
hamp magnétique pourrait être une spé
i�
ité des nuagesmolé
ulaires géants dans les galaxies naines, lié à une mé
anisme de formation dif-férent. Le soutien partiel des nuages molé
ulaires géants par un 
hamp magnétiquepourrait 
ependant aussi être présent dans notre Galaxie. Même s'il n'est a
tuelle-ment pas pris en 
ompte, a ma 
onnaissan
e les observations a
tuelles ne l'ex
luentpas. Le r�le suggéré du 
hamp magnétique dans l'équilibre des nuages molé
ulairesgéants du SMC est à relié aux théories existantes sur la formation des étoiles, enparti
ulier la théorie de (M
Kee 1989) où la formation stellaire est régulée par le
hamp magnétique.13.3. Cy
le de vie des grains dans le petit nuagede MagellanMon travail sur l'émission de la poussière dans le SMC, du milieu di�us aux nuagesmolé
ulaires, met en éviden
e une dé
roissan
e du rapport gaz-sur-poussières du mi-lieu di�us aux nuages molé
ulaires. Dans le milieu di�us, le rapport gaz-sur-poussièreest 30 fois plus grand que dans le voisinage solaire (
ette di�éren
e est plus grandeque la di�éren
e en métalli
ité). Cette même étude montre que dans les régions plusdenses près du 
orps prin
ipal du SMC, 
e rapport semble diminuer. Dans les nuagesmolé
ulaires géants du SMC, j'utilise un rapport gaz-sur poussière seulement six fois



13.3 Cy
le de vie des grains dans le petit nuage de Magellan 159plus grand que dans le voisinage solaire (
al
ulé à partir des études en abondan
es).L'utilisation d'une valeur plus faible entrainerait une in
ompatibilité entre les mé-thodes d'estimations de la masse en
ore plus importante que 
e qu'on observe, 
equi serait alors di�
ile à expliquer. Cela signi�e qu'il existe vraisemblablement uneévolution du rapport gaz-sur-poussière au sein de 
ette galaxie de faible métalli
ité.Dans le milieu di�us, les grains sont détruits par les nombreuses explosions de su-pernovae. Dans les régions plus denses dans le 
orps prin
ipal du SMC, les élémentslourds peuvent réa

réter sur les grains. Dans les régions les plus protégées 
ommeles nuages molé
ulaires, 
ette réa

rétion semble totale, au vu de la faible métalli
itédu SMC.Dans l'étude des régions molé
ulaires du SMC, j'ai utilisé une émissivité de lapoussière asso
iée au gaz molé
ulaire qui prend en 
ompte des phénomènes de 
oa-gulation des grains dans les environnements denses et protégés. Sans la prise en
ompte de 
e phénomène, la di�éren
e entre les estimations de la masse des nuagesmolé
ulaire est aggravée. Il est don
 probable que, 
omme dans notre Galaxie, ilexiste des phénomènes de 
oagulation des petits et des gros grains de poussièredans le milieu dense du SMC. Ce phénomène est surprenant 
ar les 
onditions phy-siques dans 
ette galaxie sont di�
iles (
hamp de rayonnement important et dur,nombreux 
ho
s de supernovae, . . . ). Les grains de poussières étant détruits dans lemilieu di�us du SMC, 
ela suggère non seulement que les éléments lourds réa

rètente�
a
ement sur les grains dans le milieu dense, mais que la prote
tion est su�santepour que des phénomènes de 
oagulation des grains entre eux puisse avoir lieu. Cette
oagulation doit avoir lieu dans l'ensemble du nuage molé
ulaire et pas seulementdans les 
oeurs denses.La modélisation des distributions spe
trales en énergie dans le milieu di�us et dansla région de formation d'étoile SMCB1 no1 permet de 
ontraindre les abondan
esrelatives des di�érentes 
omposantes de grains dans 
es di�érents environnements.Dans les deux 
as, les abondan
es relatives de PAHs/BGs sont similaires à 
elledu voisinage solaire. Ce résultat suggère que toutes les 
omposantes des grains sontdétruits puis reformées en proportions égales. Ce résultat est surprenant et il estpossible que 
e ne soit pas le 
as dans les régions de formation d'étoiles massives.Les études des galaxies naines et de la région de formation d'étoile 30 Doradus dansle LMC montrent une ségrégation de taille des grains. L'interprétation est que lesgros grains de poussière sont fragmentés dans les 
ho
s alors que les plus petitsgrains sont 
omplètement détruits. Dans 
e 
adre, la modélisation de la région deformation d'étoiles massives SMCB1 no2 permettra de tester si 
'est le 
as dans unerégion de formation stellaire moins extrême que 30 Doradus ou N66. La présen
e
laire des bandes PAHs dans la distribution spe
trale en énergie de SMCB1 no2suggère que les PAHs pourraient aussi être abondants dans des région de formationd'étoiles massives. Dans une région de formation d'étoiles massives dépend aussi dudegré de granularité de la matière présente à l'intérieur du gaz ionisé.L'omniprésen
e des PAHs dans les di�érents environnements étudiés et l'impor-tan
e de leur abondan
e (par rapport aux gros grains) est surprenante puisqu'ontrouve de faibles abondan
es des PAHs en étudiant le SMC dans son ensemble. Le
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lusionsspe
tre global 
ette galaxie en émission dans l'infrarouge et en extin
tion pourraitdon
 être dominé par des régions de formation d'étoiles très a
tives 
omme N66,où la destru
tion des PAHs est observée. Mon étude montre que 
ette destru
tionn'est pas une 
ara
téristique systématique du milieu interstellaire de 
ette galaxie.Cette étude apporte un nouveau regard sur les spe
tres infrarouge des galaxies loin-taines de faible métalli
ité où les bandes en émission des PAHs sont très faiblesvoire absentes. Cette absen
e des PAHs pourrait n'être réelle que dans les régionsde formation d'étoile les plus a
tives de 
es galaxies et non pas dans l'ensemble deleur milieu interstellaire.13.4. Le milieu interstellaire et l'ObservatoireVirtuelL'étude du milieu interstellaire dans le Petit Nuage de Magellan repose en grandepartie sur des données d'ar
hive et a impliqué le développement et l'appli
ation denouvelles méthodes d'analyse, a�n d'extraire des images les informations utiles. Cetteétude se pla
e 
omme un 
as s
ienti�que d'utilisation de l'Observatoire Virtuel.A�n de mener à bien les études pré
édentes, une 
olle
te des données a du êtreé�e
tuée, ainsi qu'un retraitement et une homogénéisation de 
elles-
i. J'ai ainsi pu
onstruire une base de données sur les Nuages de Magellan à l'aide de l'outil SAADA,générateur automatique de bases de données. Cette base de données 
ontient lesimages SIMBA et les 
ubes CO du SEST, les données ISO (ISOPHOT, ISOCAM)retraitées, ainsi que les données HI 
ombinées ATCA/Parkes. Dans le 
ontexte desObservatoires Virtuels (OV), 
ette base est un prototype de base de donnée d'équipesqui 
ontiennent des données non publiques mais sont reliées aux grandes bases dedonnées d'ar
hive de l'Observatoire Virtuel. .Les di�érentes étapes e�e
tuées pour réaliser les études de 
ette thèse sont engrande partie génériques des études multi-longueurs d'ondes de l'émission étendue.Elles m'ont permis de spé
i�er les développement né
éssaires à l'in
lusion des objetsétendus dans l'Observatoire Virtuel. Ces études m'ont aussi permis de proposer un
ertain nombre de futurs outils génériques utiles pour traiter les données d'émissionétendue ou l'adaptation d'outils existants pour tenir 
ompte des spé
i�
ités de 
esdonnées.



14Perspe
tives
14.1. Etudes des nuages de Magellan ave
 Spitzer . . . . . . . 16114.2. Appli
ation à l'étude des galaxies pro
hes . . . . . . . . . 16214.3. Emission étendue et Observatoire Virtuel . . . . . . . . . 162Les perspe
tives des travaux e�e
tués pendant ma thèse sont nombreuses, que
e soit dans la 
ontinuation de l'étude du milieu interstellaire dans les Nuages deMagellan ou dans l'appli
ation des résultats obtenus aux études d'autres galaxiespro
hes. D'autre part, l'in
lusion de données d'émission étendue dans l'ObservatoireVirtuel en est en
ore à ses prémisses et de nombreux points restent à explorer.14.1. Etudes des nuages de Magellan ave
 SpitzerMon étude des propriétés de la poussières dans le SMC n'en est qu'à ses débuts. Jeme suis 
on
entrée sur quelques régions parti
ulières. Pour réellement 
omprendrel'évolution spatiale (et temporelle) des propriétés de la poussière, l'étude des distri-butions spe
trales en énergie devra être faite en 
haque point de 
ette galaxie. Cetteétude va se poursuivre ave
 les données Spitzer MIPS et IRAC de l'ensemble duSMC grâ
e à une 
ollaboration ave
 l'équipe d'A. Bolatto à Berkeley. La modélisa-tion de régions observées spe
tralement (SMCB1 no1 et 2) et mon étude du milieudi�us aidera à l'interprétation des données photométriques Spitzer. Il existe aussides données spe
tros
opiques IRS et MIPS/SED qui sont 
ritiques pour 
omprendrel'évolution des petits grains. Ces données pourraient permettre de mieux 
omprendreles propriétés d'émission des petits grains et de 
ontraindre leur distribution de taille.



162 Perspe
tivesL'analyse des observations devra 
onverger vers un modèle quantitatif du 
y
le dela poussière, prenant en 
ompte les �ux de matière à travers les di�érents environ-nements (nuages molé
ulaires, régions Hii, milieu di�us).Un grand projet Spitzer est engagé, notamment au Spitzer S
ien
e Center pour
artographier l'ensemble du LMC. Cette galaxie représente un se
ond exemple d'étudede galaxie pro
he de faible métalli
ité pour lequel on peut 
ombiner étude détailléeet étude globale. Le LMC a également l'avantage par rapport au SMC et à notreGalaxie, d'être observée de fa
e.Cependant, même ave
 les données Spitzer, notre vision restera fragmentaire sansobservations de la poussière froide dans le (sub)millimétrique. Ave
 le développe-ment des instruments bolométriques dans l'hémisphère sud (Apex), des perspe
tives
on
rètes d'observation des nuages de Magellan existent, sur des surfa
es plus éten-dues et ave
 une meilleure sensibilité que 
elle obtenue ave
 la 
améra SIMBA.Ces études devront 
onverger vers une 
ompréhension des propriétés globalesd'émission infrarouge des Nuages de Magellan prenant en 
ompte la diversité lo-
ale des 
onditions physiques et le 
y
le de vie des poussières.14.2. Appli
ation à l'étude des galaxies pro
hesLa 
ompréhension des pro
essus internes aux Nuages de Magellan devrait aider àinterpréter les spe
tres d'émission infrarouge des galaxies en général, y 
ompris pourles galaxies distantes non résolues.Une première étape sera de 
omparer les résultats obtenus dans les Nuages deMagellan ave
 les études en 
ours sur les galaxies pro
hes (projet SINGS, SpitzerInfrared Nearby Galaxies Survey) pour lesquelles la résolution est su�sante pourpermettre de séparer les di�érents 
omposantes du milieu interstellaire.14.3. Emission étendue et Observatoire VirtuelMes études du milieu interstellaire dans le SMC ont permit de formaliser di�é-rentes étapes de traitement et d'analyse des données d'émission étendue. J'ai ainsipu proposer un ensemble d'outils génériques dont 
ertains sont basés sur des outilsexistant pour l'étude des sour
es pon
tuelles. Le développement de 
es outils, quipourront être utiles aux études mentionnés 
i-dessus, va 
ontinuer dans le futur.Cependant, un 
ertain nombre de questions 
lés restent en suspens.La 
omparaison d'images à di�érentes longueurs d'ondes doit se faire en prenanten 
ompte les 
ara
téristiques propres de 
haque image. Comment 
onvoyer 
es 
a-ra
téristiques (erreur sur les données, lobe de l'instrument, mode d'é
hantillonnage,et
) dans les outils de l'Observatoire Virtuel ? Comment 
omparer utilement desimages en tenant 
ompte de leurs 
ara
téristiques ? Cette 
omparaison né
essite desoutils adaptés, tels que 
eux proposés dans ma thèse, mais un approfondissementest né
essaire. Par exemple, la possibilité de séle
tion de régions du 
iel suivantdes 
ritères sur les images re
ouvre tout un 
hamp de possibilités : séle
tion par
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ouleurs, par spe
tre de puissan
e (é
helle des stru
tures), et
. Une évolution desdéveloppements pour l'a

ès et l'analyse des données dans l'Observatoire Virtuel estdon
 prévisible ave
 l'arrivée pro
haine de grands projets d'observation de l'émissionétendue 
omme Plan
k ou Hers
hel.
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AGlossaire
� AIB : Bandes infrarouge aromatiques (Aromati
 Infrared Bands)� BG : Gros grains (Big Grains)� CNM : Milieu neutre froid (Cold Neutral Medium)� GMC : Nuages molé
ulaire géant (Giant Mole
ular Cloud)� HIM : Milieu ionisé 
haud (Hot Ionised Medium)� IR : InfraRouge� ISRF : Champ de rayonnement interstellaire (Interstellar Radiation Field)� LMC : Grand Nuage de Magellan (Large Magellani
 Cloud)� MIS : Milieu interstellaire� MM : Milieu molé
ulaire� PAH : Hydro
arbure Aromatique Poly
y
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iation (PhotoDisso
iation Region)� SED : Distribution spe
trale en énergie (Spe
tral Energy Distribution)� SMC : Petit Nuage de Magellan (Small Magellani
 Cloud)� UIR : Bandes infrarouge non identi�ées (Unidenti�ed InfraRed bands)� UV : Ultra-Violet� VSG : Très petits grains (Very Small Grains)� WIM : Milieu ionisé tiède (Warm Ionised Medium)� WNM : Milieu neutre tiède (Warm Neutral medium)
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Abstract. We present an analysis of dust grain emission in the diffuse interstellar medium of the Small Magellanic
Cloud (SMC). This study is motivated by the availability of 170 µm ISOPHOT data covering a large part of the SMC, with a
resolution making it possible to disentangle the diffuse medium from the star forming regions. After data reduction and subtrac-
tion of Galactic foreground emission, we used the ISOPHOT data together with HiRes IRAS data and ATCA/Parkes combined
H  column density maps to determine dust properties for the diffuse medium. We found a far infrared emissivity per hydrogen
atom 30 times lower than the Solar neighborhood value. The modeling of the spectral energy distribution of the dust, taking
into account the enhanced interstellar radiation field, gives a similar conclusion for the smallest grains (PAHs and very small
grains) emitting at shorter wavelength. Assuming Galacticdust composition in the SMC, this result implies a difference in the
gas-to-dust ratio (GDR) 3 times larger than the difference in metallicity. This low depletion of heavy elementsin dust could
be specific of the diffuse ISM and not apply to all the SMC dust if it results from efficient destruction of dust by supernovae
explosions.

Key words. ISM: dust, extinction – galaxies: Magellanic Clouds – ISM: abundances – ISM: evolution – galaxies: ISM

1. Introduction

The Small Magellanic Cloud (SMC) is a dwarf irregular galaxy
at a distance of approximately 60 kpc (Westerlund 1991). Its
relative proximity makes it possible to have a global view of
the galaxy, as well as a sufficiently good resolution to disen-
tangle the diffuse medium from the star forming regions and
molecular clouds. The SMC is an ideal target to study the low-
metallicity diffuse medium present not only in dwarf galaxies
but also in the external parts of large spirals.

