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IntrodutionL'astronomie est sans doute l'une des plus aniennes des sienes naturelles tout en étant l'unedes plus vivantes et des plus populaires. Depuis des millénaires en e�et, les hommes herhentà omprendre le iel, projetion de l'Univers qui les entoure, même s'ils lui donnent parfois plusd'importane qu'ils ne le devraient, en y voyant signes divins et divers. Depuis le sièle dernier,grâe à l'avènement non seulement de la physique moderne mais aussi et surtout des tehniquesspatiales, la reherhe astrophysique s'est onsidérablement développée. Les limites de l'Universsont repoussées toujours plus loin, soulevant plus de questions qu'elles n'apportent de réponses.Presque quotidiennement maintenant, la reherhe en astrophysique révèle de nouveaux mystèreset toujours plus de merveilles élestes. Le rêve qui a débuté lorsque les premiers hommes ont levéle nez sous un iel étoilé se poursuit et n'est don pas sur le point de s'arrêter.Si j'ai déidé de me laner dans la reherhe en astrophysique, 'est justement pare que ettesiene allie le rationalisme à la passion, la quête de onnaissane à l'émerveillement lyrique.Parmi tous les domaines de l'astrophysique, elui qui m'a le plus attiré est le poussiéreux milieuinterstellaire, aompagné de ses nébuleuses, ses nuages, ses draperies, ses �laments, ses formesondulantes. La motivation que j'ai de perer ertains de ses serets est onservée intate par labeauté des observations de es environnements.Bien entendu, l'étude du milieu interstellaire a un énorme intérêt sienti�que ar la majoritédu volume d'une galaxie appartient au milieu interstellaire. Il est brassé et enrihi en élémentslourds par les proessus dynamiques qui se produisent au sein d'une galaxie ainsi que le yle devie et de mort des étoiles qui s'y trouvent. L'analyse du gaz et des poussières qui le omposentpermet de omprendre l'évolution des étoiles, des galaxies, de l'Univers. Dans le milieu inter-stellaire, même si elles ne représentent que 1% de sa masse, les poussières jouent un r�le trèsimportant : elles absorbent le rayonnement ultraviolet et réémettent l'énergie absorbée dans l'in-frarouge et le submillimétrique, elles sont la prinipale soure de hau�age du milieu interstellairevia l'e�et photoéletrique et le atalyseur de réations himiques.Au ours de ma thèse, je me suis onsaré à l'étude du milieu interstellaire de notre galaxie,la Voie Latée. Je me suis intéressé aux propriétés des grains de poussières en tâhant de lesmettre en relation ave les onditions physiques du milieu interstellaire. J'ai également herhéà établir un lien entre l'évolution des poussières et la struture du milieu interstellaire ainsi quela formation stellaire.Dans une première partie, je détaillerai les aratéristiques générales du milieu interstellairexv



Introdutionet l'importane de l'étude des poussières. Je présenterai également le modèle de poussières quej'ai utilisé et mis à jour, ainsi que les télesopes et instruments dont j'ai analysé les données auours de ma thèse. Les trois parties suivantes orrespondent aux trois milieux que j'ai étudiés : lemilieu di�us galatique, un nuage moléulaire et une région de formation d'étoiles massives. Toutd'abord, j'ai analysé une ligne de visée du milieu di�us Galatique pour aratériser les poussièresinterstellaires. J'ai utilisé notre modèle de poussières pour ontraindre les propriétés des pluspetites d'entre elles en terme de taille moyenne et de fration d'ionisation. J'ai également herhéà quanti�er les variations de es propriétés à grande éhelle au travers de la Galaxie. Ensuite, j'aiutilisé les observations infrarouges du Nuage Moléulaire du Taureau pour aratériser l'évolutiondes grains à la surfae des nuages denses, avant que la formation d'étoiles ne débute. En�n, j'aieu la hane de travailler sur les données de la Nébuleuse de l'Aigle et ses fameux Piliers de laCréation. Les observations infrarouges de ette région ont révélé � et ela était partiulièrementinattendu dans le adre de ma thèse � la présene d'une oquille de poussières haudes dontl'existene ne peut être interprétée que si elle est un reste de supernova. Je terminerai ommeil se doit par des perspetives sur lesquelles débouhent mon travail de thèse et que je omptepoursuivre dans les années à venir.
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Chapitre 1. Le milieu interstellaire1.1 Déouverte et importane de la matière interstellaireEn 1904, Hartmann observait des étoiles doubles, parmi lesquelles δ Orionis de la eintured'Orion. Dans le spetre de ette binaire, il déteta la bande K du alium en absorption. Quandbien même ette dernière était extrêmement faible, elle présentait une aratéristique qui frappaimmédiatement Hartmann : la raie à 3934 ne montrait auun signe de variation périodique desa position, e qui était attendu dans le as où la matière provenait de l'atmosphère de l'étoile.Au ontraire, ette position �xe en longueur d'onde amena Hartmann à onlure sur la naturenon stellaire du gaz qu'il avait observé. Ce gaz devait forément se situer sur la ligne de visée de
δ Orionis, entre l'étoile et la Terre. Cette déouverte onstitua la première preuve de l'existenede matière interstellaire, même si la présene de nuages sombres avait déjà été reportée grâe àdes photographies réalisées par Barnard, Ross et Wolf. La reherhe sur le milieu interstellaireétait lanée.L'étude de la matière interstellaire est étroitement liée au yle de vie et de mort des étoiles.L'e�ondrement gravitationnel des régions les plus denses du milieu interstellaire est à l'originede véritable pouponnières d'étoiles. En retour, tout au long de leur vie et jusque dans leur mortparfois explosive, es astres façonnent le milieu ambiant et l'enrihissent en élément de plus enplus lourd formés par réations thermonuléaires au oeur des étoiles. Cet éhange de matièreentre les étoiles et le milieu qui les sépare est permanent et se produit non seulement au seinde toute galaxie mais aussi entre haque galaxie et le milieu intergalatique. L'étude du milieuinterstellaire est également primordiale ar il s'agit systématiquement d'un avant plan pour touteobservation extra-solaire.La matière interstellaire se ompose d'une part de gaz, majoritairement de l'hydrogène, etd'autre part, de partiules solides de poussières, qui ontiennent l'essentiel des métaux1. Lespoussières jouent des r�les extrêmement importants dans la physique et la himie du milieuinterstellaire et elles sont l'objet entral de ma thèse.1.2 Présentation générale : matière et énergie interstellairePar dé�nition, le milieu interstellaire englobe tout e qui se trouve entre les étoiles. Il s'agitdon de l'immense majorité du volume qu'oupe une galaxie. Contrairement à e qui étaitommunément admis au XIXe sièle, dans le adre de l'existene d'un éther sur lequel la lumièrese propagerait, et environnement n'est pas vide. De plus, au début du sièle dernier, les ventssolaires étaient onnus ar ils permettaient d'expliquer le phénomène d'aurore polaire. En faisantl'hypothèse réaliste que toutes les étoiles de l'univers en faisaient autant, il était fort légitimede penser que le milieu interstellaire était rempli de partiules. En fait, la densité du milieuinterstellaire est extrêment basse, environ 1 partiule par entimètre ube en moyenne, e quireprésente un milieu 1019 fois plus ténu que l'air que nous respirons. En onséquent, la plusgrande partie du volume de notre galaxie ne représente qu'une très petite fration de sa masse1Les métaux de l'astrophysiien sont tous les éléments plus lourds que l'Hélium.4



1.3. Les phases du milieu interstellairetotale (environ 5% de la masse des étoiles, environ 0.5% de la masse totale dominée par la matièrenoire). La masse du milieu interstellaire est due pour 70% à l'hydrogène, 28% à l'hélium et pourles 2% restants à des éléments plus lourds dont les prinipaux sont l'oxygène, le arbone, l'azote,le magnésium, le siliium, le fer et le soufre. Ces éléments se retrouvent aussi bien dans le gaz,sous forme atomique ou moléulaire, que dans les grains de poussières.Le milieu interstellaire est en permanene baigné par des photons, des partiules de hauteénergie et un hamp magnétique tandis que des mouvements de turbulene le parourent. Lerayonnement est prinipalement d'origine stellaire mais il faut y ajouter le rayonnement osmo-logique à 2.7 K et le rayonnement produit par le milieu interstellaire lui-même (émission X dugaz haud, émission infrarouge des poussières, ...). Les mouvements aléatoires que subit le milieuinterstellaire sont dus à la fois à la rotation de la galaxie, aux vents stellaires et aux explosions desupernovae. La ombinaison de es di�érents proessus rend parfois l'étude du milieu interstel-laire très omplexe, d'autant plus que leurs énergies respetives ne permettent pas d'en négligerl'un ou l'autre ar, en moyenne et dans le voisinage solaire, ils sont du même ordre de grandeur(∼ 1 eV m3 pour le hamp de rayonnement, le hamp magnétique et les partiules de hauteénergie).
1.3 Les phases du milieu interstellaireLe milieu interstellaire est un mélange de gaz et de poussières soumis en permanene à denombreux proessus qui génèrent des onditions physiques extrêmement variées, des plasmas trèshauds et ténus aux nuages denses et froids. La représentation habituelle du milieu interstellaireest la suivante : des nuages froids et denses baignent dans un milieu internuage haud et ténu.C'est une telle image à deux phases que Field et al. (1969) ont tout d'abord proposée. MKee &Ostriker (1977) ont détaillé ette représentation en étudiant l'impat des explosions de supernovaedans le milieu interstellaire et ont proposé un modèle à quatre phases. Suivant les auteurs etl'objet de leur analyse, le nombre de phases et leurs aratéristiques peuvent légèrement varier.Il est ependant important de noter que le milieu interstellaire est turbulent et que le terme dephase et/ou nuage est en fait erroné et peut mener à une mauvaise représentation de la réalité.J'adopte ii une desription qui se veut onsensuelle. Je détaille i-après les di�érentes phases etla Table 1.1 résume leurs prinipales aratéristiques (température, densité, état de l'hydrogèneet fration du volume oupée).Le milieu interstellaire peut être séparé en plusieurs omposantes : milieu interstellaire di�us,nuages moléulaires et régions H II. Le milieu di�us n'est ni gravitationnellement lié, ontraire-ment aux nuages moléulaires, ni loalisé, ontrairement aux régions H II. 5



Chapitre 1. Le milieu interstellairePhase Densité Température Volume Hydrogène(m−3) (K)Nuage moléulaire (MC) 102 − 106 20-50 < 1 % H2Milieu neutre froid (CNM) 1 − 103 50-100 1�5 % H IMilieu neutre haud (WNM) 0.1 − 10 103 − 104 10�20 % H IMilieu ionisé haud (WIM) 10−2 103 − 104 20�50 % H IIRégion H II 102 − 104 104 10 % H IIMilieu ionisé très haud(HIM) 10−4 − 10−2 105 − 107 30�70 % H IITab. 1.1 � Les di�érentes phases du milieu interstellaire ainsi que leurs aratéristiques prinipales. Ladernière olonne montre l'état dans lequel se trouve majoritairement l'hydrogène.1.3.1 Le milieu di�usLe milieu ionisé et très haudUne première phase oupe l'essentiel du volume du milieu interstellaire mais ne représentequ'une faible fration de sa masse. Elle est très peu dense, mais également très haude et ionisée.On la note ouramment HIM (pour Hot Insterstellar Medium). Cette phase avait été imaginéepar Spitzer (1956) pour justi�er la pression néessaire au on�nement des nuages froids, quine sont pas gravitationnellement liés. En e�et, ette pression P/k ≃ 103 cm−3 K est un ordrede grandeur supérieure à elle du milieu haud ionisé (voir i-après). Cette phase résulte del'ation des supernovae sur leur environnement et forme généralement de grandes bulles. Elleémet prinipalement des rayons X mous (< 1 keV), qui traent la présene de gaz hau�é àplus de 105 K, et des raies d'espèes fortement ionisées (O VI, N V, ...), qui sont la preuve d'unproessus d'ionisation ollisionnelle et non radiative. Ces raies apparaissent en absorption dans ledomaine de l'ultraviolet pour des températures de l'ordre de 105 K (raies de O VI à 103.2 et 103.8) mais peuvent aussi être détetées en émission aux longueurs d'onde X pour des températuresde l'ordre de 106 K (raies de O VII et O VIII). Une émission X thermique ontinue est égalementaratéristique de la phase HIM et est produite par les émissions libre-libre ou libre-liée typiquesdes plasmas hauds.Le gaz ontenu dans la phase HIM est elui qui onstitue les heminées et fontaines gala-tiques : du gaz haud monte dans le halo de la galaxie, se refroidit et se ondense avant deretomber vers le plan galatique. La quantité de matière qui subit e traitement serait ompa-rable à elle produite par formation stellaire. On détete es nuages en hydrogène atomique à 21m sous forme de HVCs (pour High Veloity Clouds) se déplaçant à plusieurs dizaines de km.s−1(voir par exemple Miville-Deshênes et al. 2005).Les milieux ionisé-haud et neutre-haudLe gaz haud et ionisé (WIM pour Warm Ionized Medium) est généralement di�us et peutprovenir de l'éhappement de matière d'une région H II par e�et hampagne ou de l'ionisation6



1.3. Les phases du milieu interstellairedu milieu neutre di�us. On ne la détete pas en rayons X mais elle est toujours visible enémission ontinuum libre-libre et libre-liée, raies de reombinaison et raies interdites. Cette phasereprésente généralement l'enveloppe la plus extérieure d'un nuage.La partie la plus intérieure de l'enveloppe d'un nuage est en partie protégée du rayonnementionisant par l'enveloppe externe et l'hydrogène y est don majoritairement neutre. Cet érantagen'est ependant pas su�sant pour empêher les rayons X mous de hau�er ette phase à environ8000 K. On peut déteter ette phase neutre et haude (WNM pour Warm Neutral Medium)grâe à la raie à 21 m de l'hydrogène atomique.Le milieu neutre et froidLa phase la plus froide et la plus dense du milieu interstellaire est la plus importante en masseet la moins importante en volume. Elle ompose l'intérieur des nuages di�us où le rayonnementionisant est éranté. L'hydrogène y est majoritairement atomique et ette phase peut don êtredétetée grâe à la raie de H I à 21 m. Les masses respetives du CNM (pour Cold NeutralMedium) et du WNM sont similaires. Dans les régions les plus denses du CNM on détetel'hydrogène sous forme moléulaire. La présene de H2 dans le CNM semble plut�t être la règled'après les observations en absorption réalisées par FUSE (Rihter et al. 2003).L'ensemble des phases CNM, WNM, WIM et HIM se retrouvent dans le milieu interstellairedi�us. Elles s'arhiteturent en e que l'on a pris pour habitude de nommer nuages (voir Fig. 1.1),par analogie ave l'atmosphère terrestre. Les zones les plus denses forment le squelette de esstrutures omplexes du milieu interstellaire tandis que les régions les plus ténues s'organisentpour l'envelopper. Ce type d'agenement se retrouve à toutes les éhelles du milieu di�us, sur desdimensions spatiales qui vont de l'unité astronomique à des tailles galatiques. Le milieu di�usest ainsi parfois quali�é d'autosimilaire.1.3.2 Les régions H IIUn milieu haud et fortement ionisé, di�érent des phases HIM et WIM, est onstitué parles petites oquilles qui se forment autour d'étoiles haudes (type O ou B). Ces étoiles émettentla plupart de leur rayonnement aux longueurs d'onde ultraviolettes, e qui a pour onséquenede ioniser l'hydrogène et les autres espèes du gaz environnant (oxygène, hélium). Il se formeainsi une sphère dite de Störmgren autour de l'étoile qui résulte de l'équilibre entre son �uxionisant (hν > 13.6 eV) et le taux de reombinaison des életrons. Le rayon de ette sphère, àl'intérieur de laquelle l'hydrogène est presque totalement ionisé, est de l'ordre du parse pourune étoile de type 05, dans un milieu de densité 103 cm−3 et une température életronique de
104 K. En fontion de la densité du milieu dans lequel l'étoile s'est formée, il existe en réalité desrégions H II raré�ées et très étendues (taille approhant l'épaisseur de la galaxie) ou denses et(ultra-)ompates (taille de l'ordre de l'année lumière). Bien entendu, une région H II réelle estrarement sphérique pour de nombreuses raisons : formation des étoiles par amas plut�t qu'isolés,à la surfae d'un nuage plut�t qu'en son entre, dans un milieu hétérogène plut�t qu'homogène.7



Chapitre 1. Le milieu interstellaireAinsi, une étoile haude qui vient de naître forme une région H II qui pere rapidement le nuageet se déverse alors à l'extérieur, étant donnée sa pression élevée. C'est e qu'on appelle l'e�ethampagne (Yorke et al. 1989).Les régions H II sont aratérisées par une émission ontinue (libre-libre, libre-liée) que l'onretrouve dans tous les plasmas hauds, de manière analogue au milieu HIM. La présene de pous-sières hau�ées par l'étoile produit à la fois une absorption (dans l'ultraviolet) et une émission(dans l'infrarouge). De nombreuses raies de reombinaison sont également émises par désexi-tation radiative des atomes depuis des niveaux élevés ainsi que des raies interdites. La raie Hα(656.3 nm) est l'une des plus importantes raies de reombinaison, tandis que les raies interditesles plus ommunes sont elles de [N II℄, [S II℄, [O II℄ ou [O III℄ dans le domaine visible.Lorsque l'on s'éloigne de l'étoile entrale, le rayonnement non ionisant pour l'hydrogène ato-mique (hν < 13.6 eV), mais dissoiant pour l'hydrogène moléulaire (hν > 11.2 eV), génère uneouhe à l'interfae entre le milieu dense où est née l'étoile et la région H II qu'elle a réée. Cetteinterfae porte le nom de région de photodissoiation ou photodominée (PDR) parmi lesquelleson itera la Tête de Cheval qui a fait l'objet d'une étude réente par Compiègne (2007).1.3.3 Les nuages moléulairesLorsqu'un nuage du milieu di�us s'e�ondre sur lui-même sous l'e�et de sa propre masse, ladensité y devient par endroit si importante que l'ensemble de l'hydrogène atomique forme del'hydrogène moléulaire. Cette struture gravitationnellement liée forme alors un nuage moléu-laire. Les régions les plus internes des nuages sont à la fois opaques au rayonnement ionisant etdissoiant grâe à l'érantage produit par les ouhes supérieures du nuage où l'on retrouve lesphases du CNM, WNM, WIM puis HIM à mesure que l'on s'éloigne du nuage. De tels objetspeuvent être des omplexes moléulaires géants dont la masse totale est de l'ordre de 106 M⊙qui s'étendent sur plusieurs dizaines de parses ou des ondensations plus petites qu'un parseet ontenant l'équivalent de moins de 50 M⊙. Un nuage moléulaire ou dense aura, tout ommeun nuage di�us, une struture similaire à elle présentée par la �gure 1.1, mais ave une régionsupplémentaire au entre où l'hydrogène est majoritairement moléulaire.1.4 Évolution du milieu interstellaire1.4.1 Cyles de vie et de mortL'évolution du milieu interstellaire et de ses di�érentes phases est intimement liée au yle devie et de mort des étoiles. Le but n'étant pas ii de faire un rappel sur l'évolution stellaire, je n'enprésente que brièvement et de manière très shématique les grandes étapes. Au oeur des nuagesmoléulaires, là où la densité est telle que la matière s'e�ondre sur elle-même, se forment lesétoiles. Grâe à leurs vents et à leur rayonnement, elles dissoient et ionisent leur environnement.Les étoiles les plus haudes réent autour d'elles des régions H II qui enrihissent également lemilieu interstellaire ionisé. En �n de vie, les étoiles les plus massives explosent en supernovae,8



1.4. Évolution du milieu interstellaire

Fig. 1.1 � Représentation shématique de la struture du milieu interstellaire. Les phases les plushaudes et ténues entourent les phases les plus froides et denses. La température, la densité et la frationd'hydrogène ionisé sont indiquées. D'après MKee & Ostriker (1977)dont l'onde de ho détruit jusqu'au nuage moléulaire où elles sont nées. Les régions ioniséesdont la soure d'ionisation s'est éteinte redeviennent rapidement neutre ar la reombinaisonn'est alors plus équilibrée. En�n, peu à peu sous l'e�et de la ondensation gravitationnelle, lesphases les plus froides forment des nuages di�us qui s'e�ondrent à nouveau pour évoluer vers desnuages moléulaires.1.4.2 Abondanes et déplétionsUne propriété importante de l'évolution du milieu interstellaire est son enrihissement pro-gressif en métaux qui fait suite à la libération par les étoiles des éléments lourds qu'elles ontproduits par nuléosynthèse en leur sein. Si l'on remonte aux origines de l'Univers, la matièreétait alors omposée de 76 % en masse d'hydrogène, de 24% en masse d'hélium et de traes d'élé-ments plus lourds. Les premières étoiles qui se sont formées, ave des abondanes de e type, ontainsi été les premières à enrihir le milieu interstellaire en métaux via leur vents et en explosanten supernovae. Les générations suessives d'étoiles ont poursuivi et enrihissement jusqu'à uneomposition en masse de 73 % d'hydrogène, 25 % d'hélium et 2 % de métaux. Notons au passageque si les étoiles libéraient l'intégralité de leur matière dans le milieu interstellaire, la frationdes métaux devrait être plus élevée. En réalité, toutes les étoiles laissent un résidu en �n de vie9



Chapitre 1. Le milieu interstellaireÉlément Étoiles Gas PoussièresA⊙ AF,G AB Agas A⊙ AF,G ABC 391 358 190 108 283 250 82N 85.2 . . . 64.7 75 10.2 . . . 0O 545 445 350 319 226 126 31Mg 34.5 42.7 23 ≈ 0 34.5 42.7 23Si 34.4 39.9 18.8 ≈ 0 34.4 39.9 18.8Fe 28.1 27.9 28.5 ≈ 0 28.1 27.9 28.5Tab. 1.2 � Abondanes totales, gazeuses et solides, en partiules par millions d'atomes d'hydrogène(d'après Zubko et al. 2004, et référenes inluses).(naine blanhe, étoile à neutron ou trou noir) où une partie de leur matière se retrouve piégéepar attration gravitationnelle.Les abondanes des éléments mesurées dans le système solaire peuvent parfois être prisesomme référene. L'obtention de es abondanes peut se faire par spetrosopie de la photosphèresolaire ou par analyse d'éhantillons météoritiques. Ces deux méthodes donnent des résultats trèssimilaires, sauf en e qui onerne l'Hydrogène, le Lithium, le Carbone, l'Azote et l'Oxygène. Lasous abondane du Li dans la photosphère solaire s'explique par la failité ave laquelle etélément est détruit dans les étoiles. La sous abondane de H, C, N et O dans les météoritess'explique par leur volatilité élevée. Les abondanes solaires de quelques éléments importants,données dans la Table 1.2 en partiules par millions d'atomes d'hydrogène, tiennent ompte dees e�ets. On admet généralement que es abondanes sont elles du nuage dans lequel s'estformé le système solaire. Ces valeurs sont sujettes à des inertitudes importantes.Lorsque l'on herhe à mesurer les abondanes des éléments dans d'autres environnements, onutilise l'absorption le long d'une ligne de visée (gaz interstellaire) ou un spetre photosphérique(étoiles). Ces abondanes sont bien entendu variables au travers de la Galaxie. D'une part, le Soleilest âgé d'environ 5 milliards d'années tandis que d'autres étoiles sont plus vieilles ou plus jeuneset se sont don formées lorsque la métalliité était plus faible ou plus élevée, respetivement.Les étoiles les plus jeunes (OB) traent ainsi les abondanes réentes du milieu dans lequelelles sont nées. La Table 1.2 montre qu'il y a un éart signi�atif ave les abondanes solairesdont on ignore enore l'origine. Par exemple, l'apport de matériau provenant de l'explosiond'une supernova pourrait être la ause de la surabondane de métaux dans le système solaire.D'autre part, l'étude d'objets d'âge identique en di�érents endroits de la Voie Latée montreune diminution de la métalliité lorsque l'on s'éloigne du entre de la Galaxie. On explique ettetendane par un taux de formation stellaire plus élevé prohe du noyau de la Galaxie que dansles bras spiraux, e qui y provoque un enrihissement en métaux plus rapide.La omparaison des abondanes dans le milieu interstellaire et de elles des étoiles montreun désaord important sur de nombreux éléments. Ainsi, la totalité du Siliium, du Magnésiumet du Fer que l'on détete dans les atmosphères stellaires est absente du gaz interstellaire. Une10



1.4. Évolution du milieu interstellairefration signi�ative du Carbone et de l'Oxygène est également manquante. On parle de déplétionen éléments lourds que l'on attribue aux poussières du milieu interstellaire. On peut déduire dees déplétions un rapport de masse gaz sur poussières. Ce rapport va être diretement relié àla métalliité globale d'une région : plus la métalliité sera élevée, plus la masse de poussièressera importante. Li (2004b) a déduit des déplétions de Si, Mg, Fe, C et O un rapport gaz surpoussières de ∼ 165 dans le milieu interstellaire de notre Galaxie.
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Chapitre 2. Les poussières interstellairesLes grains de poussières représentent la phase solide du milieu interstellaire, par oppositionau gaz, auquel ils sont étroitement liés. La taille de es grains va du nanomètre au miron etleur masse ne représente que ∼1% de elle du milieu interstellaire. Cependant, leur r�le dansles équilibres physiques et himiques est souvent primordial. Dans ette partie, je vais détaillerles prinipaux proessus dans lesquels les poussières interviennent, en tâhant de les mettre enrelation ave les méthodes observationnelles utilisées pour remonter aux propriétés des grainsLa poussière a�ete le rayonnement en absorbant et di�usant la lumière visible et ultraviolettedes étoiles. Chau�és, les grains de poussières réémettent alors l'énergie absorbée à des longueursd'onde plus ourtes, dans l'infrarouge et le submillimétrique. Une partie de ette émission estpolarisée. La surfae des grains représente un lieu idéal pour former de nombreuses moléulesque l'on détete dans des manteaux de glae ou, après évaporation, dans le gaz interstellaire.Les poussières sont intimement liées au gaz et sont la soure prinipale de hau�age du milieuinterstellaire via l'e�et photo-életrique. Je terminerai en abordant la question de l'évolution despoussières, depuis leur formation jusqu'à leur destrution.2.1 ExtintionL'extintion du rayonnement des étoiles par les poussières interstellaires est due à la om-binaison de deux phénomènes. D'une part, les poussières di�usent les photons inidents danstoutes les diretions. D'autre part, elles absorbent les photons. L'e�aité de es deux proessusdépend à la fois de la nature des poussières (taille, forme, omposition ...) et de elle du rayon-nement inident (dureté, intensité ...). L'extintion Aλ est le rapport entre le �ux I(λ) après latraversée du nuage de poussières et le �ux I0(λ) à l'entrée du nuage, où les �ux sont donnés enmagnitudes :
I(λ) = I0(λ) × 10−(Aλ/2.5) = I0(λ) × exp(−τλ) (2.1)où τλ = 0.921×Aλ est l'épaisseur optique. On dé�nit également l'exès de ouleur entre deuxbandes spetrales λ1 et λ2 :

E(λ1 − λ2) = Aλ1
− Aλ2

(2.2)et le paramètre R, rapport entre extintion totale et séletive, qui su�t à dé�nir la ourbed'extintion (Cardelli et al. 1989) :
R = AV /E(B − V ) (2.3)où B et V représentent les bandes spetrales larges bleue et visible de Johnson, entréesrespetivement vers 4400 et 5500 . Sur la ourbe d'extintion moyenne du milieu interstellairedi�us de notre Galaxie, R = 3.1. Cependant, des éarts à ette valeur ont été observés et onfait alors référene à une extintion dite anormale (voir par exemple Chini & Wargau 1990, pour14



2.1. Extintiondes observations de M16). Ces éarts peuvent avoir pour origine d'importantes modi�ations despropriétés des poussières (taille, nature ...).2.1.1 Méthodes de mesuresL'extintion due aux poussières d'un nuage donné peut se mesurer d'au moins deux manièresdi�érentes, présentées par exemple dans Cambrésy et al. (2002) : le omptage d'étoiles et lamesure du rougissement.La méthode de omptage suppose que la distribution des étoiles dans le hamp étudié estuniforme et que toutes les étoiles se situent derrière le nuage. L'extintion Aλ déduite duomptage d'étoile est donnée par la relation :
Aλ =

1

a
log

(

Dref

D

) (2.4)où a est la pente de la fontion de luminosité à la longueur d'onde λ, D et Dref les densitésmesurées au niveau du nuage et dans une zone de référene. La pente de la fontion deluminosité se mesure sur l'histogramme de distribution en magnitudes des étoiles (voirFig. 2.1). On suppose don dans ette méthode que log(D) ∝ log(I). L'extintion visuellese déduit alors en supposant onnue la forme de la ourbe d'extintion et le rapport Aλ/AV :
AV =

AV

Aλ
× Aλ (2.5)La méthode par mesure du rougissement suppose également que la distribution des étoilesest homogène et que toutes les étoiles sont derrière le nuage de poussières. Il s'agit ii dedéduire l'extintion de la omparaison entre la ouleur des étoiles de référene et ellesrougies par le nuage. Cette méthode néessite l'utilisation d'au moins deux longueurs d'ondedi�érentes ar elle onsiste en la mesure d'un exès de ouleur relatif :

E(λ1 − λ2) = (Iλ1
− Iλ2

)obs − (Iλ1
− Iλ2

)ref (2.6)On remonte à l'extintion visuelle en supposant à nouveau que l'on onnaît la forme de laourbe d'extintion et les rapports Aλ1
/AV et Aλ2

/AV :
AV =

(

Aλ1

AV
− Aλ2

AV

)−1

× E(λ1 − λ2) (2.7)Les deux méthodes de mesures d'extintion présentées i-dessus sont a�etées par la présened'étoiles d'avant-plan. Si on suppose que es dernières ont une densité uniforme Nf,0 tandis que ladensité des étoiles situées derrière le nuage de poussières suit la relation Nb = Nb,0×10−aAλ,réelle ,alors l'extintion observée à la longueur d'onde λ s'exprimera : 15



Chapitre 2. Les poussières interstellaires

Fig. 2.1 � Exemples de fontions de luminosité en bande J, H et Ks déduites d'observations 2MASSsur la Nébuleuse "Amérique du Nord". D'après Cambrésy et al. (2002).
Aλ,obs =

1

a
log

(

Nb,0 + Nf,0

Nb + Nf,0

)

=
1

a
log

(

X × 10−aAλ,réelle + (1 − X)
) (2.8)où X = Nb,0/(Nb,0 + Nf,0) est la fration d'étoiles d'arrière-plan.Dans le as du omptage d'étoiles, plus la proportion d'étoiles d'avant-plan sera élevée, plusl'extintion maximale mesurée sera basse, y ompris dans le as d'une extintion "in�nie". Cettelimite, qui dépend de la longueur d'onde à laquelle on observe, est donnée par −(1/a) log(1−X).Dans le as de la méthode de rougissement, la limite provient du fait que l'on va généralementonsidérer des valeurs médianes de l'exès de ouleur de plusieurs étoiles dans de petites boîtes quisubdivisent le nuage étudié. À partir du moment où, dans une ellule donnée, le nombre d'étoilesd'avant-plan est supérieur au nombre d'étoiles d'arrière-plan, on ne mesure plus l'extintiondu nuage mais l'extintion des étoiles d'avant-plan, prohe de zéro. Cei se produit lorsque

Nb = Nf,0. L'extintion réelle vaut alors :
Aλ,réelle = −1

a
log

(

1 − X

X

) (2.9)2.1.2 Courbe d'extintionEn mesurant l'extintion sur une grande gamme de longueurs d'onde, on peut traer uneourbe d'extintion ou loi d'extintion. Généralement, on représente l'extintion normalisée
Aλ/E(B − V ) en fontion de l'inverse de la longueur d'onde. Il arrive aussi parfois que l'on16



2.1. Extintionnormalise plut�t par rapport à l'extintion visible AV . En�n, on peut également exprimer l'ex-tintion par unité de densité de olonne d'hydrogène sur la ligne de visée. Le passage entre densitéde olonne et magnitude d'extintion s'e�etue grâe à la relation :
AV

NH
= 0.53 × 10−21 cm−2 (2.10)déduite des observations du satellite Copernius par Bohlin et al. (1978).Les ourbes d'extintion observées aux longueurs d'onde omprises entre 0.1 et 1 µm pré-sentent un pro�l similaire. Elles sont lisses (sans strutures �nes) et augmentent ave l'inverse dela longueur d'onde. Une bosse large, entrée aux environs de 2175 , est une autre aratéristiqueque l'on retrouve sur es ourbes. Aux plus grandes longueurs d'onde, on observe deux autresbandes larges, à 9.7 et 18 µm.Fitzpatrik & Massa (1986, 1988, 1990) ont analysé les ourbes d'extintion de 45 étoiles,dont ertaines présentent des éarts importants par rapport à R = 3.1. Ils ont montré que dansl'ultraviolet, toutes es ourbes pouvaient être ajustées par 3 omposantes analytiques : unefontion linéaire roissante sur l'ensemble du spetre, une fontion non-linéaire roissante sur lapartie ultraviolet lointain et un pro�l de Drude pour représenter la bosse à 2175 . Chaune dees omposantes est attribuée de manière plus ou moins ertaine et onsensuelle à une famille degrains di�érente : siliates, graphites, hydroarbures aromatiques. Les deux bandes à 9.7 et 18

µm sont dues à l'absorption par des siliates (vibrations d'élongation Si�O et O�Si�O).2.1.3 Setions e�aesSi l'on assimile les grains de poussière à des sphères de rayon r et d'indie de réfrationomplexe n, leurs setions e�aes d'absorption et de di�usion s'érivent respetivement σabs =

πr2Σabs et σdiff = πr2Σdiff où Σabs et Σdiff sont les e�aités d'absorption et de di�usion. Lasetion e�ae et l'e�aité d'extintion s'érivent σext = σabs + σdiff et Σext = Σabs + Σdiff .En théorie de Mie, si l'on onsidère que les grains sont petits relativement à la longueur d'onde,les e�aités d'absorption et de di�usion s'érivent :
Σabs = −4x Im