The SMC contains several H regions and molecular
clouds (Rubio et al. 1993a). It has a high interstellar radiation
field (ISRF), between 4 and 10 times that of the Solar neigh-
borhood (Lequeux 1979; Vangioni-Flam et al. 1980; Azzopardi
et al. 1988). It is extremely rich in neutral atomic gas (Staveley-
Smith et al. 1998) and has a low heavy element abundance
(Dufour 1984; Sauvage & Vigroux 1991). All of these char-
acteristics are indicative of a “young” galaxy, actively forming
stars, which might in some sense be considered as a local model
of distant galaxies at the beginning of their evolution.

⋆ Based on observations with ISO, an ESA project with instruments
funded by ESA Member States (especially the PI countries: France,
Germany, The Netherlands and the UK) and with the participation of
ISAS and NASA.

Dust grains are composed mainly of heavy atoms (e.g. car-
bon, silicium, oxygen, . . . ). In a low-metallicity environment,
such elements are lacking. How does this deficiency act on the
dust grain abundances? The gas-to-dust ratio (GDR) is often
assumed to be proportional to the metallicity (i.e. there isa
fixed fraction of heavy elements in dust). Based on a model of
the evolution of elemental abundances in gas and dust, Dwek
(1998) concludes that this proportionality applies acrossthe
disk of the Galaxy. However, observations in dwarf irregu-
lar and blue compact dwarf galaxies show a large scatter in
the GDR versus metallicity relation. This indicates that a sim-
ple scaling might be a too simplistic description of the phe-
nomenon (Issa et al. 1990; Lisenfeld & Ferrara 1997, 1998).
The GDR is expected to vary among ISM components because
destruction of dust by shock waves is more efficient in the dif-
fuse gas while accretion of heavy elements on dust dominates
in molecular clouds. The integrated GDR is thus expected to
depend on the relative fraction of matter in diffuse/dense com-
ponents and on the supernova rate and thereby on the star for-
mation history (Hirashita 1999).

The goal of our study is to characterize the dust properties
in the diffuse medium of the SMC, and in particular the GDR.
Comparing the GDR and the dust spectral energy distribution
for the SMC and the Galaxy, we quantify the effect of the
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difference in metallicity on dust abundance and size distribu-
tion (e.g. the relative amounts of PAHs, very small grains and
big grains).

Since the gas and the dust masses are closely mixed, where
the radiation is homogeneous the dust emission is expected to
correlate with the distribution of the gas. In the diffuse medium
gas is mainly composed of neutral hydrogen, and the GDR can
be derived from the comparison of the dust infrared emission
with the H column density, provided that the dust temperature
is known. This is not the case in star-forming regions, where
the infrared emission from dust in H regions and molecu-
lar clouds closely associated with luminous stars can become
dominant. Several authors have computed GDRs, comparing
the IRAS infrared emission with the H column density, taking
the 100µm/60µm intensity ratio to derive the dust temperature
(Schwering & Israel 1989; Sauvage et al. 1990; Stanimirovic
et al. 2000), but this ignores the contribution from small grains
at 60µm. An additional difficulty comes from the variations in
the intensity of the radiation field inside a beam, which casts
doubt on any GDR estimate from studies where the angular
resolution is too coarse to separate star forming regions from
the diffuse emission (Li & Draine 2002; Aguirre et al. 2003)

The availability of 170µm ISOPHOT observations en-
ables us to take a new view on dust properties of the SMC.
Independently of our work, Wilke et al. (2003) also reduced
and analyzed these data but with a distinct focus on point
sources. In a second paper (Wilke et al. 2004), these authors
address the same question as we do but they investigate the
main body (bar) of the SMC without discarding the star form-
ing regions.

After data reduction and validation (Sects. 2 and 3), the
170µm map is compared to additional observations (Sect. 4), in
particular the IRAS High Resolution map (HiRes) at 100µm.
Having obtained the 170/100µm emission ratio, in Sect. 5.1
we derive a reference temperature for the big grains in the dif-
fuse medium of the SMC. An H column density map from
ATCA/Parkes combined data (Stanimirovic et al. 1999) is used
to study the dust to gas correlation, allowing us to estimate
the emissivity of the dust per hydrogen atom for the diffuse
medium (Sect. 5.2). Finally, the spectral energy distribution of
the dust grains in the diffuse medium of the SMC is fitted with
the Desert et al. (1990) model to quantify the abundances of
the different grain components (Sect. 5.4). The results are dis-
cussed in Sect. 6; Sect. 7 presents our conclusions.

2. The data

This study relies on archive data. Some were ready-made
such as the IRAS maps at 12, 25, 60, and 100µm, or the
ATCA/Parkes combined data of the H line at 21 cm. The
ISOPHOT data were imported from the ISO Data Archive1.
But the quality of the ISOPHOT map at 170µm in the ISO
archive was not sufficient for this study, so we retrieved, re-
duced and calibrated the data. We first present the ISOPHOT
data and the reduction. Then we describe the ancillary data that
were used.

1 http://iso.vilspa.esa.es/ida/index.html

2.1. The ISOPHOT data

The Small Magellanic Cloud was almost fully covered
by 10 observations with the ISOPHOT instrument (Lemke
et al. 1996) on board the ISO satellite (Kessler et al. 1996;
Laureijs et al. 2003). The observations were made using the
P22 AOT (Astronomical Observation Template), i.e. a raster
map on a two-dimensional regular grid, with the C200 de-
tector (2× 2 pixels) at an effective wavelength of 170µm.
The pixel field of view is 1.5′ and the raster pointing spac-
ings are 180′′ in both in-scan and cross-scan directions. The
ISOPHOT point spread function can be approximated by a
2D Gaussian with 90′′ full width half maximum (FWHM) in
both directions and is supposed to be constant across the map.

We reduced the data with PIA2 (ISOPHOT Interactive
Analysis) V10.0 (Gabriel et al. 1997, 1998), except for the flat-
field correction. In the following, we describe the specific treat-
ments applied. Some observations showed specific problems in
the raw data (e.g. a pixel went into erratic state or a severe glitch
affected a pixel until the end of the observation). We chose to
remove the data for these pixels in the corresponding observa-
tions. If this removal is not done, the reduction processes will
interpret these erratic fluxes as flat-fielding. This distorts the
photometry of the other pixels for the whole observation.

To deal with the discarded pixels, we chose to perform
the flat-field correction without the PIA tool as in Lagache &
Dole (2001). The flat-field correction is on average 1.01±0.05,
0.93 ± 0.03, 1.17 ± 0.09 and 0.92 ± 0.03 for pixel 1, 2, 3
and 4 respectively. Reproducible flat-field correction values for
the ISOPHOT C_200 array have been published by Lagache
& Dole (2001) from the careful reduction of 3 deep fields
(FIRBACK). We do not observe the same average flat field cor-
rection factor and we find a higher dispersion from one obser-
vation to another. This difference may be because the respon-
sivity of ISOPHOT C_200 pixels changes with the observed
intensity, so that the flat-field correction computed with low
fluxes is no longer valid for the brightest pixels (Pagani et al.
2003). This might affect the 170µm flux determination for
bright sources. The reproducible behavior of pixels observed
by Lagache & Dole (2001) is then due to the relative flatness
of deep fields.

The different observations have been done at different
times, therefore the “absolute calibration” performed using the
FCS measurement can be slightly different from one raster to
another. This difference is observed as discontinuities between
maps in the mosaic. To correct for these small absolute cali-
bration differences (for a border between two maps, the mean
difference in brightness observed is about 13%), we applied a
“general flat-field” correction as in Lagache & Dole (2001).

After concatenation of the timelines, the raster is projected
on the sky using the coordinates of each individual pixel, with
a pixel size for the map of 10′′ to match the IRAS HiRes

2 The ISOPHOT data presented in this paper were reduced us-
ing PIA, which is a joint development by the ESA Astrophysics
Division and the ISOPHOT Consortium with the collaborationof
the Infrared Processing and Analysis Center (IPAC). Contributing
ISOPHOT Consortium institutes are DIAS, RAL, AIP, MPIK, and
MPIA.
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Fig. 1. The ISOPHOT map at 170µm (in MJy/sr) after reduction and bilinear interpolation to fill the holes left by the mapping pattern. The
flat-field has been efficiently corrected for the diffuse part of the map, but one can still see low level defects in the brightest parts. Contours of
the H Galactic foreground are overplotted at column densities of2.6, 2.8, 3., 3.2, 3.4 and 3.6× 1020 H atom cm−2 (from light grey to black).

gridding. Because the raster step size of each observation was
a full detector size, and the spacecraftY-axis was not parallel
to right ascensions or declinations, we observe gaps between
the individual array pointings. The final map is presented in
Fig. 1 after a bilinear interpolation to reconstruct the signal in
the gaps.

2.2. Ancillary data

2.2.1. IRAS HiRes data

As a complement to the ISOPHOT data at 170µm, we used
IRAS high resolution (HiRes) data at 12, 25, 60 and 100µm.
Maps of 2◦ × 2◦ centered at 00h57m29.12s −72◦32′29.2′′

in J2000 were obtained. The pixel size is 10′′. The HiRes
point spread function (PSF) varies spatially in each map. A
Gaussian approximation of the PSF is given with the HiRes
maps and is defined by two spatially dependentFWHMs and a
rotation angle. For more information on HiRes, please referto
Aumann et al. (1990) and Bontekoe et al. (1994). Since we are
searching for the properties of extended structures, the HiRes
IRAS maps were brought to the DC-calibration (Wheelock
et al. 1994). This DC calibration is only valid for spatial scales
greater than 40′. As the SMC exhibits structure on various spa-
tial scales, the DC calibration introduces some limitations that
will be discussed in Sect. 3.2.

2.2.2. ATCA/Parkes combined SMC H  data

To study the correlation between gas and dust in the SMC,
we needed a H column density map to compare with the
ISOPHOT map, in order to compute the abundances of dust
grains relative to hydrogen.

Stanimirovic et al. (1999) have combined Parkes telescope
observations of neutral hydrogen in the SMC with the Australia
Telescope Compact Array (ATCA) aperture synthesis mosaic
to obtain a set of images sensitive to all angular spatial scales
between 98′′ and 4◦ from 90 to 215 km s−1. The spatial resolu-
tion obtained is 98′′ and the velocity resolution is 1.65 km s−1.
We used a column density map of the SMC obtained by in-
tegrating over the whole velocity range and assuming that the
neutral hydrogen is optically thin3.

2.2.3. Parkes H  data for the Galactic foreground

A Galactic filament exists in front of the SMC. Even though
it is very smooth, large (see contours of Fig. 1) and uniform
(column densities between 2.5× 1020 and 4× 1020 atom cm−2),
it can bias studies. The far-infrared fluxes observed in either
the ISOPHOT or the IRAS HiRes maps represent the emission
from the SMC dust, but also from this Galactic foreground.
However, this Galactic component of the emission is not

3 The column density map and the data cube are available at
http://www.atnf.csiro.au/research/smc_h1
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Fig. 2. Comparison of the DIRBE-convolved ISOPHOT fluxes with
the DIRBE fluxes (in MJy/sr), after integration on the whole SMC.
The modified black body traced was fit to the DIRBE values only
and corresponds to a temperature of 20.6 K and an emissivity of
ǫH(250µm) = 3 × 10−28 cm2 for 1020 hydrogen atoms cm−2. We see
that the ISOPHOT value at 170µm is consistent with the DIRBE
photometry.

observed in the ATCA/Parkes data, due to a velocity cut and
spatial filtering. To study the SMC dust properties, it was thus
necessary to remove this foreground component (see Sect. 3.3).
In this step, we used a Galactic H column density map con-
structed from data of the Parkes narrow-band H survey of the
tidal arms of the Magellanic system (Brüns et al. 2000). The
column density map of the H Galactic foreground was ob-
tained by integrating the emission from –60 to+50 km s−1, out-
side the SMC velocities. The resolution is 15′. Due to side-lobe
effects, the map obtained can overestimate the column density
by 10 to 20%.

3. Photometric consistency

DIRBE provided infrared absolute sky brightness maps in
10 bands in the wavelength range 1.25 to 240µm. This ab-
solute photometry is used to check ISOPHOT mosaic and
IRAS fluxes.

3.1. ISOPHOT data

We checked if the ISOPHOT 170µm flux is consistent with
the spectral energy distributions obtained from the 100, 140
and 240 µm DIRBE fluxes in the SMC. To do this we
convolved the ISOPHOT map with the DIRBE beam. This
gives 18 ISOPHOT fluxes in the SMC as if they were observed
by DIRBE, and we compare ISOPHOT and DIRBE fluxes by
plotting the spectral energy distribution and fitting it with a
modified black body with a spectral index of 2 on the DIRBE
values. Figure 2 shows that the DIRBE-convolved ISOPHOT
flux integrated over the 18 positions observed by DIRBE, is
consistent within the errors bars with the best modified black-
body fit (obtained for a temperature of 20.6 K, an emissivity of
ǫH(250µm) = 3 × 10−28 cm2 for 1020 hydrogen atoms cm−2).
Please note that these values correspond to an average over the
whole galaxy and were obtained only for calibration purposes.

We have also plotted the individual fit values at 170µm
versus the corresponding 18 ISOPHOT values. This plot shows
a significant scatter but is consistent with a linear correlation
with unity slope and zero offset.

A comparison with the IRAS high resolution data was also
performed to check possible photometric errors introducedby
the interpolation process. The correlation between IRAS and
ISOPHOT data does not change when we restrict the com-
parison to the pixels measured by ISOPHOT rather than the
full interpolated map. The interpolation required to fill the
holes in the measurements does not seem to bias the image
comparisons.

3.2. IRAS data

The IRAS HiRes maps have the same photometric calibration
as the IRAS ISSA maps. The IRAS detector had a dwell-time
dependent responsivity change: the gain changes as a function
of source size. This effect is known as the “AC/DC effect”. A
first set of corrections was taken into account in the IRAS data
products. These corrections were later found to be insufficient.
On the basis of a comparison of the IRAS and DIRBE sky
brightness for extended emission, Wheelock et al. (1994) rec-
ommended applying additional correction factors of 0.88, 1.01,
0.82 and 0.74 at 12, 25, 60 and 100µm respectively.

However, these correction factors are only valid for spatial
scales greater than 40′. In the SMC structures on various spatial
scales are present. Stanimirovic et al. (2000) have also com-
pared DIRBE and IRAS data by integrating fluxes over 6.25◦2

in the SMC. They found that integrated flux densities measured
by DIRBE for 60 and 100µm are higher than IRAS fluxes by
about 10 to 20%, which is the opposite correction to that found
by Wheelock et al. (1994).

We have compared the IRAS (convolved to the DIRBE res-
olution) and the DIRBE 100µm maps on a 10◦ × 10◦ scale
around the SMC to investigate this discrepancy. We see that
the Wheelock et al. (1994) correction factor of 0.74 is only
truly valid outside the galaxy and increases in the SMC up to a
maximum value located in the north of the optical bar (N66 re-
gion). For the diffuse medium of the SMC, the Wheelock et al.
(1994) correction factor is sufficient. After correction, we esti-
mate that the 100µm IRAS brightness for the diffuse medium
is underestimated by less than 15%.

3.3. Galactic foreground removal

Unlike the ATCA/Parkes H map, the far-infrared emission
maps (ISOPHOT and IRAS) trace both the dust emission in the
SMC and the dust in our Galaxy. To disentangle these two com-
ponents in the far-infrared emission, we used the column den-
sity map of the HGalactic foreground presented in Sect. 2.2.3.

Dust grains absorb energy from the UV/optical radiation
field which they re-emit in the infrared as thermal emission.
Large grains are at a fixed temperature and their emitted inten-
sity can be expressed as:

Iν = NHǫH(ν)Bν(Tdust) (1)
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Fig. 3. ISOPHOT map (left panel, in MJy/sr) and ATCA/Parkes H  column density map (right panel, in 1020 hydrogen atom/cm2) 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 NH is the column density of hydrogen and ǫH(ν) is

the emissivity of grains per hydrogen atom. We assume that

the emissivity of dust grains in the far-infrared follows a

power law:

ǫH(ν) = ǫH(ν0)

(

ν

ν0

)β

(2)

and we take β = 2 (as found for Galactic emission (Lagache

et al. 1998, 1999) for wavelengths between 100 µm and

500 µm).

Using a temperature of 17.5 K and an emissivity per

hydrogen atom of 10−25 cm2 (Boulanger et al. 1996a)4 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 µm, we used the I12/I100, I25/I100 and

I60/I100 ratios computed from IRAS maps outside the SMC, to-

gether with the computed foreground emission map at 100 µm

to remove the Galactic foreground emission at these wave-

lengths. However, this foreground emission remains in the data

noise at 12, 25 and 60 µm.

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◦ × 2◦ field of view centered at 00h57m29.12s
− 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 µm 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-H  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 σ 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 3σ above the

correlation (there are no points below −3σ).

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 50×50 pixels. This corresponds to a 5.5×5.5 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 3σ) 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 100–170µm colors. For the histogram, the Gaussian fit and the residuals are presented as
continuous and dotted lines respectively. For the map of the100–170µm colors, contours correspond to the 0.8 (black) and 1.2 (white) levels
(one sigma limits of the Gaussian fit). It should be noticed that the noise in the color map is not homogeneous.

the histogram of the ratio values gives us a reference ratio and
the associated dispersion. This dispersion contains photomet-
ric and fitting errors but also a true scatter in the ratio. Thetwo
phenomena cannot be easily disentangled.

The spatial distribution and the histogram with the
Gaussian fit obtained for theI100 µm/I170 µm ratio are presented
in Fig. 4 as an example. We see that the comparison method
avoids large areas in the main body (bar) of the SMC. These
regions correspond to highly structured star-forming sites. In
these regions, either the filtering technique has left too few in-
dependent positions in one box to compute a significant corre-
lation or no clear correlation is observed.

5. Results

5.1. Infrared colors

The method presented in Sect. 4.2 was applied to the
IRAS HiRes and ISOPHOT maps to compute the
I100 µm/I170 µm, I60 µm/I170 µm, I25 µm/I170 µm, I12 µm/I170 µm

ratios. Adjusting a Gaussian to the histograms gives us
reference ratios and their associated dispersions:

I100 µm

I170 µm
= 1.0± 0.2 (3)

I60 µm

I170 µm
= 0.5± 0.1 (4)

I25 µm

I170 µm
= 0.02± 0.01 (5)

I12 µm

I170 µm
= 0.011± 0.006. (6)

Using Eqs. (1) and (2) we can derive from theI100 µm

I170 µm
ratio map

the big grain equilibrium temperature distribution in the diffuse
medium in the Small Magellanic Cloud. This leads to a refer-
ence temperatureTdust = 22± 2 K. Note that this temperature

is different from the one that would be inferred from the ra-
tios of the meanI100 µm andI170 µm fluxes. Wilke et al. (2004)
found a mean temperature for the main body of the SMC of
20.9± 1.9 K, which is lower than the temperature we find for
the diffuse medium. Their mean value falls within our range of
temperatures, which is expected because the regions we study
overlap. The difference in mean values could be due to the pres-
ence of cold atomic and molecular clouds in the main body of
the SMC. Our studies seem to be consistent with each other and
are more complementary than comparable.

The large dust grain temperature is related to the radiation
field intensity and will be discussed in Sect. 6.

5.2. Gas to dust correlation

From the ISOPHOT and the ATCA/Parkes maps, using the
method described Sect. 4.2, we found the distribution presented
in Fig. 5. This distribution exhibits a main peak and a distribu-
tion tail. The peak is characterized by:

I170 µm

NHI
= 0.17× 10−20± 0.06× 10−20 MJy sr−1 cm2. (7)

Since the regions used to define the ratios are not exactly the
same, the determination of the characteristics of the diffuse
medium could be biased. We checked that this is not the case. If
we use the region whereI170 µm/NHI is computed to determine
the colors, we find that the derived quantities are not affected
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 Hα distribution, we see in Fig. 6 that the regions cor-
responding to the tail in theI170 µm/NHI (located mainly in the
main body) are regions where the diffuse Hα 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 to
important star-forming sites.

Assuming that all the dust is in the H, we use the
I170 µm/NHI ratio map and the temperature map computed above
to obtain a histogram of the emissivity per hydrogen atom of
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Fig. 5. Histogram of the 170 micron flux to H column density ratio
(in MJy cm2/sr). The Gaussian fit and the residuals are presented as
continuous and dotted lines respectively.

Fig. 6. Uncalibrated Hα map. As an illustration, the contour line cor-
responds toI170 µm/NHI = 0.23 MJy cm2/sr (see Eq. (7)) as in Fig. 7.

the dust grains in the diffuse medium. We find a reference emis-
sivity at 170µm of:

ǫH(λ) = 7.3× 10−27± 3.2× 10−27 cm2. (8)

The error takes into account uncertainties in the temperature
and I170 µm/NHI . If the emissivity follows a power law with a
spectral index of 2, the emissivity per H atom in the SMC at
250µm is ǫH(λ) = 3.4× 10−27± 1.5× 10−27(λ/250µm)−2 cm2.
This corresponds toκν = 0.21(λ/250µm)−2 cm2 g−1. Assuming
similar dust optical properties in the SMC and the Galaxy, the
emissivity is related to the GDR and the ratio between hydro-
gen column density andE(B− V) color excess by:

ǫH(SMC)
ǫH(Galaxy)

=

Mdust
Mgas

(SMC)

Mdust
Mgas

(Galaxy)
=

N(HI )+N(H2)
E(B−V) (Galaxy)

N(HI )+N(H2)
E(B−V) (SMC)

· (9)

The solar neighborhood value for the emissivity is 10−25 cm2

at 250µm (Boulanger et al. 1996a). The inferred SMC GDR

Fig. 7. Spatial distribution of theI170 µm/NHI ratio (in MJy cm2/sr).
Regions where no ratio is computed (see Sect. 4.2) are left blank. The
contour line corresponds to aI170 µm/NHI = 0.23 MJy cm2/sr level. We
see that the IR excesses are concentrated near the optical bar.

is thus 30 times greater than in the Galaxy. Stanimirovic et al.
(2000) have presented a similar study using the same H data
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 the 60/100µm color
is higher than ours; 3) the GDR they present is averaged over
the whole galaxy (including star forming regions); and 4) their
GDR is compared to a Galactic GDR of 375 instead of the stan-
dard value of 1005. Using the standard Galactic GDR value,
the average SMC GDR found by Stanimirovic et al. (2000) be-
comes 100 times higher than in the Galaxy.

Our estimate of the SMC’s GDR of 30 times higher than
in the Galaxy, is significantly larger than the difference in
metallicity, which is less than 10 (Dufour 1984). It is twice
the observed difference in theN(HI )+N(H2)

E(B−V) values presented by
Tumlinson et al. (2002).

5.3. Infrared excesses

A noticeable result of the ISOPHOT and H comparison is the
presence of a tail in the 170µm/H  histogram (see Fig. 5).
This tail corresponds to pixels in the SMC optical bar with
excess 170µm emission with respect toNHI (see Fig. 7). We
checked that the mean temperature for this region of excess is
the same as that for the diffuse medium. These excesses may
be due either to a variation in the dust abundances between
the diffuse medium and the bar, or to the presence of cold H
or H2 gas. We believe that the excesses are real but it is diffi-
cult to infer an amount of cold H and molecular gas from it.
Firstly, it is difficult to disentangle these two possible contri-
butions. Secondly, in the regions where some of these excesses
are due to dust in cold H or H2 we do not expect them to be

5 This value can be checked with the interstellar abundance stan-
dards taken from Table 2 of Sofia & Meyer (2001b) and Sofia & Meyer
(2001a).
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correlated with H emission and another method is needed
to quantify them. It is thus beyond the scope of this paper
to translate these excesses into an estimate of cold gas that
could be compared to other studies where this is attempted
(Stanimirovic et al. 2000). Finally, we feel that the photometric
uncertainties in the ISOPHOT and IRAS data are an additional
difficulty, especially near star-forming regions. Further studies
with the Spitzer satellite could address this question withbetter
photometry and angular resolution.

5.4. SMC dust properties in diffuse H I: Modeling
the spectral energy distribution

The different intensity ratios obtained in Sect. 5.1 enable us
to trace the spectral energy distribution of dust in the diffuse
medium of the SMC and to compare it with that of the so-
lar neighborhood. The difference in temperature and in abun-
dances is seen in Fig. 9 as a shift along the wavelength and
brightness axis respectively. The error bars include true varia-
tions in the dust properties across the SMC diffuse interstellar
medium which are correlated over all wavelengths.

We used the dust model of Desert et al. (1990) to quantify
the grain dust abundances. To model the spectral energy dis-
tribution (SED) we need to estimate the interstellar radiation
field (ISRF) in the diffuse medium of the SMC. In Sect. 5.1 we
found the big dust grain equilibrium temperature to be 22 K.
Using the dust thermal equilibrium temperature in the solar
neighborhood of 17.5 K (Boulanger et al. 1996a) as a refer-
ence, the dust temperature in the SMC leads to a radiation field
χSMC = T4+β

dust(SMC)/T4+β
dust(Galaxy)= 4. This value is consis-

tent with the estimate of the ISRF made from massive star
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 kpc Galactic ISRF and scaled it by a
factorχ = 4 for the modeling. We have adjusted only the abun-
dances of PAHs, very small grains (VSG) and big grains. For
the other parameters defining the size distribution we have kept
the Galactic values. The best fit is presented in Fig. 8; it corre-
sponds to under-anbundant PAHs, very small grains (VSG) and
big grains (BG) compared to the Galaxy (36, 23 and 30 times
less respectively). Mass abundances relative to hydrogen,com-
pared with Galactic values (Desert et al. 1990) are summarized
in Table 1.

The modeling confirms the GDR estimated in Sect. 5.2
to be around 30 times greater than in the Galaxy. Within the
uncertainties, PAHs and very small grain abundances are also
consistent with this factor.

The model is clearly below the 60µm point. This could
be due to our crude estimate of the ISRF. We have used a sin-
gle ISRF while our data analysis shows temperature variations
across the SMC diffuse medium. To take the variations in the
radiation field into account, we transformed the temperature
distribution obtained in Sect. 5.1 into aχSMC distribution. For
each value of the distribution we computed a spectral energy
distribution (SED) of the dust emission with the Desert et al.
(1990) model, using the Mathis 10 kpc ISRF multiplied by
the correspondingχ as an input (χ is a constant for the whole

Fig. 8. Best fit for the dust infrared emission spectrum, obtained with
the Desert et al. model. The brightness corresponds to an interstel-
lar gas column density of 1020 cm−2. The IRAS and ISOPHOT data
are represented by squares. The fit obtained with the model (contin-
uous line) corresponds to the emission of three components:PAHs
(dashed line), very small grains (mixed line) and big grains(dot-dot-
dot-dashed line).

Table 1. Mass abundances relative to hydrogen in the SMC and the
Galaxy. The grain size distribution is assumed to be the samein both
cases.

Component SMC Galaxy
m

mH

m
mH

PAH 1.2× 10−5 4.3× 10−4

VSG 2.0× 10−5 4.7× 10−4

BG 2.2× 10−4 6.4× 10−3

spectrum). We then computed the resulting total SED by
adding the individual SEDs with weights according to theχ
distribution shape. The resulting fit is not sufficiently broad-
ened to encompass the 60µm point. In addition, the mass abun-
dances of dust grains have to be reduced by 8, 5 and 7 for
the PAH, VSG and BG components respectively. Due to the
high non-linearity of the Planck curve, even a small broaden-
ing of theχ distribution tends to reduce the abundances of dust
grains significantly. These values are thus indicative onlybut
they show that the mass abundances presented in Table 1 are
more likely to be upper limits and that the emissivity could be
even lower.

It is possible to fit the 60µm value with a single ISRF
scaled byχ = 10 (see Fig. 10). In this case, the dust grain mass
abundances must be reduced by 3, 2 and 2 for the PAHs, very
small grains and big grains respectively. Such a high ISRF cor-
responds to a dust temperature of 25.6 K, which is higher than
the estimate obtained in Sect. 5.1 but still compatible withthe
100µm and the 170µm fluxes. This higher temperature would
lead to an emissivity of 2.4 × 10−27 cm2 at 250µm, which is
even lower than the estimate obtained in Sect. 5.2, and results
in a GDR 40 times higher than in the Galaxy. A higher radiation
field could thus account for the 60µm excess without contra-
dicting the main conclusion of this study, namely that the GDR
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Fig. 9. Infrared spectral energy distribution of dust in the diffuse medium for the SMC and the Solar Neighborhood. The brightness corresponds
to an interstellar gas column density of 1020 cm−2. The Galactic spectrum (in grey) is composed in the far-IR byCOBE/FIRAS data from
Boulanger et al. (1996a) (with the corresponding spectrum from grains in thermal equilibrium indicated by the dotted line), and at shorter
wavelengths by the COBE/DIRBE (Bernard et al. 1994) and Arome balloon data (triangleat 3.3µm) (Giard et al. 1994). An ISOCAM
spectrum (Boulanger et al. 1996b) scaled to the 12µm brightness is also shown. The SMC spectrum (in black) is thebest fit obtained with the
Desert et al. model, same as in Fig. 8.

Fig. 10.Dust infrared emission spectrum fit obtained with the Desert
et al. model to adjust the 60µm excess. The IRAS and ISOPHOT data
are represented by squares. This spectrum is obtained with asingle
ISRF scaled byχ = 10 and reduced dust grain mass abundances for
PAHs (dashed line), very small grains (mixed line) and big grains (dot-
dot-dot-dashed line).

in the diffuse SMC ISM is much lower than the solar neigh-
bourhood value scaled by the difference in metallicity.

The observed 60µm 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 contributions of
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 discontinuities
to account for the 60µm excess.

Further investigations are needed to characterize the SMC
ISRF and especially the 60µm excess. The intensity and
spectral shape of the ISRF are likely to be different than the
Galactic one.

6. Discussion

Studying the gas to dust correlation in the diffuse medium of
the SMC (see Sect. 5.2), we found a GDR in mass around
30 times greater than in the solar neighborhood, larger by a fac-
tor of 3 than the difference in metallicity. This result confirms
the value found by Stanimirovic et al. (2000) in a similar study.
This lower depletion of heavy elements in dust was indepen-
dently reported by Welty et al. (2001), who found Mg and Si
to be essentially undepleted in the SMC. It was also reported
for a sample of dwarf irregulars by Lisenfeld & Ferrara (1998).
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Our result in the SMC fits with the relation that they observed
between GDR and metallicity.