(

n2 − 1

n2 + 2

)

et Σdiff =
8

3
x4 Re

(

n2 − 1

n2 + 2

)2 (2.11)où x = 2πr/λ ≪ 1. Les équations 2.11 montrent que lorsque les grains sont petits parrapport à la longueur d'onde, les setions e�aes d'absorption et de di�usion sont respetivementproportionnelles au volume et au arré du volume de es grains. À l'opposé, les grains qui sontgrands agissent omme des érans opaques au rayonnement, et tant qu'ils ne deviennent pastrop grands par rapport à la longueur d'onde, on a Σabs ≃ 1 et Σdiff ≃ 1. De plus, la di�usionest proportionnelle à λ−4 (di�usion Rayleigh) tandis que l'absorption est proportionnelle à λ−1.Ainsi, aux ourtes longueurs d'onde, la di�usion est dominante (d'où la oloration bleutée desnébuleuses par ré�exion) et aux grandes longueurs d'onde, l'absorption domine (d'où la olorationrouge des étoiles vues à travers un nuage de poussières). 17



Chapitre 2. Les poussières interstellairesOn dé�nit également l'albédo, rapport entre les setions e�aes de di�usion et d'extintionou entre l'énergie di�usée dans toutes les diretions et l'énergie inidente :
γ =

σdiff

σext
=

σdiff

σdiff + σabs
(2.12)Ce rapport vaut 1 pour un matériau parfaitement ré�éhissant et 0 pour un matériau parfaite-ment absorbant. On dé�nira en�n la fontion de phase ou paramètre d'asymétrie g(θ) = (cos θ)qui mesure la distribution spatiale selon laquelle la lumière est di�usée. Si la di�usion se faitomplètement anisotropiquement, g = 0 tandis que dans le as d'une di�usion préférentielle versl'avant g = 1. Pour des partiules très petites par rapport à la longueur d'onde (x ≪ 1), ladi�usion se fait de manière équivalente vers l'avant et l'arrière. Pour des partiules plus grandes(x & 0.1), une fration roissante de la lumière est di�usée vers l'avant. Une aratéristiqueimportante de la lumière di�usée est sa polarisation (voir setion ?? page ??).2.2 Émission infrarougeNous avons montré préédemment que les grains absorbaient une partie du rayonnementultraviolet et visible. L'énergie absorbée hau�e don les grains qui réémettent prinipalementdans l'infrarouge pour se refroidir. On estime qu'environ 50% du rayonnement émis par lesétoiles aux longueurs d'onde plus ourtes que l'infrarouge prohe sont onvertis de la sorte parles poussières. Plusieurs méanismes d'émission existent en fontion de la température et donde la taille des grains : les plus gros grains émettent à l'équilibre thermique, les grains de petitestailles émettent hors équilibre et les moléules aromatiques émettent dans des bandes.2.2.1 À l'équilibre thermiqueConsidérons le as d'un grain sphérique de rayon r et d'un hamp de rayonnement inidentde densité uν . Le grain absorbe l'énergie Eabs et réémet l'énergie Eém :

Eabs =

∫

∞

0
4πr2Σabs(ν)π

cuν

4π
dν (2.13)

Eém =

∫

∞

0
4πr2πEνdν (2.14)où Eν est l'émissivité du grain à la fréquene ν. La loi de Kirhho� en thermodynamique nousindique qu'à l'équilibre Eν = Σabs(ν)Bν(T ) où Bν(T ) est la fontion de Plank pour l'émissiond'un orps noir de température T . À l'équilibre thermique, on érit alors Eabs = Eém :

∫

∞

0
Σabs(ν)

cuν

4π
dν =

∫

∞

0
Σabs(ν)Bν(T )dν (2.15)Connaissant la densité du hamp de rayonnement, nous pouvons utiliser ette relation pourestimer la température des grains à l'équilibre ou ontraindre la densité du hamp de rayonne-ment en supposant onnue leur température d'émission. Dans les deux as, les setions e�aes18



2.2. Émission infrarouge

Fig. 2.2 � Flutuations en température de grains de di�érentes tailles au ours d'une journée dans unhamp de rayonnement interstellaire standard. D'après Draine (2003).d'absorption doivent être onnues. Faisons l'hypothèse que l'e�aité d'absorption dans l'infra-rouge moyen et lointain est de la forme :
Σabs = Σ0

(

ν

ν0

)β a

a0
(2.16)et que l'e�aité d'absorption des grains dans l'ultraviolet et le visible est très prohe de 1.Ave β = 2, un grain de taille 0.1 µm a une température de ∼ 20 K dans le hamp de rayonnementdu voisinage solaire et son pi d'émission se situe don vers ∼100 µm. Cette température serad'autant plus élevée que le hamp de rayonnement sera intense et dur, et l'émission résultante desgrains à l'équilibre thermique se déalera alors de l'infrarouge lointain vers l'infrarouge moyen,en aord ave la loi de déplaement de Wien (généralisée à des orps dont l'émissivité est en

ν−β ave 1 < β < 2 : λmax × T ∼ 2300 K.µm).Cette émission à l'équilibre thermique est valable pour un grain su�samment grand : saapaité alori�que est importante et il peut répartir l'énergie absorbée sur un plus grand nombrede degrés de liberté. L'énergie des photons absorbés et le temps séparant l'absorption de deuxphotons par le grain sont des paramètres dont il faut tenir ompte pour onsidérer qu'un graind'une taille donnée est à l'équilibre thermique. 19



Chapitre 2. Les poussières interstellaires2.2.2 Hors l'équilibre thermiquePour un grain de taille plus petite, et don de apaité alori�que moins importante, haquephoton absorbé augmente signi�ativement sa température. Le grain n'est don plus à l'équilibrethermique. Sa température �utue entre des maxima atteints lors de l'absorption du photon etdes minima atteints après refroidissement rapide.À haque fois que le grain absorbe un photon, sa température passe de T1 à T2 dé�nies par :
hν =

∫ T2

T1

C(T )dT (2.17)où C(T ) est la apaité alori�que du grain. Si on fait l'hypothèse qu'un grain formé de
N atomes possède une énergie thermique de l'ordre de 3NkT , sa apaité thermique peut êtreapproximée par C(T ) ∼ 3Nk. Si le grain est su�samment froid avant d'absorber un photon, onpeut négliger son énergie thermique initiale et la température atteinte par un grain hau�é parun photon de fréquene ν est don d'environ hν/3Nk. Une appliation numérique rapide montrequ'un grain formé de 50 atomes est porté à 1000 K par un photon ultraviolet de 100 nm.Son pi d'émission se situe don dans l'infrarouge prohe au moment où sa température estmaximale. Au ours de son refroidissement, le grain émet à des longueurs d'onde de plus en plusélevées, jusqu'à atteindre sa température initiale (en quelques seondes) puis absorber un autrephoton (en plusieurs mois dans le hamp de rayonnement loal). Puisque la puissane totale émisepar un orps noir de température T est proportionnelle à T 4, le grain dissipe l'essentiel de l'énergieabsorbée aux ourtes longueurs d'onde (∼ 3µm dans notre exemple). Notons également que ladistribution spetrale de l'émission d'un tel grain, diretement liée à la température qu'il atteint,ne dépend pas de l'intensité du hamp de rayonnement inident, dans la mesure où le tempsqui sépare deux absorptions de photons reste grand relativement au temps de refroidissement dugrain. Par ontre, la forme du spetre dépend de la taille et de la nature du grain ainsi que del'énergie du photon absorbé, don de la dureté du hamp de rayonnement. Pour estimer l'alluredu spetre de e type de grains, on alule la probabilité P (r, T ) qu'un grain de rayon r soit à latempérature T (Li & Draine 2002a) et on intègre ensuite son émission au ours du temps, donsur la gamme de températures qu'il visite :

Iν =

∫

∞

0
P (r, T )ΣabsBν(T )dT (2.18)On notera que plus un grain est gros, plus il se rapprohe de l'équilibre thermique. Dansl'absolu, même les grains les plus gros, que l'on a onsidérés omme étant à l'équilibre thermiquedans la setion 2.2.1, subissent des �utuations de température.2.2.3 Bandes aromatiquesUne partie importante de mon travail de thèse porte sur l'émission des bandes aromatiques.Je détaillerai don de manière plus importante ette setion.20



2.2. Émission infrarouge

Fig. 2.3 � Spetre de NGC7027 résultant de la ombinaison de données au sol et en ballon et sur lequelapparaissent les bandes aromatiques ainsi que des raies du gaz. D'après Russell et al. (1977).Premières détetions et interprétationsDans les années 70, des observations de la nébuleuse planétaire NGC7027 ont mené auxpremières détetions de bandes larges dans l'infrarouge (voir Fig. 2.3). Ces bandes étaient àla fois plus larges que les raies du gaz et plus étroites que les signatures aratéristiques dessolides en émission. Gillett et al. (1973) ont proposé une interprétation à l'aide de arbonatespour justi�er l'émission de bandes entrées à 8.6, 11.3 et 12.7 µm. Merrill et al. (1975) détetentune bande large à 3.3 µm (une bande étroite à 3.27 µm ave un large épaulement à 3.4 µm) etsuggèrent une origine moléulaire. Cette bande à 3.3 µm avait été détetée pour la première foisdans la Nébuleuse de l'Oeuf par la même équipe (Forrest et al. 1975). Toujours grâe au mêmegroupe de herheurs, et toujours à l'aide d'observations de NGC7027, des bandes à 6.2 et 7.7
µm ont été détetées et assoiées aux poussières responsables du ontinuum infrarouge (Russellet al. 1977).Fae à la di�ulté que posait leur interprétation, es bandes ont tout d'abord été nommées"bandes infrarouges non-identi�ées" ou "unidenti�ed infrared features" (Willner et al. 1979). Desmatériaux aussi divers que les siliates, la glae d'eau, le graphite ou le arbure de siliium sontproposés pour interpréter es bandes. La tâhe était d'autant plus ompliquée que les observationsétaient enore peu nombreuses et les orrélations entre les bandes peu évidentes. On savaitpourtant depuis longtemps que le mode de vibration d'étirement de la liaison C�H produit unebande à 3.3 µm. Knake (1977) utilise ette donnée pour interpréter l'émission de la bande à3.3 µm à l'aide de matière arbonée que l'on sait être présente dans le milieu interstellaire.Malheureusement, ses mesures sur des matériaux terrestres ne permettent pas de rendre omptedes bandes à plus grandes longueurs d'onde. Des moléules, en phase gazeuse ou à l'intérieur de21



Chapitre 2. Les poussières interstellairesmanteau de glae à la surfae des grains, telles que CH, CH+, CH4 ou H2O sont alors proposéespour interpréter tout ou partie des bandes infrarouges (voir par exemple Allamandola & Norman1978).Méanisme d'émission et aromatiquesLa �n des années 70 et le début des années 80 sont marqués par l'aroissement d'observationsde es bandes infrarouges. Leur porteurs restent toujours inonnus, mais ertains herheursse penhent alors sur le problème du méanisme d'émission. Dwek et al. (1980) ont montréque le méanisme d'exitation de es bandes ne pouvait pas être d'origine non-thermique. La�uoresene, même si elle restait énergétiquement possible, ne paraissait pas rédible du point devue de l'e�aité requise : dans le as de NGC7027, on estime alors que haque photon ultravioletproduit par l'étoile entrale doit être onverti en trois photons infrarouges dans les bandes. Lesollisions gaz-grains sont également très peu probables pour des raisons similaires : les e�aitésnéessaires sont bien supérieures à 1. Un méanisme d'émission thermique, quant à lui, posaitle problème de trouver un (des) matériau(x) andidat(s). Dwek et al. (1980) suggèrent que desgrains petits (. 0.01µm) et hauds (∼ 300 K) exposés à du rayonnement ultraviolet peuventêtre à l'origine des bandes en émission, sans pour autant réer de bandes en absorption. L'annéesuivante, Duley & Williams (1981) proposent pour la première fois que les bandes en émission à3.3 et 11.3 µm ont pour origine des groupements en surfae d'hydroarbures aromatiques exitéspar un méanisme à l'équilibre thermique.Sellgren et al. (1983) détetent dans des nébuleuses par ré�exion (NGC7023, NGC2023) lesbandes infrarouges ainsi qu'un ontinuum sous-jaent à la bande à 3.3 µm. Sellgren (1984) pro-pose alors d'interpréter ette nouvelle omposante en onsidérant le hau�age mono-photon detrès petits grains (∼ 10 ) dans le adre d'un modèle de �utuations thermiques où la températuredes grains atteint ∼ 1000 K. Leger & Puget (1984) testent alors des andidats aromatiques (ben-zène et oronène) exités par hau�age mono-photon et obtiennent des spetres dans lesquelsils retrouvent les prinipales bandes infrarouges (3.3, 6.2, 7.7, 8.6 et 11.3 µm). Ces di�érentesbandes sont alors plus ou moins lairement assoiées à des liaisons aratéristiques de moléulesaromatiques (voir Tab. 2.2.3). Le terme d'hydroarbures polyyliques aromatiques (PAHs) estutilisé pour la première fois. Considérant que le modèle thermique utilisé par Leger & Puget(1984) est plus approprié à des solides, Allamandola et al. (1985) traitent les PAHs en tantque moléules et interprètent leur émission infrarouge en terme de relaxation à partir de ni-veaux életro-vibrationnels exités par l'absorption de photons ultraviolets. Dès lors, les bandesinfrarouges non-identi�ées ont été nommées bandes infrarouges aromatiques ou bandes PAHs.Variations des bandesComme ela est retransrit dans la Table 2.2.3, haque bande aromatique est désormaisattribuée à un type de liaison partiulière. Cependant, la position préise des bandes est trèsvariable, en fontion des propriétés des PAHs : leur taille, leur struture, leur harge ... Je vais22



2.2. Émission infrarougeLongueur d'onde Assoiation3.3 C�H6.2 C�C7.7 C�C8.6 C�H dans le plan11.3 C�H hors du plan (solo)12.0 C�H hors du plan (duo)12.7 C�H hors du plan (trio)Tab. 2.1 � Prinipales bandes infrarouges et liaisons assoiées dans les hydroarbures polyyliquesaromatiques.résumer ii les prinipaux e�ets onnus.Tout d'abord, la taille des PAHs joue un r�le sur leur température (voir Fig. 2.6, d'après lemodèle de Draine & Li (2007)). Plus un PAH est petit, plus sa température est élevée et plusson émission est déalée vers les petites longueurs d'ondes. Un petit PAH émet don plus dansles bandes à 3.3 et 6.2 µm alors qu'un grand PAH émet plus dans les bandes à 11.3 et 12.7 µm.Les intensités relatives des bandes dépendent également de la harge des PAHs. Celle-i dé-pend de l'équilibre entre plusieurs phénomènes parmi lesquels la photoionisation et la reombinai-son életronique sont dominantes, tandis que le photodétahement et l'attahement életroniquespeuvent être traités omme seondaires (Le Page et al. 2001). Les PAHs neutres sont onnus pouravoir des setions e�aes plus élevées dans la bande à 3.3 µm et moins fortes pour les bandesà 6.2, 7.7 et 8.6 µm relativement aux PAHs ations, pour lesquels les bandes entre 6 et 9 µmsont nettement plus intenses que elles à 3.3, 11.3 et 12.7 µm (voir Bakes et al. 2001a,b, parexemple). Les PAHs anions sont relativement moins bien onnus ar moins étudiés et auraientun omportement prohe des PAHs ations.La géométrie des PAHs joue un r�le sur le nombre et le type de leurs liaisons C�C et C�H,tout omme leur taux d'hydrogénation. On dé�nit le taux d'hydrogénation d'un PAH ommele rapport entre le nombre de liaisons C�H du PAH et le nombre de liaisons C�H que le mêmesquelette arboné pourrait avoir au maximum (10 pour le pyrène, 12 pour le hrysène ou leoronène, voir Fig. 2.4). Pour une struture arbonée donnée, plus un PAH est hydrogéné, plusle nombre de liaison C�H est important, et plus les bandes à 8.6, 11.3, 12.0 et 12.7 µm serontintenses. Pour deux PAHs de formule brute identique mais de géométrie di�érente (par exemplel'anthraène et le phénanthrène C14H10, voir Fig. 2.4), les liaisons C�C et C�H ne sont pas dumême type. En e�et, leur environnement dans la moléule n'est pas le même et en onséquene,leur fréquene propre peut être signi�ativement modi�ée. Dans le as de l'anthraène et duphénanthrène, les deux atomes d'hydrogène portés par le noyau benzénique entrale ne sont pasdu tout les mêmes : sur la moléule d'anthraène, ils sont isolés (solo) tandis que sur le phénan-thrène, ils sont groupés (duo). La �gure 2.5 dé�nit les termes solo, duo, trio, Les autres atomesd'hydrogène sont également a�etés, mais dans une moindre mesure. De même, les liaisons C�C23



Chapitre 2. Les poussières interstellaires

Fig. 2.4 � Trois exemples de PAHs terrestressimples : le naphtalène, l'anthraène et le phé-nanthrène. Fig. 2.5 � Représentation shématique des dif-férents types de liaison C-H en fontion de l'en-vironnement du yle aromatique qui les porte.de l'anthraène et du phénanthrène ne sont pas identiques. Les spetres mesurés en laboratoireet alulés en himie quantique mènent à la même onlusion (Bakes et al. 2001b).Au-delà de modi�ations globales sur le spetre d'émission des PAHs (intensités relatives desbandes), des e�ets plus �ns existent également, sur la position ou la largeur des bandes, parexemple. Peeters et al. (2002) ont montré que l'on pouvait séparer les bandes à 6.2 et 7.7 µmen plusieurs omposantes. En fontion du poids respetif de haune d'elle, la longueur d'ondeentrale de la bande se déale. Van Diedenhoven et al. (2004) ont montré que les bandes à 3.3 et11.3 µm se déalaient également, mais de manière nettement moins signi�ative et relient ettedistintion au fait que es deux bandes ont pour origine les liaisons C�H. Hudgins et al. (2005)ont proposé d'interpréter le déplaement de la bande à 6.2 µm vers les ourtes longueurs d'ondepar la présene d'hétéroatomes (azote) dans les yles aromatiques. Se pose alors le problème del'inorporation de es hétéroatomes au oeur ou à la surfae des PAHs.Nouvelles bandes infrarougesDes observations spetrosopiques infrarouges réentes ont permis de déouvrir de nouvellesbandes, essentiellement à des longueurs d'onde supérieures à 15 µm. Une première bande, à 16.4
µm, a été attribuée à des vibrations C�C�C de PAHs (Moutou et al. 2000; Van Kerkhovenet al. 2000). Des bandes à 15.9, 17.0, 17.4, 17.8 et 18.9 µm ont également été détetées dansNGC7023 (Werner et al. 2004), des régions de formations d'étoiles ainsi que des galaxies (Smithet al. 2007). Aux longueurs d'onde inférieures à 15 µm, des bandes plus faibles ont été détetéesà 5.25, 5.7, 6.69, 13.6 et 14.2 µm (Allamandola et al. 1989; Verstraete et al. 1996; Smith et al.2007). La majorité de es nouvelles bandes est pour le moment assoiée de manière très partielleou inertaine à des liaisons de moléules aromatiques.24



2.2. Émission infrarouge

Fig. 2.6 � Distribution de probabilité en température de PAHs en fontion de leur taille dans deuxhamps de rayonnement interstellaire di�érents. D'après Draine & Li (2007).Abondane du arboneLes émetteurs aromatiques sont des hydroarbures et ils ontiennent sans doute une partimportante du arbone totale. Pour obtenir une estimation de l'abondane du arbone dans lesPAHs, il faut onnaître l'intensité du hamp de rayonnement, la setion e�ae d'absorption desporteurs des bandes par atome de arbone, l'intensité de l'émission dans es bandes et la densitéde olonne du milieu. Boulanger & Perault (1988) ont estimé leur émission totale, entre 2 et 15
µm, à 1.5×10−24 erg.s−1 par atome d'hydrogène. Joblin et al. (1992) ont mesuré une absorptionmoyenne de 2.3×10−20 erg.s−1 par atome de arbone. La ombinaison de es deux mesures mèneà une abondane du arbone dans les émetteurs C/H = 7 × 10−5 soit environ 20% du arbonetotal.Pour onlure sur les bandes aromatiques, il est important de rappeler qu'elles ont été obser-vées dans la plupart des environnements astrophysiques : nébuleuses planétaires (Gillett et al.1973), nébuleuses par ré�exion (Sellgren et al. 1983), milieu di�us (Giard et al. 1988), régionsH II, galaxies, régions de photodissoiation, nuages moléulaires. Les PAHs sont de bons an-didats au titre de porteurs de es bandes, mais ils se heurtent à plusieurs problèmes. D'unepart, l'aord spetral entre les données astrophysiques et les aluls de himie quantique oules mesures de laboratoires est bon mais il n'est pas parfait. D'autre part, les PAHs sont desmoléules étudiées en laboratoire et sont don d'origine terrestre. Il faut don rester très prudentsur l'interprétation des bandes infrarouges. 25



Chapitre 2. Les poussières interstellaires2.2.4 Continuum infrarouge proheComme je l'ai mentionné préédemment, Sellgren et al. (1983) ont déteté un ontinuumsous-jaent à la bande à 3.3 µm dans plusieurs nébuleuses par ré�exion. Ce ontinuum est bienreprésenté par un orps noir dont la température de ouleur est d'environ 1000 K. Sellgrenet al. (1983) ont montré que l'origine de e ontinuum ne pouvait être l'émission libre-libre,le rayonnement d'étoiles faibles ou la lumière ré�éhie. Un proessus thermique est égalementrejeté, tout omme la �uoresene, qui néessiterait une trop grande e�aité. Sellgren (1984)a ensuite développé un modèle de �utuations thermiques de grains de petite taille (∼ 10 ) quipermet d'interpréter les observations du ontinuum. Ces très petits grains sont hau�és à trèshaute température (∼ 1000 K) par l'absorption d'un unique photon ultraviolet.L'origine exate de e ontinuum reste peu évidente. Sa position sur le spetre d'émission(entre 2 et 5 µm, sous la bande à 3.3µm) et le méanisme proposé (émission par de très petitsgrains) pourraient remettre en question l'interprétation des bandes aromatiques, ave en premierlieu elle à 3.3 µm. Nous développons ette disussion dans la setion 5 page 87.2.2.5 Émission rouge étendueEn observant l'émission visible de la nébuleuse du Retangle Rouge, Shmidt et al. (1980)ont déouvert une importante omposante qui domine le spetre de l'objet entre 550 et 750nm et qui s'ajoute à de nombreuses raies plus �nes ([N II℄, [S II℄, [H α℄). Les auteurs de ettedéouverte avaient émis l'hypothèse que l'émission rouge étendue (ERE) puisse être liée auxbandes infrarouges et don à la poussière, puisque l'intensité de es dernières était égalementimportante (Merrill 1977). Depuis, l'ERE a été détetée dans de nombreux environnements telsque le milieu di�us Galatique, des régions H II, des nébuleuses par ré�exion ou planétairesainsi que d'autres galaxies. En fontion des onditions physiques de e milieu, elle peut s'étendred'environ 540 à 950 nm, ave une largeur à mi-hauteur omprise entre 60 et 100 nm et unmaximum d'intensité ompris entre 610 et 820 nm. L'ERE est désormais attribuée à un proessusde photoluminesene de ertaines poussières sous l'inidene de photons ultraviolets et visibles.Le problème auquel les herheurs faisaient fae étaient la très haute e�aité de onversion ourendement de �uoresene requis (voisin de l'unité). En orrélant l'intensité de l'ERE ave ladensité de olonne de l'hydrogène à haute latitude Galatique, Gordon et al. (1998) mesurentune e�aité de 10%, mais ils onsidèrent que tous les photons absorbés par la poussière le sontpar les porteurs de l'ERE. Parmi les andidats à de tels rendements, les partiules à base dearbone ne tiennent pas une très bonne plae, ontrairement au siliium ristallin isolé ou inlusdans une matrie. Une autre aratéristique des porteurs de l'ERE est qu'ils semblent failementdétruits ou modi�és par un hamp ultraviolet intense (Witt 2000). Ces propriétés suggèrent quee sont de très petites partiules qui sont responsables de l'ERE. En e�et, les nanopartiulesluminesent e�aement et un hamp de rayonnement intense les détruit plus failement ou lesionise, e qui va réduire leur e�aité.Réemment, Witt et al. (2006) ont ontraint l'énergie minimum des photons initiateurs de26



2.3. Chau�age du milieu interstellairel'ERE grâe à des observations d'étroits �laments émetteurs dans NGC7023 (E > 10.5 eV ou
λ < 118 nm). Comme la quantité de photons à es énergies n'est pas su�sante dans le milieugalatique de haute latitude voire dans la nébuleuse du Retangle Rouge pour produire l'EREobservée, quand bien même l'e�aité de onversion serait de 100%, ils ont proposé un proessusen deux étapes. Dans une première phase, les photons de haute énergie réent les porteursde l'ERE, via photoionisation ou photodissoiation de préurseurs. Dans une seonde phase, desphotons de plus faible énergie (visible, prohe ultraviolet), et don bien plus abondants, pompentoptiquement les porteurs qui se désexitent par photoluminesene. Cette dernière étape peut seproduire plusieurs fois pour un unique porteur, dans la mesure où sa durée de vie est su�sante.Dans le adre de e nouveau modèle, les auteurs proposent alors de s'intéresser à des PAHsionisés deux fois, qui répondent à deux ontraintes : (1) ils ont un potentiel d'ionisation ou dedissoiation supérieur à 10.5 eV et (2) ils présentent une forte absorption dans l'optique et leprohe ultraviolet. Reste à savoir si (3) ils ont un rendement de photoluminesene élevé auxlongueurs d'onde de l'ERE.2.2.6 Émission anormaleL'analyse de l'émission en ondes millimétriques et entimétriques, motivée par la reherhesur le fond di�us osmologique miro-onde (CMB, pour Cosmi Infrared Bakground), a révéléun exès par rapport aux proessus attendus : synhrotron, émission libre-libre et émission ther-mique (Kogut et al. 1996; Leith et al. 1997; de Oliveira-Costa et al. 1997). Cette omposantea dès lors été nommée "émission anormale". Cette émission, orrélée à l'émission de la pous-sière dans l'infrarouge lointain (60 et 100 µm) mais enore plus à l'émission dans l'infrarougemoyen (12 et 25 µm), semble être intimement liée aux grains de très petites tailles. Draine &Lazarian (1998) ont proposé un méanisme d'émission basé sur la rotation de PAHs portant unmoment dipolaire de l'ordre du Debye. Les proessus à l'origine de la rotation des PAHs peuventêtre : l'émission infrarouge rovibrationnelle, les interations ave le gaz et l'émission de pho-tons purement rotationnels. Ysard & Verstraete (2007) ont modélisé l'émission de PAHs isolés etl'ont omparée aux pro�ls observés des bandes infrarouges. En déterminant la distribution desmoments angulaires de es moléules et en onsidérant di�érentes onditions physiques et distri-butions en taille, ils ont montré que le proessus dominant la rotation des PAHs est leur émissionrovibrationnelle infrarouge. Les plus petits d'entre eux seraient également les plus e�aes. Lesspetres d'émission obtenus sont en très bon aord ave les observations du milieu interstellairedi�us ou la barre d'Orion.2.3 Chau�age du milieu interstellaireLes éhanges thermiques au sein du milieu interstellaire sont une omposante importante del'équilibre entre ses di�érentes phases. Parmi les proessus de refroidissement, itons les ollisionsentre espèes du gaz et grains qui entraînent un rayonnement dans les raies de struture �ne et27



Chapitre 2. Les poussières interstellairesles raies permises ou interdites des atomes ([C II℄ à 158 µm, raie Lyα de l'hydrogène). Lespoussières jouent un r�le très important dans le hau�age du milieu interstellaire, via l'e�etphotoéletrique, qui est le plus e�ae pour hau�er le milieu di�us froid. D'autres proessus,parmi lesquels le hau�age par les rayons X ou osmiques, par ionisation, par réation himiqueet par ollisions, se produisent également, ave des e�aités qui dépendent généralement dela densité du milieu et du hamp de rayonnement inident. Dans sa thèse de dotorat, ÉmilieHabart a détaillé l'importane de l'e�et photoéletrique pour le hau�age du milieu interstellairedont nous rappellerons ii les prinipales aratéristiques.2.3.1 E�et photoéletriqueL'e�et photoéletrique, ou e�et de Hertz, du nom de son déouvreur (Hertz 1887), onsisteen l'émission d'életrons par un matériau faisant suite à l'absorption de photons de haute énergie(ultraviolet, X). Ce phénomène a été interprété par Albert Einstein dans son premier artile d'uneimportane majeure pour la physique moderne (Einstein 1905). C'est la nature orpusulaire dela lumière, par "opposition" à sa nature ondulatoire, qui permet d'expliquer l'existene d'un seuild'énergie pour que l'e�et photoéletrique se produise. Chaque quantum de lumière (photon) doitamener su�sament d'énergie (hν) au matériau pour lui arraher un photoéletron.C'est Watson (1972) qui le premier suggère que dans le milieu interstellaire froid des photonsde haute énergie, émis par les étoiles, arrahent des életrons aux grains de poussières interstel-laires. L'énergie dont dispose un de es életrons est une fration de elle déposée par le photon(environ 1-2 eV, di�érene entre l'énergie du photon et l'énergie seuil d'arrahage de l'életron).Le hau�age du milieu interstellaire résulte de la thermalisation des photo-életrons par olli-sions ave le gaz. L'e�aité de e proessus dépend des aratéristiques du grain (taille, forme,omposition, harge) et du milieu (dureté du hamp de rayonnement, température du gaz, den-sité életronique). Notons simplement que e sont les grains de petites tailles et peu hargés quiontribuent le plus au hau�age du milieu interstellaire par e�et photoéletrique. Cela s'inter-prète en terme de libres parours moyens. La distane de pénétration du photon inident est del'ordre de 10 nm, e qui lui permet d'arraher un életron au oeur même d'un grain de plusieursnanomètres. Par ontre, un életron va subir d'autant plus de ollisions à l'intérieur du grain quee dernier est grand, et sa distane d'éhappement est plut�t de l'ordre de 1 nm. En�n, plus laharge du grain est élevée, plus la barrière oulombienne que doit franhir le photoéletron estimportante et sa probabilité d'éhappement diminue.2.3.2 Éhange thermique entre grains et gazLorsque la densité est su�samment importante, les ollisions entre espèes du gaz et grainsde poussières deviennent un phénomène fréquent. Dans le milieu neutre di�us, les grains sontplus froids que le gaz et vont don obligatoirement onduire au refroidissement du gaz. Dans lesparties denses des nuages moléulaires, les grains sont plus hauds que le gaz : leur températurene peut pas y desendre en dessous d'une valeur voisine de 8 K puisque es régions restent28



2.4. Évolution des poussièressu�samment transparentes au rayonnement infrarouge lointain. Le gaz est don hau�é par lesgrains lorsque la densité le permet. Dans les restes de supernova, la densité et la température dugaz sont très élevées. C'est don le gaz qui y hau�e les poussières. Ce méanisme a été traitépar Dwek (1986) pour des gros grains mais aussi les petits grains hors équilibre.Le taux de hau�age qui résulte des ollisions entre un grain et les partiules du gaz haudest donné par :
H = πa2n

∫

∞

0
g(E)v(E)Eζ(E)dE (2.19)où g(E) est la fontion de distribution de Boltzmann des partiules d'énergie E, de tempéra-ture T et de densité n. v(E) est la vitesse de la partiule et ζ(E) est la fration d'énergie qu'elledépose sur le grain. Cette valeur dépend de l'énergie de la partiule et de la taille du grain. Legrain est ainsi hau�é brutalement à très haute température et se refroidit ensuite tant qu'il nereçoit pas d'autre apport d'énergie. L'e�aité de e hau�age stohastique est très dépendantede la taille du grain : la apaité alori�que de la poussière et le taux de ollision sont d'autantplus faibles que le grain est petit. Dans un gaz de densité 10 m−3 et de température 107 K(valeurs typiques d'un reste de supernova), des grains de siliate ou de graphite dont la taille estomprise entre 0.001 et 0.01 µm atteignent des températures omprises entre ∼100 K et ∼1000K.2.4 Évolution des poussièresLes propriétés des grains de poussières résultent de la ombinaison de nombreux proessusdont les e�aités relatives dépendent du milieu. Dans le milieu interstellaire, les onditionsphysiques sont extrêmement variables, omme je l'ai présenté setion 1.3 page 5. La formation,la destrution et la transformation des grains de poussières prennent ainsi plae en des régionstrès di�érentes.2.4.1 Formation des grainsLes grains de poussières se forment dans les ejeta des étoiles évoluées (géantes rouges, étoilesde la branhe asymptotique, nébuleuses planétaires, ...) où on les détete en émission infrarouge.Cette matière éjetée à l'état de gaz se ondense en poussière. Dans l'enveloppe des étoiles rihesen Oxygène (C/O < 1), la bande des siliates vers 10 µm est visible en émission ou en absorptionet trae la présene de matériaux siliatés. Dans l'enveloppe des étoiles rihes en Carbone (C/O> 1), la bande à 10 µm est absente ar les siliates ne peuvent se former. En e�et, l'Oxygène estintégralement apté par le Carbone pour former CO. Les méanismes détaillés qui mènent à laformation des premiers grains sont très mal onnus. La question que l'on se pose atuellement estde savoir si les grains de poussières du milieu interstellaire sont eux formés dans les enveloppesd'étoiles évoluées ou s'ils subissent des proessus rapides de transformation. 29