An interpretation of this relation has been proposed by
Hirashita et al. (2002). With a chemical evolution model, they
illustrated the dependence of the GDR on the star formation
history. Stars generate dust but also contribute to its destruc-
tion by supernova shocks. Hirashita et al. (2002) propose a sce-
nario in which an intermittent star formation history leadsto a
time variable GDR. At some epochs of the galaxy evolution,
the formation of dust grains is less efficient than the destruc-
tion process by supernova shocks, so that the GDR no longer
scales with the metallicity. This model could be applied to the
SMC with its specific star formation history (Harris & Zaritsky
2003). This model is also necessary to account for a possi-
ble difference in the GDR between the diffuse and the denser
medium.

Extinction studies lead to a significantly smaller value of
the GDR, closer to that expected from the Galactic value for a
linear dependence with metallicity. Bouchet et al. (1985) used
photometric observations of O-B stars in the SMC to derive
their extinction curves. They found a GDR value that is about
8 times the Galactic value, which is consistent with the dif-
ference in metallicity. More recently, Tumlinson et al. (2002)
measuredN(HI )+N(H2)

E(B−V) for a sample of stars observed with FUSE
and found a mean value 16 times lower than the Solar neigh-
borhood value. This is closer but still smaller by a factor 2 than
our estimate. The difference may be due to the fact that extinc-
tion studies are based on lines of sights with high hydrogen
column density where a dense interstellar medium is likely to
be present. Most of the stars are in the optical bar and/or in star
formation regions associated with molecular clouds. The dif-
ference in the GDRs inferred in our work and extinction stud-
ies might thus point to a dependence on the environment: a
decrease of the ratio from the diffuse ISM to star forming re-
gions that might arise from the condensation of heavy elements
on dust grains in dense gas and their destruction by supernova
shocks in the diffuse ISM. Stanimirovic et al. (2000) have also
noted this possibility for the SMC, but it still requires confir-
mation by further studies.

7. Summary and conclusions

This study was made feasible by the availability of
10 ISOPHOT observations at 170µm, covering most of the
SMC, in the ISO Data Archive. After reduction, mapping, and
Galactic foreground removal, the ISOPHOT data were com-
pared with IRAS maps and an ATCA/Parkes combined H col-
umn density map to assess the properties of the dust in the dif-
fuse medium of this low-metallicity galaxy.

For the dust in the diffuse medium of the SMC, we found
a reference equilibrium temperature of 22± 2 K and a refer-
ence dust emissivity of 3.4× 10−27 ± 1.5× 10−27

(

λ
250 µm

)

cm2

per hydrogen atom. This leads to a gas-to-dust ratio 30 times
greater than in the Galaxy. This high value reflects the SMC
low metallicity, but also requires a lower depletion of dustel-
ements than in the Galaxy. This shows that a simple linear de-
pendence between the GDR and the metallicity does not apply
for the diffuse medium of the SMC.

The spectral energy distribution is modeled with the Desert
et al. (1990) model. The best fit obtained shows a decrease
for PAHs and very small grains similar to that for big grains.
However, a 60µm excess remains that cannot be accounted for
with simple assumptions. Further constraints, in particular on
the ISRF, are needed to understand it.

Our GDR estimate for the diffuse medium of the SMC is
a factor 2 to 3 higher than that derived from extinction studies
towards bright UV stars with high foreground hydrogen col-
umn densities. This difference supports the notion of variations
in the GDR, from diffuse regions where grains are more fre-
quently destroyed by supernovae, to denser and more quiescent
regions where grains re-accrete heavy elements.
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Abstract. We investigatedustprocessingin the vicinity of the superstarclusterR136at the centerof the 30 Doradusstar
forming region. This study provides insight in the conversion of stellar light into infrared radiation in starburst galaxies.
Spitzer/IRAC andISOCAM/CVF observationsareanalyzedtogetherwith Brγ andH2 near-infraredimages.Theobservations
is interpretedwithin a physical framework wheregasand dust emissionarisesfrom denseionized gasand neutralphoto-
dissociationregions(PDRs)at thesurfaceof molecularcloudsheatedby the30Doraduscluster. Weusethespatialcorrelation
betweengasanddustemissionto determinethemid-infraredspectralenergy distribution (SED) from eachcomponent.PAH
bandsarespatiallyassociatedwith the H2 emissionfrom the PDR. The SED from the main PDR 1’ (15 pc) westof R136
is remarkablysimilar to that of the Galacticreflectionnebula NGC 7023but the bandsarea factor6 fainterfor comparable
far-UV radiation fields. The weaknessof the bandscan be intrepretedby a smallerdust massfraction in PAHs but also
within a clumpy pictureof themolecularcloudwherea small fractionof theUV light incidenton thecloud is absorbed.The
H II emissionin the 3.6 and4.5µm IRAC filters is accountedfor by the ionizedgasemission(free-free,free-boundandH
recombinationlines).Thedustemissionin thesefilters comesfrom thePDRandnot from hot dust in theH II gas.TheH II
dustemissionis characterizedby a continuumrising steeplywith increasingwavelengthsat λ > 6µm, with noneof thePAH
bandsnor the carbonbandsseenin GalacticH II regions,but a broadbump around11µm similar to the silicateemission
featureobserved in the Spitzerspectrumof the NGC 3998active nucleus.We model the dustH II SEDandfind that (1) all
particlessmallerthan∼ 7000atomsaredestroyed and(2) the fractionof dustin stochasticallyheatedgrainsis larger thanin
theGalaxyby a factorof a few. Largegrainsin theH II gasarebeinggroundat thesametime thanthesmallestdustparticles
arebeing destroyed. Dust evolution from the PDR to the H II 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. Intr oduction

TheSpitzerSpaceTelescopeis openinga new perspective on
massive starformationfrom theGalaxyto distantinfraredlu-
minous galaxies.Infrared Array Camera(IRAC) imagesof
Galacticstarformingregionsprovidedby theGlimpseGalactic

Sendoffprint requeststo: François Boulanger,
boulanger@ias.u-psud.fr
⋆ Basedonobservationswith ISO,anESAprojectwith instruments

fundedby ESA memberstates(especiallythe PI countries:France,
Germany, the Netherlandsand the United Kingdom) and with the
participationof ISAS and NASA and on observations obtainedat
Cerro Tololo InteramericanObservatory (CTIO), La Serena,Chile.
CTIO is operatedby the Associationof Universitiesfor Research
in AstronomyInc. (AURA), undera cooperative agreementwith the
NationalScienceFoundation.

planesurvey revealspectacularstructurein thediffuseemission
(Churchwellet al. 2004).What is this emissiontracing?What
arethecontribution of gasanddustto theobservedemission?
Whatcantheimagestell usaboutthe interactionof younglu-
minousstarswith theirenvironment?

Sincethe pioneeringobservationsof reflexion nebulaeby
Sellgrenet al. (1983)numerousobservationshave established
thatasignificantfractionof thedustemissionis radiatedatnear
andmid wavelengthsby small,stochasticallyheateddustpar-
ticles.Thisemissionhasbeenshown to beassociatedwith dust
featuresconsideredto becharacteristicof C-C andC-H bonds
in aromatichydrocarbons(hereafterPAHs) andalsocontinuum
emissionat the shortestwavelengths(Sellgrenet al. (1985),
Sellgren(1984)).The spectralrangeof IRAC bandsalso in-
cludesnumerousgaslines, in particularhydrogenrecombina-
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tion lines and groundstaterotationallines of H2 tracing the
ionizedgasandtheheatedsurfacesof molecularclouds.

Mid-IR dustobservationsalsoopena new perspective on
massivestarformationin distantgalaxies.Spectraof starbursts
like thoseof massive star forming regionsarea combination
of PAH bandsandcontinuumfrom stochasticallyheatedVery
SmallGrains(VSGs).Thekey questionsraisedin many stud-
ies is how can the spectralenergy distribution be usedto in-
vestigatethe natureandthe evolutionarystageof extragalac-
tic IR sourcesand to estimatestar formation rates(Roussel
et al. (2001),FörsterSchreiberet al. (2004))?Thecontrastof
thePAH bandshasbeenshown to bea key for the interpreta-
tion of the 24µm countscarriedwith the Multi bandImaging
Photometerfor Spitzer(MIPS) (Lagacheet al. 2004).

To answerthesequestionsit is necessaryto understand
massive starsimpacton dustin starforming regions.Because
numerousstudieshave shown that the PAH bandsareabsent
in AGNs (e.g.Voit (1992)),PAH bandsarewidely usedasa
spectroscopicsignatureto distinguishbetweeninfraredgalax-
iespoweredby starburstsor anactivegalacticnucleus(Genzel
et al. (1998),Laurentet al. (2000)). But PAH bandsarealso
weakandevenabsentin low metallicity starforming galaxies
(Houcket al. (2004),Engelbrachtet al. (2005),Maddenet al.
(2005)).Doesthis reflectPAHs destructionin bright H II re-
gions(Giardetal. (1994),Contursietal. (2000))or a metallic-
ity effectondustand/or theinterstellarmedium?An additional
perspectiveondustprocessingassociatedwith massivestarfor-
mationwasopenedby Gallianoetal. (2003)andGallianoetal.
(2005)whoshowedthatthemid-infraredemissionfromseveral
dwarf galaxiescouldbeaccountedonly with a largeenhance-
mentin smallgrains.They interprettheir resultsby largedust
grainsshatteringin shocks(Jonesetal. 1996).

In thispaper, wepursuetheseinvestigationson 30Doradus,
the most luminousstar forming region in the local group,At
the centerof 30 Doradus,the R136starclusteris considered
as a prototypeof superstar clusters,the only examplesuffi-
ciently closethat its massive star contentcan be studieddi-
rectly. Massey & Hunter(1998)reportedspectroscopy of the
bluestandmostluminousstarsin andneartheR136coreand
foundthat thegreatmajority areof O3 type,thehottest,most
luminous,andmostmassive starsknown. They considerthat
thelargenumberof O3starsreflectsits youth(< 1-2Myr) and
its richness.30 Doradusis a uniqueregion to study the pro-
cessingof the radiationin infraredemissionin thevicinity of
anintenseandyoungstarformingregion.

SpectacularIRAC imagesof 30 Doradushave beenre-
leasedearly in the Spitzermission.In this paperwe analyze
the diffuse emissionin theseimagestogetherwith mid-IR
spectro-imagingobservationsobtainedwith theInfraredSpace
Observatory(ISO)andnear-IR groundbasedBrγ and1-0S(1)
H2 images(Section2).We focusour analysison a 3′ × 3′ field
aroundtheR136clustercoveredby theISO spectroscopicob-
servation.This field encompassesthe ionizationfront andthe
photo-dissociationregion (PDR) at the surface of the large
molecularcloud locatedto the West of the R136cluster. We
set the physicalframework of the observationsinterpretation
in Section3. By correlatinggasanddustemissionwe separate
anddeterminethe strikingly differentnearto mid-IR spectral

Fig.1. IRAC 8µm image.The units along the bar aredecimalloga-
rithmsof thebrightnessin MJysr−1. Thefield of theBrγ andH2 im-
agesin Figs.2 and3, andthatof theCVF observationsareshown.

energy distribution from theH II gasandthePDR(Section4).
PAH emissionfrom thePDR is characterizedin Section5. In
Section6 wecomputethegascontributionto theH II emission.
Small grainsin theH II gasarecharacterizedthroughmodel-
ing of thedustSEDin section7. In section8, welook at the30
Doradusemissiongloballyandrelateit to observationsof more
distantstarforming regionsandstarbursts.Themainconclu-
sionandperspectivesopenedby this work aresummarizedin
section9.

2. Obser vations

2.1. IRAC and ISOCAM Observations

The 30 Doradusstar forming region was observed by IRAC
earlyin theSpitzermissionoverafield ∼ 30′×30′. Weusedthe
mosaics(postBCD product)producedby co-addingindividual
exposuresandmadeavailableon the archive. The calibration
of theseimagesis basedon point-sourcefluxesmeasuredin
a 10′′aperturethatmisssignificantlight fraction in the5.8µm
and8.0µm filters dueto diffusescatteringinsidethe detector
(Section5.3.2of theIRAC DataHandbook).Correctionfactors
needto beappliedto measureextended(relative to 10′′) emis-
sionbrightness.Thesefactorsdeterminedfor emissioncover-
ing thewholefield of view of thecameraare0.94, 0.94, 0.63,
0.69 in channels1,2,3,and 4, respectively (Table 5.7 of the
IRAC Data Handbook).Sincethe 30Dor diffuseemissionis
not really compactnor fully diffuse,we only appliedhalf of
thesecorrections.This leavesa photometricuncertaintyonex-
tendedemissionof 3%, 3%,18%,15%to beaddedin quadra-
turewith a5%absolutecalibration,makingthetotalphotomet-
ric uncertainty6%, 6%,19%,16%in channels1 to 4. Part of
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theIRAC band4 (8.0µm) imageis shown in Figure1. It shows
several shellsshapedby the interactionof massive starswith
interstellarmatter. We focusour analysison the 3′ × 3′ field
drawn on theFigurewhich correspondsto thefield of view of
a mid-infraredspectro-imagingobservationobtainedwith the
ISO camera(ISOCAM) circular variablefilter (CVF). It en-
compassestheR136stellarcluster, a largemolecularcloudde-
tectedin far-IR continuum, C II andCO line observations1’
to thewest(Poglitschetal. (1995),Johanssonetal. (1998)) and
smallercloudsto theSouthof R136.

The ISOCAM/CVF observation hasbeenprocessedwith
theproceduredescribedin Boulangeret al. (2005).It provides
a spectraldata-cubeof the emissionfrom 5 to 17µm with a
spectralresolution(λ/∆λ ∼ 40) anda 6′′pixel size.TheCVF
spectrashow continuumemissionandthe emissionbandsas-
sociatedwith small aromatichydrogenatedcarbonparticles
hereafterreferredto asPAH bands.The spectraalso include
fine structurelines from ArII, H, ArIII, SIV, NeII andNeIII.
UncertaintiesontheCVF dataarediscussedin Boulangeretal.
(2005).The main photometricuncertaintyon extendedemis-
sion comesfrom stray light; it is comparableto the 15-20%
quotedfor IRAC 5.8and8.0µm images.

2.2. Near-IR Imaging

The IRAC andCVF dataareanalyzedtogetherwith nearin-
fraredimagestakenwith theCIRIM 1.5 m CTIO telescopein
threenarrow band(∆λ/λ ∼ 0.01)filters matchedin bandwidth
and transmissionto imagethe 2.12µm H2 1-0 S(1) line and
the 2.17µm H Brγ line. Matchingcontinuum(2.14µm) inte-
grationswereobtainedfor eachline filter. We obtainedmul-
tiple ditheredimageson targetandsky for eachfilter. Optical
images,CO andradiocontinuummaps,andprevious infrared
imageswereusedto selectsky positionsfreeof extendedemis-
sionfor sky subtraction.Thedataframesweresky subtracted,
flat fielded,geometricallyalignedandcombined.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 Westwereobservedwith an integration
time perpointingof 1 hourfor theH2 andthecontinuumfilter
and1/2 hour for Brγ. The threeoverlappingfields weremo-
saicked together. Residualzeropoint offsetsweredetermined
from several locationsaroundthe resultingcompositeimages
andappliedto obtainzero levels on blank sky. The 2.12and
2.16µm imageswerethencontinuumsubtractedusingthe2.14
µn image,multiplicatively scaledby theratioof integratedflux
for a largesampleof starsnotembeddedin extendedemission.
This subtractionis accurateover mostof thesurfaceoutsidea
few bright starsandstarclustersincludinga 10′′diameterarea
aroundR136.