Chapitre 2. Les poussières interstellaires

Fig. 2.7 � Cyle de vie de la poussière dans le milieu interstellaire. D'après Jones (2004).2.4.2 Évolution dans le milieu interstellaireCroissaneLes poussières étant intimement liées au gaz interstellaire, il est inévitable que des ollisionsaient lieu et que les grains arètent de la matière de ette façon. C'est de ette manière quel'on explique la déplétion de ertains éléments du gaz interstellaire (voir setion 1.4.2 page 9).Les grains grossissent également par formation de manteaux de glaes à leur surfae, où l'onretrouve prinipalement de la glae d'eau, mais aussi de monoxyde de arbone. On suppose queles moléules de H2O se forment à la surfae des grains après arétion d'atomes d'Oxygène etd'Hydrogène (Jones & Williams 1984) ou en phase gazeuse sous l'ation d'une onde de ho(Bergin et al. 1999). Les di�érentes espèes qui omposent les manteaux de glae ont parfoistendane à former des ouhes distintes en fontion des e�aités d'absorption. En�n, dans lesrégions les plus denses, les ollisions entre grains peuvent entrainer un proessus important deoagulation. Les grains les plus petits se ollent sur les plus gros et la distribution de taille estmodi�ée en faveur des grains de grande taille.30



2.4. Évolution des poussièresDestrutionLes ollisions entre grains peuvent également être à l'origine de la destrution ou de la frag-mentation des poussières. Cei se produit lorsqu'une onde de ho se propage dans le milieuinterstellaire et entraîne le hau�age, la ompression et l'aélération du gaz. L'origine de l'ondede ho peut être l'explosion d'une supernova ou les vents puissants d'une étoile jeune. Pour unevitesse de ho supérieure à ≈ 10 km.s−1, on onsidère généralement que la fragmentation de-vient importante, tandis que la vaporisation des grains par ollision devient signi�ative au-delàde ≈ 20 km.s−1. Dans les hos les plus énergétiques, les ollisions entre gaz et grains provoquentl'érosion de es derniers. Pour des vitesses supérieures à ≈ 100 km.s−1, un ollision entre ungrain et un ion ou un atome débouhe sur la destrution plus ou moins totale du grain (Joneset al. 1994). Les ollisions les plus énergétiques résultent en une diminution globale de la massede poussières au pro�t du gaz. Cei est on�rmé par l'observation dans du gaz hoqué d'abon-danes élevées pour ertains éléments (Si, Ca) dont la déplétion est généralement élevée dans lemilieu interstellaire. Les ollisions les moins énergétiques quant à elles modi�ent la distributionde taille en faveur des petits grains. Les ollisions grains-grains et/ou gaz-grains pourraient êtreune soure importante de formation des moléules aromatiques.Interation ave le rayonnementEn�n, les grains de poussières sont altérés par le rayonnement. Les manteaux qui se formentdans les régions les plus denses peuvent être sublimés si la température du grain augmente su�-samment. C'est le as lorsqu'une étoile se forme dans un tel nuage. Un manteau de glae d'eau,par exemple, survit environ un million d'années à des températures inférieures à 100 K. Les ma-tériaux ainsi libérés peuvent être transformés par le rayonnement inident (réations himiques,ristallisation). L'absorption par le grain d'un photon peut également provoquer l'éjetion d'unatome ou d'une moléule de la surfae du grain. La faible déplétion de ertains éléments (Na,K, S) pourrait s'expliquer par l'importane de e proessus. Les photons de très haute énergiejouent également un r�le sur les propriétés des grains. Les rayons gamma détruisent les grains parsublimation thermique sur des très longues distanes (plusieurs parses). Les grains sont aussidétruits par le phénomène d'explosion Coulombienne qui fait suite à de multiples ionisations dugrain.2.4.3 Distribution en tailleLa distribution en taille des grains ontinue de faire l'objet de reherhe, tant du point devue observationnel que de la modélisation. Mathis et al. (1977) ont ajusté la ourbe d'extintioninterstellaire à l'aide de di�érents matériaux (graphite, siliates, ...). Un très bon résultat estobtenu à l'aide d'une loi de puissane dont l'exposant α est ompris entre -3.3 et -3.6 et dont lesbornes sont de 5 nm et 1 µm pour du graphite, et de 25 nm et 250 nm pour les autres matériaux.On retient généralement la valeur de -3.5 pour une distribution à laquelle on attribue l'aronymeMRN. 31



Chapitre 2. Les poussières interstellaires
dn(a)

da
∝ a−3.5 (2.20)Ce type de distribution en taille a été on�rmé, entre autres, par des aluls sur la oagulationdes grains (Hayakawa & Hayakawa 1988) et des arguments théoriques et observationnels sur lesollisions grains-grains dans les atmosphères de géantes rouges (Biermann & Harwit 1980). Kimet al. (1994) ont apporté quelques modi�ations à ette distribution en taille en adouissant laoupure aux grandes tailles. D'autres formes de distribution ont également été proposées (loilog-normale dans le modèle de Draine).L'importane de la distribution en taille est ritique pour rendre ompte de la ourbe d'ex-tintion et du spetre en émission. Le lien entre observations et propriétés physiques des grainsnéessite le développement de modèles de poussières que je détaille dans la setion suivante.
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Chapitre 3. Un modèle de poussièresA�n d'interpréter les observations de l'émission infrarouge des poussières, j'ai utilisé le modèlede Désert et al. (1990) (surnommé Dusty, Dustem ou DustIAS). Depuis sa première publiation,e modèle a subi de nombreuses mises à jour que je détaillerai ii, ainsi que les hangements à ve-nir. Bien entendu, e modèle n'est qu'un exemple de e qu'il se fait atuellement. Je ommeneraidon par brièvement présenter les autres modèles existants ave leurs prinipales aratéristiques.3.1 Un modèle parmi d'autresDepuis la �n des années 1970, de nombreux modèles ont été développés a�n de reproduire lesobservations de la poussière interstellaire. Je les lasse ii en trois atégories, suivant l'exemplede Li (2004a).3.1.1 Modèles siliate-graphiteDans le adre de es modèles, il existe deux omposantes physiques di�érentes de poussières,l'une est faite de siliate, l'autre de graphite. Chaque omposante possède sa propre distributionen taille dn(a)/da ∼ a−3.5 dans l'intervalle de taille 50 . a . 0.25 µm. Une première série demises à jour a vu l'ajout de nouvelles omposantes de poussières (arbone amorphe, PAHs, ...)ainsi qu'un ajustement des tailles.Le modèle le plus élèbre est ertainement elui développé par Draine et ses ollaborateurs(Li & Draine 2001; Draine & Li 2001; Weingartner & Draine 2001,b,a; Draine & Li 2007).Ce modèle inlus les PAHs en extrapolant la omposante arbonée vers les petites tailles. Cetteomposante ontient environ 4.5×10−5 de arbone, relativement à l'hydrogène, et est représentéepar une distribution de taille log-normale :
dn(a)/d ln a ∼ exp

{

− [ln(a/a0)]
2

2σ2

} (3.1)ave a0 ≈ 3.5 et σ ≈ 0.4 pour a & 3.5 . Dans e as, la distribution de taille MRN en loi depuissane n'est pas onservée pour les grains les plus gros.3.1.2 Modèles oeur siliate manteau arbonéDans le adre de es modèles, les grains sont omposés de siliates reouverts par une ouhede matériau réfrataire organique arboné. Ce manteau est produit par l'interation entre lesphotons ultraviolets et les mélanges de glae. Un développement réent (Li & Greenberg 1997)modélise les grains par des ylindres �nis dont la longueur est deux fois plus grande que lediamètre, ave une distribution de taille gaussienne pour le manteau dn(a)/da ∼ exp[−5(a −
ac)

2/a2
i ] où ac est le rayon du oeur siliaté et la oupure ai ≈ 0.066µm. Une omposante PAH etune distribution de petits grains graphitiques sont ajoutées a�n de rendre ompte de la remontéedans l'ultraviolet lointain et de la bosse à 2175 de la ourbe d'extintion ainsi que les bandesd'émission infrarouge.34



3.1. Un modèle parmi d'autresDes modi�ations ont été apportées à e type de modèle en onsidérant di�érents types dematériaux pour le manteau, de nouvelles omposantes, des hangements dans la distribution detaille. Le modèle de Désert et al. (1990) fait partie de ette famille.3.1.3 Modèles grains ompositesDans le milieu interstellaire, les grains subissent des proessus importants, ave d'une part, ladestrution par les ollisions à grande énergie, et d'autre part le réassemblage des fragments paragglomération. C'est en partant de e onstat que Mathis & Whi�en (1989) ont développé unmodèle dans lequel les grains sont représentés par des olletions omposites de petits siliates,matière arbonée de plusieurs types (arbone amorphe, matériau organique réfrataire, ...) et duvide (≈ 80% en volume). La distribution de taille suit une loi de puissane d'indie -3.7 dansl'intervalle de taille 0.03µm . a . 0.9µm. Une omposante graphitique ontenant 5.9× 10−5 duarbone permet de rendre ompte de la bosse à 2175 dans la ourbe d'extintion.3.1.4 ConsensusMalgré la grande diversité de modèles développés jusqu'à présent, et même si de nombreuxpoints de détails restent sujets à débat, de nombreuses aratéristiques des poussières font main-tenant l'objet d'un onsensus.La omposition des grains est un mélange entre siliates amorphes et matière arbonée. Lesbandes en absorption à 9.7 et 18 µm attestent de la présene de liaisons Si�O et O�Si�O. Deplus, la déplétion du siliium est signi�ative. La bosse à 2175 dans la ourbe d'extintionest un élément en faveur de la présene de matière arbonée. Le fait que les siliates seulsne puissent pas rendre ompte de toute l'extintion ainsi que l'omniprésene de la bandeC�H à 3.4 µm vont également dans e sens. Cependant, le type préis de matière arbonéefait toujours l'objet de nouvelles suggestions, parmi lesquelles : le arbone amorphe, la suie,les fullerènes, le diamant, le graphite, les PAHs ...La distribution en taille des grains doit être séparée en deux domaines, d'après la dépen-dane en longueur d'onde de l'extintion, de la polarisation et de l'émission. D'une part,les grains les plus gros (a > 0.025µm), inluant les grains traités de manière lassique(a & 0.1µm), sont prinipalement responsables de l'extintion, de la polarisation et de ladi�usion dans les longueurs d'onde du visible et de l'émission dans l'infrarouge au-delàde λ ∼ 60µm. D'autre part, les grains les plus petits (a < 0.025µm), qui sont hau�ésstohastiquement, ontribuent fortement à l'extintion dans l'ultraviolet et émettent auxourtes longueurs d'onde infrarouges (λ . 60µm).La distribution des grains les plus gros est relativement bien ontrainte par la ourbed'extintion, dans la mesure où l'on onsidère que leur omposition est onnue. Pour lesgrains les plus petits, la distribution de taille est surtout ontrainte par leur émissioninfrarouge. En e�et, pour λ & 0.1µm, on se situe dans la limite de Rayleigh et leur setion35



Chapitre 3. Un modèle de poussièrese�ae d'extintion par unité de volume est indépendante de leur taille (voir setion 2.1.3page 17). L'extintion ne renseigne don que sur le volume total oupé par es grains. Parontre, l'émission dépend de la taille puisque la température qu'atteint un grain hau�épar un photon dépend de sa apaité alori�que, proportionnelle à son volume.3.2 Présentation du modèle originel de DésertDésert et al. (1990) ont proposé un modèle ave la volonté de rendre ompte à la fois de l'émis-sion infrarouge et de l'extintion interstellaire en utilisant un minimum de omposantes. Ellessont au nombres de trois : les gros grains (BGs, Big Grains), les très petits grains (VSGs, VerySmall Grains) et les PAHs. Les auteurs préisent que leur but n'est pas de trouver la véritablenature des grains du milieu interstellaire, mais (1) de trouver le minimum de omposantes depoussières, (2) les paramètres approhés des propriétés optiques des grains requis pour expliquerà la fois l'extintion et l'émission du milieu di�us et (3) insister sur les onséquenes du modèlelorsqu'on l'applique à d'autres environnements astrophysiques.3.2.1 Contraintes observationnellesLe modèle de Désert et al. (1990) s'appuie fortement sur les deux ontraintes observation-nelles que sont la ourbe d'extintion du milieu interstellaire di�us et l'émission infrarouge despoussières.La ourbe d'extintion a déjà été présentée setion 2.1.2 page 16. J'en rappelle ii les prin-ipales aratéristiques qui ont mené à la modélisation de Désert et al. (1990). Elle roîtde l'infrarouge vers l'ultraviolet ave une bosse vers 2175 . La ourbe peut être sindée entrois omposantes analytiques : (1) une roissane linéaire dans l'ultraviolet en fontion del'inverse de la longueur d'onde, (2) une bosse que l'on peut bien ajuster ave un pro�l deDrude et (3) une remontée non-linéaire dans l'ultraviolet lointain (λ & 0.17µm).Les auteurs interprètent es aratéristiques de la manière suivante :(1) D'une part, pour expliquer la remontée de l'extintion du visible à l'ultraviolet, uneseule et unique taille de grain n'est pas su�sante. Des grains de ∼ 0.1 µm sont requispour interpréter l'extintion visible, tandis que des grains de ∼ 0.01 µm sont néessairesà la roissane linéaire vers l'ultraviolet. La onlusion qu'en tirent les auteurs est qu'ilfaut une distribution de taille de grains dont le rayon est ompris entre une dizaine etune entaine de nanomètres pour expliquer ette partie de la ourbe d'extintion. Deshangements dans ette distribution sont alors responsables des variations observées dansla ourbe d'extintion. D'autre part, la présene des bandes d'absorption à 9.7 et 18 µmatteste de la présene de siliates dans les grains. Mais, étant donnés (a) l'albedo élevé desgrains de siliates nus et (b) le fait que la omparaison entre les largeurs des bandes à 9.7et 18 µm mesurées en laboratoire et elles observées suggère la présene d'impuretés, lesauteurs proposent que es gros grains sont omposés de oeur en siliate et d'un manteau36



3.2. Présentation du modèle originel de Désertde matériau plus sombre, sans doute à base de arbone. Cela permet de n'avoir qu'uneseule famille de grains au lieu de deux. De plus, la présene de siliates ouverts fournitune expliation à la bande d'absorption à 3.4 µm attribuée aux liaisons C�H.(2) L'une des prinipales aratéristiques de la bosse à 2175 est d'être invariante en positiontandis que sa largeur hange. Plusieurs propositions ont été faites pour interpréter etteobservation, parmi lesquelles : de petits (a < 20 nm) grains ovales en graphite (Draine1988), de très petits (a < 5 nm) grains de arbone déshydrogénés (Heht 1986). Les auteursdu modèle déident don d'utiliser des très petits grains arbonés en tant que porteurs dela bosse de la ourbe d'extintion.(3) Les PAHs ne peuvent produire une grande partie de la ourbe d'extintion ar ils sontonnus pour présenter des bandes aratéristiques dans le visible et l'ultraviolet. Cepen-dant, les auteurs du modèle suggèrent d'interpréter la remontée non-linéaire dans l'ultra-violet lointain par une olletion de PAHs, don le spetre est lisse, ar les aratéristiquesindividuelles vont se ompenser si leur nombre est su�sant.L'émission infrarouge a été présentée setion 2.2 page 18. Elle est dominée par (1) une largeomposante entrée au-delà de 100 µm dans le voisinage solaire et qui se déplae versles plus ourtes longueurs d'onde lorsqu'on se rapprohe d'une soure de hau�age. Unedeuxième omposante (2) émet à plus ourte longueur d'onde, en-deçà de 80 µm. (3) Lesbandes infrarouges entre 3 et 13 µm sont une troisième et dernière aratéristique du spetred'émission des poussières.Les auteurs interprètent es aratéristiques de la manière suivante :(1) L'émission infrarouge lointaine est mal ontrainte dans le sens où les émissivités (∼-1.5 à -2) et le nombre exat de omposantes (1 ou 2) sont mal onnus. Il s'agit ependantd'une émission à l'équilibre produite par de gros grains.(2) L'émission à des longueurs d'onde voisines de 12 µm est sans doute due en partieaux PAHs, étant donnée la forte orrélation entre émission à 3.3 et 12 µm. À plus grandelongueur d'onde, vers 25 et 60 µm, l'émission a pour origine de très petits grains. L'émissionà 25 µm ne peut être expliquée par un proessus à l'équilibre thermique tandis qu'à 60 µm,au moins une partie de l'émission se fait hors équilibre. Si l'on onsidère l'hypothèse desPAHs pour justi�er l'émission à 25 µm, il faudrait des moléules possédant ∼ 1000 atomesde arbone. Les auteurs proposent don d'utiliser des très petits grains tri-dimensionnelspour rendre ompte de l'émission à 25 µm et une partie de elle à 60 µm. La présene desiliates ou d'autres omposés dans es VSGs n'est pas exlue, mais les auteurs préfèrentsuggérer des VSGs à base de arbone, qui sont en meilleur aord ave les ontraintesénergétiques sur l'extintion et l'émission dans le milieu di�us.(3) Les porteurs probables des bandes infrarouges ont été identi�és omme étant des PAHs.Le modèle ne dépend en fait pas trop de la nature exate des porteurs, dans la mesure oùeux-i sont de très petits grains qui peuvent �utuer en température. 37



Chapitre 3. Un modèle de poussièresComposante Abondane α (nm) amin (nm) amax ρ βPAH 4.3 × 10−4 3 0.4 1.2 2.4 × 10−7 g.cm−2 0VSG 4.7 × 10−4 2.6 1.2 15 2.3 g.cm−3 0BG 6.4 × 10−3 2.9 15 110 3.0 g.cm−3 0.61Tab. 3.1 � Paramètres du modèle. Abondane donnée en masse, relativement à l'hydrogène. α estl'exposant de la distribution de taille entre amin et amax. ρ est la densité de masse. β est l'albedomaximum.D'après es observations, les auteurs se limitent don à 3 omposantes pour leur modèle.Chaque omposante est assoiée d'un �té à une partie de la ourbe d'extintion et d'un autre�té à une partie de l'émission infrarouge.(1) Une seule famille de gros grains (BGs) est utilisée dans le modèle pour rendre ompte del'émission infrarouge lointaine et l'extintion dans le visible. Cette omposante est dominée enmasse par des siliates ave un manteau (ou un iment) prinipalement fait de arbone, a�n dejusti�er la bande en absorption à 3.4 µm.(2) Les porteurs de la bosse en extintion sont assoiés à l'émission infrarouge moyennequi néessite des très petits grains (VSGs) de quelques nanomètres de rayon et essentiellementomposés de arbone.(3) La omposante non-linéaire en extintion dans l'ultraviolet lointain est assoiée à l'émis-sion prohe infrarouge des PAHs. Cela est renforé par la orrélation entre es deux observablestant sur des données astrophysiques que sur des données de laboratoire, et par l'absene deorrélation entre les bandes aromatiques et la bosse à 2175 .3.2.2 Propriétés optiques des grainsEn utilisant la ourbe d'extintion mesurée par Fitzpatrik & Massa (1988), les auteurs dumodèle estiment l'énergie absorbée par les PAHs, en se limitant aux longueurs d'onde plus ourtesque 170 nm. Celle-i est inférieure à l'énergie émise dans le prohe infrarouge, e qui suggèreune ontribution des PAHs également à l'extintion visible et ultraviolette prohe. L'abondaneen masse des PAHs est alulée a�n de justi�er la omposante de l'extintion due aux PAHs,exprimée de façon analytique, ainsi que les mesures de setions e�aes e�etuées en laboratoire.Les propriétés infrarouges des PAHs sont adaptées de travaux antérieurs et ombinent troisomposantes : (1) un ontinuum életronique, extension des setions e�aes visible et ultraviolet,(2) les prinipales bandes à 3.3, 6.2, 7.7, 8.6 et 11.3 µm pour lesquelles les nombres d'atomes dearbone et d'hydrogène sont donnés par NC = 120(a/1 nm)2 et NH =
√

6NC et (3) un pseudoontinuum sous-jaent à es bandes au-delà de 10 µm dû à la présene de nombreuses bandes defaibles intensités dont la position dépend du PAH en question.Les VSGs sont responsables de la bosse à 2175 en extintion, modélisée par un pro�l de Drude.Les porteurs potentiels de ette bosse produisent tous un ontinuum sous-jaent, modélisé parun aroissement linéaire. À nouveau, la omparaison entre énergie absorbée (dans la bosse) et38



3.2. Présentation du modèle originel de Déserténergie émise (entre 20 et 70 µm) permet d'ajuster la ontribution des VSGs à la omposanteontinue. L'énergie émise en moyenne dans la bosse, pour le milieu interstellaire permet quant àelle de ontraindre l'abondane en masse des VSGs.L'e�aité d'absorption de siliates mélangés ou reouverts par du arbone sera plus éle-vée que elle de siliates purs. Les auteurs hoisissent une modélisation simple des e�aitésd'absorption et de di�usion. Aux longueurs d'onde petites relativement à la taille des grains, ilsimposent que Σabs +Σdiff = 2. En tenant ompte de la distribution de taille utilisée (voir setionsuivante), l'albedo maximum des BGs est d'environ 0.6, ontre 0.9 pour des siliates purs.3.2.3 Distribution en tailleChaune des omposantes du modèle est représentée par une loi de puissane :
dn

da
∝ a−α entre amin et amax. (3.2)A�n de ontraindre au mieux les abondanes et les paramètres de ette distribution pour lesPAHs, les VSGs et les BGs, les auteurs ont herhé à ajuster à la fois la ourbe d'extintionet l'émission infrarouge du milieu interstellaire loal. Ils ont proédé de manière itérative : (1)ajustement de la ourbe d'extintion ave un jeu de paramètres, (2) alul de l'énergie absorbéepar la poussière, de l'ultraviolet à l'infrarouge, dans un hamp de rayonnement loal, (3) ompa-raison entre le spetre infrarouge produit et l'émission observée et (4) optimiser les paramètreset reommener au (1). Les paramètres obtenus sont donnés dans la Table 3.1.Pour les PAHs, la taille minimum est ontrainte par la photo-thermo-dissoiation des petitespartiules dans le hamp de rayonnement loal, autour de 4 . Le rapport d'intensité entre 25 et12 µm observé dans le milieu loal limite la taille maximum autour de 12 .Les �ux à 25 et 60 µm sont dus pour moitié aux VSGs et aux PAHs (à 25 µm) ou aux BGs(à 60 µm). Le rapport d'intensité auquel doivent alors s'ajuster les VSGs néessite une taillemoyenne de 7 nm. Les paramètres restants sont �xés, en supposant que la distribution en tailledes grains est ontinue : amin(V SG) = amax(PAH) et amax(V SG) = amin(BG).La distribution en taille des BGs est essentiellement dé�nie par la ourbe d'extintion. D'unepart, la montée linéaire dans l'ultraviolet lointain ontraint bien la taille minimum (∼ 10 à 20nm). D'autre part, la taille maximum doit être au moins de 100 nm et l'exposant α ≃ 2.7 à 3.5a�n de rendre ompte de la forme et l'amplitude de l'extintion dans l'infrarouge et le visible.Ces deux paramètres dépendent diretement du paramètre R de la ourbe d'extintion.3.2.4 Conlusions sur le modèle originelLe modèle de Désert et al. (1990) utilise un nombre minimum de omposante a�n de rendreompte simultanément de l'extintion des poussières et de leur émission infrarouge. Les proprié-tés des grains sont déduites des observations (astronomiques et laboratoires) dans le but d'êtreohérentes ave l'extintion et l'émission des poussières et non onstruites à partir d'hypothèses39



Chapitre 3. Un modèle de poussièressur la omposition des grains. Cela peut parfois onduire à des désaords entre grains astro-physiques et grains de laboratoire. Ainsi, la bosse à 2175 des VSGs est plus étroite que elleproduite par n'importe quel andidat arboné. En�n, le modèle est en aord ave les abondanesosmiques. Les abondanes des PAHs et des VSGs orrespondent haune à 8% de l'abondaneosmique du arbone, tandis que les BGs en ontiennent 24 %. Le siliium, le magnésium et lefer sont utilisés à 70% pour les BGs.Le spetre d'émission de la poussière tel qu'il est dé�ni par le modèle est donné par la �gure3.1(). Les �gures 3.1(a) et 3.1(b) montrent les ourbes en extintion dans le visible/ultravioletet dans l'infrarouge. La �gure 3.1(d) représente la distribution en masse standard de la poussièretelle qu'elle est utilisée dans le modèle.

(a) Courbe d'extintion de la poussière dans le mi-lieu di�us aux longueurs d'onde du visible et del'ultraviolet. (b) Courbe d'extintion de la poussière dans le mi-lieu di�us aux longueurs d'onde de l'infrarouge.

() Spetre d'émission de la poussière dans le mo-dèle d'origine. La ontribution des trois ompo-santes (PAHs, VSGs et BGs) est visible. Les roixsont des observations infrarouges et submillimé-triques. (d) Distribution en masse de la poussière utiliséedans le modèle d'origine.
Fig. 3.1 � Modèle originel de Désert et al. (1990).40



3.3. Mises à jour post-ISO3.3 Mises à jour post-ISO3.3.1 Setions e�aes PAHs et VSGsGrâe aux observations du satellite ISO (voir setion 4.2 page 52), les propriétés des PAHs etdes VSGs ont pu être revues et préisées. D'une part, les aratéristiques et le nombre des bandesPAHs ont été orrigées. Des bandes ont ainsi été rajoutées à 12.7 et 16.4 µm et attribuées auxPAHs (Verstraete et al. 2001). Toutes les bandes sont depuis modélisées par des lorentziennes(Boulanger et al. 1998). L'extintion des PAHs a également été modi�ée suite à des mesurese�etuées en laboratoire qui ont montré que le modèle surestimait la remontée non-linéaire dansl'ultraviolet et ne rendait pas ompte d'une ontribution des PAHs à la bosse à 2175 . La setione�ae d'absorption des PAHs a don été mise à jour de façon analytique par Verstraete (2001)pour des grains bi- et tri-dimensionnels. Dans le adre du modèle de Désert et al. (1990), lesPAHs restent ependant des moléules planes. En�n, une oupure existe au niveau du ontinuuméletronique et sa position, mise à jour, varie en fontion de la taille des PAHs et de leur étatd'ionisation. En onséquene, la setion e�ae d'absorption des PAHs dans le visible est main-tenant plus élevée que dans le modèle d'origine, e qui est en aord ave le fait que des photonsd'énergie plus faible que dans l'ultraviolet (émis par des étoiles froides dans des nébuleuses parré�exion) peuvent également exiter les PAHs (voir par exemple Li & Draine 2002b).Par ailleurs, les setions e�aes des VSGs ont aussi été mises à jour. En e�et, la ontributiondes PAHs à la remontée dans l'ultraviolet lointain n'est plus elle de Désert et al. (1990) et il n'estdon plus possible de rendre ompte de la forme de ette partie de la ourbe d'extintion ave lesseuls PAHs. La solution est de remplaer les VSGs d'origine par du graphite (Compiègne 2007),puisque le graphite permet à la fois de reproduire la bosse à 2175 et une remontée non-linéairedans l'ultraviolet lointain.3.3.2 Distributions de tailleLes distributions de taille doivent être adaptées pour tenir ompte de es hangements surles propriétés des PAHs et des VSGs, qui ont été inluses dans le ode par Mathieu Compiègnedurant sa thèse (Compiègne 2007). Il a �xé les exposants α des lois de puissane à 3.5 a�n d'êtreen aord ave des aluls d'évolution des poussières (Biermann & Harwit 1980) et la distributionMRN. Les tailles minimum et maximum ont ensuite été ajustées a�n de reproduire la ourbed'extintion totale et l'émission infrarouge de l'ensemble des poussières du milieu di�us, quisont alors très peu di�érentes de elles du modèle d'origine. Ce sont les ontributions des PAHset des VSGs à l'extintion qui sont di�érentes. Les PAHs absorbent moins dans l'ultravioletlointain et plus dans la bosse, et inversement pour les VSGs. En onséquene, dans un hampde rayonnement plus dur, l'énergie absorbée par les VSGs va être plus importante que dans lemodèle de 1990. Le spetre d'émission en est don diretement a�eté. 41



Chapitre 3. Un modèle de poussières

Fig. 3.2 � Cartes de poids des PAHs ations (gauhe) et neutres (droite) pour la nébuleuse par ré�exionNGC7023. L'étoile illuminatrie est au entre. Les régions noires sont elles de faible intensité, elles enblan sont elles de forte intensité. Les ontours sont eux de l'intensité de la bande à 3.3 µm déduite dela di�érene pondérée entre les artes IRAC 3.6 et IRAC 4.5 (voir Éq. 3.1). Les ontours très resserréssont dus à la présene de soures pontuelles.3.4 Mises à jour post-Spitzer3.4.1 Setions e�aes PAHs neutres et ationsDans le adre de ma thèse, j'ai herhé à mettre à jour les setions e�aes des PAHs a�nqu'elles tiennent ompte des propriétés de harge des grains. Pour ela, je me suis appuyé sur letravail de Rapaioli et al. (2005) qui ont déomposé, entre 5 et 15 µm, l'émission des poussièresdans la nébuleuse par ré�exion NGC7023 en PAHs neutres, PAHs ionisés et VSGs. J'ai toutd'abord tenu ompte d'une mise à jour des bandes PAHs e�etuée par François Boulanger, qui arajouté plusieurs bandes de faibles intensités et déomposé ertaines bandes larges en multiplesomposantes après analyse de spetres ISOCAM/CVF. En tenant ompte de es nouvelles bandesPAHs, j'ai ombiné les travaux de Rapaioli et al. (2005) ave des données Spitzer/IRAC deNGC7023 pour remonter aux setions e�aes des PAHs ations et neutres.J'ai ommené par prendre les spetres d'émissions PAHs neutres I0
ν et PAHs ations I+

νde Rapaioli et al. (2005). J'ai ensuite déomposé les ubes de données ISOCAM/CVF a�n degénérer une arte de poids pour rendre ompte de la ontribution de haune des omposantesPAH (CAT (i, j) et NEU(i, j)). Ces artes de poids m'ont ensuite servi à déomposer les artesSpizter/IRAC à 3.6 et 4.5 µm a�n d'étendre les spetres d'émission aux longueurs d'onde plusComposante α amin amaxPAH 3.5 0.4 1.2VSG 3.5 1.0 4.0BG 3.5 4.0 110Tab. 3.2 � Paramètres du modèle mis à jour par Mathieu Compiègne dans sa thèse de dotorat.42



3.4. Mises à jour post-Spitzer
λ (µm) aneu Wneu (cm−1) acat Wcat (cm−1)3.3 1.0 20 1.0 205.25 0.013 43 0.82 435.7 0.026 43 0.69 436.2 0.401 25 24.0 326.85 0.064 65 3.65 857.5 0.129 26 9.60 367.6 0.450 31 17.3 267.83 0.206 31 14.4 458.6 1.29 20 54.7 2511.3 3.34 10 28.8 2012.0 0.154 12 5.28 1512.7 0.900 13 21.1 10Tab. 3.3 � Amplitudes et mi-largeurs des setions e�aes pour les PAHs neutres et ations, normaliséesaux valeurs pour la bande à 3.3 µm.ourtes que 5 µm. J'ai également réalisé ette déomposition sur la arte à 8.0 µm a�n de véri�erla ohérene de l'analyse. Cette première étape peut être résumée par l'équation suivante :
Iν(i, j, λ) = I0

ν (λ) × NEU(i, j)

+ I+
ν (λ) × CAT (i, j) + CONST (i, j, λ) (3.3)où CONST (i, j, λ) est un terme qui rend ompte de la ontribution des VSGs à es ourteslongueurs d'onde.La seonde étape du proessus onsiste à inverser les spetres d'émission en setions e�aesinfrarouges pour PAHs neutres et ations. Pour e faire, nous onsidérons un hamp de rayon-nement qui doit reproduire les onditions de la nébuleuse par ré�exion NGC7023 : une étoile detempérature e�etive Teff = 17000 K. Nous onservons une distribution de taille d'origine. Nousitérons e proessus en modi�ant les setions e�aes jusqu'à e que les spetres reproduits parle modèle soient à moins de 10% de eux de Rapaioli et al. (2005) au-delà de 5 µm et à moinsde 10% des mesures photométriques Spitzer/IRAC à 3.6, 4.5 et 8.0 µm. Notons que 'est en faitla di�érene entre les intensités à 3.6 et 4.5 µm qui est ajustée, ar le modèle ne tient pas omptedu ontinuum prohe infrarouge sous-jaent à la bande à 3.3 µm. Pour plus de détails sur etteombinaison linéaire, voir partie II hapitre 3 page 74. Les setions e�aes �nales sont donnéesdans la Table 3.4.13.4.2 Fration d'ionisationA�n de pouvoir tenir ompte de manière systématique de es propriétés distintes, j'ai oupléle modèle de poussières à un module qui alule la fration d'ionisation des PAHs en fontion de43



Chapitre 3. Un modèle de poussièresleur taille. Ce module tient ompte de quatre proessus : la photoionisation, la reombinaisonéletronique, l'attahement életronique et le photodétahement életronique (voir pour plus dedétails Le Page et al. 2001). Ce module dépend du hamp de rayonnement inident, de la densitééletronique et de la température du gaz. Initialement, les propriétés des anions, mal onnues,étaient onsidérées identiques à elles des neutres. Une telle déision était néessaire ar, mêmesi la fration d'anion était faible, elle n'était généralement pas nulle. Dans une nouvelle miseà jour plus réente du modèle, nous onsidérons maintenant que les anions sont plus prohesdes ations que des neutres, même si la vérité semble être intermédiaire. En e�et, Bakes et al.(2001a) ont alulé les spetres d'émission de PAHs terrestres neutres, anions et ations, à l'aidede setions e�aes déduites de himie quantique. Certains anions présentent une bande à 3.3
µm, aratéristiques de PAHs neutres, mais ont un rapport entre les bandes du massif à 6-8 µm et elles du massif à 11.3 µm élevé, e qui est plut�t aratéristique de PAHs ations.En attendant des mesures plus rihes sur des PAHs anions, le doute persiste sur leurs setionse�aes véritables. Dans une version préédente, le modèle devait être éxéuté trois fois, a�n deproduire le spetre d'émission globale des PAHs (neutres + ations + anions). J'ai réemmentmis à jour ette partie de ode du modèle. Dans son état atuel, il possède une nouvelle entrée quilui donne la fration de PAHs neutres, ations et anions, en fontion de la taille de es derniers.Il alule alors le spetre d'émission global des PAHs en une seule fois.3.4.3 Mises à jour à venir et publiation du nouveau modèleLes travaux de reherhe sur l'émission ou l'extintion des poussières se poursuit bien évidem-ment et de nombreuses évolutions du modèle sont à venir, parmi lesquelles on itera les travauxde Déborah Paradis sur la variation de l'émissivité des gros grains (Meny et al. 2007) et eux deNathalie Ysard sur l'émission anormale miro-onde qui l'ont amenée à revoir les setions e�aesdes PAHs (Ysard & Verstraete 2007).Suite aux nombreuses modi�ations apportées au modèle de Désert et al. (1990) depuis sapremière publiation, il a été envisagé par de nombreux ollaborateurs de l'IAS à Orsay et duCESR à Toulouse de publier une nouvelle version du modèle qui tiendrait ompte de toutes lesmises à jour réalisées depuis 1990. Ce ode devrait être rendu publi ainsi que des proéduresd'ajustement de distribution spetrales d'énergie (SEDs) par le modèle.
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Chapitre 4. Télesopes infrarouges spatiaux