Thediffuseemissionin thenear-IR continuumimagewas
measuredafterfiltering out starswith a medianfilter. Theab-
solutecalibrationof thecontinuumimagewasperformedwith
22 starswith K bandmagnitudesin therange8 to 12,selected
for beingisolatedandunconfusedwith diffuseemission.The
Brγ imagecorrelateswell with the the5 GHz radio map of
Pecketal. (1997).Thecalibrationof theBrγ imageis basedon

Fig.2. Brγ imagewith contoursof CO(2-1)emissionfrom observa-
tionsobtainedwith theESO/SESTtelescope.Thepositionof theR136
clusteris markedby a white cross.Thefield of this imageis drawn in
Fig. 1.

theemissionratiobetweenthetwo ionizedgasemissions,mea-
suredover the3’x3’ field of theCVF observation,assuminga
temperatureof 104K (Vermeij& vanderHulst2002).Thiscal-
ibration assumesthat non-thermalemissionis negligible and
correctsthe Brγ emissionfor extinction. This extinction cor-
rectiondiscussedin Poglitschet al. (1995)is consideredto be
smallA2µm ∼ 0.1.

We considerthattheabsolutecalibrationof thecontinuum
andBrγ imagesis goodto∼ 10%.A crosscheckontheBrγ cal-
ibrationis providedby theCVF measurementof thePfα+Huβ
Hydrogenlines.Theintensityratioin Table2 fits with thevalue
for CaseB recombinationmodels(Hummer& Storey 1987).
TheBr γ andH2 1-0 S(1)line imagesarepresentedin Figs.2,
and 3 with contoursof CO (J=2-1) emissionintegratedover
velocitiesoverlaid. The CO observationswereobtainedwith
theSESTtelescope.

3. Dust and gas emission

3.1. H II/Molecular cloud interfaces around R136

30 Doradusimagesoffer a spectacularview at the impactof
massive starson their environment.The Brγ and H2 emis-
sion traceionizedandmoleculargasexposedto the ionizing
andfar-UV radiationof R136stars.We focuson thebrightest
structuresat the centerof the imagethat coincidewith large
molecularcloudspreviously observedin thefar-IR andin CO
(Werneret al. (1978),Poglitschet al. (1995),and Johansson
et al. (1998)).Over this area,Brγ and H2 emissionsappear
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Fig.3. H2 1-0S(1)imagewith contoursof theCO(2-1)emission.The
positionof theR136clusteris marked by a white cross.Thefield of
this imageis drawn in Fig. 1.

closelyassociatedwith the CO emissionfrom the molecular
clouds(Figs.2 and 3). This spatialassociationshows thatthe
molecularcloudsareexposedto theradiationof theR136clus-
terwhichcreatesasurfaceof ionizedandwarmH2 gasat their
surface.

A sketchof theH II andneutralPhoto-DissociationRegion
(PDR)layersat thesurfaceof molecularcloudsis presentedin
Fig. 4.Thebright ionizationfrontsseenin theBrγ imageto the
North andWestof R136at the edgeof the CO emissionare
likely to correspondto alignmentsof theionizedlayerwith the
line of sight.Theionizedgastemperatureanddensityareesti-
matedto be104K and200cm−3 from radioandopticalobserva-
tions(Pecketal. (1997),Vermeij& vanderHulst (2002)). The
pressureof the ionizedgaslayer is high (p/k ∼ 2106K cm−3)
but comparableto that estimatedfrom X-ray observationsfor
thehotgasfilling thecavity blown by theO stars(Wang1999).
Stellar winds and supernovae explosionsmust contribute to
hold a layer of denseionizedgasat the surfaceof molecular
cloudsandalsodriveshockwavesinto thisH II layer.

Clumpinessin boththeBrγ andH2 imagesreflecttheden-
sity structureof thecloudsurface.Theionizedgasbecauseit is
warmis expectedto bemoredispersedthanthecolderH2 gas
whichaccountsfor thehigherclumpinessin theH2 image.The
thicknessof theH II layer is determinedby thepenetrationof
theionizingphotons.As illustratedin theFigure,this thickness
in termsof columndensityis thesmallestwherethegasden-
sity is the highest.The PDR thicknessis setby the transition
from CII to CO which occursin thedensestregionsat a depth
into the cloudcorrespondingto τFUV ∼ 1 (Koppet al. 2000).

Fig.4. Sketch of the HII-PDR-molecularcloud interfacesettingthe
framework of thedatainterpretation.Theradiationpenetrationlength
is theshortestwherethegasis thedensest.

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

This generalpicturesetsthe framework within which the
relationbetweengasanddustemissionis investigatedandthe
observationsareinterpretedthroughthepaper. In thefollowing
sub-sectionswecharacterizethespatialcorrelationbetweenthe
dustandgasemission.In thenext sectionwe usethesecorre-
lationsto disentanglethecontributionsfrom theH II layerand
thePDRto theinfraredemission.

3.2. Mid-IR continuum from the ionized gas

Comparisonof the dust and the ionized gas emissionshow
a spatialcorrelationbetweenthe mid-IR dustcontinuumand
gasemissionlines:Br γ andalsotheSIV 10.51µm andNe III
15.55µm lines (Fig. 5). A tight correlationbetweenthe dust
continuumemissionandtheNe III line hasalsobeenpointed
out in M17SW by Cesarsky et al. (1996).This correlationis
not a straightforward expectationbecausethe two emissions
dependdifferentlyon physicalparameters.Thegasline emis-

sionscaleswith theEmissionMeasure(EM =
∫ l

0
n2

e dswhere
ne is the electrondensity)while the dust brightnessper unit
frequency Id(ν) dependson thestellarradiation:

Id(ν)dν = S(ν)
4π ×

∫ l

0

∫
∞

0
σH

abs(ν) I∗(ν, s) nH(s) dνds (1)

whereS(ν) is thenormalizeddustSpectralEnergy Distribution
(SED)(

∫
∞

0
S(ν)dν = 1),σH

abs(ν) is thedustcrosssectionperH
atomand I∗(ν, s) thestellarflux at positions alongthe line of
sight. In this formulawe have neglecteddustheatingby Lyα
photonsbecauseit is a minor contribution for bright H II re-
gionssuchas30Doradus.Thus,

Id(ν)/EM =< σH
abs > χLyc+FUV ne

−1 S(ν) (2)

whereχLyc+FUV and< σH
abs > areeffective valuesof the stel-

lar flux anddustabsorptioncrosssection.The observed cor-
relation indicatesthat the ratio betweenthe stellar radiation
field andgasdensity(χLyc+FUV ne

−1 ) is roughlyconstantover
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Fig.5.Correlationbetweenthecontinuumat15µmversustheBrackett
γ line intensity

the emitting volume.This fits within the picturepresentedin
Sect.3.1 wherethe R136starshave emptieda cavity around
them,andthe ionizedgasemissionis mainly comingfrom an
ionizedlayerat thesurfaceof themolecularcloudwhich to a
first approximationcanbeconsideredhomogeneous.

3.3. PAH emission from PDRs

We mademapsof the emissionin the 6.2,7.7 , 8.6,11.3and
12.7µm PAH bandsby fitting eachCVF spectrumwith a com-
binationof Lorentzprofiles (Boulangeret al. 1998).This de-
compositionincludedGaussianprofilesfor themaingaslines
anda continuumrepresentedby a secondorderpolynomialof
the wavelength.In Figure 6, contoursof the emissionin the
7.7µm PAH bandareoverlaidon a grayscaleimageof theH2

emission.Like in GalacticPDRs(e.g.Habartetal. (2003)),we
observe in 30Dora spatialcoincidencebetweenthe PAH and
H2 emissions.This correlationis not astight asthatobserved
betweenthemid-IR continuumandtheemissionmeasure.The
figure shows that the H2 emissionis clumpier than the PAH
emission.This reflectsthedependenceof theratiobetweenH2

andPAH emissionongasdensity.
The PAH to H2 emissionratio dependson several physi-

cal parametersincluding the far-UV field to gasdensityratio
(Habartet al. (2004)).For high valuesof this ratio (far-UV
field in units of the meanSolarNeighborhoodradiationover
gasdensityin cm−3 > 0.01, the relevant casefor the 30Dor
PDR),thethicknessof theH2 1-0 S(1)emittinglayeris setby
dustattenuationandtheH2 fluorescentemissionscaleswith the
H2 formationrateintegratedover thisUV penetrationdepth:

IH2 α χFUV × NH2 α Rf (H2) × nH × NHI (3)

whereχFUV is thefar-UV (λ ≤ 120nm)radiationfield intensity,
Rf (H2) is the H2 formationrate,nH the hydrogendensityand
NH2 and NHI , the H2 and H I columndensitiesover the UV
penetrationdepth.ThePAH emissionis givenby:

IPAH α χFUV× < σ
C(PAH)
abs > ×NH × [C/H]PAH (4)

Fig.6. Contoursof 7.7µm dust featuremapoverlaid on a gray scale
imageof theH2 emissionin the1-0S(1)line.TheH2 mapis smoothed
to the6 ′′(FWHM) resolutionof theCVF data.

whereχUV is the meanUV radiationfield intensityweighted
by the absorptioncrosssectionof PAHs, < σC(PAH)

abs > the ef-
fectiveUV absorptioncrosssectionperCarbonin PAHs (aver-
agedover thestellarspectralenergy distribution),NH thetotal
hydrogencolumndensityand[C/H]PAH thecarbonabundance
in PAHs with respectto hydrogen.

The gasis mostly atomic over the UV penetrationdepth
(NHI ∼ NH). By combiningthe two previous equations,we
thusget:

IPAH/IH2 α(χFUV/nH)× < σC(PAH)
abs > ×[C/H]PAH × Rf (H2)−1 (5)

ThepredictedscalingbetweenIPAH/IH2 and(χFUV/nH) has
beenobservedin GalacticPDRs(Habartetal.2004).In 30Dor,
densitystructurewithin thePDR layer is tracedby thehigher
clumpinessof theH2 imagerelative to PAHs emission.

4. Mid-IR spectral energy distrib utions

We madeuse of the spatial correlationsbetweendust mid-
infrared continuumwith Brγ emissionand PAH bandswith
thePDR to separatethe contributionsof the ionizedandneu-
tral gaslayersto the infrared imagesand determinethe two
infraredSEDs:SHII (ν) andSPDR(ν). To obtainethe SEDs,we
performeda doubleregressionwherefor eachinfraredimage
(eachSpitzerimage,the2.14µm continuumfilter, andtheCVF
cube)thespatialdistributionof theemissionis fitted by alinear
combinationof thePAH (IPAH) imagesandtheBrγ (IBrγ) :

I(ν) = SPDR(ν) × IPAH + SHII (ν) × IBrγ (6)

For IPAH we chosethe 7.7µm featurebecauseit is theone
measuredwith the highestsignal to noise.The Spitzer and
near-IR imageswere smoothedto the angularresolutionof
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Fig.7. Mid-IR spectraof 30 DoradusPDR(solid line) comparedwith anISO ShortWavelengthSpectrometer(SWS)spectrumof NGC 7023
(dottedline). TheNGC7023spectrumhasbeensmoothedto thespectralresolutionof theCVF (λ/∆(λ) ∼ 40)anddividedby 7. Thediamonds
representthe fluxes measuredfrom the IRAC images,the triangle from the nearIR imageat 2.14µm. The starsrepresentthe sum of the
continuumand3.3µm featureemissionwithin the3.6and4.5µm IRAC bands

ISOCAM at 15µm and binnedinto its 6′′ pixels. The corre-
lation analysiswasperformedover a commonareawithin the
3’x3’ ISOCAM field for all wavelengths.We determinedthe
PDR SED over a smallerfield thanthe HII SED centeredon
themainPDR1’ to thewestof R136andexcludingbright re-
gionsin theBrγ line.

The two SEDsderived from thesecorrelationsareshown
in Fig. 7, andFig. 8. Formalerrorbarsgivenby thecorrelation
analysisaresmallerthansystematicerrorsassociatedwith the
way thelinearregressionis performed.We quantifiedsystem-
atic errorsby obtainingindependentdeterminationsof thetwo
SEDsusing,in equation(6), differentmapsto tracetheionized
gasemissionmeasure( IBrγ or INeIII), thePAH emission(7.7or
11.3µm band)andallowing for a wavelengthadditive termor
not in the regressionanalysis.Comparingthe resultingSEDs,
wefind systematicscalingdifferencesof up to 20%.Variations
in thespectralshapearesmallerthan10%.Uncertaintiesonthe
CVF spectraat shortwavelengthsareassociatedwith system-
atic offsetsof 310−6Wm−2sr−1 for SPDR and5 in νIν/IBrγ for
SHII .

The dramaticdifferencebetweenthe SEDsreflectsdiffer-
encesin the natureof the emissionanddustprocessingfrom
thePDR to theH II 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
Spectrometer(SWS)spectrumof theGalacticreflexion nebula
NGC7023in Fig.7.Thenear-IR 2.14µm point in theSEDplus
the two shortwavelengthsIRAC bandscomplementthespec-
tral informationprovidedby theCVF observations.Following
theproceduredescribedby Flagey et al. (2005),we havefitted
thesethreefluxeswith a combinationof the3.3µm feature(the
featureis assumedto have thesamespectralshapethanin the
SWSNGC7023spectrum)andablackbodycontinuumshown
asalight solidcurvebetween2 and5µmin thefigure.Thecolor
temperatureof thecontinuum1000K is in agreementwith that
measuredby Sellgren(1984)in NGC 7023.We measuredthe
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Fig.8. Mid-IR spectrumfrom the 30 DoradusHII gas(Section4). The spectrumis normalizedper unit Brγ line intensity. The diamonds
representthefluxesderivedfrom theIRAC images,thetrianglethatfrom thenearIR imageat2.14µm.Thedottedline representsthecontinuum
(free-free+free-bound)andthemainH-recombinationlinesemissionfrom theionizedgas(Section6). Thestarsrepresentthegasemissionin
the3.6and4.5µm IRAC filters.

bandintensitiesin thetwo spectraby fitting themwith Lorentz
profiles(Table1).

PAHs in the 30 DoradusPDR, and NGC 7023 have re-
markablysimilarspectroscopicproperties.Thebandsintensity
ratiosare remarkablysimilar. The small spectroscopicdiffer-
encesbetweenthe two sources(e.g.width andpeakposition
of the 7.7µm feature)are within the spectralvariationsob-
servedwithin NGC7023(e.g.Rapaciolietal. (2005)).Vermeij
et al. (2002) reportedISOPHOT spectraat four positionsin
30 Doradus.They also noticed that their 30 Doradusspec-
tra differ from that of GalacticH II regionsbut aresimilar to
thatof NGC 7023.Thesimilarity betweenthe30Doradusand
NGC7023spectracanbeexplainedsimply. In 30Doradus,the
carbonbandscomeexclusively from thePDRwhile spectraof
compactGalacticH II regionscombinethe PDR bandswith
distinctbandsarisingfrom theH II gas(e.g.M17 in Fig. 10).