Fig. 4.1 � Transmission de l'atmosphèredes longueurs d'onde gamma aux longueursd'onde radio. Dans le domaine infrarouge, seulesd'étroites fenêtres sont observables depuis le sol. Fig. 4.2 � Vue d'artiste du Télesope SpatialSpitzer suivant la Terre sur une orbite hélioen-trique.Ma thèse porte essentiellement sur la aratérisation des poussières grâe à leur émission.J'ai don utilisé de nombreuses observations infrarouges. Etant donnée la transmission de l'at-mosphère (Fig. 4.1 d'après le site internet Spitzer2), es observations se font préférentiellementà l'aide de télesope et observatoires spatiaux. Tout au long de ma thèse, j'ai majoritairementutilisé des données du télesope spatial Spitzer que je présenterai pour ommener. Je passeraiensuite plus rapidement sur les autres missions spatiales dont j'ai utilisé les données.4.1 Le Télesope Spatial SpitzerLe télesope spatial Spitzer (aniennement SIRTF, pour Spae InfraRed Telesope Faility)est un observatoire3 spatial infrarouge de la NASA. Il est le quatrième et dernier élément duprogramme Great Observatories de la NASA, qui omprend également les télesopes spatiauxHubble, Compton et Chandra et qui ouvre ainsi "l'ensemble" du spetre életromagnétique. Ilfait aussi partie de l'ambitieux programme Origins de la NASA qui ombine télesope spatiauxet au sol et doit permettre d'obtenir un atalogue extrêmement rihe et détaillé de systèmesplanétaires à l'horizon 2050.4.1.1 Le télesopeLané en août 2003 de Cap Canaveral en Floride par une fusée Delta, le télesope spatialSpitzer suit la Terre sur une orbite hélioentrique (Fig. 4.2). Le télesope se ompose d'un miroirprimaire de 85 entimètres et de trois instruments refroidis ryogéniquement à moins de 6 kelvins.Un tel refroidissement est néessaire pour tout télesope spatial infrarouge puisque toute soure2http ://www.spitzer.alteh.edu/spitzer/index.shtml3Un observatoire spatial a un planning d'observations �xé par un omité et qui fait suite à un appel d'o�resà la ommunauté sienti�que internationale, par opposition à une mission dont les observations sont déterminéesavant même le lanement (as des relevés omplets du iel).46



4.1. Le Télesope Spatial Spitzer

Fig. 4.3 � Maquette élatée du Télesope Spa-tial Spitzer vue au Jet Propulsion Laboratory. Fig. 4.4 � Plan foal du Télesope Spatial Spit-zer et répartition des di�érents déteteurs surelui-i.
de haleur émet prinipalement dans ette gamme de longueur d'onde. Un boulier solaire a étéplaé sur le télesope a�n de le protéger du rayonnement de notre étoile et le satellite se situesu�samment loin de notre planète pour ne pas être perturbé par le rayonnement de la Terre.En�n, a�n d'éviter que la propre haleur du télesope n'interfère ave les signaux astrophysiques,il faut également minimiser la température du satellite et de ses instruments. Le réservoir de 360litres d'hélium liquide embarqué à ette �n assurait au télesope spatial Spitzer une durée devie minimum de deux années et demie. Les dernières estimations indiquent que le satellite seratoujours utilisable nominalement au-delà de 2008. Après ette période de plus de inq ans, lamission entrera dans une nouvelle phase dite post-ryogénique ou �haude�, pendant laquelleseules les 2 plus ourtes longueurs d'onde du télesope fontionneront à leur sensitivité optimale.Le satellite Spitzer est équipé de 3 instruments qui lui onfère des apaités d'imagerie et despetrosopie entre 3 et 180 mirons. Ces 3 instruments se répartissent le plan foal du télesopeomme indiqué sur la �gure 4.4. La résolution spatiale est limitée par la di�ration, au-delà de5.5 mirons. 47



Chapitre 4. Télesopes infrarouges spatiaux

Fig. 4.5 � Taille réelle et apparente des di�é-rents déteteurs du Télesope Spatial Spitzer. Fig. 4.6 � Pouvoir de résolution spetrale desdi�érents déteteurs du Télesope Spatial Spit-zer.4.1.2 Les instrumentsIRAC : InfraRed Array CameraL'instrument IRAC (Fazio et al. 2004) est la améra infrarouge prohe du satellite Spitzer.Elle omporte quatre anaux dont les longueurs d'onde de référene sont 3.6, 4.5, 5.8 et 8.0mirons. En opération, IRAC observe simultanément le iel dans toutes ses bandes larges, aveun hamp de vue de 5.2 minutes d'ar de �té. Grâe à deux séparateurs de faiseau dihroïques,les anaux à 3.6 et 5.8 mirons observent exatement le même hamp, tandis que les anaux à 4.5et 8.0 mirons en observent un autre, légèrement déalé. Les quatres déteteurs sont des matriesarrées de 256 pixels de �té, haque pixel ayant une taille apparente de 1.2 minute d'ar.Les 4 bandes de l'instrument IRAC sont positionnées de telle sorte sur le spetre infrarougequ'elles permettent de mesurer les ouleurs d'émission des PAHs (voir Fig. 4.7). En utilisantnotre modèle de poussières, il est alors possible de ontraindre les propriétés de es PAHs, enterme de taille ou d'ionisation par exemple (voir setion II page 59).MIPS : Multiband Imaging Photometer for SpitzerL'instrument MIPS (Rieke et al. 2004) est à la fois un imageur en bandes larges à 24, 70 et160 mirons et un spetrographe basse résolution (R ∼ 15− 25) entre 52 et 97 mirons. Commepour la améra IRAC, les di�érents anaux de MIPS observent le iel simultanément, mais à despositions légèrement di�érentes. Un déplaement du télesope est don néessaire si l'on souhaiteouvrir une zone ave les 3 bandes.Le déteteur à 24 mirons ouvre un hamp de vue de 5.4 minutes d'ar de �té grâe à unematrie de 128x128 pixels. La taille apparente des pixels est don de 2.55 seondes d'ar.Le déteteur à 70 mirons, suite à un problème de âblage, a vu sa taille se réduire de moitié.En mode d'opération standard, haque pixel de la matrie 16x32 a une taille apparente de 9.96seondes d'ar e qui produit un hamp de vue total de 5.2 par 2.6 minutes d'ar. Une partieplus étroite de e déteteur peut être utilisée pour faire de la spetrosopie basse résolution ou48



4.1. Le Télesope Spatial Spitzer

Fig. 4.7 � Réponse spetrale des quatre a-naux de la améra IRAC superposée à un spetred'émission de la poussière issu du modèle. Fig. 4.8 � Réponse spetrale des trois a-naux de la améra MIPS superposée à un spetred'émission de la poussière issu du modèle.de l'imagerie haute résolution. Un miroir mobile, qui permet habituellement de balayer le iel,est alors utilisé pour séletionner une autre voie d'aès au déteteur sur laquelle est plaé unsystème d'agrandissement (imagerie haute résolution) ou une fente puis un réseau par ré�exion(spetrosopie basse résolution). Le hamp de vue en mode haute résolution spatiale est diminuéde moitié, tandis qu'en mode spetrosopique, la fente a une longueur de 2 minutes d'ar.Le déteteur à 160 mirons ouvre quant à lui un hamp de vue de 0.5 par 5.3 minutes d'armais de multiples expositions permettent de onstruire une image de 2.1 par 5.3 minutes d'ar.Un problème de âblage est également à l'origine de la perte de plusieurs pixels sur le déteteur.Les 3 bandes de l'instrument MIPS sont positionnées de telle sorte sur le spetre infrarougequ'elles permettent de mesurer les ouleurs d'émission des VSGs et des BGs. En utilisant notremodèle de poussières et en ombinant les bandes MIPS aux bandes IRAC, il est alors possible deontraindre les propriétés de la distribution de taille des grains et les abondanes relatives desPAHs, VSGs et BGs (voir setion III page 99).IRS : InfraRed SpetrographL'instrument IRS (Houk et al. 2004) est un spetrographe de basse résolution (R ∼ 60−120)entre 5.2 et 38 mirons et de haute résolution (R ∼ 600) entre 9.9 et 37.2 mirons. Pour haqueniveau de résolution, deux modules existent : l'un à ourte longueur d'onde et l'autre à grandelongueur d'onde. Le spetrographe possède ainsi 4 modules ouramment appelés SL (Short-Low),LL (Long-Low), SH (Short-High) et LH (Long-High). Les deux modules basse résolution donnentaès à deux ordres de dispersion.L'instrument IRS possède également deux déteteurs dits 'Peak-Up' assoiés au module SL.Ces deux matries permettent un positionnement préis dans n'importe quelle fente du spetro-graphe et fournissent des images de la soure en infrarouge moyen (∼ 15 mirons pour le Peak-Upbleu, ∼ 22 mirons pour le Peak-Up rouge). 49



Chapitre 4. Télesopes infrarouges spatiaux

Fig. 4.9 � Résumé des aratéristiques des modules de IRS. Les fentes ne sont pas parallèles sur le planfoal.Les 4 modules de l'instrument IRS permettent de mesurer le spetre d'émission des poussières.Ils permettent également d'avoir aès aux raies du gaz. Je n'ai pas utilisé et instrument dansle adre de ma thèse. J'ai ependant réalisé une demande de temps sur et instrument dans leadre du quatrième appel à proposition du Centre Spatial Spitzer a�n d'obtenir des observationssur la nébuleuse de l'Aigle et de on�rmer la déouverte d'une supernova au sein de et objet(voir setion IV page 135).4.1.3 Les programmes d'observationsGalati First Look Survey (GFLS)Le Centre Spatial Spitzer a mené un programme d'observations pour la ommunauté desutilisateurs du télesope dans le adre du First Look Survey (FLS), débuté au 98ème jour de lamission. Les observations réalisées pour le FLS sont en fait les premières tâhes sienti�ques dusatellite Spitzer et se déomposent en trois parties : galatique, extragalatique et planétaire.Dans le adre de ma thèse, j'ai utilisé ertaines des données du Galati First Look Survey(GFLS). Ce programme de 36 heures a observé di�érentes régions de la Voie Latée dans le butde aratériser les irrus et de faire des omptages de soures dans di�érents environnementsgalatiques. Plusieurs séries de artes ont été obtenues ave les instruments MIPS et IRAC auxoordonnées galatiques (l = 254.4◦, b= 0, -2, -5, -9, -14), (l = 105.6◦, b = -1.3, 0.3, 2, 4, 8, 16,32), (l = 97.5◦, b = -4, 0, 4, 16) et sur le nuage moléulaire L1228.Galati Legay Infrared Mid Plane Survey Extraordinaire (GLIMPSE)Le relevé GLIMPSE (Benjamin et al. 2003), dont le prinipal investigateur est Ed Churhwell(University of Wisonsin), fait partie des programmes de type "Legay". Ces projets, au nombrede 6 la première année d'opération du télesope, sont des programmes d'observations majeurs dela mission, dont le but est de réaliser une base de données ohérente et onséquente à l'utilisationde la ommunauté sienti�que. Les aratéristiques prinipales d'un programme "Legay" sont(1) d'être des projets sienti�ques larges et ohérents qui ne peuvent être reproduits par un50



4.1. Le Télesope Spatial Spitzernombre raisonnable ou une ombinaison de projets plus petits, (2) d'être des projets d'importanesur le long terme pour la ommunauté sienti�que dans son ensemble et (3) de donner libre aèsà leurs observations immédiatement après leur traitement et leur validation et permettre ainsià la ommunauté sienti�que de proposer rapidement un suivi observationnel ou des projets dereherhe, que ela soit ave Spitzer ou d'autres observatoires.Le but du relevé GLIMPSE est de artographier le plan Galatique entre 10◦ et 70◦ delongitude de haque �té du entre de la Voie Latée et entre -1◦ et 1 ◦ de latitude. Environ 400heures d'observations ont été néessaires pour ouvrir es 240 degrés arrés ave les 4 anauxde l'instrument IRAC. Le prinipal objetif sienti�que inlut l'étude de la struture des régionsinternes de la Galaxie et de la physique et statistique de la formation d'étoiles.A 24 and 70 Miron Survey of the Inner Galati Disk with MIPS (MIPSGAL)Le projet MIPSGAL (Carey et al. 2005) est en quelque sorte l'équivalent de GLIMPSEaux grandes longueurs d'onde : un relevé du plan galatique ave l'instrument MIPS. Il s'agitégalement d'un programme de type "Legay", réalisé au ours de la deuxième année d'opérationdu télesope Spitzer. Le prinipal investigateur de e programme est Sean Carey (Spitzer SieneCenter). Le relevé MIPSGAL omplète le relevé GLIMPSE en ouvrant 220 degrés arrés desrégions internes de la Galaxie, entre 10◦ et 65◦ de longitude de haque �té du entre de laVoie Latée et entre -1◦ et 1 ◦ de latitude. Les bandes à 24 et 70 mirons de l'instrument MIPSouvrent l'intégralité de ette surfae, même si un faible pourentage de elle-i fait saturer lesdéteteurs. Le anal à 160 mirons n'a été utilisé que sur une partie réduite du relevé ar il saturebien plus rapidement.Les prinipaux objetifs de e programme sont : d'examiner les phases primordiales de laformation d'étoiles massives, ompléter le reensement des régions de formation d'étoiles dans lapartie interne du disque galatique, produire un instantané du taux de formation stellaire gala-tique atuel, mesurer la distribution et le hau�age des grains du milieu interstellaire. L'équipeMIPSGAL s'est également engagée à fournir à l'ensemble de la ommunauté sienti�que des don-nées de qualité supérieure à elle de la haîne de traitement o�ielle, en produisant un ataloguedes soures pontuelles, des mosaïques et, dans le but de failiter l'étude de l'émission étendue,de larges mosaïques sans soures pontuelles.Dans le adre de ma thèse, j'ai travaillé pendant 6 mois au Centre Spatial Spitzer au seinde l'équipe MIPSGAL, ave pour objetif l'analyse de l'émission infrarouge de la Nébuleuse del'Aigle et l'étude des propriétés des grains dans les Piliers de la Création (voir setion IV page135).A Spitzer Imaging Survey of the Entire Taurus Moleular Cloud (TAUPROP)Le programme d'observations TAUPROP (Padgett et al. 2006) a toutes les aratéristiquesd'un Legay sans en être un. Son prinipal investigateur est Deborah Padgett (Spitzer SieneCenter). L'objetif sienti�que de e programme est d'étudier les plus prohes nuages de formation51



Chapitre 4. Télesopes infrarouges spatiauxd'étoiles, situés dans le Taureau, à environ 140 p du Soleil. Une surfae de 28 degrés arrés a étéobservée ave tous les anaux des instruments IRAC et MIPS. La sensibilité 20 fois supérieureà ISOCAM à 8 mirons et 200 fois supérieurs à IRAS à 24 mirons a permis de révéler unepopulation stellaire jeune : protoétoiles, objets substellaires, disques.Dans le adre de ma thèse, j'ai utilisé les données de e programme dans le but de aratériserla variation des propriétés des poussières aux petites éhelles spatiales. Je me suis onentré surl'interfae entre milieu di�us et nuage moléulaire, dans des parties transparentes du nuage. J'aiégalement utilisé es données pour aratériser un algorithme de réation de arte pour le analà 160 mirons de l'instrument MIPS. Ces travaux sont détaillés setion III page 99.An Explosive Disovery in the Eagle Nebula (EDEN)J'ai soumis le projet EDEN en février 2007 au quatrième appel à propositions du CentreSpatial Spitzer a�n de on�rmer la déouverte d'une supernova dans M16. Il s'agissait de arto-graphier en 25 heures la Nébuleuse de l'Aigle ave l'instrument IRS. Cette demande de temps n'amalheureusement pas été aeptée. Je soumettrai une nouvelle demande lors du prohain yle,qui sera également le dernier avant la phase de vie "haude" du télesope.4.2 ISOLe satellite ISO (Infrared Spae Observatory) de l'Agene Spatiale Européenne (ESA) afontionné entre novembre 1995 et mai 1998. Ce télesope de 60 entimètres était équipé de 4instruments qui ouvraient les longueurs d'onde entre 2.5 et 240 mirons :La améra infrarouge ISOCAM a été onçue pour obtenir des images du iel entre 2.5 et18 µm. Ave le CVF (Cirular Variable Filters), et instrument a permis de onstruire desubes de données à deux dimensions spatiales et une dimension spetrale, entre 2.5 et 17
µm, ave une résolution de ∼ 40.Le photo-polarimètre ISOPHOT fontionnait selon 4 modes : spetrophotométrie (2.5 à 12
µm), polarimétrie (25 à 170 µm), imagerie (40 à 240 µm) et photométrie d'ouverture (3 à120 µm).Le spetromètre à ourte longueur d'onde SWS a permis d'obtenir des données spetro-sopiques moyenne et haute résolution sur l'intervalle de longueur d'onde entre 2.38 et 45.2
µm. La résolution standard était de R ∼ 1000-2000 mais l'insertion de �ltres Fabry-Pérotpermettait de l'améliorer jusqu'à R ∼ 30000 entre 15 et 35 µm.Le spetromètre à grande longueur d'onde LWS ouvrait l'intervalle spetral entre 43 et197 µm ave une résolution de base R ∼ 150-200 en utilisant un réseau et une résolutionaméliorée R ∼ 6800-9700 à l'aide de Fabry-Pérot.52



4.3. The Midourse Spae Experiment (MSX)4.3 The Midourse Spae Experiment (MSX)Le satellite MSX, lané en avril 1996, était une mission du BMDO (Ballisti Missile DefenseOrganization) dont le but était de réunir des données pour le développement de futurs systèmesde défense anti-missiles spatiaux et au sol. A�n d'étudier les signatures des missiles balistiquesaprès l'extintion de leur moteurs et avant leur rentrée dans l'atmosphère, ainsi que les arrière-plans sur lesquels es ibles seront vues, e satellite emportait un télesope infrarouge (SPIRITIII), des imageurs visible et ultraviolet (UVISI) et une amera visible (SBV). Cette missionavait également pour objetif de tester pour la première fois le refroidissement ryogénique d'untélesope infrarouge à l'aide d'hydrogène solide en lieu et plae de l'hélium liquide.L'instrument SPIRIT III (Spatial Infrared Imaging Telesope) onsiste en un télesope de37 entimètres, d'un radiomètre et d'un spetromètre à transformée de Fourier. Le réservoirryogénique fournissait à SPIRIT III une durée de vie d'environ 15 mois. Le radiomètre disposaitde 5 déteteurs infrarouges ave lesquels il a observé des hamps de 1◦ par 3◦ : A (6.03-10.91
µm), B(4.22-4.46 µm), C(11.1-13.24 µm), D(13.5-15.9 µm) et E(18.3-25 µm). Auune imageastronomique n'a été obtenue ave la bande B, entrée sur la raie du CO2 à 4.2 µm et dontl'étroitesse du �ltre ne permettait pas d'atteindre une sensibilité su�sante pour de l'imagerie.Les 4 autres anaux, à 8.28, 12.13, 14.65 et 21.34 µm, ont été utilisés pour e�etuer un relevé del'ensemble du plan galatique entre −5◦ et +5◦ de latitude, ombler les zones que IRAS n'avaitpas observées et ertaines ibles spéi�ques (Petit et Grand Nuages de Magellan, régions deformation d'étoiles hors du plan galatique dont Orion, galaxies dont M31).
4.4 Infrared Astronomial Satellite (IRAS)La mission IRAS (Infrared Astronomial Satellite) résultait de la ollaboration entre Etats-Unis, Pays-Bas et le Royaume-Uni. Ce télesope de 60 entimètres, refroidi par hélium liquide, ae�etué au ours de l'année 1983 un relevé de l'ensemble du iel dans 4 bandes larges entrées à12, 25, 60 et 100 µm. La résolution spatiale varie de 0.5 minute d'ar à 2 minutes d'ar, de 12 µmà 100 µm. Environ 350000 soures infrarouges ont été détetées grâe à es relevés, augmentantainsi le nombre de soures ataloguées de 70%. Parmi les déouvertes réalisées par IRAS, onretrouve : un disque de poussières autour de Vega, 6 nouvelles omètes et les irrus infrarouges,�ns nuages de poussières haudes que l'on observe dans toutes les diretions de l'espae. IRAS aégalement révélé pour la première fois le entre de notre Galaxie.Miville-Deshênes & Lagahe (2005) ont réemment retraité les données IRAS en améliorantla soustration de l'émission zodiaale, la alibration, le niveau zéro (grâe à DIRBE) et ensupprimant plus e�aement le tramage. Ces données sont onnues sous le nom d'IRIS (pourImproved Reproessing of the IRAS Survey). 53



Chapitre 4. Télesopes infrarouges spatiaux

Fig. 4.10 � Maquette élatée du satellite IRAS vue au Jet Propulsion Laboratory.4.5 Cosmi Bakground Explorer (COBE)Le satellite COBE (Cosmi Bakground Explorer) a été développé par la NASA a�n de mesu-rer l'émission di�use infrarouge et miro-onde de l'Univers primordial. Lané en novembre 1989,COBE transportait 3 instruments qui ont haun permis de grandes avanées dans le domaine dela osmologie. L'importane de es déouvertes a été reonnue en 2006 par l'attribution du PrixNobel de physique à John C. Mather et George F. Smoot, responsables de deux des instruments(FIRAS et DMR respetivement).DIRBE (Di�use InfraRed Bakground Experiment) a artographié l'émission infrarougeabsolue de l'ensemble du iel dans 10 bandes larges (1.25, 2.2, 3.5, 4.9, 12, 25, 60, 100, 140et 240 µm). Cet instrument devait observer le rayonnement du fond di�us infrarouge et l'ainitialement déteté dans les bandes aux deux plus grandes longueurs d'onde avant que denouvelles analyses le révèlent également dans les artes du prohe infrarouge.DMR (Di�erential Mirowave Radiometer) avait pour but de artographier le fond dif-fus miro-onde a�n d'en déteter d'éventuelles variations spatiales. Pour la première fois,54



4.6. AROMEdes anisotropies de l'ordre de 1 pour 100000 ont été déouvertes et ont ainsi permis deomprendre omment la matière était distribuée lorsque l'Univers était enore très jeune.FIRAS (Far InfraRed Absolute Spetrophotometer) devait omparer le spetre du fonddi�us miro-onde à un orps noir. Quelques minutes seulement après la mise en route deFIRAS, les données reueillies par COBE ont permis de on�rmer la nature thermique durayonnement osmologique selon la loi du orps noir de Plank ave une température de2.7 K. Cette observation, d'une préision remarquable, est une preuve extrêmement solidede la validité du modèle de Big Bang.4.6 AROMEL'expériene AROME (CNES, CNR et INTA) était omposée d'un instrument attahé à unballon et dont le but était de déteter la bande à 3.3 µm dans l'émission galatique. L'instrumentest dérit en détail par Giard et al. (1988) : le �ux inident sur le télesope est séparé en deuxbandes photométriques à l'aide de �ltres interférentiels. La anal étroit (∆ν = 0.17µm) est entrésur la bande à 3.3 µm tandis que le anal large (∆ν = 0.61µm), entré pratiquement à la mêmelongueur d'onde, exlut ette signature spetrale. Le relevé du iel a été e�etué lors d'un vold'une vingtaine d'heures en août 1987, entre l'Italie et l'Espagne.Ces observations ont permis de démontrer pour la toute première fois la présene de labande à 3.3 µm dans l'émission di�use galatique et ela, à toutes les longitudes galatiquesobservées, ave un maximum en diretion des bras spiraux. Globalement, l'intensité de la bandeétait bien orrélée à l'émission du anal IRAS à 12 µm. De plus, l'intensité moyenne de la bande,relativement au anal à 12 µm, était en bon aord ave les observations de soures présentant lesautres bandes aromatiques. Une telle détetion validait une prédition des modèles qui dérivait lamatière interstellaire en y inluant des PAHs. En onséquene, les PAHs devenaient la prinipalesoure d'émission prohe et moyen infrarouge.4.7 InfraRed Telesope in Spae (IRTS)Le télesope spatial IRTS (InfraRed Telesope in Spae) est la première mission de l'ISAS(Institute of Spae and Astronautial Siene, l'agene spatiale japonaise) dédiée à l'astronomieinfrarouge. Doté de quatre instruments observant simultanément le iel, IRTS ouvrait les lon-gueurs d'onde omprises entre 1 et 1000 µm. On se reportera à l'artile de Murakami et al. (1994)pour de plus amples détails.À l'aide des observations de l'instrument prohe infrarouge, Tanaka et al. (1996) ont on�rméla détetion de la bande à 3.3 µm dans l'émission di�use du plan galatique. Cette émission,orrélée à elles des anaux IRAS à 12 et 100 µm, a établi un lien fort entre les porteurs dela bande à 3.3 µm et les gros grains de taille submironique. De plus, les mesures de IRTS surl'intensité de la bande relativement à l'émission à 12 et 100 µm sont en parfait aord ave lesmesures AROME. 55
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Chapitre 1. Le milieu di�us1.1 Caratéristiques prinipalesJ'ai présenté le milieu interstellaire di�us à la setion 1.3.1 page 6. Cette omposante dumilieu interstellaire est gravitationnellement libre et non loalisée, ontrairement aux nuagesmoléulaires, aux régions H II, aux restes de supernovae, aux nébuleuses planétaires, et à toutesles autres formes de strutures interstellaires. Le milieu di�us représente ainsi l'ensemble de lamatière interstellaire éloignée des soures de hau�age et des régions denses.Généralement, on nomme les strutures qui omposent le milieu di�us des "irrus", en ré-férene aux nuages de notre atmosphère ave lesquelles ils partagent leur forme aratéristique.Les irrus ont d'abord été détetés en émission infrarouge, via les données du relevé IRAS (Lowet al. 1984). Ces strutures étendues étaient essentiellement observées à 60 et 100 µm et leurappartenane au milieu interstellaire n'était alors pas totalement aquise puisque leur émissionse mêlait à elle de la poussière interplanétaire. Le milieu di�us est plus failement observableaux hautes latitudes galatiques ar ela permet d'éviter les régions denses et fortement exitéesde l'intérieur de la Voie Latée.1.2 Préédentes observationsLe milieu di�us est prinipalement observé à des latitudes galatiques supérieures à 10◦.L'étude de ette omposante a été initiée grâe aux données du satellite IRAS. Boulanger &Perault (1988) ont utilisé e relevé pour étudier l'émission infrarouge à grande éhelle au voisinagedu système solaire. Ils ont montré que l'émission di�use à 60 et 100 µm était partiulièrement bienorrélée ave la densité de olonne de l'hydrogène jusqu'à des extintions visuelles de l'ordre de 3magnitudes. L'analyse des �ux infrarouges a également révélé que la majeure partie de l'émissionprovient de la matière interstellaire hau�ée par le hamp de rayonnement interstellaire et quin'est don pas assoiée à de la formation ative d'étoiles et que seule une fration du rayonnementdes étoiles jeunes et massives était onvertie dans le domaine infrarouge. En�n, les données IRASont permis de déteter à haute latitude galatique la présene d'émission à plus ourte longueurd'onde (12 et 25 µm). Seuls des grains de poussières su�samment petits pour atteindre destempératures de l'ordre de 100 K pouvaient rendre ompte de ette émission qui représente unepart importante de l'émission infrarouge : l'émission entre 7 et 35 µm orrespond à 40% del'émission de la poussière à des longueurs d'onde inférieures à 120 µm et à 25% de l'absorptiondue aux poussières.Dwek et al. (1997) et Arendt et al. (1998) ont utilisé les données du relevé COBE pour obtenirle spetre infrarouge de l'émission di�use, entre 3 et 240 µm, à des latitudes galatiques élevées.Parmi les prinipaux résultats de es mesures, notons que l'émission prohe infrarouge requiertl'existene de PAH en tant que omposante dominante de l'émission à es longueurs d'onde etque leur abondane à haute latitude galatique est environ deux fois plus importante que dansles irrus de basse latitude.Dans ette partie, j'ai herhé à onstruire un spetre référene du milieu di�us galatique60



1.2. Préédentes observationset à en déduire les prinipales propriétés des poussières et des onditions physiques. J'ai ensuiteutilisé ette référene pour quanti�er les variations à grandes éhelles spatiales de es propriétés.
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Chapitre 2. Les ouleurs de l'émission di�use2.1 Les observations en bandes larges de SpitzerJ'ai utilisé des observations du GFLS (voir page 50) et du relevé GLIMPSE (voir page 50)réalisées par l'instrument IRAC. Les hamps du GFLS sont des artes de 1◦ par 15′ aux o-ordonnées galatiques (l,b) = (105.6,+0.3), (105.6,+4), (105.6,+8), (105.6,+16), (105.6,+32) et(254.4,+0). La �gure 2.2 présente l'une de es artes. Tous es hamps de vue pointent en dire-tion du milieu di�us galatique, à l'éart de régions de formation d'étoiles et ave une densité deolonne qui augmente lorsque la latitude ou la longitude galatique augmente. Le milieu di�usest visible sur haune des images, à toutes les longueurs d'onde, sauf à la plus haute latitudegalatique. Cette dernière observation nous servira à estimer le bruit sur nos observations.Le hamp GLIMPSE est une arte de 3◦ par 20′ entrée sur le plan galatique à la lon-gitude 27.5◦ (voir Fig. 2.1). Nous avons hoisi e hamp ar il orrepond à la ligne de viséeISOCAM/CVF du milieu di�us galatique pour laquelle le rapport signal sur bruit est le plusélevé (voir i-après).
Fig. 2.1 � Observations GLIMPSE du hamp entré sur la longitude galatique 27.5◦et qui ontientnotre ligne de visée prinipale ISOCAM/CVF. Ce hamp ouvre 1.5◦de part et d'autre du plan galatique,pour une largeur de 20′. Le ode ouleur est le suivant : IRAC 8.0 (rouge), IRAC 5.8 (vert), IRAC 3.6(bleu). Le reouvrement des di�érents anaux n'est que partiel étant donnée la disposition et l'utilisationdes déteteurs IRAC (voir setion 4.1.2 page 48).

Fig. 2.2 � Observations GFLS du hamp entré sur les oordonnées galatiques (l,b) = (105.6,+4). Cehamp ouvre 1◦par 15′. Le ode ouleur est le suivant : IRAC 8.0 (rouge), IRAC 5.8 (vert), IRAC 3.6(bleu). L'e�et d'un gradient à grande éhelle est nettement visible : le �té gauhe de l'image est plusvert que le �té droit.64



2.2. Les observations spetrosopiques ISOCAM/CVF2.2 Les observations spetrosopiques ISOCAM/CVFLes spetres ISOCAM/CVF (voir page 52) que nous avons utilisés visent également des zonesdu milieu di�us galatique éloignées de régions de formation d'étoiles. Le spetre dont le rapportsignal-sur-bruit est le plus élevé a pour oordonnées galatiques (l,b) = (26.8,+0.8) et ouvredon une zone ommune au hamp GLIMPSE. La densité de olonne sur ette ligne de visée estde NH = 2× 1022 cm−2 dont la moitié provient de l'hydrogène moléulaire. Cette estimation estdéduite du relevé HI de Leiden/Dwingeloo et du relevé CO de Columbia, en faisant l'hypothèseque l'on est dans un as optiquement mine et que le fateur de onversion entre CO et H2 est de
2.3×1020 H2 cm−2 par unité de CO exprimée en Kkms−1. Les autres spetres, au nombre de trois,sont entrés sur les oordonnées galatiques (l,b) = (34.1,+13.4), (299.7,−16.3) et (30.0,+3). Les

Fig. 2.3 � Spetre ISOCAM/CVF de la ligne de visée prinipale entrée sur les oordonnées galatiques(l,b) = (26.8,+0.8).
(a) (b) ()Fig. 2.4 � Spetres ISOCAM/CVF des lignes de visée entrée sur les oordonnées galatiques (l,b) =(30.0,+3), (34.1,+13.4) et (299.7,−16.3). Les barres vertiales représentent les barres d'erreurs (voir détaildans le texte). 65



Chapitre 2. Les ouleurs de l'émission di�use�gures 2.3 et 2.4 montrent toutes es données.2.3 Rédution des donnéesLes données ISOCAM/CVF sont elles de l'arhive ISO et font partie des données HPDP(pour Highly Proessed Data Produts) dont on trouvera une desription dans Boulanger et al.(2005). Chaun des spetres est une moyenne de eux obtenus sur un hamp de 3′ de �té.Les inertitudes sont déduites d'une omparaison entre les di�érentes sous-régions de e hamp.Elles sont dominées par les e�ets systématiques (déteteur, lumière zodiaale) et sont orréléesen longueur d'onde. Je les ai reportées sur les spetres des �gures 2.3 et 2.4.Les données IRAC sont elles de l'arhive Spitzer (version S11.0.2 de la haîne de traitement).J'ai diretement utilisé les mosaïques (images Post-BCD pour Post Basi Calibrated Data), e quiexplique la présene d'un gradient à grande éhelle que l'on retrouve dans ertaines des artes.Les �gures 2.1 et 2.2 illustrent et e�et qui est traité au moment de l'obtention des ouleursinfrarouges de l'émission di�use (voir setion 2.4 page 66). Le seul traitement que j'ai appliquéà es artes onerne la soustration des soures pontuelles. Pour e faire, j'ai ommené parproduire une arte médiane de l'image à l'aide d'un �ltre arré de 21 pixels de �té (1 pixel =1.2′′). J'ai ensuite produit une arte di�érene entre l'image originale et la arte médiane et j'aisupprimé tous les pixels dont l'intensité était trop grande (à plus de 3-σ). En�n, puisque je nem'intéresse qu'à l'émission étendue, j'ai lissé les artes et réduit leur taille. J'obtiens ainsi desobservations de l'émission di�use galatique à une résolution de 6′′.Je termine en projetant haque ensemble de 4 artes IRAC sur une même et unique grille eten leur appliquant un fateur de orretion photométrique pour l'émission étendue, tel qu'il estfournit dans le "IRAC Data Handbook". L'inertitude sur la photométrie est alors de 5%.2.4 Diagrammes de orrélationJe déduis les ouleurs de l'émission di�use sur les hamps IRAC en orrélant l'intensité dedeux anaux. Je orrige ensuite es ouleurs par l'extintion et soutrais la ontribution des raiesdu gaz ionisé. Pour haque hamp Spitzer, je trae un diagramme de orrélation entre le analIRAC à 8 µm et haun des trois autres anaux à 3.6, 4.5 et 5.8 µm. Certaines artes présententun fort gradient à grande éhelle. Cet e�et que l'on retrouve le plus souvent sur le anal à 5.8
µm selon la plus grande dimension de la arte, résulte d'une étape dans la haîne de traitemento�ielle de l'arhive Spitzer et d'une mauvaise orretion du ourant d'obsurité. Ce gradientest généralement négligeable mais il apparaît omme la struture dominante sur plusieurs artes.A�n d'en tenir ompte dans mes estimations des ouleurs infrarouges de l'émission di�use, jedéompose les images des anaux à 3.6, 4.5 et 5.8 µm en 1 gradient (un polyn�me de bas degréfontion de la position le long du grand axe de la arte) plus la struture de l'émission dansle anal à 8.0 µm. Pour haque hamp de vue, nous herhons don à déterminer le oe�ient
Rλ/8.0 de la relation suivante :66



2.5. Corretions d'extintionIRAC 3.6 IRAC 4.5 IRAC 5.8 IRAC 8.00.0268 0.0222 0.581 0.0639Tab. 2.1 � Bruit statistique relevé sur haune des artes à haute latitude (l,b) = (105.6, +32), enMJy/sr
Iλ(x, y) = Rλ/8.0 × I8.0(x, y) + Pλ(x) (2.1)où λ est la longueur d'onde du anal IRAC (3.6, 4.5 ou 5.8 µm) et P est le polyn�me,généralement d'ordre 2 ou 3, qui ajuste le mieux le gradient à grande éhelle selon l'axe x.L'inertitude liée à l'ordre du polyn�me se retrouve dans l'inertitude sur la ouleur Rλ/8.0.Pour haque ouleur, j'e�etue une régression linéaire de manière itérative : à haque étape,tous les pixels qui sont trop éloignés de la relation linéaire de l'étape préédente sont éliminés.De ette façon, je supprime les pixels qui orrespondent à des soures brillantes et étendues quemon premier �ltrage n'aurait pas séletionnées ar leur taille était omparable à la taille de lafenêtre de �ltrage. En pratique, je alule la déviation standard σ de la distane à la relationlinéaire et masque les pixels qui sont éloignés de plus de 3σ de ette droite. Tout au long de etteproédure, je tiens ompte du bruit statistique par pixel mesuré sur le hamp de haute latitudegalatique (voir Tab. 2.1).2.5 Corretions d'extintionUne première orretion que je dois e�etuer sur es ouleurs provient de l'extintion. Ene�et, l'émission des poussières dans l'infrarouge va être éteinte di�éremment à 3.6, 4.5, 5.8 et8.0 µm. Ainsi, le rapport de ouleur R3.6/8.0 mesuré sur les artes est don le rapport de ouleurentre l'émission à 3.6 µm a�etée par l'extintion à 3.6 µm et l'émission à 8.0 µm a�etéepar l'extintion à 8.0 µm. Pour remonter au rapport de ouleur intrinsèque, il faut orriger esrapports de la façon suivante :

Rλ/8.0,int = Rλ/8.0,obs ×
1 − exp(−τ8.0)

1 − exp(−τλ)
× τλ

τ8.0
(2.2)où τλ est l'épaisseur optique à la longueur d'onde λ.Sur les lignes de visée du GFLS, la densité de olonne est faible et n'apporte qu'une orretionnégligeable sur les ouleurs mesurées. Sur la ligne de visée GLIMPSE où j'ai à la fois des donnéesIRAC et ISOCAM/CVF, j'obtiens une estimation de l'extintion en onvertissant la densité deolonne (voir setion 2.2 page 65) à l'aide de la relation AV /NH = 0.53 × 10−21 cm2 de Savage& Mathis (1979). Cette détermination de l'extintion visible est ohérente à mieux que 10% aveelle fournie par les artes de Shlegel et al. (1998) pour une valeur de RV = 3.1. Je passe ensuitede l'extintion dans le visible à elle en bande K grâe à la relation AK/AV = 0.112 de Rieke &Lebofsky (1985). 67



Chapitre 2. Les ouleurs de l'émission di�useCanal IRAC [3.6℄ [4.5℄ [5.8℄ [8.0℄
Aλ/AK 0.56 ± 0.06 0.43 ± 0.08 0.43 ± 0.10 0.43 ± 0.10

τλ 0.61 ± 0.07 0.47 ± 0.09 0.47 ± 0.11 0.47 ± 0.11Tab. 2.2 � Extintion relative Aλ/AK et épaisseur optique τλ dans les quatre anaux IRAC. D'aprèsIndebetouw et al. (2005).J'obtiens �nalement les extintions dans les bandes IRAC en utilisant les mesures d'extintionréalisées ave des données du programme GLIMPSE dans les bandes IRAC et de 2MASS enbandes J, H et K (Indebetouw et al. 2005). L'extintion a été mesurée sur deux lignes de viséede longitude galatique l = 42◦ et l = 284◦, à l'aide de la valeur moyenne de l'exès de ouleur
(A[λ] −AK)/(AJ −AK) de la distribution de ouleur des étoiles observées. J'ai utilisé les valeursmoyennes que les auteurs déduisent (voir Tab. 2.2). Je onvertis l'extintion en épaisseur optiquevia τλ = 0.921 × Aλ.D'après les mesures de Indebetouw et al. (2005), la seule orretion à appliquer au hampGLIMPSE onerne la ouleur R3.6/8.0. Notons également que es mesures d'extintion onernentdes hamps de plusieurs degrés de long qui oupent le plan galatique. Les régions de faibles la-titudes (|b| < 0.5◦), où la densité de olonne est la plus importante, sont elles dont la ouleurd'émission va ontribuer majoritairement à la ouleur du hamp omplet, par opposition auxrégions de plus haute latitude (|b| > 0.5◦), où se trouve le hamp ISOCAM/CVF.Ainsi, l'épaisseur optique à b = 0◦ est de 2.3 à 4.5, 5.8 et 8.0 µm et de 3.1 à 3.6 µm, tandis quees mêmes grandeurs ne sont que de 0.47 et 0.61 à b = 1◦. La orretion que l'on doit appliquerétant une mesure relative (voir Eq. 2.2), elle ne varie que peu, entre 1.24 à b = 0◦ et 1.07 à
b = 1◦. Je n'avais pas tenu su�samment ompte de ela dans mon artile Flagey et al. (2006).Cependant, les ouleurs intrinsèques de la poussière et surtout les onlusions qui en déoulentn'en sont pas a�etées.2.6 Corretions par les raies du gazAux longueurs d'onde infrarouges prohes, les raies du gaz ainsi que l'émission libre-librepeuvent avoir une ontribution non négligeable, indépendamment de la latitude galatique.L'émission libre-libre provient du rayonnement des életrons ralentis mais non apturés par lesions du gaz, d'où la dénomination de rayonnement de freinage ou Brehmsstralung en allemand.Pour estimer l'émission libre-libre infrarouge, je la onsidère d'abord à 5 GHz et extrapole ensuitevers les ourtes longueurs d'onde en aord ave Bekert et al. (2000). J'utilise pour ela sa �guredonnant l'émission libre-libre et un ajustement de elle-i par la fontion suivante :

Iff (IR) = 1.05 × Iff (ν = 5 GHz) × max(0.23; 0.23 + 0.03 × ln(λ/3µm)) (2.3)Pour le hamp GLIMPSE, des données à 5 GHz sont diretement disponibles grâe au relevéde Altenho� et al. (1979). Pour les hamps du GFLS, je déduis l'émission libre-libre aux ondes68



2.6. Corretions par les raies du gaz

Fig. 2.5 � Spetre total de l'émission libre-libre et libre-lié pour une température életronique de 7000K et normalisé à 5 GHz. La ontribution de l'émission libre-libre est donnée en tirets. D'après Bekertet al. (2000).radio de l'émission en Hα en utilisant les relations que l'on trouve dans Reynolds (1992) :
Iff (ν) = 6.6 × 10−15 ×

(

T

104 K

)

×
(

1 + 0.24 ln

(

T

104 K

)

− 0.16 ln
( ν

1011 Hz

)

)

× Iα

erg cm−2 s−1 sr−1 Hz−1 (2.4)où T est la température des életrons, ν est la fréquene d'émission et Iα est l'émission Hαexprimée en erg cm−2 s−1 sr−1. Pour une température életronique de 7500 K, à une fréquenede 5 GHz, ette relation se réduit à :
Iff = 8.25 × 10−15 × Iα (2.5)En�n, l'émission Hα est mesurée sur les données orrigées de l'extintion de Dikinsonet al. (2003). Ces données sont exprimées en Rayleigh. Un Rayleigh orrespond à l'émissionde 106 photons.cm−2.s−1 soit, à la longueur d'onde λα = 6563 Å :

1 Rayleigh = 2.41 × 10−7 erg cm−2 s−1 sr−1 (2.6)Ainsi, en utilisant les relations des équations 2.3 à 2.6, j'obtiens la distribution spetrale del'émission libre-libre pour 1 Rayleigh qui, une fois intégrée dans les bandes IRAC à 3.6 et 4.5 µm,me donne une ontribution à hauteur de 5× 10−5 MJy/sr. Sur les hamps du GFLS, les valeursde l'émission en Hα varient entre 5 et 100 Rayleigh. Au �nal, ela ne représente généralement pasplus de 1% et 5% de l'émission totale dans les bande IRAC à 3.6 µm et 4.5 µm respetivement.69



Chapitre 2. Les ouleurs de l'émission di�useIl faut rajouter à l'émission libre-libre la ontribution des raies du gaz qui se trouvent dans lesbandes IRAC. Il s'agit essentiellement de raies de reombinaison de l'hydrogène (Pfδ à 3.296µm,Pfγ à 3.739 µm, Brα à 4.051 µm, Pfβ à 4.652µm et Pfα à 7.46µm). Leur �ux par unité d'émissionen Brγ est déduit de Hummer & Storey (1987), pour une température et une densité életroniquede 7500 K et 100 cm−3. Ces raies représentent environ un ajout de 20% et 100% à l'émissionlibre-libre dans les anaux IRAC à 3.6 et 4.5 µm.Finalement, la ontribution totale du gaz ionisé représente à peine plus de 1% de l'émissiontotale dans la bande IRAC à 3.6 µm et au maximum 10% de elle dans la bande à 4.5 µm.2.7 Résultats et inertitudesLes ouleurs IRAC sont données dans le tableau 2.7. J'y ai ajouté les valeurs attenduespar le modèle de Li & Draine (2001) pour des hamps de rayonnement de l'ordre de elui duvoisinage solaire. Les inertitudes sur es mesures proviennent de la méthode d'ajustement parune droite et qui inlut la orretion par le gradient. Cette inertitude est généralement de l'ordrede 3%. Viennent ensuite les orretions par l'extintion (∼ 5-10%) et par les raies du gaz (<1%). En tenant ompte �nalement de la orretion photométrique (voir setion 2.3 page 66), lesinertitudes totales sont d'environ 15% sur l'ensemble des ouleurs.Ces ouleurs sont les valeurs moyennes mesurées sur des artes relativement grandes (1 ◦par15 ′) et ne rendent don pas ompte des variations à petites éhelles. Cependant, la omparaisonentre les di�érents hamps IRAC montrent d'ores et déjà des variations à grandes éhelles sur lesrapports R3.6/8.0 et R4.5/8.0. La ouleur R5.8/8.0 est quant à elle relativement onstante autourd'une valeur moyenne de 0.3 que l'on retrouve également sur le spetre ISOCAM/CVF.
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2.7.Résultatsetinertitudes
R3.6/8.0 R4.5/8.0 R5.8/8.0 R3.6/8.0,feat R3.6/8.0,cont NCSpitzer GFLS (105.6,+0.3) 0.076 ± 0.010 0.065 ± 0.008 0.37± 0.05 0.014 ± 0.002 a 0.062 ± 0.007 a 80 ± 20Spitzer GFLS (105.6,+4) 0.059 ± 0.008 0.037 ± 0.005 0.32± 0.04 0.024 ± 0.004 a 0.035 ± 0.005 a 56 ± 12Spitzer GFLS (105.6,+8) 0.094 ± 0.015 0.050 ± 0.007 0.26± 0.04 0.047 ± 0.010 a 0.047 ± 0.007 a 38 ± 8Spitzer GFLS (105.6,+16) 0.072 ± 0.009 0.046 ± 0.005 0.34± 0.04 0.028 ± 0.005 a 0.044 ± 0.005 a 52 ± 12Spitzer GFLS (254.4,+0) 0.068 ± 0.008 0.043 ± 0.005 0.37± 0.05 0.027 ± 0.005 a 0.041 ± 0.005 a 52 ± 12Spitzer GLIMPSE (27.5, +0) 0.065 ± 0.008 0.052 ± 0.007 0.32± 0.04 0.016 ± 0.002 b 0.049 ± 0.006 a 60 ± 9Giard et al. (1994) - - - 0.016 ± 2.10−3 -Tanaka et al. (1996) - - - 0.016 ± 4.10−3 -Dwek et al. (1997) 0.0306 0.0339 - - -Arendt et al. (1998) 0.0334 0.0394 - - -Li & Draine (2001) 0.0477 0.0224 0.278 0.0264 a 0.0213 aTab. 2.3 � Couleurs IRAC de l'émission di�use galatique mesurée sur les hamps du GFLS et de GLIMPSE (Rλi/λj

). Les mesures résultant desobservations DIRBE ont été onverties et elles déduites du modèle de Draine ont été reportées. La ontribution de la bande à 3.3 µm et elle duontinuum sous-jaent sont données par R3.6/8.0,feat et R3.6/8.0,cont respetivement. La taille moyenne des PAHs que l'on déduit du modèle est donnéepar la dernière olonne.

a déduits des équations 3.1 and 3.2
b déduit de Giard et al. (1994) et Tanaka et al. (1996)
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Chapitre 2. Les ouleurs de l'émission di�use
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Chapitre 3. Spetre infrarouge moyen du milieu di�us galatiqueNous avons ombiné les ouleurs IRAC mesurées sur le hamp GLIMPSE ave des mesures dela mission AROME pour étendre le spetre ISOCAM/CVF de la poussière aux ourtes longueursd'onde (entre 3 et 5 µm) et onstruire un spetre de l'émission di�use galatique.
3.1 Constrution du spetreLes observations menées par Kris Sellgren sur des nébuleuses par ré�exion (Sellgren et al.1983, 1985) ont révélé que le spetre de la poussière aux longueurs d'onde inférieures à 5 µm sedéompose en une bande attribuée aux PAHs à 3.3 µm et un ontinuum sous-jaent aratérisépar une température de ouleur TC ∼ 1000− 1500 K qui s'étend en-deçà de 3 µm et qui dominel'émission entre 3.5 et 5 µm. Nous avons herhé à interpréter les ouleurs IRAC mesurées surle hamp GLIMPSE ave es deux omposantes.La bande PAH à 3.3 µm avait déjà été détetée et mesurée spetrosopiquement par le satellitejaponais IRTS vers les régions internes de la galaxie (Tanaka et al. 1996). L'expériene ballonAROME a également déteté et mesuré photométriquement ette bande dans l'émission di�usedu plan galatique (Giard et al. 1988). Les mesures déduites de es deux observations sontparfaitement ohérentes. De plus, elles orrespondent au plan galatique, là même où ont étérelevées les observations IRAC. Nous dé�nissons alors la ontribution de la bande dans le analIRAC à 3.6 µm, notée R3.6/8.0,feat, ainsi que son omplémentaire, la ontribution du ontinuumsous-jaent dans e même anal IRAC à 3.6 µm, notée R3.6/8.0,cont.A�n de onstruire le spetre de l'émission di�use galatique en dessous de 5 µm, nous prenonsla forme de la bande à 3.3 µm d'un spetre ISO/SWS de la nébuleuse par ré�exion NGC7023 etun ontinuum en forme de orps noir. L'intensité de la bande PAH, dé�nie par R3.6/8.0,feat = 0.16,est prise en aord ave elle mesurée par AROME et IRTS. L'intensité et la température duontinuum sont alors ajustées a�n d'obtenir les valeurs mesurées pour les ouleurs R3.6/8.0 et
R4.5/8.0 sur le hamp GLIMPSE. La température de ouleur du ontinuum déterminée est de
1100 ± 300 K, e qui orrespond aux valeurs mesurées sur les nébuleuses par ré�exion, bien queles onditions physiques y soient très di�érentes.Grâe à e spetre étendu de l'émission di�use galatique (voir Fig. 3.1), nous pouvons obtenirune relation donnant les ontributions du ontinuum et de la bande des PAHs à 3.3 µm dans leanal IRAC à 3.6 µ en fontion des ouleurs R3.6/8.0 et R4.5/8.0 :

R3.6/8.0,feat = R3.6/8.0 − 0.95 × R4.5/8.0 (3.1)
R3.6/8.0,cont = R3.6/8.0 − R3.6/8.0,feat

= 0.95 × R4.5/8.0 (3.2)74



3.2. Continuum prohe infrarouge et bande à 3.3 mirons

Fig. 3.1 � Spetre ISOCAM/CVF de la ligne de visée prinipale, entrée sur les oordonnées galatiques(l,b) = (26.8,+0.8), omplété par les ouleurs des observations IRAC (diamants). L'extension du spetreen-deçà de 5 µm (tirets) est ontrainte par es valeurs ainsi que elle des observations AROME et IRTS.3.2 Continuum prohe infrarouge et bande à 3.3 mironsNous avons utilisé les relations 3.1 et 3.2 pour déterminer la ontribution du ontinuum et dela bande PAH dans les hamps GLIMPSE et GFLS. Conernant les hamps GFLS, nous n'avionspas aès à une mesure de l'intensité de la bande à 3.3 µm. Nous avons don fait l'hypothèseque le ontinuum sous-jaent était le même que sur le hamp GLIMPSE. Cette hypothèse estrenforée par (1) la faible variation du rapport des �ux dans les anaux IRAC à 3.6 et 4.5 µmen fontion de la température du ontinuum et (2) ette température ne varie que très peu entreune nébuleuse par ré�exion et le milieu di�us. Les valeurs de R3.6/8.0,feat et R3.6/8.0,cont sontreportées dans la Table 2.7.On onstate immédiatement que l'intensité relative du ontinuum ne hange pas de manièresigni�ative ave une valeur moyenne de 0.046, une déviation standard de 0.009 et un fateurinférieur à 1.9 entre ses valeurs extrêmes. Au ontraire, l'intensité relative de la bande PAH à3.3 µm a une dispersion plus importante ave une valeur moyenne de 0.026, une dispersion de0.011 et un fateur supérieur à 3.2 entre ses valeurs extrêmes. De plus, on ne remarque auuneorrélation entre es deux grandeurs. En�n, la ontribution du ontinuum au anal IRAC à 3.6
µm est en moyenne de 62% et varie entre 50% et 82%, e qui en fait la omposante dominante.3.3 Comparaison ave les ouleurs DIRBEEn utilisant des données du relevé du iel réalisé par DIRBE à bord du satellite COBE,Dwek et al. (1997) et Arendt et al. (1998) ont mesuré les ouleurs de l'émission à haute latitudegalatique. Grâe au spetre de l'émission di�use galatique que nous venons de onstruire,nous sommes apables de onvertir es ouleurs DIRBE en ouleurs IRAC, via les fateurs de75



Chapitre 3. Spetre infrarouge moyen du milieu di�us galatiqueInstrument et anal Fateur de onversion
DIRBE3.5/IRAC3.6 0.917
DIRBE4.9/IRAC4.5 1.03
DIRBE12/IRAC8.0 0.749Tab. 3.1 � Fateurs de onversion entre les anaux DIRBE et les anaux IRAC déduits de notre spetrede référene.onversion que nous donnons en Table 3.2. Nous donnons les valeurs orrespondantes à estravaux en Table 2.7. On onstate que nos ouleurs sont globalement supérieures à elle déduitesdes observations DIRBE. Cet éart peut provenir de plusieurs raisons parmi lesquelles (1) deserreurs systématiques dans l'analyse des données DIRBE liées à la soustration des étoiles, (2) lefait que es ouleurs orrespondent à des régions de haute latitude galatique et (3) notre spetrede référene qui peut induire une onversion inadaptée.
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Chapitre 4. Diagnostis spetrosopiquesLe spetre d'émission des PAHs dépend fortement de leurs propriétés physiques, parmi les-quelles leur état de harge et de leur taille. Je iterai par exemple les travaux de Bakes et al.(2001a) ou les nombreux artiles de Brue T. Draine et Aigen Li (voir �gure 4.1). Dans ettepartie, je vais montrer qu'un petit nombre de ritères observationnels permet de ontraindre espropriétés. Je les appliquerai ensuite à nos observations.4.1 Méthode de diagnostiDans leur modèle de poussières, Li & Draine (2001) onstruisent le spetre de l'émissiondi�use des PAHs dans le milieur interstellaire à partir de données de laboratoire. Les ouleursinfrarouges qu'ils obtiennent pour l'instrument IRAC ont été reportées dans la Table 2.7. Ellessont en désaord ave nos mesures, tout du moins sur les valeurs de R3.6/8.0 et R4.5/8.0, e quipourrait montrer une sous-estimation de ontinuum prohe infrarouge dans leur modèle.Nous avons déidé de développer notre propre modèle pour ette raison et les suivantes. (1)Les valeur de Li & Draine (2001) orrespondent à un mélange �xe entre les phases CNM, WNMet WIM du MIS, ave des proportions en masse de 43%, 43% et 14% respetivement. Ce type demilieu est aratéristique des régions de haute latitude galatique mais ne s'applique sans doutepas aux hamps IRAC de faible latitude de notre analyse. Pour es lignes de visée, une frationnon négligeable du gaz est sous forme moléulaire et par onséquent la proportion de phase neutrefroide du MIS doit être plus importante. (2) Nos mesures de l'intensité relative de la bande PAHà 3.3 µm montrent une dispersion importante qu'il va falloir retransrire en terme de taille et étatd'ionisation des PAHs. Pour e faire, nous aurons besoin d'exéuter notre modèle de poussière surune large grille de paramètres. (3) Dans une étude réente sur des données de spetro-imagerieISOCAM/CVF, Rapaioli et al. (2005) ont proposé une déomposition du spetre d'émission desPAHs en une omposante neutre et une omposante ation. Nous hoisissons, tout omme eux,et ontrairement à Li & Draine (2001), de dé�nir les propriétés des PAHs à partir d'observationsplut�t qu'en nous appuyant sur des données de laboratoire. Le modèle de Désert et al. (1990),que j'ai présenté setion 3 page 33, tient maintenant ompte de es mises à jour sur les setionse�aes des PAHs neutres et ations.J'ai don utilisé e modèle en l'assoiant à un module de alul de la fration ionisée de PAHsen fontion de leur taille et des onditions physiques. Ce module tient ompte des proessus dephotoionisation, de reombinaison életronique, d'attahement életronique et de photodétahe-ment életronique (Le Page et al. 2001). Les paramètres libres sont don a priori les suivants :l'intensité du hamp de rayonnement G (�ux ultraviolet lointain intégré entre 6 et 13.6 eV),exprimé en unité de Habing (normalisation au voisinage solaire), la température du gaz T , ladensité életronique ne et l'exposant de la loi de puissane de la distribution de taille des PAHs α.Le paramètre qui régit l'équilibre entre PAH ations et neutres via les proessus de photionisationet reombinaison életronique est en fait le rapport G
√

T/ne. D'autre part, nous onvertissonsl'exposant α en taille moyenne des PAHs exprimée en nombre de arbone en intégrant la distri-bution de taille des PAHs entre 4 et 12 Å et à l'aide de la relation a = 0.9
√

NC entre la taille a78



4.2. Intensité relative de la bande à 3.3 mirons

(a) Setions e�aes d'absorption paratome de arbone pour un PAH neutre et io-nisé. L'ionisation renfore les modes d'élon-gation C-C (6.2 et 7.7 µm) et de pliage C-H(8.6 µm) mais atténue le mode d'élongationC-H (3.3 µm). D'après Li & Draine (2001).
(b) Émissivité par atome de arbone pourdes PAHs ations de taille di�érente sousun rayonnement interstellaire standard. LesPAHs les plus petits émettent relativementplus d'énergie aux longueurs d'ondes lesplus ourtes. D'après Draine & Li (2001).Fig. 4.1 � Variations des propriétés des PAHs en fontion de leur état de harge (a) ou de leur taille (b)telles qu'elles sont modélisées par Draine et ses ollaborateurs.d'un PAH et le nombre d'atomes de arbone NC de la moléule. S'ajoutent à es deux paramètresla température de ouleur et l'intensité du ontinuum prohe infrarouge qui n'était alors pas uneomposante inluse dans le modèle de poussières.A�n de ontraindre es paramètres, j'ai utilisé deux diagnostis : le rapport R7.7/11.3 entre lesbandes PAHs à 7.7 et 11.3 µm d'une part, et le rapport R3.6/8.0,feat qui donne l'intensité de labande PAH à 3.3 µm relativement au anal IRAC 8.0 µm d'autre part. Ces deux ontraintes serontomplétées par les ouleurs IRAC R3.6/8.0, R4.5/8.0 et R5.8/8.0 dé�nies et mesurées préédemment.4.2 Intensité relative de la bande à 3.3 mironsLa ouleur IRAC R3.6/8.0,feat nous renseigne sur l'intensité de la bande PAH à 3.3 µm. Cettebande est onnue pour être à la fois sensible à la taille et à l'état de harge des PAHs. Un grosPAH ou un PAH ionisé n'émettra pas beauoup dans ette bande, tandis qu'un PAH petit etneutre émettra fortement à 3.3 µm (voir �gures 4.1). Nous le véri�ons ave notre modèle depoussières. Pour haque spetre d'émission de la poussière obtenu pour un ouple de paramètres(G√

T/ne, < NC >), nous alulons, pour la omposante PAH, le �ux que l'on mesurerait dansles anaux IRAC à 3.6 et 8.0 µm. Comme ette omposante est vierge de tout ontinuum prohe-infrarouge (il n'est pour le moment pas inlus dans le modèle), le rapport de es deux �ux donnediretement R3.6/8.0,feat.Comme le montre la Figure 4.2, e rapport dépend bien à la fois de la taille moyenne et de79



Chapitre 4. Diagnostis spetrosopiques

Fig. 4.2 � Variations des deux diagnostis spetrosopiques utilisés pour ontraindre les propriétés desPAHs observés en fontion de la taille moyenne de la distribution des PAHs et du paramètre d'ionisation
G
√

T/ne. R3.6/8.0,feat est en trait ontinu et R7.7/11.3 est en tirets.l'état de harge des PAHs. Le sens des variations est elui que nous nous attendions à voir. Lesvaleurs extrêmes obtenues pour les paramètres utilisés sont de 0.005 et 0.05. Nos mesures sontinluses dans et intervalle.En utilisant uniquement e diagnosti, il est impossible de lever la dégénéresene entre tailleet ionisation. Si nous prenons la valeur mesurée par AROME et IRTS pour R3.6/8.0,feat, à savoir0.016, la seule utilisation de e diagnosti ne permet pas de distintion entre des PAHs dont lataille moyenne serait de 75 atomes de arbone dans des onditions physiques paramétrées par
G
√

T/ne ∼ 200 K1/2cm3 et des PAHs de 50 atomes de arbone en moyenne dans un milieuoù G
√

T/ne ∼ 3000 K1/2cm3. Il est don néessaire de trouver un seond diagnosti dont ladépendane par rapport à la taille et à la harge des PAHs ne soit pas la même que pour
R3.6/8.0,feat.4.3 Rapport des bandes à 7.7 et 11.3 mironsLe spetre d'émission des PAHs est onnu pour être peu sensible aux variations de taille pourles bandes de longueurs d'onde intermédiaires (entre 6 et 13 µm) et si on se limite à des taillesde PAHs raisonnables (quelques dizaines d'atomes de arbone au maximum). On se reporterapar exemple à la �gure 4.1(b).Notre modèle de poussières est en aord ave ela. Pour haquespetre d'émission de la poussière obtenu via le modèle, pour un jeu de paramètres G

√
T/ne et

< NC >, nous déomposons le spetre des PAHs en une suession de lorentziennes. Chaquebande d'émission des PAHs entre 6.2 et 12.7 µm est ainsi ajustée par une lorentziennes. Leslongueurs d'onde entrales sont �xées à 6.2, 7.6, 8.6, 11.3 et 12.7 µm tandis que les largeurs àmi-hauteur et les amplitudes sont laissées libres. Le produit entre largeur et amplitude donne80



4.4. Taille et état d'ionisation des aromatiquesValue
NC 60 ± 9
G
√

T/ne 1350 ± 450 K1/2 cm3

PAH+/PAH 42% ± 7%Contribution du ontinuum à IRAC 3.6 70% ± 12%Tab. 4.1 � Paramètres de sorties du modèle pour le meilleur ajustement. Les inertitudes résultent desdispersions aléatoire et systématique qui ontribuent haune pour moitié à l'inertitude totale.ainsi le �ux estimé de haque bande PAH.Nous alulons alors le rapport R7.7/11.3 entre les �ux de la bande à 7.7 µm et elle à 11.3
µm en fontion de la taille moyenne des PAHs et du paramètres d'ionisation. Les résultats sontprésentés en Figure 4.2. Dans le adre du modèle et ave les valeurs des paramètres utilisés, lerapport R7.7/11.3 dépend presque uniquement de l'état d'ionisation des PAHs, et pratiquementpas de leur taille moyenne, sauf aux très petites tailles. Ce rapport varie ii entre 0.9 et 2. Enomparaison, Draine & Li (2001) obtiennent des valeurs omprises entre 0.04 et 0.07 pour desPAHs ionisés, et entre 0.3 et 0.6 pour des PAHs neutres, si on se limite à NC < 100. J'ai utilisée rapport de bandes pour ontraindre la valeur du paramètre G

√
T/ne et don l'état de hargedes PAHs sur les lignes de visée étudiées. A l'aide de ette donnée et du rapport R3.6/8.0,feat, jedéduis la taille moyenne de la distribution des PAHs.4.4 Taille et état d'ionisation des aromatiquesA�n de ontraindre les propriétés des PAHs en termes de taille moyenne et d'état de harge,nous avons utilisé 5 observables : les 3 ouleurs IRAC R3.6/8.0, R4.5/8.0 et R5.8/8.0 ainsi queles deux diagnostis R7.7/11.3 et R3.6/8.0,feat, détaillés au hapitre préédent. Les paramètres àontraindre sont au nombre de 4 : la taille moyenne de la distribution des PAHs, le paramètred'ionisation G

√
T/ne, la température de ouleur du ontinuum prohe infrarouge et l'intensitéde e ontinuum.Dans le as du hamp GLIMPSE, nous pouvons mener une analyse omplète puisque nousavons toutes les données néessaires. Dans le as des hamps GFLS et des autres lignes de viséeISOCAM/CVF, nous ne pouvons raisonner qu'à partir de suppositions sur les observables dontnous ne disposons pas.4.4.1 Ligne de visée prinipaleSur le hamp où nous possédons à la fois les données IRAC et le spetre ISOCAM/CVF,nous avons aès aux 5 observables : les 3 ouleurs IRAC déoulent diretement des observationsIRAC, le rapport R7.7/11.3 est diretement mesuré sur le spetre ISOCAM/CVF et le rapport

R3.6/8.0,feat provient des mesures AROME et IRTS. Nous pouvons don ajuster au mieux les 4paramètres libres, en tenant ompte de l'inertitude sur nos 5 ontraintes. Nous alulons alors81



Chapitre 4. Diagnostis spetrosopiques

(a) Contours iso-χ2 déduits du proessus d'ajuste-ment des 5 ontraintes observationnelles sur la lignede visée prinipale, en fontion de NC et G
√

T/ne. (b) Contours iso-χ2 déduits du proessus d'ajus-tement des 5 ontraintes observationnelles sur laligne de visée prinipale, en fontion de NC et dela ontribution du ontinuum prohe infrarouge auanal IRAC 3.6 µm.Fig. 4.3 � Données sur le meilleur ajustement de nos observations.le χ2 pour tous les spetres du modèle que nous avons obtenus (voir Fig. 4.3(a) et 4.3(b)). Lesourbes à 3 − σ orrespondent à une valeur de χ2 = 10.Taille moyennePour notre ligne de visée prinipale, nous obtenons ainsi une taille moyenne de 60 atomes dearbone. En omparaison, le modèle standard de Désert et al. (1990) orrespond à une valeur de6 ou 45 atomes de arbone, soit 30% plus petit que sur nos observations.Paramètre d'ioniationLe paramètre d'ionisation que nous obtenons est G
√

T/ne = 1350 K1/2cm3. Les modèles de Li& Draine (2001) et Weingartner & Draine (2001) donnent, pour les phases neutre froide, neutrehaude et ionisée haude, les valeurs de 250-380 K1/2cm3, 2200-2900 K1/2cm3 et 1000 K1/2cm3respetivement. Ces valeurs sont elles obtenues dans un hamp de rayonnement prohe de eluidu voisinage solaire. Si on onsidère que le hamp de rayonnement moyen augmente environ d'unfateur 3 lorsqu'on se déplae du voisinage solaire vers l'intérieur de la galaxie (Sodroski et al.1997), les valeurs de G
√