The30Doradusspectrumappearon topof astrongcontin-
uum emissionthat is not presentin the NGC 7023spectrum.
We checked that the 30 Dor spectrumis well reproducedby
a NGC 7023like spectrumplus a continuumwith a spectral
shapevery similar to thatobservedfrom theH II gas(Fig. 8).

Thedifferencespectrum(30 Dor - NGC 7023)shows theNeII
line at12.81µmandthereforewebelievethattheseparationbe-
tweentheneutralandionizedgasemissionwasnotperfectand
thatemissionfrom ionizedgascloseto thesurfaceof thePDR,
tracedby lower ionizationspeciessuchasNeII, is still present
in the PDR spectrum.This H II-lik e continuumin the PDR
spectrumcorrespondsto∼15%of thetotalcontinuumemission
observedin thedirectionof thePDR,androughlycorresponds
to thefractionof thetotal gasemissionmeasureaccountedfor
by theNeII line.

5.2. PAHs abundance

ThePAH bandsintegratedintensityis a factor6 timessmaller
in 30Doradusthanin NGC7023.ThisPAH weaknessis unex-
pectedbecausethe far-UV radiationfield at thesurfaceof the
western30 DoradusPDR (∼ 3500in Habingunits,Appendix
A) is comparableto that for the NGC 7023reflectionnebula
(∼ 2600Chokshiet al. (1988)).Sincethe two radiationfields
have comparableintensity, for a similar fractionof dustmass
in PAHs we would expectthetwo sourcesto have comparable
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Table1. PDRData

Source 3.3µm 6.2µm 7.7µm 8.6µm 11.3µm 12.7µm 13.5µm 14.3µm IPAH Icont GUV

(1) (1) (1) (1) (1) (1) (1) (1) (2) (3) (4)

30Dor PDR 0.021 0.19 0.45 0.13 0.11 0.08 ∼ 0.02 ∼ 0.01 25 39 ∼ 3500
NGC7023 0.031 0.19 0.47 0.09 0.11 0.07 ∼ 0.03 ∼ 0.02 150 71 2600

(1) Fractionof totalPAH emissionin thisband.Dueto roundingerrorsthesumof all numbersis not exactly1. The3.3µmnumberincludesthe
contribution of the3.4µm shoulder.
(2) TotalPAH emissionin 10−6 Wm2sr−1 from Lorentzfit.
(3) Totalpower in continuumcomponentof fit from 5 to 16µm in 10−6 Wm−2sr−1.
(4) Non ionizing UV flux integratedover the6 to 13.6eV rangein Habingunits (AppendixA). TheNGC 7023valueis taken from Chokshi
et al. (1988).

PAH bandsintensities.PAHs couldthusaccountfro a smaller
fraction of the dust massin 30 Doradus.Two interpretations
arehereplausible.First, thePAH abundancein theLMC could
be lower thanin theGalaxydueto the differencein metallic-
ity. Second,PAH destructionobserved in the H II gaslayer
could be effective aheadof the ionization front in the PDR.
Absorptionof hard(∼ 1keV) X-rayswhich penetratethePDR
asdeepasnon-ionizingUV photonsareonepossibledestruc-
tion agent(Voit 1992).

Thedifferencein PAH brightnesscouldalsoresultfrom a
low beamfilling factorof the PAH emissionin 30 Doradusif
thePDRis opticallythick to far-UV radiationoverasmallfrac-
tionof theISOCAM beam.Thisis aplausibleinterpretationbe-
cause,at theLMC distance,thespatialresolutionof ISOCAM
is rathercoarse.Furthermore,due to the reducedmetallicity,
the far-UV opacity per H is smallerin the LMC than in the
Galaxy. If this is the right interpretation,thePDR far-IR dust
emissionshouldbereducedby thesamefractionthanthePAH
emission.Thefar-IR brightnessof bothsourceshave beenob-
served to be the same(Werneret al. (1978),Chokshiet al.
(1988))but, in 30 Dor, a dominantfractionof thefar-IR emis-
sioncouldcomefrom the ionizedgaslayer. Theexisting Far-
IR observationsdonothavethesufficientangularresolutionto
spatiallyseparatethe contributionsof the H II andPDR lay-
ers.Higher resolutionobservationsto be obtainedwithin the
recentlyacceptedLMC mappingSpitzerprogrammaybeable
to testthis interpretation.

6. Contin uum and line emission from the ioniz ed
gas

TheH II SED is presentedin Fig. 8. Thefluxesderivedfrom
IRAC and the 2.14µm are shown asdiamondsand triangles,
respectively. TheSEDflattensfor λ < 6µm dueto thegascon-
tribution(continuumandline emission).

Thegascontinuum(free-freeandfree-bound)emissionwas
estimatedfrom the work of Beckert et al. (2000).The fluxes
from the main H recombinationline within the IRAC filters
(Pfδ at 3.296µm, Pfγ at 3.739µm, Brα at 4.051µm, Pfβ at
4.652µm,andPfα at7.46µm) perunit Brγ emissionweretaken
from theHummer& Storey (1987)Tablefor anelectrontem-

Table 2. HII GasLines

Ion λ(µm) I/I(Brγ)

Ar II 6.98 0.13± 0.02
H(Pfα/Huβ) 7.46/7.50 1.2± 0.05

ArIII 8.99 2.5± 0.2
SIV 10.51 31± 1
NeII 12.81 1.8± 0.2
NeIII 15.55 23± 1

Line intensityrelative to theBrγ line. Error-barsare1σ fitting uncer-
taintiesthatdonot includeabsoluteuncertaintiesontheSEDdetermi-
nation(20%,Sect.4) andon thecalibrationof theBrγ andCVF data
(∼ 10%oneach).

peratureanddensityof 104K and102cm−3 (Pecket al. (1997),
Vermeij & van der Hulst (2002)),and caseB recombination
(nebula optically thick to H ionizing photons).Thecontinuum
and line emissionare shown in Figure 8. The starssymbols
in thefigure representthesumof thefree-freeandfree-bound
emissionswithin the 3.6 and 4.5µm IRAC bands.For each
IRAC bandwe give in Table 3 the fraction of the measured
flux accountedby thegascontinuumandtheH recombination
lines.All of the flux in the 2.14,and3.6µm channelsandal-
mostall of theflux in the4.5µm channelareaccountedby the
gasemission.

At λ > 5µm, severalgaslinesarepresentin theH II SED.
We list their flux normalizedto the Brγ line in Table2. The
ratio betweenthe Pfα+Huβ lines andBrγ 1.19± 0.05 agrees
with the Hummer& Storey (1987)value for electrondensi-
ties in the range100 to 1000 cm−3 and gastemperaturesin
the range7500-104 K. We compareour fluxesto thosedeter-
minedfrom ISO/SWSobservationsby Vermeij& vanderHulst
(2002)which we scaledto Brγ intensitiesusingthe Hummer
& Storey (1987)tables.We find surprisingdifferencesof up to
50% for well detectedlines suchas the SIV andNeIII lines.
Using the emissivities of Willner & Nelson-Patel (2002) we
estimatedfrom theNeII andNeIII line fluxesthe[Ne/H] abun-
danceto be6× 10−5, i.e.half theSolarvalue.
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Fig.9. The30 Dor HII SEDaftersubtractionof thegasemissioncombinedwith KAO observationsfrom Werneret al. (1978).Theintensities
havebeenscaledto theBrγ intensitywithin a1′ apertureat theemissionpeakto thewestR136(2.610−7Wm−2sr−1) . Thedustmodeldiscussed
in thetext is shown (CarbonVSGscontributionwith adottedline, andsmallandlargeSilicates(BGs)with adash-dottedline). Thedashedline
representsthesumof the two dustcomponents.Thestarsto becomparedwith the IRAC fluxes(diamonds)representthemodelfluxesin the
4.5,5.8and8.0µm IRAC bands.

7. Dust in the H II gas

7.1. Dust SED

In Figure9 we show theH II SEDaftersubtractionof thegas
lines andcontinuumemission(Sect.6). The IRAC+ISO data
areput togetherwith theKuiperAirborneObservatory(KAO)
measurementsfrom Werner et al. (1978). We have normal-
ized the KAO fluxesat thepeakpositionto thewestof R136
by the Brγ emissioncomputedover the KAO beam.At the
1′resolutionof theseobservations,it is impossibleto spatially
separatetherespective contributionsfrom the ionizedgasand
the PDR to the observedfluxes.Comparisonwith NGC 7023
far-IR fluxes show that a significant fraction of the 50 and
100µm emissioncouldbecomingfrom thePDR.We thusrep-
resentthesetwo fluxes asupperlimits to theH II emissionat
thesewavelengths.ThePDRemissionat 30µm is estimatedto
be smallerthanthe error-bar on the observed flux. All of the
datahave beenscaledto a Brγ intensityof 2.610−7Wm−2sr−1,
themeasuredbrightnessat theWesterninterfaceovera1’ aper-
ture.

ThedustSED is characterizedby a power-law continuum
rising with increasingλ roughlyasIναλ4 from 6 to 30µm. In
Fig.10,wepresenttheCVF partof theH II SEDscaledbyν4 to
highlight thepresenceof a broadbandcenteredat λ ∼ 11µm.
We have analyzedthe M17SW CVF observations(Cesarsky
et al. 1996)asthe30 Dor data(Sect.4). TheM17 and30 Dor
H II SEDsarecomparedin the figure. The M17 SED shows
the 6.2µm featureanda broadfeaturefrom 7 to 9.5µm with
two peaksat 7.5 and8.6µm which is commonlyobserved in
GalacticH II regionsandthoughtto be associatedwith very
smallCarbongrains.It is quiteclearthatthesecarbonfeatures
arenot presentin the30 Doradusspectrumandthat thebroad
11µm featureis absentin the M17 spectrum.Obviously the
dust in thesetwo H II regions,both poweredby hot O stars,
havedifferentmid-IR spectralcharacteristics.

Photometryof extendedsourceswith CVF is known to be
hamperedbystraylight whichintensitydependsonwavelength
with a broadmaximumaround10µm. This straylight is only
correctedto a first orderin thedatareduction(Boulangeret al.
2005).Thediscontinuitybetweenthetwo segmentsof thespec-
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Table3. IRAC Colors

PDR HII
Band Obs. Obs. H lines FF+FB Dust
(1) (2) (3) (4) (4) (4)

3.6 µm 0.44 7.210−3 0.15 0.83 0.02
4.5 µm 0.26 1.210−2 0.41 0.49 0.10
5.8 µm 1.4 1.310−2 0 0.43 0.57
8.0 µm 3.6 7.110−2 0.03 0.09 0.88

(1) Referencewavelengthfor eachof theIRAC bands.
(2) ν × Iν(λ) perunit intensityof the7.7µm emissionfeaturederived
from theLorentzianfit of theCVF spectra.
(3) IRAC Iν(λ) for theH II emissionnormalizedto Iν(15µm).
(4) Fractionof the IRAC H II emissionfrom themainH recombina-
tion lines (Pfδ, Pfγ, Brα andPfβ), from the free-freeandfree-bound
gascontinuumemissionand from dust for the model presentedin
Figure9.

Fig.10. The 30 Dor HII spectrum(black solid line) is comparedto
thatof M17 (dashedline).Thespectraarescaledby ν4 to highlight the
spectralfeatures.Theabsoluteintensityscaleandtherelative scaling
betweentheM17 and30 Dor spectraarearbitrary. Thespikesat 10.5
and15.5µm correspondto residualsfrom theSIV andNeIII lines.The
dottedline representsa stray light correctionscaledto have the two
spectralsegmentsmatchat 9µm (Boulangeret al. 2005).The model
spectrumis shown with a light color dot-dashedline.

traat9µm is astraylight effect.In thefigurethedottedline rep-
resentstheSEDaftera straylight correctionscaledto correct
for the mismatchbetweenthe two CVF segmentsat 9µm. It
quantifiestheuncertaintiesassociatedwith straylight. We are
convincedthatthe11µm featureis realevenif its preciseshape
may be affectedby stray light. We checked that it is present
with similar positionandwidth in all of theindependentdeter-
minationsof theH II SED(Sect.4).Thefeatureis distinctfrom
theSilicateemissionfeatureobservedwith ISOCAM/CVFdata
at thecenterof theOrionnebula(Cesarsky etal.2000)but sim-
ilar in positionandwidth to thatrecentlyreportedin a Spitzer
spectrumof the active galacticnucleusof NGC 3998(Sturm
et al. 2005).In this object,the detectionof the 18µm feature

Fig.11.χ2 dividedby thebestfit valueversusminimumsizeof VSGs
andSilicates.

Fig.12.χ2 dividedby thebestfit valueversussmallgrains(VSGsand
small silicates)to BGs massratio. The value for the standardDBP
Galacticmodelis shown.

leaves little doubt that the 11µm featuremust be associated
with theSi-Ostretchingmodeof 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.

Thedustmodelshown in Fig. 9 representsthe dustemis-
sion from a slabof ionizedgasilluminatedby theR136clus-
ter assketchedin Fig. 4. Themeandensityof the ionizedgas
layeris assumedto be200cm−3 basedonvaluesfoundfrom the
analysisof optical andradio recombinationlines (Pecket al.
(1997),Vermeij& vanderHulst (2002)).We approximatethe
stellarradiationby a blackbodywith aneffective temperature
of 44,000K anda dilution factor1.210−13 (AppendixA). The
model includesemissionfrom very small carbongrains(the
VSGsin DBP) andsilicategrains(theBGs in DBP). In DBP,
BGsareassumedtobelargerthan15nmandarethusatequilib-
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Table4. H II dustmodel

VSGs Small Silicates BGs
EM < ne > NH xVSG amin amax xSBGs amin α xBG Teff Wdil

pccm−6 cm−3 cm−2 nm nm nm K
(1) (2) (3) (4) (4) (4) (4) (4) (4) (4) (5) (5)

2.3 105 200 3.51021 8.7 10−5 2.4 10 2.2 10−4 2.4 8 5.6 10−4 4.4 104 1.2 10−13

(1) Emissionmeasurecomputedfrom the Brγ brightness,measuredat the Westerninterfaceover a 1’ aperture(2.6 10−7Wm−2sr−1), for an
electrontemperatureof 8000K (Pecket al. 1997).
(2) Meanelectrondensityin cm−3 estimatedfrom radiorecombinationlines(Pecket al. 1997).
(3) Gascolumndensityderivedfrom theratiobetweentheemissionmeasureandtheelectrondensity.
(4) Dustmodelparameters:massperH, minimumandmaximumgrainsizes,andpower law index α (dn(a)/daαa−α) of thesizedistributions
for VSGs,small (<15nm)silicates(SBGs)andBGs(>15nm).We list theparameterswhich have beenoptimized.Theothersarekept to their
standardvalues.
(5) Effective temperatureanddilution factorfor thestellarradiationfield usedin thedustmodeling.

rium temperature.Following Gallianoet al. (2003),we extend
theBGssizedistributionto smallergrainsizes.ThePAH abun-
danceis setto zerosincethePAH bandsarenotpresent.