T/ne attendues pour les trois phases du MIS sur notre ligne de viséedevraient être de 750-1140 K1/2cm3, 6600-8700 K1/2cm3 et 3000 K1/2cm3 respetivement. Ainsi,notre spetre étendu du milieu di�us galatique semble être en bon aord ave un environnementdominé par la phase neutre froide. Cette interprétation n'est valable que si l'on suppose quela densité moyenne des életrons et la température moyenne du gaz ne varie pas de manièresigni�ative au travers de la galaxie.82



4.4. Taille et état d'ionisation des aromatiques

Fig. 4.4 � Spetre omplet du meilleur ajustement obtenu (trait ontinu et étoiles). Les données sonten tirets épais et diamants. La ontribution des PAHs neutres apparaît en tiret-point, elle des PAHsations en tirets et le ontinuum en "tiret-3 points".Fration d'ionisationEn ombinant la taille moyenne des PAHs et le paramètre d'ionisation, nous avons aès à lafration de PAHs ionisés sur la ligne de visée. Nous déduisons ainsi une fration de PAH ation de42%, ontre 58% de neutre. En�n, la température et l'intensité du ontinuum prohe infrarougese traduisent par une ontribution de ette omposante dans la bande IRAC à 3.6 µm que l'onestime à 70%. Cette forte ontribution équivaut à une ouleur R3.6/4.5,cont = 0.90. En tenantompte des inertitudes, ette valeur est en aord ave la valeur déterminée empiriquement(voir Eq. 3.1 et 3.2). L'ensemble des valeurs orrespondant au meilleur ajustement est donnédans la table 4.1.Spetre ompletAve les paramètres déduits de l'ajustement des ouleurs infrarouges du milieu di�us, il adon été possible de déterminer les propriétés moyennes des PAHs. Le spetre omplet qui endéoule est donné par la �gure 4.4.4.4.2 Variations hamp à hampÉtat d'ionisationPour les autres hamps IRAC et les autres lignes de visée ISOCAM/CVF, nous n'avons pasaès à toutes les observables. Pour les spetres, nous ne pouvons mesurer que le rapport R7.7/11.3.En utilisant des données IRTS, Sakon et al. (2004) ont mesuré les �ux des bandes PAHs entre6.2 et 11.3 µm. Ils avaient onlu que les bandes à 8.6 et 11.3 µm étaient systématiquementplus fortes que elles à 6.2 et 7.7 µm dans les régions extérieures de la galaxie par rapport aux83



Chapitre 4. Diagnostis spetrosopiquesLigne de visée Coordonnées galatiques R7.7/11.3(l,b)G26.8 (26.8,0.8) 1.5 ±0.1G34.1 (34.1,13.4) 1.6 ±0.2G30 (30.0,3.0) 1.3 ±0.1G299.7 (299.7,-16.3) 1.2 ±0.3Sakon et al. (2004) l=-8 (-8,0) 2.85±0.17Sakon et al. (2004) l=48 (48,0) 1.99±0.05Sakon et al. (2004) l=-132 (-132,0) 1.42±0.40Sakon et al. (2004) l=172 (172,0) 1.65±0.37Tab. 4.2 � Rapports R7.7/11.3 mesurés sur les lignes de visée ISOCAM/CVF et d'après Sakon et al.(2004).régions internes de la galaxie. Ils suggéraient alors que la déshydrogénation ou la ompaité desPAHs pouvait expliquer de telles variations, mais ne tiraient pas de onlusion dé�nitive. Nosmesures du rapport R7.7/11.3 sont reportées dans la Table 4.2 ave elles de Sakon et al. (2004).La détermination du rapport de bande via la déomposition en lorentziennes du spetre n'a pasété failitée par le faible rapport signal sur bruit des lignes de visée. De plus, la faible ouverturespetrale de ISOCAM/CVF ne fournit pas su�samment de points de mesures en-deçà de la bandeà 6.2 µm et au-delà de la bande à 12.7 µm. Pour estimer l'inertitude de nos mesures, nous avonsessayé plusieurs méthodes qui di�èrent par leurs variables et leurs paramètres �xes, séletionnésparmi la longueur d'onde entrale, la largeur à mi-hauteur et l'amplitude des lorentziennes. Lesvaleurs que nous obtenons sont omparables à elles obtenues par Sakon et al. (2004). Pour leslignes de visée ISOCAM/CVF qui pointent vers les régions internes de la Galaxie, nos valeurs sontinférieures à elles déduites des observations IRTS et en les omparant à elles qui pointent versl'extérieur de la Galaxie, nous ne pouvons pas onlure quant à l'existene d'un e�et systématiquesur les intensités relatives des bandes. Notons que le rapport R3.6/8.0,feat ne présente pas nonplus de variations systématiques ave la longitude ou la latitude galatique (voir Tab. 2.7).Taille moyenneDans le adre du modèle de poussières, la ouleur R3.6/8.0,feat mesurée sur les hamps GFLSdoit traer les variations de propriétés des PAHs. Plus partiulièrement, dans notre as, nousdevons pouvoir remonter à des variations de taille moyenne des PAHs. En e�et, les hampsGFLS sondent des régions plus externes que elle du hamp GLIMPSE. Toujours en onsidérantque le hamp de rayonnement moyen a plut�t tendane à diminuer lorsqu'on s'éloigne des régionsinternes de la galaxie, et en faisant l'hypothèse que la densité des életrons et que la températuredu gaz ne varient pas signi�ativement, on déide de prendre la valeur de 1350 K1/2cm3 trouvéesur le hamp GLIMPSE omme limite supérieure du paramètre G
√

T/ne sur les hamps GFLS.D'autre part, nous déidons de prendre omme limite inférieure la valeur proposée par Li &84



4.5. Extension du spetre de référene aux plus grandes longueurs d'ondeParamètres ValeursIRAC 3.6 µm 0.065 MJy/srIRAC 4.5 µm 0.052 MJy/srIRAC 5.8 µm 0.32 MJy/srIRAC 8.0 µm 1.00 MJy/srIRIS 25 µm 1.43 MJy/srIRIS 60 µm 8.88 MJy/srIRIS 100 µm 31.2 MJy/srDIRBE 12 µm 1.05 MJy/srDIRBE 25 µm 1.23 MJy/srDIRBE 60 µm 10.2 MJy/srDIRBE 100 µm 31.2 MJy/srDIRBE 140 µm 59.3 MJy/srDIRBE 240 µm 34.7 MJy/srTab. 4.3 � Valeurs mesurées pour la SED omplète du milieu di�us galatique. Les observations sontnormalisées par rapport au �ux dans le anal IRAC 8 µm.Draine (2001) et Weingartner & Draine (2001) pour le MIS neutre froid, à savoir G
√

T/ne ∼
300 K1/2cm3. Grâe à es ontraintes sur le paramètre d'ionisation, et en les ombinant auxouleurs R3.6/8.0,feat sur la �gure 4.2, nous pouvons estimer la taille moyenne des PAHs surhaun des hamps GFLS. Pour e faire, nous avons utilisé le rapport R3.6/4.5,cont déduit del'ajustement par le modèle de notre ligne de visée prinipale. Les résultats sont donnés dans ladernière olonne de la Table 2.7. Nous obtenons des tailles moyennes de PAHs dont les valeursextrêmes sont de 38 et 80 atomes de arbone tandis que les trois autres valeurs (52, 52 et 56atomes de arbone) sont très prohes de elle de la ligne de référene (60 atomes de arbone).Ainsi, nous avons mis en évidene, malgré les inertitudes assez larges sur es tailles moyennes,qu'une réelle dispersion existe et que des PAHs de taille moléulaire sont présents dans le milieudi�us galatique.4.5 Extension du spetre de référene aux plus grandes longueursd'ondeAu-delà de 8 µm, des données photométriques sont également disponibles pour ma ligne devisée de référene. Il s'agit non pas de données Spitzer/MIPS mais de données IRIS (donnéesIRAS retraitées par Miville-Deshênes & Lagahe 2005) et DIRBE. Comme l'éhantillonnage dees données ne permet pas de réaliser des graphes de orrélation pixel-à-pixel ave les donnéesIRAC, j'ai utilisé des mesures de valeurs moyennes sur le hamp. J'ai onsidéré que les �uxmesurés par IRIS pouvaient être pris tels quels et j'ai ajusté les mesures DIRBE de telle sorteque les points DIRBE et IRIS à 100 µm soient identiques. J'ai ainsi obtenu les ouleurs de85



Chapitre 4. Diagnostis spetrosopiquesParamètres ValeursChamp de rayonnement 1.2 x MathisAbondane VSGs 2 x DesertAbondane BG 1 x DesertTab. 4.4 � Paramètres du modèle pour l'ajustement de la SED omplète du milieu di�us galatique.l'émission di�use de 12 à 240 µm qui viennent ompléter elles déjà mesurées préédemment àl'aide des données IRAC (voir table 4.5).J'ai ensuite ajusté ette distribution spetrale d'énergie (SED) à l'aide du modèle de pous-sières en utilisant la distribution en taille des PAHs ontrainte par les ouleurs IRAC et le spetreISOCAM/CVF à la setion 4.4.1. De ette manière, j'ai ontraint les abondanes relatives desPAHs, VSGs et BGs ainsi que le hamp de rayonnement inident. Les distributions de tailledes VSGs et des BGs sont inhangées par rapport aux travaux de Désert et al. (1990). Pour lehamp de rayonnement, j'ai utilisé la forme spetrale du hamp de rayonnement interstellaire deMathis. Les paramètres qui ajustent le mieux la SED de référene du milieu di�us galatiquesont donnés dans la table 4.5 et le spetre omplet qui en résulte est donné par la �gure 4.5. Lehamp de rayonnement requis est don 20% plus élevé que le hamp de rayonnement standardde Mathis. La modi�ation la plus importante par rapport au modèle originel de Désert et al.(1990) onerne l'abondane relative néessaire des VSGs qui est deux fois plus élevée. CetteSED et l'ajustement par le modèle qui en déoule onstitue dorénavant le spetre de référenedu milieu di�us galatique que j'utilise dans le reste de ma thèse.

Fig. 4.5 � Spetre de référene omplet du milieu di�us galatique. Les données (diamants) et les valeursdonnées par le modèle (roix) pour les bandes photomoétriques IRAC, IRIS et DIRBE sont superposéesau spetre ISOCAM/CVF étendu (ligne ontinue) et à l'ajustement par le modèle (tiret). L'ensemble estnormalisé à IRAC 8 µm.86
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Chapitre 5. Origine du ontinuum prohe infrarougeL'un des prinipaux résultats de e travail porte sur la détetion d'un ontinuum proheinfrarouge, sous-jaent à la bande PAH à 3.3 µm. Auparavant, ette omposante avait été détetéed'abord dans des nébuleuses par ré�exion (Sellgren et al. 1983) puis dans des galaxies (Lu et al.2003). Sa présene dans le milieu di�us, où le hamp de rayonnement est plusieurs ordres degrandeur plus faible, est pour le moins surprenante. De plus, la ontribution de e ontinuums'élève à plus de 50% dans le anal IRAC à 3.6 µm et est pratiquement de 100% dans le analIRAC à 4.5 µm.5.1 Nébuleuses par ré�exionUn ontinuum prohe infrarouge sous-jaent à la bande PAH à 3.3 µm a été déouvert dansdes nébuleuses par ré�exion (NGC7023, NGC2023 et NGC2068) par Sellgren et al. (1983). Cetteomposante est relativement bien dérite par un orps noir modi�é dont la température deouleur, déduite de mesures photométriques entre 2 et 5 µm, est voisine de 1000 K. Sellgrenet al. (1983) ont tout d'abord éarté plusieurs interprétations.5.1.1 Les interprétations rejetées� L'émission libre-libre ne peut ontribuer qu'à hauteur de 1% au maximum, d'après lesmesures e�etuées à 6 m.� En tenant ompte des soures de rayonnement présentes dans les nébuleuses par ré�exion, lealul de la lumière ré�éhie dans NGC2023 ne peut atteindre que 1/3 et 1/20 de l'émissiondu ontinuum à 2.2 et 3.8 µm respetivement. Ces valeurs sont des limites supérieures.� Des étoiles faibles, membres des amas assoiés aux nébuleuses, ne peuvent pas non plusêtre à l'origine de ette émission, qui apparaît uniformément étendue dans des ouverturesde 6′′et 60′′.� La onstane de la température de ouleur en fontion de l'éloignement à l'étoile exita-trie pose problème si l'on souhaite interpréter e ontinuum par l'émission thermique dela poussière. De plus, la température e�etive de la poussière devrait être prohe de latempérature de ouleur observée (∼ 1000 K) qui est bien plus grande que elle attenduedans e type de région surtout à des distanes supérieures à quelques frations de parsesde l'étoile.� La �uoresene peut être à l'origine de l'émission dans les bandes PAH à 3.3 et 3.4 µmomme l'ont proposé Allamandola et al. (1979) mais serait inapable de produire un onti-nuum sur l'intervalle de longueurs d'onde où il est observé et demanderait une e�aité deonversion des photons ultraviolets en infrarouges qui paraît peu raisonnable.5.1.2 Modèle de �utuations en température de petits grainsPlus tard, Sellgren (1984) a développé un modèle selon lequel le ontinuum est dû à l'émissionthermique de grains de très petite taille (∼ 10 ). Étant donnée leur faible apaité thermique,88



5.1. Nébuleuses par ré�exionils sont hau�és très brièvement à très haute température (∼ 200 − 500K, Allen & Robinson1975) par l'absorption d'un photon ultraviolet unique ou par la formation de liaisons himiquesà leur surfae. Dans la limite des petites températures, relativement à la température de Debye,la apaité thermique CV ∝ T 3. Dans la limite des grandes températures, CV ∼ 3NkB est uneapproximation raisonnable pour une température en fait aussi basse que 1/5 de la températurede Debye. Cette température aratéristique (voir Éq. 5.1) atteint 2200 K pour le diamant quiest l'un des matériaux à haute température de Debye. L'approximation des hautes températuresest don appliable. Le nombre N sera le nombre de moléules ou d'atomes du grain en fontiondu degré d'exitation atteint aux températures observées (∼ 1000 K).
TD =

hcs

2LkB
× 3

√

6N

π
(5.1)Parmi les proessus d'exitation des grains à l'origine de �utuations en température, nouspouvons ajouter les ollisions gaz-grain et grain-grain, l'éjetion de moléules formées à la surfaedu grain et l'interation ave des rayons osmiques à l'absorption de photons ultraviolets etaux réations himiques à la surfae des grains ités plus haut. L'e�aité de es di�érentsproessus va dépendre de leur probabilité et de l'énergie qu'ils déposent pour hau�er le grain.Pour atteindre la température de 1000 K observée dans les nébuleuses par ré�exion, pour desdensités d'hydrogène omprises entre 102 et 104 cm−3, le taux minimum d'ourrene doit êtreompris entre 7× 10−6 et 7× 10−8 s−1. Une telle fréquene élimine forément des proessus telsque l'interation ave les rayons osmiques, les ollisions grain-grain et l'éjetion de moléulesformées à la surfae du grain. La formation de moléules liées à la surfae des grains ne fournit pasassez d'énergie. Parmi les proessus les plus énergétiques, les ollisions gaz-grain sont éliminéesar pour que es dernières soient su�samment énergétiques, il faut se plaer dans une zone deho alors que le ontinuum est observé dans des zones bien plus étendues. L'absorption dephotons ultraviolets est don le proessus sur lequel Sellgren (1984) s'est onentrée. Pour unphoton ultraviolet de 10 eV et pour une température au pi de 1000 K, il faut ompter plusieursdizaines de moléules dans le grain. Cela orrespond à des rayons inférieurs à 10 (9 pour dessiliates, 6 pour du graphite).L'un des avantages de e modèle est d'obtenir une température maximale qui ne dépend quede la taille des grains et de l'énergie des photons ultraviolets. Il explique don naturellement lefait que la température de ouleur du ontinuum prohe infrarouge ne dépend pas de la distaneà l'étoile entrale. De plus, si l'on onsidère la distribution de taille standard des grains de Mathiset al. (1977, i-après MRN) et qu'on l'étend jusqu'aux tailles de l'ordre de 10 , on obtient unbon aord entre les observations et les valeurs prévues par la distribution MRN onernant lafration en masse de es petits grains et la fration de rayonnement qu'ils absorbent et réémettenten infrarouge. 89



Chapitre 5. Origine du ontinuum prohe infrarouge5.1.3 Émission hors équilibre de grandes moléulesDans les observations, la bande à 3.3 µm a très souvent été assoiée à e ontinuum entre 2et 4 µm. C'est pourquoi la question de l'origine du ontinuum est reliée de très près à elle de labande.Faisant suite aux travaux de Sellgren (1984), Leger & Puget (1984) ont proposé d'interpréterla bande à 3.3 µm par l'émission thermique hors équilibre d'hydroarbures aromatiques polyy-liques, hau�és de manière transitoire à très haute température (∼ 1000 K) par l'absorptiond'un photon ultraviolet, et ont obtenu un très bon aord spetrosopique ave les observationsde Sellgren et al. (1983). Puget et al. (1985) ont ensuite prédit l'émission d'un ontinuum entre1 et 3 µm à partir de transitions életroniques de es mêmes PAHs, traités omme des solides etnon des moléules.Contrairement à es derniers, Allamandola et al. (1985) ont traité l'émission des moléulesPAHs non pas omme un phénomène thermique mais en utilisant un proessus d'exitationmono-photon. En prenant exemple sur le hrysène, ils obtiennent également un bon aord aveles données. Dans e adre, le ontinuum pourrait avoir pour origine la �uoresene et la phos-phoresene de es espèes à partir de leur plus bas niveau életronique ou par l'émission duquasi-ontinuum vibrationnel.En�n, An & Sellgren (2003) ont mené une étude détaillée de l'émission prohe infrarouge dela nébuleuse par ré�exion NGC7023. En omparant des artes de l'émission à 2.18 µm et à 3.3 µmqui traent respetivement le ontinuum et la bande plus le ontinuum, ils ont mis en évidenedes distributions spatiales distintes. Le ontinuum à 2.18 µm a un maximum d'intensité plusprohe de l'étoile, tandis que l'émission à 3.3 µm est la plus intense dans les �laments moléulairesdétetés en H2. Cette séparation spatiale suggère que les porteurs du ontinuum et de la bande ouque leurs méanismes d'exitation di�èrent. De plus, le rapport observé entre es deux émissionsvéri�e la relation I2.18/I3.3 ∝ r−2, où r est la distane projetée à l'étoile. Cela suggère une relationdirete entre la luminosité de l'étoile et la di�érene de distribution spatiale de es omposantesde l'émission. An & Sellgren (2003) proposent trois interprétations à e phénomène, que nousdétaillons i-dessous.Un e�et de taille Il est ommunément admis que les porteurs de la bande à 3.3 µm sont desPAHs de petite taille et que es mêmes PAHs sont plus failement détruits par un forthamp de radiation ultraviolet. Dans l'hypothèse où le ontinuum serait produit par desPAHs ou d'autres partiules arbonées plus grosses et don plus résistantes, elles-i neseraient pas détruites à proximité de l'étoile et ela justi�erait les observations.Un e�et d'ionisation La densité életronique et le hamp de rayonnement varient en sensopposé lorsqu'on s'éloigne de l'étoile. Le paramètre d'ionisation G
√

T/ne déroît donfortement ave la distane à l'étoile et la fration de PAHs ionisés également. De plus,omme ela a été dit auparavant, les PAHs neutres émettent plus fortement dans la bandeà 3.3 µm que les PAHs ionisés. Dans l'hypothèse où les porteurs du ontinuum ne sontpas a�etés par les variations de G
√

T/ne, l'évolution de l'ionisation des PAHs su�rait à90



5.2. Couleurs des galaxiesexpliquer les observations.Un e�et d'exitation Plus on s'éloigne de l'étoile, et plus le hamp de rayonnement se ramollit(Dole et Compiègne, ommuniation privée). Si l'émission du ontinuum néessite l'exita-tion des porteurs par des photons ultraviolets (Sellgren 1984) alors que les porteurs de labande à 3.3 µm absorbent tout aussi e�aement dans le visible que dans l'ultraviolet, elapermettrait de justi�er l'éart entre le pi d'émission du ontinuum et elui de la bande.Cependant, Sellgren et al. (1996) n'ont pas trouvé de relation évidente entre la températurede l'étoile exitatrie et la ouleur prohe infrarouge de l'émission étendue.On peut ajouter à es trois interprétations la possibilité d'un e�et d'hydrogénation, puisquela bande à 3.3 µm est attribuée à une liaison C�H, ainsi que des e�ets liés aux altérationshimiques des porteurs du ontinuum et de la bande. Notons également que la mesure de I3.3n'est pas orrigée de la ontribution du ontinuum sous-jaent à la bande. Cei ne va pas remettreen ause la disussion préédente dans la mesure où le ontinuum a une température de ouleurrelativement onstante. La relation I2.18/I3.3 ∝ r−2 traduit don bien une relation entre l'intensitédu ontinuum et elle de la bande en fontion de la distane à l'étoile.5.2 Couleurs des galaxiesEn analysant des données ISO sur un éhantillon de 45 galaxies à disques, Lu et al. (2003)ont montré qu'un ontinuum prohe infrarouge était également présent dans le spetre moyenqu'ils ont fabriqué. Cette omposante est très semblable à elle détetée dans les nébuleusespar ré�exion, ave une température de ouleur omprise entre 750 et 1000 K. Cet éart dépendde la façon dont est soustraite la omposante stellaire : soit ave rougissement du ontinuumstellaire par la poussière, soit sans rougissement. Sur l'ensemble de leur éhantillon, le rapport
Fλ(4µm)/(7.7) entre la densité moyenne du �ux à 4 µm (dé�nie par la moyenne du �ux entre3.4 et 4.4 µm) et elle dans la bande PAH à 7.7 µm (dé�nie par le �ux intégré entre 7.20 et8.22 µm divisé par 8.22-7.20 µm) est relativement onstant autour de 0.11 lorsque la luminositéinfrarouge varie sur plusieurs ordres de grandeur. Dans un artile plus réent, Lu (2004) a onverties mesures en ouleur IRAC et obtient les valeurs extrêmes de 0.030 et 0.056 pour R4.5/8.0 et de0.041 et 0.069 pour R3.6/8.0. Même si sa méthode d'obtention di�ère largement de la n�tre, nousdéidons d'appliquer à es valeurs les mêmes orretions qu'à nos mesures. En nous appuyantsur le rapport d'émission PAH/Hα (Roussel et al. 2001), nous obtenons les ouleurs orrigées
R3.6/8.0 = 0.039−0.067 et R4.5/8.0 = 0.028−0.054 ohérentes ave elles que nous avons mesuréessur les hamps GFLS.5.3 Lumière di�uséeNous avons utilisé les propriétés d'extintion et d'absorption de la poussière données par Li& Draine (2001) pour estimer la ontribution de la lumière di�usée par les grains du milieu di�us91



Chapitre 5. Origine du ontinuum prohe infrarouge
λ Σext

a Albedo ISRF Intensité di�uséeb Intensité du ontinuum(µm) (cm2.H−1) (W.m−2.Hz−1) (W.m−2.Hz−1) (W.m−2.Hz−1)2.2 5.45 × 10−23 0.43 6.44 × 10−20 3.1 × 10−20 6.3 × 10−203.4 2.37 × 10−23 0.28 4.08 × 10−20 5.4 × 10−21 2.5 × 10−194.8 1.26 × 10−23 0.16 2.90 × 10−20 1.2 × 10−21 1.3 × 10−19

a setion e�ae d'extintion par atome d'hydrogène
b intensité di�usée pour une densité de olonne NH = 2 × 1022 cm−2Tab. 5.1 � Comparaison entre lumière di�usée par les poussières et intensité du ontinuum.dans les anaux IRAC à 3.6 et 4.5 µm. D'une part, nous avons la setion e�ae d'extintion paratome d'hydrogène et l'albedo de la poussière dans leur Table 6 qui nous permettent de alulerla setion e�ae de di�usion par atome d'hydrogène aux longueurs d'onde infrarouge prohe.D'autre part, nous estimons le hamp de rayonnement moyen en prohe infrarouge grâe auxartes DIRBE. En ombinant es deux grandeurs, nous pouvons estimer l'intensité di�usée parles poussières dans les anaux IRAC pour une densité de olonne orrespondant à notre ligne devisée et la omparer à l'intensité du ontinuum prohe infrarouge (voir Tab. 5.3). On onstateque ette omposante n'équivaut qu'à quelques pour ent de l'intensité mesurée sur nos données.5.4 Fluoresene des aromatiquesJ'ai onsidéré le proessus de �uoresene des PAHs omme pouvant être à l'origine duontinuum prohe infrarouge. J'ai alors estimé l'e�aité de onversion de photon qu'il seraitnéessaire d'avoir pour produire l'émission observée. Pour e faire, j'ai alulé le rapport entrele nombre de photons Ncont émis par le ontinuum entre 2.5 et 5 µm et le nombre de photons

Nabs,UV absorbés par les PAHs dans l'ultraviolet (voir Éq. 5.2).
η =

Ncont

Nabs,UV
(5.2)Le nombre de photons émis par le ontinuum s'obtient simplement en intégrant le spetred'émission de ette omposante entre 2.5 et 5 µm.

Ncont =

∫ 5 µm

2.5 µm

Iν,cont

hν
dν (5.3)Le nombre de photons ultraviolets absorbés s'obtient en supposant que toute l'énergie absor-bée de la sorte par les PAHs est réémise dans l'infrarouge et en onsidérant que l'énergie moyenned'un photon ultraviolet absorbé est < hν >UV = 5.2 eV (Li & Draine 2001).92



5.5. Origine de la bande à 3.3 µm
Nabs,UV =

Eabs,UV

< hν >UV

=
Eemi,IR

< hν >UV

=

∫

∞

0 Iν,PAHdν

< hν >UV
(5.4)L'e�aité de onversion requise est alors de 120%. Chaque photon ultraviolet absorbé doitdon fournir au moins un photon infrarouge à l'émission. Une telle e�aité est di�ilementonevable. Par omparaison, Gordon et al. (1998) ont estimé que l'émission rouge étendue (ERE,voir setion 2.2.5 page 26) néessitait une e�aité au moins de l'ordre de 10%. Cependant, ilsonsidéraient que les porteurs de l'ERE absorbaient l'ensemble des photons ultraviolets. Étantdonné que les PAHs absorbent en fait un quart seulement de l'énergie rayonnée par les étoiles,leur limite inférieure orrespond don à une e�aité de onversion de 40%. Cela reste tout demême un fateur 3 en dessous de notre estimation pour le ontinuum prohe infrarouge. Si jeonsidère non pas la �uoresene des PAHs mais la photoluminesene des VSGs omme étantresponsable de l'émission de ette omposante, le résultat est le même ar l'énergie émise parles VSGs est quasiment la même que elle émise par les PAHs (∼ 25% de l'émission infrarougetotale).On peut également exprimer l'e�aité de onversion requise pour le ontinuum prohe infra-rouge en terme d'énergie, plut�t qu'en terme de photons. Dans e as, la �uoresene moléulaireou la photoluminesene solide néessite une e�aité de 8.5%.5.5 Origine de la bande à 3.3 µmLe questionnement sur l'origine du ontinuum prohe infrarouge soulève un problème au-trement plus important. S'il existe des matériaux apables d'émettre ave une grande e�aitéaux longueurs d'onde omprises entre 2 et 5 µm, pourquoi es matériaux ne laisseraient-ils pasd'autres signatures spetrales ? Plus préisément, pourquoi la bande à 3.3 µm ne pourrait-ellepas être due aux mêmes porteurs ?En fait, d'après nos observations et nos résultats, l'émission dans la bande IRAC à 3.6 µmet elle dans la bande IRAC à 4.5 µm semblent orrélées. Or, on a vu que sur la ligne de viséeprinipale, le ontinuum sous-jaent à la bande à 3.3 µm représentait environ 70% de l'émissiondans le premier anal IRAC. Si l'on regarde alors les valeurs de R3.6/8.0,feat. et R3.6/8.0,cont denos di�érentes observations, on se rend ompte que le ontinuum et la bande à 3.3 µm ne sontpas du tout orrélés. Cela tendrait à montrer que les porteurs du ontinuum et eux de la bandene sont pas les mêmes. Il n'est toutefois pas exlu que le méanisme d'émission soit le même ouque les porteurs soient struturellement prohes.
93



Chapitre 5. Origine du ontinuum prohe infrarouge

94



6ConlusionsEn ombinant des données infrarouges Spitzer/IRAC, ISOCAM/CVF et AROME ou IRTS,j'ai herhé à aratériser l'émission infrarouge prohe à moyenne du milieu interstellaire di�usgalatique. Mes résultats sont les suivants :L'émission di�use est visible sur tous les hamps Spitzer (sauf à la plus haute latitude gala-tique de 32◦) et à toutes les longueurs d'onde.Les ouleurs infrarouges de l'émission di�use sont obtenues en traçant les graphes de or-rélation pixel à pixel des données Spitzer/IRAC. Sur une ligne de visée partiulière, ladistribution spetrale d'énergie est omplétée par les données IRIS et DIRBE jusqu'à 240
µm. Cette ligne de visée onstitue la référene du milieu di�us galatique. D'un hamp àl'autre, les ouleurs montrent des variations importantes, sauf en e qui onerne le rapportIRAC5.8/IRAC8.0.Les PAHs dominent l'émission dans les anaux IRAC à 5.8 et 8.0 µm, essentiellement via lesbandes d'émission à 6.2 et 7.7 µm, d'après les données spetrosopiques ISOCAM/CVF.En ombinant es données ave les mesures AROME ou IRTS de la bande à 3.3 µm, jedéduis que ette signature d'émission des PAHs ne ontribue qu'à 25% de l'émission dansle anal IRAC à 3.6 µm.Un ontinuum prohe infrarouge est requis pour rendre ompte de la totalité de l'émissiondans le anal IRAC à 4.5 µm et de 75% de elle-i dans le anal IRAC à 3.6 µm. Ceontinuum, d'abord déteté dans des nébuleuses par ré�exion, est également présent dansle milieu di�us et son intensité hange peu relativement au �ux dans le anal IRAC à 8.0
µm. Cette intensité est ompatible ave elle mesurée dans les galaxies. L'origine de eontinuum reste inonnue : son intensité n'est pas orrélée à elle de la bande à 3.3 µm, equi tendrait à prouver que ses porteurs ne sont pas les PAHs. Il ne s'agit pas de lumièredi�usée. En�n, le taux de onversion de photons néessaire est au-delà de 100% (8.5% enénergie) pour justi�er l'existene de e ontinuum par des proessus de �uoresene dePAHs ou de photoluminesene de VSGs.L'interprétation des données a été réalisée grâe à notre modèle de poussière. Les ouleurs95



Chapitre 6. Conlusionsdans le prohe infrarouge et les données spetrosopiques ont été ajustées en faisant varierla taille moyenne et l'état d'ionisation des PAHs. Pour e faire, j'ai mis à jour le modèlea�n qu'il tienne ompte de setions e�aes infrarouge di�érentes pour les PAHs neutreset ations, en m'appuyant sur les observations de la nébuleuse NGC7023 et le préédenttravail de Rapaioli et al. (2005). Le rapport d'intensité des bandes à 7.7 et 11.3 µm mepermet alors de ontraindre le paramètre G
√

T/ne qui régit l'équilibre entre PAHs ationset neutres. L'intensité relative de la bande à 3.3 µm par rapport à l'intensité du analIRAC à 8.0 µm me permet alors de ontraindre la taille moyenne des PAHs. Les ouleursdans l'infrarouge moyen et lointain m'ont permis de ontraindre les abondanes relativesdes VSGs et des BGs ainsi que l'intensité du hamp de rayonnement.Le spetre de référene orrespond à un paramètre d'ionisation G
√

T/ne ≃ 1350 K1/2.cm−3,en aord ave la valeur attendue sur une ligne de visée dominée par la phase neutre froidedu milieu interstellaire et à proximité de l'anneau moléulaire de la Galaxie. La taillemoyenne des PAHs est de 60 atomes de arbone et la fration de PAHs ations est de 42%.Les abondanes relatives des PAHs et BGs sont elles du modèle original de Désert et al.(1990) tandis que elle des VSGs est doublée. En�n, le hamp de rayonnement requis pourjusti�er les observations dans l'infrarouge lointain est de 20% supérieur à elui de Mathis.Les variations à grande éhelle, d'un hamp à un autre ou d'une ligne de visée à une autre,sont surtout mesurables sur les ouleurs IRAC et non sur le rapport de bande 7.7/11.3. Sousertaines hypothèses peu ontraignantes par rapport au paramètre G
√

T/ne, j'en déduisune dispersion signi�ative de la taille moyenne des PAHs, de 38 à 80 atomes de arbone.Des PAHs de taille moléulaire, dont une fration non négligeable est ionisée, sont donrequis pour interpréter les observations infrarouges.Les ouleurs mesurées grâe aux données IRAC devraient être utiles pour de futures analysesde l'émission di�use. Dans la suite de ma thèse, j'ai herhé à quanti�er leurs variations à petiteséhelles spatiales en m'appuyant sur les données du Nuage Moléulaire du Taureau (voir partiesuivante) a�n d'étudier l'évolution de la distribution en taille des poussières. Si des variations dansette distribution étaient on�rmées, il serait intéressant de voir leur orrélation ave l'extintiona�n de ontraindre l'impat des petits PAHs sur ette observable.L'ensemble du travail réalisé dans ette partie a été publié et l'artile orrespondant estdisponible en annexe, setion A page 209. Les résultats qui y sont dérits ont depuis été utilisés(voir par exemple Sellgren et al. 2007) et on�rmés (voir par exemple Draine & Li 2007).
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Chapitre 1. Le Nuage Moléulaire du TaureauA�n d'étudier les variations aux petites éhelles spatiales des propriétés des grains de pous-sières, je me suis intéressé aux observations infrarouges du Nuage Moléulaire du Taureau (TMCpour Taurus Moleular Cloud). Ce travail a néessité une grande impliation dans la rédutiondes données du télesope spatial Spitzer. Les résultats sienti�ques obtenus au ours de ma thèsesur le TMC sont ainsi moins aboutis que eux onernant les deux autres parties de ma reherhe.Une fration importante de e que je vais présenter dans ette partie onerne don le traitementdes observations, en partiulier elles à 8, 24 et 160 mirons.1.1 Présentation du Nuage Moléulaire du TaureauCe omplexe moléulaire géant se situe à environ 140 p du système solaire (Kenyon et al.1994) et il est aratérisé par l'absene de jeunes amas stellaires et d'étoiles de type OB. Cela enfait don l'une des plus prohes régions de formation d'étoiles de faibles masses. Le TMC s'étendsur plusieurs dizaines de degrés arrés, e qui orrespond à une région de quelques entaines deparses arrés à ette distane. Le omplexe du TMC fait partie d'une assoiation de régionsatives de formation d'étoiles, parmi lesquelles on retrouve les omplexes de Persée, d'Ophiuhuset du Coher (Auriga en latin), et qui ompose la Ceinture de Gould. Cette struture en formede disque aplati ontient la plupart des étoiles et de la matière interstellaire du voisinage solaire.Sa masse totale serait de l'ordre de quelques 105 M⊙.1.2 Importane du Nuage Moléulaire du TaureauLe TMC, de part sa proximité, est le nuage moléulaire parfait pour des études à hauterésolution spatiale. Les études prinipales qui ont été menées grâe à des observations du TMConernent la formation d'étoiles de faibles masses. Le programme d'observations TAUPROP(Padgett et al. 2006), qui utilise des données Spitzer, est essentiellement dédié à l'étude dessoures pré-stellaires, des environnement irumstellaires et à la onstrution de fontions deluminosité pour les soures du nuage. La ouverture omplète du TMC en infrarouge par letélesope spatial Spitzer est omplétée par un relevé en rayon X (le XEST, voir Güdel et al.2007) et par des observations du CFHT.Le TMC a également été observé pour étudier la himie interstellaire. De nombreux relevéssont ainsi disponibles pour les raies aratéristiques de ertaines moléules, parmi lesquelles CO(Sunada & Kitamura 1999), C I (Maezawa et al. 1999), OH, HC3N, CCS, CS, SO, NH3, N2H+... (Harju et al. 2000, et référenes dans et artile).Le TMC est en�n le lieu idéal pour étudier la struturation du milieu interstellaire ar ilreprésente la phase intermédiaire entre le milieu di�us, turbulent et pas enore struturé, etles régions de formations d'étoiles massives, dominées par le rayonnement d'étoiles OB jeunes.Cependant, peu d'études globales ont été menées à l'aide d'observations infrarouges. Langeret al. (1989) et Abergel et al. (1994) ont orrélé l'émission infrarouge lointaine vue par IRASà l'émission des isotopes de CO et à l'extintion, et ont montré que la omposante froide en100



1.2. Importane du Nuage Moléulaire du Taureauinfrarouge (rapport 60/100 faible) était partiulièrement bien orrélée à elle du gaz. Stepniket al. (2003) ont onentré leur analyse sur un �lament étroit et ont observé des variations desouleurs infrarouges importantes, qui seraient liées à une évolution des propriétés des poussièresà mesure que l'on pénètre dans le nuage.D'autres nuages prohes ont été observés dans le adre de programmes d'observations dutélesope spatial Spitzer (Camaeleon, Lupus, Perseus ...) mais auun résultat n'a été publié ene qui onerne l'émission étendue. Dans ette partie, j'ai herhé à me onentrer sur et aspetà l'aide des données Spitzer sur le TMC.
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Chapitre 2. Rédution des données SpitzerLes données Spitzer sur le TMC ont été obtenues dans le adre du programme TAUPROP quej'ai présenté setion 4.1.3 page 51. Lors de l'analyse de es données, nous avons fait fae à plusieursproblèmes. D'une part, les observations MIPS 160 mirons ont une très faible redondane et, ledéteteur ayant "perdu" des pixels suite à un problème de âblage, la reonstrution de la artea néessité le développement d'algorithmes d'inversion. D'autre part, les observations MIPS 24mirons et IRAC 8 mirons, en dehors du fait qu'elles présentent des trous dans la ouverture dela région, liés à la stratégie d'observation, sont surtout a�etées par la lumière zodiaale. Pourles trois artes, le problème prinipal a don été d'obtenir une photométrie absolue de l'émissiondi�use.2.1 Traitement des données MIPS 160 mironsLes données à 160 µm sou�rent essentiellement des défauts inhérents au déteteur. En e�et,e dernier a été abîmé suite à un problème de âblage et un nombre non négligeable de pixels estdon inutilisable. Ainsi, les artes obtenues ave et instrument ont une très faible redondane.Par endroits, il n'y a même auune donnée disponible. Les artes o�iellement fournies parl'arhive présentent don de nombreux défauts (voir Fig. 2.1).Thomas Rodet, maître de onférene au Laboratoire des signaux et systèmes (L2S), travaille àl'amélioration de la haîne de traitement du déteteur MIPS 160 µm grâe à un proessus d'inver-sion des données. L'un des prinipaux problèmes est de tenir ompte des perturbations provoquéespar les partiules de haute énergie. En e�et, es dernières peuvent provoquer une modi�ationtemporaire de la réponse du apteur touhé. Il est don néessaire d'estimer onjointement lesignal (observations infrarouges) et le gain (réponse du déteteur).2.1.1 Chaîne d'aquisition du signalMon but ne va pas être ii de détailler l'algorithme mais de présenter la méthode généraleet les résultats qu'elle fournit. Pour bien se représenter la problématique, il faut tout d'abordomprendre omment fontionne la haîne d'aquisition des données du déteteur (voir Fig. 2.2).

Fig. 2.1 � Agrandissement d'une observation MIPS 160 mirons du TMC telle qu'elle est fournie parl'arhive o�ielle et qui fait apparaître les défauts inhérents au déteteur.104



2.1. Traitement des données MIPS 160 mirons

Fig. 2.2 � Shéma représentant la haîne d'aquisition des données.La première étape onsiste en la onversion de l'énergie apportée par les photons en uneharge életrique. Pendant le temps de pose, plusieurs letures de la harge totale sont réalisées(de 16 à 40). Avant de passer à une autre position du iel, le apteur est vidé des harges présentes.À haque apteur orrespond don, au �nal, une rampe de points qui donne l'évolution de laharge de e apteur en fontion du temps.Après haque observation, le déteteur se déplae et observe une nouvelle région du iel.La façon dont le déteteur se déplae (la stratégie d'observation) a�ete la façon dont l'imageomplète va être reonstruite. Chaque image est don la mosaïque d'une multitude de petitesvignettes de 20x2 pixels (taille du déteteur). La redondane (fait d'observer un même "pixeldu iel" plusieurs fois) dépend de la stratégie d'observation. Il est néessaire de trouver un bonéquilibre entre redondane et oût de l'observation en terme de temps au moment de la prise desdonnées. Dans le as du nuage du Taureau, la redondane est très faible (voir Fig. 2.1).À tout moment, les apteurs peuvent être frappés par une partiule de haute énergie (glith).Dans le as idéal, la rampe orrespondante subit simplement un dérohage entre les deux leturesqui préèdent et suivent l'impat de la partiule. En réalité, e type d'événement peut produireune saturation du apteur et don la perte de données. Il se peut également que la réponse duapteur soit temporairement modi�ée. La modélisation de e phénomène n'est pas possible arde trop nombreux paramètres entrent en jeu. C'est pourquoi le gain sera estimé onjointementau signal.En�n, le déteteur étant omposé de 2 rangées de 20 apteurs, il faut tenir ompte de pro-priétés propres à haun d'eux.2.1.2 Inversion du problèmeLe but du problème est d'estimer à la fois la arte du iel et la arte du gain. Pour failiterette tâhe, il faut introduire des informations a priori. Dans le as de nos artes du milieuinterstellaire, on peut supposer que la variation spatiale de l'émission infrarouge est doue. Demême, en dehors des impats de partiules de haute énergie, on peut supposer que le gain dehaque apteur varie lentement. En�n, une alibration du gain a lieu régulièrement en vol. Il105



Chapitre 2. Rédution des données Spitzer

(a) Carte du TMC dans le a-nal DIRBE 100 µm projetéesur la grille MIPS 160 µm. (b) Carte du TMC dans leanal DIRBE 140 µm proje-tée sur la grille MIPS 160 µm. () Carte du TMC dans le a-nal DIRBE 240 µm projetéesur la grille MIPS 160 µm.Fig. 2.3 � Données DIRBE sur le Nuage Moléulaire du Taureau. Les intensités sont en MJy/sr.est don possible de se rattaher à ette estimation et de onsidérer que le gain sera prohe del'unité.Le détail de la méthode (dé�nition du ritère de minimisation, tehnique de desente parméthode du gradient onjugué, ...) est présenté dans un artile en préparation dont je fournis lesréférenes en annexe.2.2 Validation de la méthodeL'algorithme développé par Thomas Rodet fournit une arte en unités instrumentales. A�nde valider la méthode, j'ai véri�é, sur la arte du TMC, que le fateur de onversion en unitésastrophysiques était ompatible ave le fateur o�iel4. J'ai don alulé le fateur multipliatifqu'il faut appliquer à la arte MIPS 160 µm pour qu'elle s'ajuste ave les données du relevéDIRBE (voir setion 4.5 page 54) à 100, 140 et 240 µm (voir Fig. 2.3). Il est en e�et généralementadmis que les données DIRBE servent de référene photométrique.À es quatre longueurs d'onde (100, 140, 160 et 240 µm), la omposante qui domine l'émis-sion infrarouge est elle des BGs, qui émettent à l'équilibre thermique. Je fais l'hypothèse quel'émission des BGs est donnée par un orps noir dont l'émissivité est en ν2. Pour haque pixeldes artes DIRBE du TMC, je alule la température des BGs qui ajuste au mieux les valeursde l'émission à 100, 140 et 240 µm. Je proède en fait à 3 ajustements di�érents pour estimerl'inertitude sur la méthode : j'ajuste (1) les 3 bandes simultanément, (2) les bandes à 100 et240 µm uniquement, (3) les bandes à 140 et 240 µm uniquement. J'interpole ensuite la valeurà 160µm à l'aide de la réponse spetrale du anal MIPS 160 µm et je produis une arte del'émission attendue à 160 µm, à la résolution spatiale de DIRBE.Je ompare alors ette arte "DIRBE 160 µm" (en unités astronomiques) à la arte MIPS4Le fateur de onversion o�iel en MJy/sr pour MIPS 160 µm est de 44.7 (±12%)http ://ss.spitzer.alteh.edu/mips/alib/onversion.html106



2.3. Traitement des données MIPS 24 mirons et IRAC 8 mirons
(a) La arte "DIRBE 160
µm" est déduite de l'interpo-lation des 3 anaux DIRBEsimultanément. (b) La arte "DIRBE 160

µm" est déduite de l'interpo-lation des anaux DIRBE 100et 240 µm uniquement. () La arte "DIRBE 160
µm" est déduite de l'interpo-lation des anaux DIRBE 140et 240 µm uniquement.Fig. 2.4 � Comparaison entre la arte MIPS 160 µm produite par l'algorithme (en unités instrumentales)et la arte déduite de l'ajustement des données DIRBE (en unités astronomiques).160 µm produite par l'algorithme (en unités instrumentales). La résolution de la arte MIPS estauparavant dégradée à la résolution DIRBE. Comme le lobe DIRBE n'est pas irulaire maissigni�ativement asymétrique, il faut tenir ompte de la diretion dans laquelle le déteteur s'estdéplaé lors des observations du TMC. À proximité du plan de l'éliptique, où se situe le TMC,les observations ont été réalisées en suivant les latitudes éliptiques qui orrespondent au grandaxe de la arte du TMC.Je trae don le graphe de orrélation pixel à pixel de es deux artes (MIPS 160 µm etDIRBE 160 µm). Ce graphe est visible sur la �gure 2.4. Le premier onstat que l'on peut faireest que les deux artes sont très bien orrélées. La struture spatiale du TMC reproduite parl'algorithme, à la résolution DIRBE, est ohérente ave elle déduite des données DIRBE à deslongueurs d'onde très voisines. Le seond onstat onerne le fateur de onversion à appliquer àla arte MIPS 160 µm en unités instrumentales pour être au mieux ompatible ave les donnéesDIRBE. Ce fateur est de 43.8 lorsque l'on utilise les 3 anaux DIRBE pour interpoler la arte à160 µm, de 44.9 lorsque seuls les anaux à 140 et 240 µm sont exploités et de 42.8 lorsqu'on nese sert que des anaux à 100 et 240 µm. Je onsidère don un fateur de onversion de 43.8±1,en très bon aord ave le fateur de onversion o�iel de 44.7 (±12%). La arte omplète duTMC, alibrée de la sorte, est présentée à la �gure 2.5.2.3 Traitement des données MIPS 24 mirons et IRAC 8 mirons2.3.1 Lumière zodiaaleAux plus ourtes longueurs d'onde, la ontamination par la lumière zodiaale peut être im-portante. Cette émission a pour origine la ré�exion du rayonnement solaire sur les partiulesinterplanétaires. Comme es poussières sont essentiellement onentrées au niveau du plan del'éliptique, 'est à e niveau que la ontamination des arrière-plans est la plus importante.Les observations du Nuage Moléulaire du Taureau, situé à proximité immédiate du plan del'éliptique, sont don fortement a�etées par ette omposante d'avant plan, tout du moins aux107



Chapitre 2. Rédution des données Spitzer

Fig. 2.5 � Carte omplète MIPS 160 mirons reonstruite grâe à l'algorithme d'inversion et alibréegrâe aux données DIRBE. Les unités sont des MJy/sr.longueurs d'onde inférieures à 25 µm. On peut s'en rendre ompte grâe aux observations dusatellite IRAS à 12 et 25 µm (voir Fig. 2.6). De larges bandes brillantes d'égale latitude sontvisibles de part et d'autre du plan de l'éliptique. La ontribution totale de l'émission zodiaale,à la position du TMC, atteint ∼10 MJy/sr dans le anal IRAC à 8 µm, ∼50 MJy/sr dans le analMIPS à 24 µm et ∼5 MJy/sr dans le anal MIPS à 160 µm. L'intensité de la lumière zodiaalepeut ainsi dominer l'émission aux longueurs d'ondes de l'infrarouge moyen. Il est don néessairede soustraire ette omposante ave préision.L'une des di�ultés de ette étape du traitement réside dans le fait qu'il n'existe pas demodèle totalement �able de l'émission zodiaale, qui reste une omposante d'avant-plan malonnue. De plus, es modèles ont évolué de manière signi�ative ave le temps. Ainsi, les donnéesdu relevé DIRBE ont béné�ié d'une meilleure soustration de ette omposante que les premières108



2.3. Traitement des données MIPS 24 mirons et IRAC 8 mirons

(a) Données IRIS 12 µm. (b) Données IRIS 25 µm.Fig. 2.6 � Observations IRIS à proximité du TMC sur lesquelles les bandes de lumière zodiaale sontnettement visibles. Les artes sont présentées en oordonnées éliptiques pour mieux mettre es bandesen évidene.générations de données du relevé IRAS. Les données IRIS (Miville-Deshênes & Lagahe 2005)tiennent ompte de et apport dans le sens où leur niveau zéro a été realibré grâe aux donnéesDIRBE.2.3.2 Appliation aux données SpitzerDans le as des artes Spitzer, nous avons fait fae à plusieurs di�ultés :Une orretion est déjà inluse dans la haîne de traitement. Chaque hamp observé (5x5 mi-nutes d'ar pour l'instrument IRAC) est assoié à une valeur (ZODY_EST) de l'émissionzodiaale estimée à partir du modèle DIRBE (Kelsall et al. 1998). Cependant, dans lahaîne de traitement o�ielle, e n'est pas ette valeur qui est soustraite mais l'estimation(SKYDRKZB) de l'émission zodiaale du hamp qui sert à la mesure du ourant d'obsu-rité. A�n d'obtenir des artes dont la omposante zodiaale prédite par le modèle de Kelsallet al. (1998) est soustraite, il faut don, avant de produire la mosaïque, retirer à haquehamp qui la ompose l'intensité (ZODY_EST - SKYDRKZB). Ces deux valeurs estiméesde l'émission zodiaale sont orrigées par un fateur photométrique similaire à elui que j'aiemployé dans la partie préédente pour orriger les ouleurs de l'émission di�use galatiqueet qui sont données dans le manuel de l'utilisateur des instruments.Dans le as des données MIPS à 24 µm (je néglige la ontribution de l'émission zodiaale à160 µm), il n'y a pas besoin de tenir ompte de la ontribution de la lumière zodiaaleau ourant d'obsurité ar e dernier n'est pas pris sur le iel, ontrairement à e qu'il sepasse pour les données IRAC. La mosaïque MIPS 24 µm a don diretement été obtenue ensoustrayant la valeur prédite par le modèle de Kelsall et al. (1998) à haque hamp MIPSqui la ompose. 109



Chapitre 2. Rédution des données Spitzer

Fig. 2.7 � Observations MIPS à 24 µm du TMC avant orretion de la lumière zodiale. La arte estprésentée en oordonnées éliptiques pour mieux mettre la bande zodiaale en évidene.Après ette première orretion, il nous est apparu que l'intégralité de l'émission zodiaalen'était pas soustraite. Cela est sans doute lié au modèle et à la di�ulté de prévoir exa-tement l'intensité de l'émission zodiaale. Il est possible de s'en rendre ompte sur la arteMIPS à 24 µm (voir Fig. 2.7) où l'on détete une bande d'émission importante d'égale lati-tude éliptique (2 < β < 3). On peut se onvainre qu'il s'agit bien d'une bande zodiaalear ette bande d'émission n'est pas visible sur les données IRIS à 25 µm (voir Fig. 2.6(b)).En fait, une bande est visible à 25 µm, mais sa position n'est pas elle de la bande visible à24 µm. Cette di�érene prouve qu'il s'agit d'une omposante d'avant-plan dont la positionsur le iel est grandement a�etée par la position dans le système solaire du télesope quil'a observée (IRAS ou Spitzer). J'ai don herhé à supprimer ette omposante qui ne peutêtre liée à l'émission du TMC. Pour e faire, j'ai onsidéré que l'émission zodiaale étaitinvariante par translation le long des ourbes d'iso-latitude éliptique. J'ai don �ltré laarte MIPS à 24 µm en ne retenant pour haque latitude éliptique que la valeur médianede l'émission sur les 50 rangées de pixels voisines, e qui orrespond à ± 1 ′. Je soustraisensuite ette arte qui estime les variations de l'émission zodiaale résiduelle à la arted'origine a�n d'obtenir les variations de l'émission di�use du TMC à 24 µm.La arte IRAC à 8 µm ne présente pas un tel "défaut" de manière aussi apparente, maisj'ai déidé de orriger ette arte en aord ave la arte MIPS24. J'applique don etteorretion à la arte IRAC à 8 µm à l'aide du modèle de Kelsall et al. (1998) : à la datedes observations, en diretion du Nuage Moléulaire du Taureau (α, δ) = (68.097, 28.247),110



2.3. Traitement des données MIPS 24 mirons et IRAC 8 mironsla ouleur IRAC8/MIPS24 de l'émission zodiaale est de 0.283. Je soustrais don à la artede l'émission à 8 µm la arte des variations de l'émission zodiaale résiduelle à 24 µm,à laquelle j'applique e fateur 0.283. J'obtiens ainsi la arte des variations de l'émissiondi�use du TMC à 8 µm. Les artes résultant de es opérations sont présentées par la �gure2.8.La dernière di�ulté à laquelle nous avons fait fae réside dans la stratégie d'observation em-ployée pour les données IRAC. Les di�érentes observations qui omposent la mosaïqueentière du TMC ne se reouvrent pas parfaitement. Ces "sauts" dans les données génèrentdes défauts dans l'image omplète (voir Fig. 2.8(a)). Un gradient à grande éhelle, similaireà elui observé dans ertaines données du GFLS et du relevé GLIMPSE étudiées dans lapartie préédente, a�ete ertaines régions du TMC. Puisqu'en outre la taille du nuage estonséquente, tant physiquement (∼ 30 degrés arrés) qu'informatiquement (plus de 400millions de pixels pour la arte IRAC à 8 µm), j'ai déidé de me limiter à une setiondu nuage où les e�ets dérits i-dessus semblent négligeables et ependant su�sammentgrande pour présenter une gamme non négligeable d'intensité prohe infrarouge (voir laFig. 2.8(a)).Les artes de l'émission di�use du TMC sont présentées par la �gure 2.8. Comme ela est indiquésur les éhelles en intensité, le �ux résiduel est inférieur à zéro. En e�et, la ontribution dela lumière zodiaale que j'ai retirée de la arte MIPS à 24 µm est par onstrution prohede la valeur moyenne de l'émission à ette longueur d'onde. A�n de alibrer en absolu lesdonnées à 24 µm, il aurait fallu avoir une référene. A priori, les données DIRBE sont lesplus à même de tenir e r�le. Cependant, omme je l'ai mentionné plus haut, le modèle del'émission zodiaale utilisé pour la alibration de es données (et elles du relevé IRIS) estperfetible. Sur les données DIRBE à 12 et 25 µm, on distingue la présene d'une banded'égale latitude éliptique similaire à elle visible sur les données IRIS à 12 et 25 µm (voirFig. 2.6). Sans référene totalement �able pour la photométrie, j'ai don pris le parti deme ontenter d'étudier les variations de l'émission di�use du TMC, tout du moins pour lesdonnées IRAC à 8 µm et MIPS à 24 µm.
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Chapitre 2. Rédution des données Spitzer

(a) Données IRAC 8 µm et ontour (tirets noirs) de la sous-régionà laquelle je vais me limiter par la suite.

(b) Données MIPS 24 µm.Fig. 2.8 � Observations Spitzer du TMC après orretion de la lumière zodiaale.
112
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Chapitre 3. Propriétés de la poussières pour l'émission étendueMon objetif sur le Nuage Moléulaire du Taureau était de ontraindre globalement les pro-priétés de l'émission infrarouge. J'avais pour ela à ma disposition les données Spitzer ainsi queelles du relevé IRIS. J'ai pu dresser une distribution spetrale d'énergie globale de l'émissionétendue et la omparer à elle du milieu di�us galatique. J'ai également estimé la températuredes gros grains et omparé leur émission à elle du gaz.3.1 Comparaison des données sur l'émission infrarougeJ'ai ommené mon analyse en omparant globalement les observations infrarouges du TMC.Qualitativement, l'évolution de l'émission infrarouge, de 8 à 160 µm, est illustrée par la �gure2.23 qui regroupe les données IRAC 8, MIPS 24, IRIS 60, IRIS 100 et MIPS 160 µm, toutesà la résolution IRIS 100 µm (4.3 ′)5. En omparant les données sur l'ensemble de la surfaedisponible, il apparaît immédiatement des ressemblanes aux grandes éhelles spatiales, surtoutaux grandes longueurs d'onde (λ > 60µm). Aux longueurs d'onde les plus ourtes, des di�érenessigni�atives apparaissent. Quantitativement, j'ai herhé à estimer la orrélation entre les artesd'émission à haque longueur d'onde. Lorsque ela est possible, 'est-à-dire lorsque la orrélationest su�samment bonne, j'ai alors mesuré les ouleurs infrarouges de l'émission de la poussièredu TMC en mesurant la pente des graphes de orrélation pixel à pixel. À la résolution IRIS 100
µm, si l'on va des ourtes longueurs d'onde vers les grandes longueurs d'onde, voii e que l'ononstate :3.1.1 Cartes IRAC à 8 µm et MIPS à 24 µmLes artes IRAC à 8 µm et MIPS à 24 µm sont relativement bien orrélées (voir �gure3.3(a)). J'ai don mesuré la ouleur moyenne IRAC8/MIPS24 de l'émission du TMC. La valeurque j'obtiens est de 1.04 e qui est di�érent de la ouleur IRAC8/IRIS25 du spetre de référenegalatique (1.43, voir setion 4.5 page 85). Comme ela apparaît lairement sur la �gure 3.3(a),ette valeur moyenne ahe en réalité une grande dispersion qu'il serait utile de développer parla suite. Celle-i me permettrai d'estimer les variations spatiales des abondanes relatives desPAHs et des VSGs.3.1.2 Cartes MIPS à 24 µm et IRIS à 60 µmLes artes MIPS à 24 µm et IRIS à 60 µm sont relativement mal orrélées (voir �gure 3.3(b)).Je déide de ne pas mesurer de ouleur moyenne MIPS24/IRIS60 pour le TMC. Cependant, jedéduis de ette omparaison une évolution importante des propriétés des grains entre 24 et 60
µm. De grandes variations, au sein du TMC, dans les abondanes relatives des VSGs, prinipale5Les données IRIS à haque longueur d'onde se omposent de 3 artes qui ne s'ajustent pas parfaitement. A�nde ne pas être a�eté par es e�ets de bords par la suite, j'ai pris le parti de traiter haune de es sous-artesindépendamment et de tenir ompte des variations qui pourraient apparaître dans les barres d'erreurs.114



3.1. Comparaison des données sur l'émission infrarouge

(a) Carte de l'émission dans le anal IRAC à 8
µm. (b) Carte de l'émission dans le anal MIPS à24 µm.Fig. 3.1 � Comparaison de l'émission infrarouge dans le Nuage Moléulaire du Taureau à 8 et 24 µm àla résolution IRIS 100 µm (4.3 ′).soure d'émission à 24 µm, et des BGs, importants ontributeurs à l'émission à 60 µm pourraitêtre à l'origine de e phénomène.3.1.3 Cartes IRIS à 60 µm et IRIS à 100 µmLes artes IRIS à 60 µm et IRIS à 100 µm sont très bien orrélées (voir �gure 3.4). La ouleurIRIS60/IRIS100 que je déduis du graphe de orrélation pixel à pixel est de 0.162. En omparaison,la ouleur IRIS60/IRIS100 du spetre de référene galatique est de 0.285. Cet éart peut a priorise justi�er de deux manières : soit les grains de grande taille sont plus hauds sur la ligne devisée de référene que dans le TMC, soit l'abondane relative des VSGs par rapport aux BGsest plus faible dans le nuage moléulaire. Je tâherai de lever ette dégénéresene par la suite.3.1.4 Cartes IRIS à 100 µm et MIPS à 160 µmLes artes à 100 et 160 µm sont très fortement orrélées (voir Fig. 3.5). L'ensemble desstrutures qui émettent fortement à 160 µm émettent également fortement à 100 µm et vie-versa.La ouleur IRIS100/MIPS160 que je mesure est de 0.25. Les deux anaux traent prinipalementl'émission des BGs, e qui explique la très bonne orrélation entre les deux artes. Cependant,tout omme ela était visible sur le graphe de orrélation pixel à pixel entre les artes IRIS 60 etIRIS 100 µm, il existe une légère dispersion qui s'explique par des variations aux petites éhellesspatiales des propriétés des grains. 115



Chapitre 3. Propriétés de la poussières pour l'émission étendue

(a) Carte de l'émission dans le anal IRIS à60 µm. Les e�ets de bords entre les trois sous-artes sont visibles. (b) Carte de l'émission dans le anal IRIS à100 µm. Les e�ets de bords entre les trois sous-artes sont visibles.

() Carte de l'émission dans le anal MIPS à160 µm.Fig. 3.2 � Comparaison de l'émission infrarouge dans le Nuage Moléulaire du Taureau à 60, 100 et 160
µm à la résolution IRIS 100 µm (4.3 ′).3.1.5 Commentaires sur la omparaison des artes d'émission infrarougeLa omparaison des di�érentes artes de l'émission infrarouge au sein du Nuage Moléulairedu Taureau permet d'ores et déjà de tirer quelques onlusions. Au-delà de 60 µm, les artes sontpartiulièrement bien orrélées e qui suggère que la omposante des BGs domine l'émission à116



3.1. Comparaison des données sur l'émission infrarouge

(a) IRAC 8 µm vs MIPS 24 µm. (b) MIPS 24 µm vs IRIS 60 µm.Fig. 3.3 � Graphes de orrélation pixel à pixel entre les artes de l'émission infrarouge à la résolutionIRIS 100 µm (4.3 ′).
(a) (b) ()Fig. 3.4 � Graphes de orrélation pixel à pixel entre l'émission dans le anal IRIS à 60 µm et elle dansle anal IRIS à 100 µm.
(a) (b) ()Fig. 3.5 � Graphes de orrélation pixel à pixel entre l'émission dans le anal IRIS à 100 µm et elle dansle anal MIPS à 160 µm.es longueurs d'onde. Cependant, un examen plus détaillé révèle de légères variations que je vaistâher d'interpréter par la suite. En-deçà de 60 µm, il semble que les VSGs et les PAHs soientpartiulièrement déorrélés des BGs. De plus, même s'il est possible de mesurer une ouleurmoyenne IRAC8/MIPS24, il apparaît lairement qu'une dispersion importante existe dans larépartition spatiale de l'émission à es deux longueurs d'onde. 117



Chapitre 3. Propriétés de la poussières pour l'émission étendue

Fig. 3.6 � Comparaison entre la SED du milieu di�us galatique et elle de l'émission étendue du TMC.Le point de normalisation est à 100 µm.3.1.6 Distribution spetrale d'énergie de l'émission étendueÀ l'aide des omparaisons e�etuées entre les di�érentes artes d'émission infrarouge, il m'estpossible de dresser la distribution spetrale d'énergie (SED) de l'émission étendue dans le TMC.Comme la orrélation 24/60 est très mauvaise et que je n'en ai pas déduis de ouleur, je vaisomparer les autres ouleurs d'émission à elles mesurées sur mon spetre de référene du milieudi�us galatique. Pour e faire, j'ai repris la SED du milieu di�us galatique déterminée setion4.5 page 85 et j'ai ajouté les points de mesures du TMC, en normalisant à 100 µm (voir �gure3.6).Il apparaît immédiatement une di�érene importante au niveau de l'émission infrarouge loin-tain. Comme je l'ai déjà mentionné plus haut, le fait que les rapports 160/100 et 100/60 soientplus élevés dans le TMC que pour l'émission di�use peut s'expliquer de deux manières : soitles grains sont moins hauds dans le nuage moléulaire, soit l'abondane des VSGs relativementà elle des BGs est plus faible, soit une ombinaison des deux e�ets. Dans les deux as, on nepeut pas onsidérer que l'émission étendue du TMC est omparable à elle du milieu di�us.Les poussières présentent don des propriétés di�érentes, qu'il onvient de relier aux onditionsphysiques qui règnent dans le nuage et à sa struturation.3.2 Température de la poussièreJe viens de montrer que l'émission de la poussière à 100 µm et à 160 µm est quasimentidentique, même si des variations loales existent. Je suppose que les BGs sont les seuls grainsà émettre à 100 et 160 µm. Cette hypothèse n'est pas très forte d'après la SED déterminée àla setion préédente. Je déide d'estimer les variations de température des BGs qui permettentde justi�er les variations dans le rapport IRIS100/MIPS160. Je suppose que leur émissivité est118



3.2. Température de la poussière

(a) (b) ()Fig. 3.7 � Cartes de la température des BGs déduite du rapport 100/160, à la résolution IRIS 100 µm(4.3 ′).
(a) (b) ()Fig. 3.8 � Graphe de orrélation pixel à pixel entre l'émission dans le anal MIPS à 160 µm et latempérature de la poussière déduite du rapport 100/160.en ν2. J'obtiens alors diretement une arte de la température de la poussière, présentée par la�gure 3.7.La température des BGs est majoritairement omprise entre 14 et 16 K. Ces températuressont parfaitement ompatibles ave elles que l'on attend dans e type de région du milieuinterstellaire. La arte de température montre que les régions froides et les régions haudes nesont pas réparties au hasard. Des strutures froides semblent immergées dans un milieu plushaud. Si l'on ompare ette arte de la température des BGs à elle de leur émission à 160

µm, il apparaît de manière assez évidente qu'elles sont fortement orrélées. Plus l'émission desBGs est importante à 160 µm, plus leur température est faible. Cela se manifeste enore pluslairement sur le graphe de orrélation pixel à pixel de la �gure 3.9. Les régions les moins intensesà 160 µm orrespondent à une température des BGs légèrement inférieure à 16 K tandis que lesrégions les plus intenses orrespondent à des températures légèrement supérieures à 14 K.Stepnik et al. (2003) ont déomposé l'émission infrarouge d'un �lament (AV ∼ 4) du TMCà l'aide de données IRAS (60 et 100 µm) et PRONAOS (200, 260, 360 et 580 µm). Ils ontdéduit des mesures entre 100 et 580 µm une température à grande éhelle de 16.8 K et unetempérature d'enveloppe de 14.8 K, e qui orrespond aux mesures présentées ii. Cependant,ils détetent également un dé�it de l'émission à 60 µm par rapport à elle à 100 µm au niveau119



Chapitre 3. Propriétés de la poussières pour l'émission étendue

(a) Carte de l'intensité intégrée en C I etontours de l'intensité intégrée en C18O.D'après Maezawa et al. (1999) (b) Émission des poussières à 160
µm projetée sur la même grille quel'émission du gaz.Fig. 3.9 � Comparaison entre l'émission du gaz et elle des poussières à 160 µm.du �lament, qu'ils justi�ent par l'absene de VSGs et par une omposante BG plus froide dontla température au sein même du �lament est de 12 K. Cette température est bien inférieure auxplus faibles températures déduites des observations IRIS 100 µm et MIPS 160 µm. Sur ls donnéesque je présente, je ne herhe pas à faire apparaître plusieurs omposantes en température. Cetteomposante froide pourrait don être moyennée ave les ouhes plus haudes. Il paraît a prioriimpossible de on�rmer ou d'in�rmer les résultats de Stepnik et al. (2003) à l'aide de es mesures.Il est tout de même possible de onstater que l'émission à 160 µm permet de sonder lesstrutures les plus froides du nuage moléulaire, 'est-à-dire son squelette. Nous allons voir parla suite que e onstat est on�rmé par d'autres observations. Notons que quelques souresenfouies dans le nuage prinipal sont également visibles sur la arte de température alors qu'ellesn'apparaissent pas aussi nettement sur les observations MIPS à 160 µm.3.3 Cartes du gazSunada & Kitamura (1999) ont réalisé des observations d'une région du TMC (le nuagede Heiles 2) à l'aide de l'émission de la raie C18O (J = 1-0). Ces observations, visibles sur la�gure 3.9(a), révèlent plusieurs �laments ainsi que des surdensités très loalisées, au nombrede inq. Ces surdensités orrespondent aux soures enfouies que l'on distingue sur la arte detempérature de la poussière. De même, les �laments semblent orrespondre aux strutures lesplus froides visibles sur la �gure 3.7. Le �lament nommé TMC 1 sur la �gure 3.9(a) apparaît parexemple très lairement sur la arte de température des BGs.Maezawa et al. (1999) ont omplété ette arte par des observations de la même région enC I (3P1-3P0, 492 GHz). L'extension globale de ette émission est similaire à elle détetée en120



3.3. Cartes du gazC18O. Cependant, les régions les plus denses, traées par l'émission moléulaire, n'émettent quefaiblement en C I. Au ontraire, l'émission atomique augmente dans la partie sud du nuage deHeiles 2, de manière similaire à l'émission infrarouge à 160 µm. Ces régions, où l'émission en C Iest la plus forte, orrespondent aux régions les moins évoluées, où la formation de CO n'a pasenore été omplétée, par opposition aux oeurs denses, détetés en C18O.Le nuage de Heiles 2 orrespond ainsi à des états relativement avanés d'évolution. L'émissioninfrarouge lointaine permet de distinguer à elle seule les di�érentes étapes de formation des oeursdenses et hauds. D'une part, les régions les plus brillantes à 100 et 160 µm traent les régions lesplus denses, où l'on observe également l'émission de C I. D'autre part, lorsque la densité augmenteà tel point que se forme CO, des strutures denses et froides deviennent visibles (�laments). En�n,lorsque la densité augmente enore, es strutures se fragmentent en oeurs denses et hauds,préurseurs de la formation d'étoiles. Ces �laments froids et es oeurs hauds sont les struturesque l'on détete sur la arte de la �gure 3.7.
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Chapitre 4. Comparaison ave la arte d'extintionD'après les deux études omparatives préédentes entre émission infrarouge lointaine et tem-pérature des grains d'une part, entre émission infrarouge lointaine et émission moléulaire d'autrepart, il semble que l'intensité mesurée dans le anal MIPS à 160 µm permette de sonder les stru-tures froides et denses du nuage moléulaire. L'émission à 160 µm révèle ainsi le squelette dunuage moléulaire. Je me suis alors penhé sur la omparaison de l'émission infrarouge et de l'ex-tintion. Je me suis servi de la arte d'extintion de Padoan et al. (2002) aimablement fourniespar Laurent Cambresy (voir Fig. 4.1).4.1 Carte d'extintionCes données ont été obtenues à l'aide des observations 2MASS en bandes J, H et Ks et enappliquant les deux méthodes dérites setion 2.1 page 14. Étant donné que l'une des méthodesfait appel à un omptage d'étoiles et que la densité de es étoiles n'est pas une onstante sur leiel, la résolution d'une telle arte d'extintion est variable. Les régions les plus éteintes ont ainsiune résolution de l'ordre de 8 à 10′tandis que les régions les moins éteintes ont une résolution del'ordre de 3-4′. Si l'on souhaite omparer les artes de l'émission infrarouge à elle de l'extintion,il faut don tenir ompte de et e�et et produire des artes de l'émission infrarouge dont larésolution est variable et identique à elle de la arte d'extintion. Notons en�n que le niveauzéro est à déaler d'environ 0.8 magnitude.