Thesizedistributionof eachcomponentis characterizedby
threenumbers:theminimumandmaximumparticlesizes,and
theindex of thepower-law sizedistributionbut weonlyconsid-
eredfour freeparameters:theminimumandmaximumVSGs
size,theminimumsizeof theBGsandtheindex of thepower
law slopeof the BGs sizedistribution below 15nm.We com-
putedthe VSGsandBGs SEDsfor a wide rangeof valuesof
these4 parameters.The valuesof threeadditonalparameters:
thedustmassperhydrogenin VSGs,small(< 15nm)andlarge
BGswerederivedfor eachcombinationof thefirst 4 parame-
tersby fitting the30 DoradusSEDasa linearcombinationof
the three(VSGs,smallandlargeBGs)modelSEDs.We have
in total 7 freeparametersand77 datapoints(75 spectrallyin-
dependentCVF points,the 4.5µm IRAC andthe 30µm KAO
fluxes).For eachfit, we computedaχ2 basedon theerroresti-
matesdescribedin Sect.4. Themodelshown in Figs.9 and10
is thebestfit. Theparametervaluesfor this modelarelistedin
Table4.

Thepresentdatadoesnot fully constrainthedustcomposi-
tion (massratiobetweencarbonandsilicategrains)andthesize
distribution of eachof thedustcomponents.Analyzingvaria-
tions in χ2 values,the following conclusionsmay be derived
from themodeling.
- CarbonVSGsarerequiredtoaccountfor theshortwavelength
emission.If this emissionwascomingfrom smallsilicates,we
shouldobserve astrongsilicatefeatureshortwardto thebroad
11µm feature.As illustratedin Fig. 11, the shortwavelength
cut-off of thedustSEDconstrainstheminimumsizeof carbon
VSGs,amin(VSG), to be larger than∼ 2.2nm(∼ 7000atoms).
The minimum size of small silicatesis not as strongly con-
strained.
- Thedustfractionin small(< 15nm)grainsis largerthanin the
Galaxyby afactorof afew (Fig.12).Thisincludesasignificant
fraction of small silicates.The bestχ2 for modelswith only
VSGsandlarge(> 15nm)BGsis 20%largerthanfor thebest
fit with smallsilicales.

- The11µ featuremaybeadditionalevidencefor thegrinding
fo Silicatesin grainssmallenoughto bestochasticallyheated.
Largesilicategrainsaretoo cold to accountfor it. But we did
not succeedto fit it with a sizedistribution of small silicates
either. If this featureis associatedwith silicates,assuggested
by thesimilarity with theNGC 3998spectrumthatalsoshows
the 18µm feature(Sturmet al. 2005),the spectroscopicprop-
ertiesof small silicatesin 30 Doardusare distinct from that
of Galacticsilicatesseenin absorption.Sturmet al. conclude
their attemptto model the NGC 3998featureswith a similar
statement.

7.3. Small grain production and destruction

We believe that two robust conclusionsmay be derived from
thepresentdataandthemodel:(1) dustin theH II region in-
cluding silicatesis groundto small sizes,and (2) the small-
estcarbongrainsaredestroyed up to a sizecorrespondingto
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.Theseconclusionsqualitatively matchthedifference
in dust compositionbetweenthe Galaxy and 30Doradusin-
ferredfromthemodelingof UV extinctioncurves(Weingartner
& Draine2001).The far-UV opacityof the ionizedgaslayer
(τFUV = 0.35 AppendixA) is large enoughto contribute to
the extinction towards30 Doradusstars.Dust evolution from
neutralPDRsto theionizedgasmaythusbeakey for theinter-
pretationof theextinction curvesmeasuredtowardsLMC and
SMCmassivestarformingregions,andto explaindifferencein
UV extinction between30 Doradusandnon-30Doradusstars
in theLMC (Misseltet al. 1999).

Several destructionmechanismsof small particles have
beenproposed:chemisputteringby protonsandphoto-thermo
dissociationand/orCoulombexplosionassociatedwith absorp-
tion of highenergy photons(Omont1986)anddiscussedin the
context of galaxieswith activenucleiandionizationfrontsnear
O stars(Giard et al. 1994).The differencebetweenthe M17
and30Dor spectrashows thatdistinctdustprocessingis ocur-
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ring in thesetwo sourcesandtherebythatstellarphotonsand
chemi-sputteringcannotbetheonly processesatwork because
the hardnessof the stellarradiation,the gasdensityandtem-
peraturearesimilar in both H II regions.In their NGC 1569
paper, Gallianoetal. (2003)proposethattheVSGsabundance
enhancementand the presenceof small silicatesresult from
shatteringof large dust grainsin shocks(Joneset al. 1996).
NumerousshellsatdifferentvelocitiesaroundtheR 136cluster
aredirectevidencefor shocksin 30Doradus(Chu& Kennicutt
1994).Shocksmightcontributeto boththeproductionof small
grainsby shatteringlarge grainsandto the destructionof the
smallestgrains.Destructionof the smallestdust grains has
beenassociatedwith X-ray absorptionaroundactive galactic
nuclei(Voit 1992).Theimpactof X-raysondustmayalsoneed
to beconsideredin the30Doraduscontext.

8. 30 Doradus a star burst template

Thephysicalframework usedto analyze30 Doradusobserva-
tions(Sect.3.1)is relevantto luminousstarformingregionsin
general.Thedynamicalactionfrom massivestarspushesaway
thegas,formingshellswhichbecomesmolecularwhereverthe
columndensityis largeenoughto shieldit from far-UV pho-
tons.Radiationfrom thestarscreatesanionizationfront anda
neutralPDR at thesurfaceof molecularclouds.Starsaresur-
roundedby hot X-ray emittinggas.Thermalpressurefrom the
hot gasandalsotherampressureof thehot gasacceleratedby
stellarwindsandsupernoave explosioncontributeto hold and
shocka denseionizedgaslayeragainstthemoleculargas.The
ionizationfront movesforward into the PDR asthe H II gas
fragmentsandflows into thehot gas.Dustevolution from the
PDRto theH II layeroccurswithin this time scale.Thedomi-
nantphysicalconditionsin theH II gasandPDRmaybequite
similar from oneluminousmassive starforming region to an-
other. Thedustcharacteriticsestblishedfor 30 Doraduscoudl
thusapplyto luminousmassive starforming in generalandbe
relevant to discussthe conversionof stellarlight into infrared
radiationin starbursts.In thissection,wediscusswhatwelearn
from 30Doradusobservationsin thisperspective.

In Figure13 we show the global emissionspectruminte-
gratedover the 3′ × 3′ CVF field of view with the respec-
tive contributionsfrom dust in the H II gasand in the PDR.
This decompositionis likely to apply to star forming regions
andstarburstgalaxiesin generalwith PAH bandsfrom PDRs,
andthemid-IR continuumfrom theH II gasasgenericemis-
sion componentspossiblycharacterizedby an emissionspec-
trum similar from sourceto source.The similarity of the 30
DoradusCVF spectrumwith thatof starformingdwarf galax-
ies(Maddenetal. 2005)supportsthissimplifyingview. Within
thisperspective,theobservedvariationsin thePAH bandscon-
trastwith respectto theunderlyingcontinuumandin therela-
tivestrengthof themid-IR continuumwith respectto thefar-IR
emission(Peeterset al. 2004)would mainly reflectchangesin
therelative contributionsof the two componentsto themid-R
emission.In 30 Doradus,the bandscontrastis weakbecause
both a significantfraction of the infraredemissionis coming
from the ionized gas layer and the PAH brightnessfrom is

Fig.13. Global 30 Doradusspectrum(black solid line) obtainedby
integratingthedataover the3′ × 3′ CVF field of view with thecon-
tribution from theH II gas(light color solid line) andthePDR(grey
solid line). The spectraat λ < 5µm areshown with dashedlines be-
causethey areinferredfrom models.

low. Thismayaccountfor theSpitzercolorsof low metallicity
galaxiesin general(Engelbrachtetal. 2005).

Near-IR dustemissionis identifiedasanemissioncompo-
nentof normalgalaxies(Lu et al. (2003),Helouet al. (2004)).
They foundthiscontinuumto becorrelatedwith thePAH emis-
sion.In 30 Doradus,we alsofind thata nonzero near-IR con-
tinuum in additionto the PAH bandsis necessaryto account
for theSpitzer/IRAC colorsof thePDRemissionbut globally
thenear-IR continuumfrom30Dor is dominatedby continuum
andHydrogenrecombinationline emissionfrom theH II gas.
Gasemissionis a small fraction of the IRAC emissionfrom
nomalgalaxies(Flagey etal. 2005)but thismaynotbetruefor
starbursts.

9. Conc lusion

We have analyzedSpitzer/IRAC imagesand ISOCAM/CVF
spectroscopicobservationsof the30 Doradusstarforming re-
gion in the vicinity of the R136 superstar cluster. We have
separatedthe contribution from the H II gasandthe molecu-
lar cloudsurfacesto the IR emissionandfound that the mid-
infrared dust spectralenergy distribution of the two compo-
nentsarestrinkinglydifferent.

The infraredemissionspectrumfrom themolecularcloud
located1’ to thewestof R136is remarkablysimilar to thatof
the Galacticreflexion nebula NGC 7023but the bandsinten-
sity is a factor6 fainterfor comparablefar-UV radiationfields.
We proposetwo plausibleinterpretationsto this differencein
intensity. (1) ThePAHs in the30 DoradusPDRarelessabun-
dant (relative to the total dustmass)thanin NGC 7023.The
low PAH abundancecouldbe anintrinsic characteristicof low
metallicitydustor reflectPAH destructionaheadof theioniza-
tion front in theneutralPDRby X-raysfrom theR136cluster.
(2) Thelow PAH brightnessreflectsthecloudclumpinesswith
asmallUV opticaldepthoutsideclumpscoveringasmallfrac-
tion of theoverall cloudsurface.Sucha clumpy pictureof 30
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Doradusmolecularcloudswasproposedearlierto accountfor
their low CO brightness(Poglitschetal. 1995).

For the H II gas,we find that the emissionup to 5µm is
dominatedby continuum(free-free+free-bound)andline emis-
sion from the gas.The dust emissionat longer wavelengths
show noneof the PAH bandsnor the carbonbandsseenin
GalacticH II regionsbut a broadbumparound11µm thatwe
identify with theSi-O stretchfeaturefrom smallsilicates.The
absenceof thecarbonfeaturesandthepresenceof thesilicate
featurein emissionareevidencefor bothdustdestructionand
grinding.Modelingof thedustemissionshows thatverysmall
grainsup to 7000atomsaredestroyed andthatabove this size
cut-off alargerdustfractionin small(< 15nm)grainsincluding
smallsilicates.
Thispaperopensthepathfor diversestudies.

– Theseparationof theSpitzeremissioninto H II andPDR
componentscouldbe extendedto analyzea largerareaof
30 Doradusand more generallyto interpret Spitzer ob-
servationsof star forming regions in the Galaxy and the
Magellanicclouds.

– MIPS 30 Doradusobservations will soon permit to test
whethertheweakenessof thePDRPAH emissionis dueto
a low PAH abundanceor thecloudclumpiness.For theH II
dust,thesedatawill complementthepresentSEDto better
constrainthe dustsizedistribution. The presenceof small
silicatesneedsto beconfirmedby Spitzerspectroscopy.

– Our conclusionson dustevolution from PDRsto the H II
layerprovidenew insighttounderstandvariationsin theex-
tinction curvebetween30 DoradusandLMC starsandthe
differencewith thosemeasuredin theSolarNeighborhood
(Misselt et al. 1999).Furtherconstraintson thedustcom-
positionandsizedistributionwill beobtainedby modeling
dustemissionandextinction together. For this, theSpitzer
imagesshouldbe analyzedaroundthe starsfor which ex-
tinctioncurveshavebeenmeasured.

– Differencesin theH II andPDRSEDsshouldbetakeninto
accountin theinterpretationof nearto mid-infraredobser-
vationsfrom starformingregionstoodistantto bespatially
resolved.Thecontributionof ionizedgasemission(contin-
uumandlines)to the3.6and4.5µm emissionalsoneedsto
betakeninto account.
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Appendix A: Radiation field at the eastern
ionization front and PDR

Theradiationfield is akey inputof thedustmodelpresentedin
section7.1.We describeherehow we estimateit.

A.1. Ionization front

Following theapproachsetby Poglitschetal. (1995)(theirsec-
tion 3.1),wedeterminedthestellarradiationfield at thesurface
of the molecularcloud from the ionized gasemissionmea-
sureandUV observations.The meanBrγ brightnesswithin a
1’ aperturecenteredat theemissionpeakis 2.510−7 Wm−2sr−1

whichgivesanemissionmeasureEM of 2.3105 pccm−6 for an
electrontemperatureof 8000K (Pecketal. 1997).Theequilib-
rium betweenH ionizationandrecombinationwrites:

NLyc × fHII = EM × a2Λ
−1 (A.1)

where a2 is the recombinationrate to levels other than the
groundstate,Λ is a geometricalfactor combiningthe effec-
tive beamfilling of the ionizedgaslayerandthe viewing an-
gle, and fHII = e−τd(Lyc) the fraction of the incident Lyman
continuumphotonsabsorbedby the gastaking into account
the Lyc photonsabsorbedby dust; τd(Lyc) is the dust abso-
prtion optical depthfor Lymancontinuumphotonsacrossthe
ionizedgaslayer (seeFig. 4) . We getNLyc = 2.21011 (fHII ×

Λ)−1 phs−1 cm2.
The IUE spectrafor the large15′′ × 20′′ aperture(Savage

etal.1983)give afar-UV (from6 to 13.6eV) flux correctedfor
extinction of ∼ 4erg/s/cm2 for a cluster-clouddistanceof 10
pccorrespondingto the45′′ angularseparationwith a distance
to theLMC of 50 kpc.Hunteret al. (1996)foundfrom visible
observationsthatthehalf luminosityradiusof theR136cluster
is 7′′. We thus have to doublethis flux to take into account
starsoutsidethe IUE aperture.The far-UV is oftenexpressed

in unitsof theSolarNeighborhoodfield asmeasuredbyHabing
(1968)(1.610−3erg/cm2/s). In theseunits, the far-UV field at
the surfaceof the ionizedgaslayer (Fig. 4) is GFUV(HII) ∼
5000.

Like Poglitschet al. (1995)we assumean effective tem-
peratureof 44000K, slightly higher than the 40000K tem-
peraturemeasuredon the IUE spectra(Savage et al. 1983)
to take into accountthe large numberof O3 starsobserved
by Massey & Hunter (1998).For this temperature,GFUV ∼

5000correspondsto a dilution factor for the black body ap-
proximationof the radiationfield of 1.210−13 (Table 4) and
NLyc ∼ 3.61011phs−1 cm2 which coincideswith thedirectes-
timate from the Brγ brightnessfor fHII × Λ ∼ 0.6. The col-
umn densityacrossthe ionizedgaslayer wasestimatedto be
NH(HII) = 3.51021cm−2 from the dustmodelingpresentedin
Sect.7.2.Using themodelextinction curve we computedthat
fHII = 0.64andthusΛ ∼ 1.

A.2. PDR radiation field

At the surfaceof the PDR all Lymancontinuumphotonshas
beenabsorbedandthenon-ionizingfar-UV radiationis attenu-
atedby extinctionthroughtheionizedgaslayer:GFUV(PDR)=
GFUV(HII)×e−τFUV , wheree−τFUV is anextinctionfactoraveraged
overthefar-UV. With themodelextinctioncurve,wecomputed
e−τFUV = 0.70.We thusfind thatGFUV(PDR)∼ 3500.
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Abstract

This paperaddressesthe segmentationof astronomicalmultiband
imageswith missingdata.Wepresentsomeresultsobtainedon Mul-
tiwavelengthimagesof the Small MagellanicCloud, by using the
Marginal PosteriorMode (MPM) estimatoron a quadtreestructure
underMarkovian assumption: the estimationof the modelparam-
etersis then addressedwith Expectation-Maximization(EM)-type
algorithms,allowing unsupervisedhyperparameterestimation.The
maininterestof this modelingeffort lies in its generality: thealgo-
rithm handles multiwavelengthdata(possiblywith missingdata)in
a singleCausal-in-scaleMarkovian model. It is an interestingtool
for astronomicalimageanalysis,which exhibits very largedynamic
rangeof intensitiesand missingdataon the samplinggrid in this
case.

1. MULTIBAND IMA GESIN ASTRONOMY

Thestudyof starformationmechanismsandtheir relationshipwith
interstellarmediumis oneof themostdynamicfieldsof researchin
astronomy. Theinterstellarmediumis composedof amixtureof gas
(mainly hydrogenand helium) in different phasesand dust grains
(mainly carbonand silicium). Starsare forming from the gas in
theheartof molecularHydrogencomplexes. Themolecularclouds
themselvesresultfrom theformationof moleculesvia chemicalre-
actionsin denseatomicgas. The ultra violet emissionof massive
newborn starsionizesthe surroundinggas, giving birth to the so-
calledHII regions. Observationsat variouswavelengthsareneces-
sary to study the different statesof gas and dust and their mutual
relationshipsaswell astheir links to starformation. The emission
line at21cm in theradiowavelengthrangegivesthecolumndensity
of atomichydrogen(HI), which is thenumberof hydrogenatomsin
anunitary sectioncylinder alongthe line of sight. Emissionsin the
far Infraredat 100 or 170 micronsaredirectly due to the thermic
emissionof big dustgrains. The Hα emission,at 656.3nm, is the
strongestHydrogenrecombinationline in theHII regionsandis gen-
erallysuperimposedontheopticalcontinuumof stars[1].Molecular
Hydrogenis difficult to detect,but estimationof theirdensitycanbe
inferedfrom theintensityof theCOlinesatmillimeterwavelengths,
assumingthat this CO andmolecularhydrogenareformedat quite
thesametime[2].

2. OBSERVATIONS

The region observed hereis the Small MagellanicCloud (SMC), a
closesatellitegalaxyshowing physicalpropertiesdifferentof thatof
theMilk y Waybut closeenoughto allow high resolutionmapsto be

obtained.Theimageswe studiedherearecenteredat equatorialco-
ordinates: 00h52m07s -72d49m (J2000) coveringa large fraction
of theSMC.Thesearethefollowing :

• The”HI image”,Figure2,observedat21.1cmis obtainedfrom
both the AustralianTelescopeCompactArray (ATCA) radio
interferometerandfrom theParkestelescope.Thesecombined
observationsallow agoodspatialfrequency coverage;

• The ”PHOT image”, Figure 3, coding the luminosity value
recordedat 170µm by the ISOPHOT photometeron boardof
ISO,theInfraredSpaceObservatoryoperatedby theEuropean
SpaceAgency (ESA). On this particularimage,somemissing
pixels appearas a regular lattice of undefinedpixels values.
Thesegapscomefrom accidentalundersamplingof theobser-
vations;

• The”Hα image”,Figure4, observedat 656.3nm for thesame
region is usedasexplanatorydatain orderto examinecorrela-
tion with thestarforming regions;

• The”IRAS100 image”,Figure5, observedat100µm from the
IRAS instrument(InfraredAstronomicalSatellite)is usedin
conjunctionwith thePHOT imageto estimatethetemperature
of regionsof differentcomponents.

All theseimages havebeenregisteredandresampledwith respect
to theISOPHOT image.Thegoalconsistsin using”HI image”and
”PHOT image” to segmenttheSMC cloud into differentclasses,in
orderto beableto estimatephysicalparameterssuchasthetemper-
aturefor eachof them. In orderto do that,we use abi-wavelength
Markovian-inscalesegmentation.

3. IMA GE ANALYSIS WITH THE MARK OVIAN
HIERARCHICAL METHOD

For segmentationtasks,with stronglynoisy images,Markovian as-
sumptionallows thedescriptionof globalbehaviors by considering,
on a predeterminedspatialneighboorhoudaroundeachpixel, sta-
tistical relationshipsbetweenobservation field andlabel field (i.e.,
segmentedimage). Nevertheless,Markov RandomFields (MRFs)
lead to robust but iterative procedures(i.e., computingdemanding
dueto slow convergence[3]).To avoid suchdifficulties,hierarchical
modelingallows thedefinitionof differentcoarse-to-finestrategies,
under(spatiallyor/andin-scale)Markovian assumptions[4]. Since
1995,hierarchicalframework hasbeenextensively studiedwith suc-
cessfor a largevarietyof applications[5,6, 7] requiringrestoration,
segmentationor classificationsteps.In this way, we considera spe-
cial classof Markov models,which helpsto circumvent thelatter
drawbacks(i.e., iterative often computationalintensive estimation
algorithms). Indeed,the Causal-in-scaleMarkov Randommodels,



201

Fig. 1. Quadtreestructureand its dependency graph. The
upper-right graybox shows theMarkovian link in scale(aij

standsfor theprobabilityof down-transitionfrom classωj to
classωi) whereasPn

i (ys) correspondsto theGaussianlikeli-
hoodlinking observationys andclass labelxs = ωi.

attachedto the nodesof a quadtree,aredefinedin a generalman-
ner, allowing to analysesimultaneouslymultibandand/ormultires-
olution images[8, 9]. Thegreatinterestof this modelresultsin an
interestingcausalitypropertythroughscale,whichallowsthedesign
of exactandnon-iterative inferencealgorithmswhich aresimilar to
thoseusedin thecontext of Markov ChainModels(MCM).

In our example,on both HI and ISOPHOT images,we applied
the markovian quad-treesegmentation[9].We obtain the 8-classes
segmentationmapgiven in Figure6(a)andthecorrespondingedge
map overlaid on top of the Hα image, in Figure 6(b). The noise
statisticsaresupposedto be gaussianfor eachclass. We drove the
analysisin 2 steps:

1. First,wesegmentedthepixel populationin 2 classesonly, and
deriveda maskfocusingon thehigh responseregionsin both
bands;

2. Thenfor eachof these2 classes,we applieda 4-classsegmen-
tation;

3. We finally obtaineda mapwith 8 classes,Figure7(a), more
efficient to discriminatethepixelsin theregionof interestthan
thestraightforward8-classsegmentationon theoriginal image
shown onFigure6(a).

Oneimportantpoint of theMarkovian quad-treesegmentation,is
its capabilityto overcomethemissingzones.Indeed,it couldbein-
terestinghaving amapof segmentationwithoutsuperimposedmiss-
ing pixels : the quad-treepropagation of the labelsandtransitions
laws in themethod,allows to overcomethemissingpixelsproblem
andspacingartefacts,asshown onFigure6(a).

All the regionsidentifiedherearehomogeneouswith respectto
their spectrophotometricalinformation. Futheranalysisof physical
propertiesin theclassescanthentakeplace,particularly theclassby
classcorrelatedtemperatureassumptionwith theIRAS map.

4. RESULTS ON BISPECTRAL ASTRONOMICAL IMA GES

Thus,by combiningthe segmentationmapand the missingpixels
list, we derive a tool for selectingthe valid pixels of the different
classes.For eachof them, statistical,geometricalor physical pa-
rameterscan be evaluated. For example, the correlationbetween
IRAS100µm andPHOT170µm intensitiesis computedandthere-
gressionline is drawn for eachclassonFigure7(c). Eachline, fitted

for eachcloudof pointscorrespondingto onesegmentedclass,pro-
videsareasonableassumptionof thetemperatureof thecorrespond-
ing region. Higher is the slopeof the regressionline, colderis the
temperaturein therelatedregion.

We canalsoseeon Figure7(b) that theclass8 associatedto ex-
cessof infraredemission,alsopresentsthehighestslopein thetem-
peraturegraph. That implies that this region is cold, andthenmay
containmolecularhydrogen.Moreover, ourresultsareconfirmedby
recentCO observationsof theSMC [2]. This confirmsthevalidity
of thesegmentationobtainedwith theMarkovianquad-tree.

As a conclusion, the Markovian hierarchical approachusing
a quad-treeoffers here an effective way to identify the different
compositionsof regionsin theSMC.In eachclass,theinterpretation
of physical propertiesis focusedon the adequatepixels and is
thereforemoreaccurate,even if someobservationsaremissingon
”PHOT image”(i.e., spatialfiltering methodsareinadequatein that
case).
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”HI image”

Fig. 2. The imagehave beenresampledto provide a pixels
grid of 30” spacingcompliantto thePHOT image(Figure3).

”PHOT image”

Fig. 3. On this picture, composedof a mosaicof 9 obser-
vations,the missingpixel data,due to samplingadjustment
problems,appearasa regularlatticeof whitedots.

”Hα image”

Fig. 4. Thesameregion in theHα bandresampledto 30” per
pixel in orderto matchthePHOT imageresolution(Figure3).

”IRAS100 image”

Fig. 5. The imageshave beenresampledto provide a pixels
grid of 30” spacingcompliantto thePHOT image(Figure3).
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(colorusedfor eachclass)
Fig 6(a)

Fig 6(b)

Fig. 6. Figure(a)displaysthe8-classessegmentedpictureus-
ing a Markovian-in-scaleanalysistaking into accountsimul-
taneouslytheHI andPHOT images.This analysistakesinto
accountsimultaneouslythe2 spectralbands(HI andPHOT)
for thesegmentationtaskwhereasthemissingdataon”PHOT
image”(figure3) arecompletedonthesegmentationmap(fig.
(a)) by thelabelpropagationthanksto thetransitionlawsaij

(Figure1) up to the leaves ofthe tree. Figure(b) shows the
edgesof thesegmentationmapsuperimposedon theHα im-
age.

Fig 7(a)SegmentedpictureusingaMarkoviananalysis
takinginto accountsimultaneouslytheHI imageandPHOT image.

Fig 7(b)Coupleddistributionby class
onPHOT versusHI intensities.

Fig 7(c)Coupleddistributionby classon
PHOT versusIRAS100 intensities

Fig. 7. Class8 associatedtoexcessof infraredemissionin (b),
is alsoassociatedto a higherslopein the temperaturegraph
(c), suggestingthatthis region is 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 Hα 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

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 :

• 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 170µm 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 ”Hα 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 100µm 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

U.S. Government work not protected by U.S. copyright.                                                                                               ICIP 2003 
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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

coarser s=7︷︸︸︷
0101 −

class 7
s=6︷︸︸︷
0111 −

class 6
s=5︷︸︸︷
0110 −...−

finest s=0
class 4︷︸︸︷
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 σ :

fY (y) =
1

(y − a) σ
√

2π
exp

−(ln(y−a)−m)2

2σ2 ; y > a

with

E [y] = expm+ σ2

2 +a

and

V ar [y] = exp2m+σ2

(expσ2

−1)

A variable Y = exp(σX+m) + a is lognormally distributed if

X is normally distributed with ’ln’ denoting the natural logarithm.

The maximum likelihood estimates for the scale parameter m, the

shape parameter σ and the location parameter a, are

m̂ =

∑N
i=1 ln (yi)

N
and σ̂ =

√√√√
∑N

i=1[ln(yi) −
∑

N
j=1 ln yj

N
]2

N − 1

â = min (yi)∀i∈[1,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.
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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(a) (b)

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 aij up to the leaves of the tree as shown on part (b) of the figure[2].
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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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RésuméCette thèse est 
onsa
rée à la 
ara
térisation du milieu interstellaire (MIS) dans le PetitNuage de Magellan (SMC). Cette galaxie, modèle pro
he des galaxies aux premiers stadesd'évolution, a une faible métalli
ité et un fort taux de formation d'étoiles.Mes travaux sont 
onsa
rés en parti
ulier à la dé�nition des propriétés des poussières,du milieu di�us aux régions de formation stellaire du SMC. L'analyse et la modélisation del'émission infrarouge dans 
es environnements montre que (1) les grains sont globalementdétruits dans le milieu di�us ; (2) la destru
tion des PAHs ne serait pas systématique dansle MIS de faible métalli
ité.La se
onde partie est dédiée à l'étude de l'émission millimétrique des poussières 
ommetra
eur du gaz molé
ulaire dans les nuages denses. La 
omparaison de 
e tra
eur ave
l'émission CO indique une dépendan
e linéaire ave
 la métalli
ité du fa
teur de 
onversionCO-vers-H2. D'autre part, les masses de nuages molé
ulaires lo
aux déduites de 
e tra
eursont 
ompatibles ave
 
elles obtenues à partir des observations CO. Cependant, dans leSMC on observe un ex
ès systématique par rapport aux masses virielles. L'ajout d'un
hamp magnétique 
omme support partiel de 
es nuages permet d'expliquer l'ex
ès observé.L'ensemble de mes travaux met en éviden
e une évolution du rapport gaz-sur-poussièresdans le SMC. Dans le milieu di�us, les grains sont détruits par les nombreuses explosionsde supernovae. Les éléments lourds réa

rètent sur les grains dans les régions plus denses.Ces études se pla
ent 
omme 
as s
ienti�ques d'utilisation de l'Observatoire Virtuel(OV). Dans 
e 
adre, j'ai 
onstruit une base de données sur les nuages de Magellan, pro-totype des bases de données d'équipe de l'OV. De plus, la formalisation des étapes detraitement et d'analyse e�e
tuées me permet de spé
i�er les développement né
éssaires àl'in
lusion des objets étendus dans l'OV et de proposer des outils génériques.Abstra
tThis thesis is dedi
ated to the depi
tion of interstellar medium (ISM) in the SmallMagellani
 Cloud (SMC). This galaxy, a nearby template of galaxies at their early stages,has a low metalli
ity and a high star formation rate.This work fo
uses on dust properties from the di�use medium to star forming regions inthe SMC. Analysis and modelling of the infrared emission in these environments show that(1) the grains are globally destroyed in the di�use medium ; (2) PAHs destru
tion 
ouldnot be a systemati
 
hara
teristi
 of low metalli
ity ISM.A se
ond part aims at studying the millimeter dust emission as a mole
ular gas tra
erin dense 
louds. Its 
omparison with CO observations, points towards a linear evolution ofthe CO-to-H2 
onversion fa
tor with metalli
ity. Masses obtained from this tra
er for thelo
al mole
ular 
louds agree with those obtained from CO observations. For the mole
ular
louds of the SMC, a systemati
 ex
ess is observed with respe
t to virial masses. It 
an beexplained by an additionnal support of the 
loud by magneti
 �elds.Jointly, these studies show an evolution of the gas-to-dust ratio in the SMC. In the di�usemedium, grains are destroyed by the numerous supernovae explosions. Heavy elementsrea

rete on dust in the denser regions.These studies stand as s
ienti�
 
ases of the Virtual Observatory (VO) use. In this
ontext, a data base on the Magellani
 Clouds was build, whi
h is a prototype of team'sdata bases in the VO. Furthermore, des
ribing the pro
essing and analysis steps allows thestatement of ne
essary developments for the in
lusion of extended obje
ts in the VO andgeneri
 tools were proposed.