Fig. 4.1 � Carte de l'extintion visuelle, en magnitude, dans le Nuage Moléulaire du Taureau et ontourde la arte MIPS à 160 µm. D'après Padoan et al. (2002).124



4.2. Comparaison émission infrarouge et extintion4.2 Comparaison émission infrarouge et extintion4.2.1 Canal MIPS à 160 µmLa première omparaison que j'ai e�etuée est elle entre l'extintion et l'émission à 160
µm, pour on�rmer le onstat e�etué dans e hapitre : l'émission infrarouge lointain traeles strutures denses et froides du nuage moléulaire. Les strutures visibles sur la arte del'extintion présentent de très fortes similitudes ave la arte de l'émission dans l'infrarougelointain, omme le montre la �gure 4.2. Le graphe de orrélation pixel à pixel de la �gure 4.3on�rme ela : les deux artes sont partiulièrement bien orrélées. L'émission à 160 µm est donun très bon traeur des strutures denses et froides du nuage moléulaire. Un tel onstat on�rmeles résultats de Langer et al. (1989) et Abergel et al. (1994).4.2.2 Un modèle simpleA�n d'aller plus loin que es préédentes études, j'ai herhé à omprendre la orrélationqui existe entre émission infrarouge et extintion. J'ai alors herhé à modéliser de façon simplel'évolution de l'intensité à 160 µm en fontion de l'extintion visuelle. Pour e faire, je onsidèreun nuage d'épaisseur totale AV dont la omposition en poussière est elle dé�nie par mon spetrede référene du milieu di�us galatique, et ela quelle que soit la profondeur optique. Ce nuageest illuminé des deux �tés (faes avant et arrière) par le hamp de rayonnement dé�ni par emême spetre de référene (voir Fig. 4.4). À l'aide du modèle de Désert mis à jour, je alulealors le �ux émis par haque tranhe du nuage, en tenant ompte de l'extintion du hampde rayonnement inident. J'intègre en�n le �ux sur l'épaisseur totale du nuage pour obtenir lespetre de la poussière pour une extintion visuelle donnée. La onvolution de e spetre par les

(a) Extintion visuelle. D'après Padoanet al. (2002). (b) Émission infrarouge dans le anal MIPSà 160 µm.Fig. 4.2 � Comparaison entre l'extintion visuelle et l'émission infrarouge à 160 µm. 125



Chapitre 4. Comparaison ave la arte d'extintion

Fig. 4.3 � Graphe de orrélation pixel à pixel entre l'extintion visuelle et l'émission infrarouge à 160
µm.�ltres des instruments me permet de modéliser l'évolution de l'intensité en fontion de AV aux5 longueurs d'onde étudiées (IRAC8, MIPS24, IRIS60, IRIS100 et MIPS160).4.2.3 Résultats de la modélisationDans l'infrarouge lointain (λ ≥ 60µm)Les résultats pour MIPS 160 µm, IRIS 100 et 60 µm sont présentés par la �gure 4.5. Pourle anal MIPS à 160 µm, l'aord entre le modèle et les données est très bon. À la dispersion

Fig. 4.4 � Modélisation très shématique d'un nuage moléulaire.126



4.2. Comparaison émission infrarouge et extintion
(a) IRIS 60 (b) IRIS 60 () IRIS 60
(d) IRIS 100 (e) IRIS 100 (f) IRIS 100

(g) MIPS 160Fig. 4.5 � Graphes de orrélation pixel à pixel entre l'émission infrarouge et l'extintion visuelle au-delàde 60 µm. La ourbe en rouge représente la prédition du modèle.près des mesures, le modèle reproduit quasi-parfaitement l'évolution de l'émission à 160 µm enfontion de l'extintion visuelle du nuage. Ce point de départ me permet de onsidérer ommeune base solide la simple modélisation dérite i-dessus. Je vais maintenant étudier l'évolutionde l'émission aux autres longueurs d'onde.Les �gures 4.5(d) à 4.5(f) présentent les graphes de orrélation entre les données IRIS à 100
µm et l'extintion visuelle ainsi que le résultat du modèle. Contrairement à e que l'on a observéà 160 µm, l'aord est ii moins bon. Le modèle surestime l'émission dans le anal IRIS 100
µm et ela d'autant plus que l'extintion est importante. À 60 µm, l'e�et est le même, en plusmarqué : les données forment un graphe de orrélation assez "plat", tandis que le modèle préditune roissane assez forte de l'émission à ette longueur d'onde jusqu'à des extintions visuellesde plus de 3 magnitudes (voir Fig. 4.5(a) à 4.5()). Deux interprétations sont possibles pourjusti�er la faiblesse de l'émission à 60 et 100 µm. Soit les grains qui émettent à es longueursd'onde ne sont pas su�samment exités par le rayonnement, soit es grains sont en nombremoins important que prévu. Comme l'e�et de l'extintion est intégré dans la modélisation du127



Chapitre 4. Comparaison ave la arte d'extintionnuage, l'interprétation du désaord entre données et modèle ne peut provenir de l'atténuationdu hamp de rayonnement. Le dé�it de l'émission à 60 et 100 µm s'explique don par unediminution de l'abondane des grains qui émettent à es longueurs d'onde lorsque l'extintionaugmente. Comme d'une part, l'e�et n'est pas présent à 160 µm, et d'autre part, l'e�et estplus important à 60 qu'à 100 µm, j'en déduis que e sont les VSGs dont l'abondane varie avel'extintion.J'éarte l'hypothèse selon laquelle l'abondane des VSGs ou des BGs serait a�etée de ma-nière globale, sans e�et de l'extintion, malgré e que pouvait suggérer la distribution spetraled'énergie moyenne du TMC alulée au hapitre préédent. En e�et, si je herhe à ajuster de lasorte l'évolution des données à 60 et 100 µm en fontion de l'extintion, je m'aperçois que elaest impossible. Certes, l'aord peut être globalement amélioré aux faibles extintions visuelles(AV ∼ 1) en réduisant l'abondane relative des VSGs par rapport à elle des BGs. Cependant,un simple fateur orretif ne permet par de rendre ompte de la forme de l'évolution des �ux à60 et 100 µm en fontion de l'extintion. En partiulier, la ourbure que le modèle prévoit pourdes extintions de l'ordre de l'unité n'est pas observée. Il s'agit là, selon moi, d'un argument enfaveur d'une évolution des propriétés des grains à mesure que l'on pénètre dans les régions densesdu nuage. Cette évolution n'est pas inluse dans le modèle, et la propriété a�etée pourrait toutsimplement être l'abondane.Dans l'infrarouge prohe et moyen (λ ≤ 24µm)Même si la alibration photométrique des données à 8 et 24 µm n'est pas réalisée, je mepermets de présenter l'évolution des �ux mesurés à es deux longueurs d'onde en fontion de AV(voir Fig. 4.6). Dans un soui de présentation, j'ai ajouté une onstante arbitraire au �ux desdonnées IRAC à 8 µm (0.5 MJy/sr) et MIPS à 24 µm (0.6 MJy/sr). Les graphes de orrélationobtenus pour es deux anaux montrent que l'émission infrarouge ne dépend pas de l'extintionvisuelle, à la dispersion importante des mesures près.Ce onstat va dans le même sens que e qui a été observé à 60 et 100 µm. Lorsque l'on entredans les régions les plus éteintes du nuage, au-delà de AV ∼ 1, les VSGs mais aussi les PAHsdisparaissent. Ces deux omposantes n'existent qu'en surfae des régions les plus denses, sur uneépaisseur d'au plus 1 magnitude visuelle. Cette valeur se déduit des �gures 4.6. À la dispersionprès de l'émission dans les deux anaux étudiés, l'intensité à 8 et 24 µm est onstante au-delàde AV ∼ 1.4.2.4 Vers une modélisation plus réalisteD'après la omparaison e�etuée entre les observations et le modèle très simple de nuage quej'ai utilisé, je peux déduire ertains résultats. Tout d'abord en e qui onerne la struturationdu nuage et de sa omposition en poussières. La représentation d'un nuage dense devrait ainsiêtre plut�t elle de la �gure 4.7 : une ouhe super�ielle où PAHs, VSGs et BGs existent, dansdes proportions qui peuvent di�érer du milieu di�us galatique et un oeur d'où les PAHs et les128



4.2. Comparaison émission infrarouge et extintionVSGs sont absents. La séparation entre la ouhe super�ielle où les trois omposantes de grainsoexistent et la région plus profonde où seuls les BGs sont présents n'est sans doute pas aussinette qu'indiquée sur la �gure 4.7. La transition se fait de manière progressive, au fur et à mesureque les poussières les plus petites se ollent sur les plus grosses, ou qu'elles oagulent les unesave les autres. De plus, ette séparation ne se situe ertainement pas à une profondeur optiqueonstante. En fontion des onditions loales, la disparition des PAHs puis des VSGs peut ainsise produire à des extintion plus ou moins importantes.Une représentation plus omplète, qui tiendrait également ompte des résultats de Stepniket al. (2003), montrerait une troisième région, plus au oeur du nuage, où e sont non pas lesPAHs et les VSGs dont les propriétés évoluent, mais elles des BGs. Cependant, omme je lementionnais déjà au moment de présenter les artes de températures des grains, rien dans mestravaux ne permet de on�rmer ette thèse.

(a) IRAC8 (la valeur moyenne des don-nées est forée à 0.5 MJy/sr à l'aide d'uneonstante). (b) MIPS 24 (la valeur moyenne des don-nées est forée à 0.6 MJy/sr à l'aide d'uneonstante).Fig. 4.6 � Graphes de orrélation pixel à pixel entre l'émission infrarouge et l'extintion visuelle en-deçàde 24 µm. La ourbe en rouge représente la prédition du modèle. 129



Chapitre 4. Comparaison ave la arte d'extintion

Fig. 4.7 � Modélisation shématique d'un nuage moléulaire ave existene des PAHs et VSGs unique-ment dans une ouhe super�ielle.
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5ConlusionsEn ombinant des observations infrarouges de 8 à 160 µm, j'ai débuté une étude du NuageMoléulaire du Taureau (TMC), l'un des plus prohes nuages moléulaires. Mon objetif était dearatériser l'émission étendue des poussières, de ontraindre leurs propriétés et de les relier à lastruturation du nuage. La part la plus importante de e travail a ependant onsisté à réduireles données. Je détaille i-après les prinipales étapes de mes travaux.Les données Spitzer sont elles du programme d'observations TAUPROP. Elles ouvrent prèsde 30 degrés arrés du TMC. Initialement, mon ambition était d'utiliser la totalité desinformations fournies par es artes mais des souis liés à la alibration et à la taille desobservations m'ont invité à plus de réalisme.La arte MIPS à 160 µm a été obtenue grâe à un algorithme d'inversion développé par Tho-mas Rodet. A�n de valider la photométrie de ette arte, j'ai estimé le signal prédit par lesobservations DIRBE et en ai déduit le fateur de onversion des unités instrumentales enunités astrophysiques qu'il fallait appliquer. À quelques pourents près, j'obtiens le fateuro�iel du Centre Spatial Spitzer.Les artes MIPS à 24 µm et IRAC à 8 µm ont omme prinipal défaut d'être fortementontaminées par l'émission zodiaale. Les modèles utilisés pour soustraire ette omposanteétant mal ontraints et omme une bande d'émission zodiaale apparaissait lairement surles données, j'ai dû orriger es deux artes a�n de ne plus avoir que l'émission étenduedu nuage. Je perdais ependant tout moyen de alibrer la photométrie absolue de esobservations dans la manoeuvre. D'autres défauts inhérents à la stratégie d'observationm'ont obligé à me limiter sur l'étendue spatiale étudiée.La omparaison des artes d'émission infrarouge Spitzer et IRIS révèle une évolution er-taine des ourtes vers les grandes longueurs d'onde. La struture du TMC à 8 µm, qui or-respond à l'émission des PAHs, ressemble à elle que l'on observe à 24 µm, qui orrespondaux VSGs, mais n'a stritement rien en ommun ave elle à 160 µm, qui orrespond auxBGs.L'émission infrarouge lointaine, au-delà de 60 µm, présente des ouleurs qui se di�érenient131



Chapitre 5. Conlusionsde manière signi�ative par rapport aux ouleurs de l'émission di�use galatique. Un telonstat ne permet ependant pas de lever la dégénéresene entre variations des onditionsd'exitations des grains les plus gros ou variations des abondanes relatives de es mêmesgrains.Des variations loales des ouleurs infrarouges m'ont permis de dresser une arte de tem-pératures des BGs. Les régions les plus froides du nuage (14 K) orrespondent aux régionsles plus intenses à 160 µm. Ces régions orrespondent également aux régions d'émission enCO. En�n, les zones de forte émission à 160 µm sont très bien orrélées ave les régions lesplus fortement éteintes. Cela on�rme don que la struture interne du nuage, son squelette,ses régions denses, sont partiulièrement bien signalés par l'émission infrarouge lointaine.Une modélisation simple du nuage m'a permis de rendre ompte de l'évolution de l'inten-sité à 160 µm en fontion de l'extintion visuelle. Cependant, aux plus ourtes longueursd'onde, un désaord signi�atif suggère la disparition des PAHs et des VSGs en dehorsd'une ouhe super�ielle, lorsque l'on pénètre dans les régions les plus profondes du nuage.La présene de BGs aux propriétés distintes de eux présents dans le milieu di�us ne peutpas être on�rmée.L'analyse des données du TMC est un travail en ours. Les observations ont été réduiteset quelques résultats globaux ont été obtenus. Il est évident que l'étude est à poursuivre dansdeux diretions. D'une part, il faut aratériser l'émission étendue sur l'ensemble du TMC. Enpartiulier, il apparaît néessaire de rendre plus réaliste la modélisation du nuage. Mon souhaitest de pouvoir quanti�er la profondeur à laquelle PAHs et VSGs disparaissent, puis on�rmer ounon la présene d'une omposante BGs froids. D'autre part, il onvient d'estimer les variationsloales, aux petites éhelles spatiales, des ouleurs de l'émission infrarouge, que e soit dansl'infrarouge prohe ou lointain. Mon objetif serait de relier es variations aux hangements depropriétés des grains puis aux onditions physiques qui règnent dans le nuage.

132



Quatrième partieUne supernova dans la nébuleuse del'Aigle
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1La nébuleuse de l'Aigle(June 3, 1764) `A luster of small stars, enmeshed in a faint glow, near the tail ofSerpens, at little distane to the parallel of Zeta of this onstellation ; with an inferiortelesope this luster appears like a nebula.' (diam. 8') M.MessierSommaire 1.1 Présentation générale . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1361.2 L'amas NGC6611 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1371.3 Les Piliers de la Création . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 137
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Chapitre 1. La nébuleuse de l'AigleAsension droite (J2000.0) 18 : 18 : 48Délinaison (J2000.0) −13 : 49Distane 2.0±0.1 kp (Hillenbrand et al. 1993)2.14±0.10 kp (Belikov et al. 1999)1.7 kp (Kharhenko et al. 2005b,a)1.8±0.5 kp (Bonatto et al. 2006)Taille de l'amas (oeur) ∼ 1.3 armin (0.7 p)Taille de l'amas (limite) ∼ 12 armin (7 p)Taille moyenne de la nébuleuse ∼ 30 armin (17 p)Taille aratéristique des piliers ∼ 2 armin (1.2 p)Magnitude visuelle apparente ∼ 6.0Magnitude visuelle absolue ∼ -8.2Dénominations M16, NGC6611, IC4703, Sh 2-49, RCW 165, Gum 83, W37Nébuleuse de l'Aigle, Nébuleuse Star QueenTab. 1.1 � Caratéristiques prinipales de la Nébuleuse de l'Aigle.Au ours de ma troisième année de thèse, j'ai postulé pour une bourse au Centre SpatialSpitzer. J'y ai été admis pour travailler ave Alberto Noriega-Crespo et Sean Carey au seinde l'équipe MIPSGAL. Mon travail devait se déouper en deux phases : étudier l'émission despoussières dans la Nébuleuse de l'Aigle en utilisant les ompétenes et tehniques que j'avaisdéveloppées préédemment, puis étendre mon étude à l'ensemble du relevé du plan Galatiqued'un point de vue systématique et statistique. Comme souvent en reherhe, e que l'on prévoitde faire et e que l'on fait en réalité sont deux hoses di�érentes.1.1 Présentation généraleLa Nébuleuse de l'Aigle est une région de formation d'étoiles massives située à environ 2 kilo-parses (7000 années-lumières) de la Terre en diretion de la onstellation du Serpent à l'intérieurdu bras Galatique du Sagittaire (ou Sagittaire-Carina). L'amas ouvert d'étoiles NGC6611, dé-ouvert en 1745-6 par Philippe Loys de Chéseaux, illumine un grand nuage de gaz et poussièresinterstellaires qui s'étend sur plus de 50 années lumières. La nébuleuse qui en résulte n'a étédéouverte qu'en 1764 par Charles Messier et est la seizième de son atalogue. Elle doit son nomde Nébuleuse de l'Aigle à sa forme en lumière visible (Fig. 1.1).En 1995, le Télesope Spatial Hubble a observé l'interation du rayonnement stellaire avele nuage moléulaire environnant et a révélé omme jamais auparavant des strutures de gaz etde poussières en forme de pilier : les Piliers de la Création (Fig. 1.2). Cette image reste l'unedes plus élèbres i�nes du iel. Elle est également à l'origine de mon désir de travailler dans lareherhe en astrophysique.136



1.2. L'amas NGC6611

Fig. 1.1 � Observation de la Nébuleuse de l'Aigle en optique (Don et Elizabeth van Akker, VitoriaCentre, National Royal Astronomial Soiety of Canada) ave les ontours de la forme stylisée d'un aigle.Les Piliers de la Création et l'amas NGC6611 sont lairement visibles.1.2 L'amas NGC6611L'amas ouvert d'étoiles NGC6611 qui illumine et ionise le nuage moléulaire W37 fait partiede l'assoiation OB1 du Serpent. Cet amas a été l'objet de nombreuses observations ar il présentela partiularité d'être très jeune. Son étude est don d'importane pour la ompréhension de laformation et l'évolution stellaire. D'après Hillenbrand et al. (1993), l'âge moyen des étoiles deplus de 9 M⊙ est de 2 millions d'années mais la dispersion pourrait être de l'ordre du milliond'années. Une étoile très massive (∼ 30 M⊙) se serait formée il y a au moins 6 millions d'annéestandis que des entaines d'étoiles de plus faibles masses (3 à 8 M⊙) auraient un âge inférieurà 1 million d'années. La fontion de masse initiale globale de l'amas serait similaire à elle deSalpeter (dN/dM ∝ M−2.35).À la leture de es résulats, on peut supposer que la formation de l'amas NGC6611 s'estdéroulée en plusieurs étapes ou de manière ontinue, au ours des 6 derniers millions d'annéesau moins. Les premières étoiles à s'être formées ont reusé le nuage moléulaire dans lequel ellessont nées et produit une avité via leurs vents et leur hamp de rayonnement. La matière éjetéepar les étoiles a formé un front dense au moment de sa renontre ave le milieu interstellaire froidambiant, entraînant la formation de strutures en forme de piliers dans lesquels s'est délenhéela formation d'une nouvelle génération d'étoiles.1.3 Les Piliers de la CréationLes strutures les plus élèbres de la Nébuleuse de l'Aigle sont les Piliers de la Création,parfois également appelés "trompes d'éléphants" (voir Fig. 1.2 et 1.3). D'après Hester et al.(1996), es olonnes de gaz et de poussières, dont la taille est de l'ordre du parse, résultent137



Chapitre 1. La nébuleuse de l'Aigle

Fig. 1.2 � Les Piliers de la Création vus parla améra WFPC-2 du Télesope Spatial Hubbleen avril 1995. Cette image est la ombinaison detrois �ltres sur les raies de [S II℄ (rouge), Hα(vert) et [O III℄ (bleu). Fig. 1.3 � Les Piliers de la Création vus par leVLT dans l'infrarouge prohe en bandes Js (1.24
µm, bleu), H (1.65 µm, vert) et Ks (2.16 µm,rouge).de l'interation entre le rayonnement de l'amas NGC6611 et le nuage moléulaire environnant.Les observations du Télesope Spatial Hubble s'interprètent par la photoionisation d'un ourantde matière photoévaporée. Cette photoévaporation se distingue en partiulier très nettement ausommet de haun des piliers et trae la présene de matière s'éhappant du gaz moléulaire versle gaz ionisé sous l'e�et d'un important gradient de pression.De nombreuses strutures à plus petite éhelle sont également visibles à la surfae des piliers :des EGGs (pour Evaporating Gaseous Globules). Ces mini-piliers dans les piliers, dont le rayonvarie de moins de 150 UA à 1000 UA, trahissent la présene d'inhomogénéités à l'intérieurdu nuage moléulaire d'origine. Les régions les plus denses s'évaporent moins rapidement queleur voisinage plus ténu et sont don dévoilées peu à peu. Le même raisonnement s'applique àl'éhelle des Piliers de la Création, dont la densité est plus élevée que le milieu ambiant qui a étéhassé très rapidement. Ces EGGs ne semblent ependant pas avoir une très grande durée de viepuisqu'auun n'est détahé de la surfae des piliers prinipaux.La présene à proximité d'étoiles massives et brillantes de l'amas NGC6611 pourrait avoiromme seule onséquene la destrution du nuage moléulaire et la essation pure et simple detoute formation stellaire ou, dans une moindre mesure, l'évaporation de toute matière irum-138



1.3. Les Piliers de la Créationstellaire et l'impossibilité de former des systèmes planétaires. Cependant, es étoiles massivespeuvent aussi amorer la formation d'une nouvelle génération d'étoiles par l'e�ondrement denuages denses. C'est e que l'on a pu observer dans la Nébuleuse de l'Aigle.En omparant la position de ertains EGGs ave elle de jeunes objets stellaires (YSOs,pour Young Stellar Objets), Hester et al. (1996) ont suggéré que les piliers étaient de véritablespouponnières d'étoiles en pleine ativité. Grâe au VLT et à l'instrument ISAAC, MCaughrean& Andersen (2002) ont pu perer les Piliers de la Création et révéler es étoiles naissantes (voirFig. 1.3). Les sommets des deux plus importants piliers abritent des YSOs de plusieurs massessolaires. Environ 15% des EGGs ontiennent des YSOs ou des naines brunes : ils peuvent donêtre onsidérés omme de véritables oeufs prêts à élore. Le proessus détaillé de formation resteependant inonnu : l'étoile se forme-t-elle avant ou après l'EGG?Ces quelques dizaines d'étoiles qui sont en train de se former ne doivent ependant pas faireoublier les milliers d'étoiles de l'amas, nées au ours des préédents millions d'années et parmilesquelles se trouvent des étoiles très massives (jusqu'à 80 M⊙).
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Chapitre 2. Observations2.1 Données infrarougesLes données infrarouges les plus réentes et sur lesquelles j'ai travaillé sont elles obtenuespar le Télesope Spatial Spitzer. Ce dernier a observé la Nébuleuse de l'Aigle ave les instru-ments IRAC et MIPS dans le adre des relevés du plan Galatique GLIMPSE et MIPSGAL. Unprogramme plus spéi�que, dont le prinipal investigateur est Je� Hester, a également observéM16 à 24 mirons. Ces observations ont été réalisées en otobre 2004 ave l'instrument IRACet en septembre 2005 pour l'instrument MIPS. J'ai également utilisé les données infrarouges enbandes larges obtenues par les satellites MSX et ISO, ainsi que les données spetrosopiques dee dernier. Toutes les images en bande large sont groupées setion 2.2 page 149.2.1.1 En dessous de ∼10 µmAux ourtes longueurs d'onde infrarouges (. 10µm), les strutures visibles sont elles despiliers et plus globalement de la PDR dans son ensemble. Les strutures visibles dans les quatreanaux IRAC sont presque parfaitement identiques omme on peut le onstater sur l'image enfausses ouleurs sur la droite de la �gure 2.22. On peut faire les mêmes onstatations sur lesobservations ISO à 6.7 et 7.7 µm et MSX à 8 µm. En dehors des étoiles qui apparaissent en bleu,les strutures de la nébuleuse sont toutes de la même teinte rosée et les variations de ouleursont di�ilement disernables.Je dispose par ailleurs de données spetrosopiques entrées sur la partie supérieure des Piliersde la Création, observée par ISOCAM/CVF (voir Fig. 2.1) et orrespondant au hamp observépar Hubble. Ces observations ouvrent l'intervalle entre 5 et 17 µm. Les bandes PAHs ainsi quede nombreuses raies du gaz sont observables. La �gure 2.1 montre les piliers à trois longueursd'onde partiulière : au pi de la bande PAH à 7.7 µm, au pi de la bande PAH onfondue ave laraie du Ne II à 12.7 µm et dans le ontinuum à 14.5 µm. Les piliers apparaissent très nettement à7.7 µm et l'on distingue pratiquement la plus faible des trois strutures de gaz et poussières. Dansla suite, je déide d'appeler "tête" le sommet du pilier prinipal et "épaule" la PDR brillante quirelie le pilier prinipal aux deux autres (voir Fig.2.1). La �gure 2.2 montre les spetres relevés àtrois endroits partiuliers : la tête, l'épaule et le blob de Pilbratt (Pilbratt et al. 1998). Les deuxpremiers présentent une émission aratéristique de PDRs ave des bandes PAHs fortes. Le asdu blob est très di�érent : une fois soustrait une position "OFF" voisine, le spetre ne présentequ'un ontinuum fortement roissant et presqu'auune trae de bandes PAHs ou de raies du gaz.2.1.2 Entre ∼10 µm et ∼30 µmAux longueurs d'onde infrarouges moyennes (10µm . λ . 30µm), la struture de la nébuleusehange onsidérablement, omme le suggèrent déjà les données ISOCAM/CVF (voir Fig. 2.1()).Les piliers et l'ensemble de la PDR disparaissent peu à peu et ne dominent plus l'émission. C'estl'intérieur de la nébuleuse qui devient la région la plus brillante, ave des strutures loaliséestelles que le "blob de Pilbratt" à l'Est des Piliers de la Création ou un �lament orienté Nord-Sud142



2.1. Données infrarouges

(a) à 7.7 µm (bande PAH) (b) à 12.7 µm (bande PAH + raie du Néon)

() à 14.5 µm (ontinuum)Fig. 2.1 � Données ISOCAM/CVF entrées sur les Piliers de la Création. Les trois images représententle �ux mesuré par ISO à trois longueurs d'onde aratéristiques. Les strutures nommées "tête", "épaule"et "blob" sont indiquées.sur le bord Ouest de M16. Cette évolution est assez rapide : sur les données MSX à 12 µm, lesrégions les plus intenses des Piliers de la Création sont environ 50% plus brillantes que le blobde Pilbratt, tandis qu'à 14 et 15 µm, sur les données ISO et MSX, le blob devient au moinsaussi intense que le sommet du pilier prinipal. Les PDRs plus éloignées se distinguent à peine.Au-delà de 20 µm (MSX 21 µm et MIPS 24 µm), l'émission des Piliers de la Création et lesPDRs est dominée par elle au entre de la nébuleuse, le �lament à l'Ouest et le blob.Sur les données les plus sensibles (ISO LW 15 µm et MIPS 24 µm), on distingue deuxstrutures arrondies. La première est quasi-irulaire, à grande éhelle, ave un diamètre apparentde ∼10′. Elle possède un bord très net au niveau des Piliers de la Création et l'autre �té,plus di�us et �lamentaire, est à l'opposé, au Nord-Ouest de la Nébuleuse (voir Fig. 2.3). Laseonde bulle, plus petite, est légèrement elliptique et ses dimensions apparentes sont de 8′ par6′. Elle semble entrée sur les Piliers de la Création et peut être distinguée sur plus de la moitié143



Chapitre 2. Observations

(a) Tête du pilier prinipal (b) Épaule du pilier prinipal

() Blob de PilbrattFig. 2.2 � Données ISOCAM/CVF entrées sur les Piliers de la Création. Les trois spetres sont euxrelevés par ISO à trois positions partiulières. Une position "OFF" voisine de haque position "ON" aété soustraite.de sa ironférene à 15 et 24 µm (voir Fig. 2.4). Ces strutures (blob, �lament, oquilles)étaient don déjà visibles sur les données ISO et ertaines avaient été relevées par Pilbrattet al. (1998) mais auune interprétation n'avait alors été fournie. En analysant les donnéesISOCAM/CVF, Urquhart et al. (2003) ont observé que le spetre du blob était dominé par uneémission ontinue et ne présentait que de faibles raies d'émission (voir Fig. 2.2()). Ils n'ont pasobservé de orrélation entre l'émission du blob et les raies du [Ne II℄ et [Ne III℄. Ils ont suggéréque l'émission du blob était due à des VSGs hau�és par une soure alors inonnue.2.1.3 Au-delà de 30 µmAux grandes longueurs d'ondes infrarouges (MIPS 70 µm), la qualité des données est moinsbonne, mais on onstate tout de même que l'émission est dominée par les piliers et la PDR. Lesstrutures à l'intérieur de la nébuleuse ont disparu (blob, oquilles, �laments). L'émission à 70
µm est don qualitativement orrélée ave l'émission infrarouge aux longueurs d'onde inférieuresà 10 µm. Cette omposante à grande longueur d'onde n'était pas aessible à l'époque d'ISO et144



2.1. Données infrarouges

Fig. 2.3 � Coquille visible à l'intérieur de la Nébuleuse de l'Aigle sur les données MIPS à 24 µm.

Fig. 2.4 � Bulle visible autour des Piliers de la Création sur les données ISO LW à 15 µm et MIPS à24 µm. 145



Chapitre 2. Observations
(a) La rampe ne sature pas.La "pente" et la "premièredi�érene" donne le bon ré-sultat. (b) La rampe sature au-delàdu 3e point. La "pente" sous-estime le �ux tandis que la"première di�érene" donnele bon résultat. () La rampe sature au 3epoint. La "pente" et la "pre-mière di�érene" sous-estimele résultat.Fig. 2.5 � Illustration de l'estimation du �ux reçu par un pixel de la matrie MIPS 24 µm. Les roixreprésentent les di�érents relevés au ours du temps, la "pente" est donnée par l'ajustement par unedroite (tirets) et la "première di�érene" est l'éart entre les point 3 et 2.nous allons nous en servir pour ontraindre les propriétés de la poussières.2.1.4 Notes sur les données MIPS à 24 mironsAu ourt de mon séjour au Centre Spatial Spitzer, mon but était de me onsarer à la sienequ'il était possible de faire ave les données MIPSGAL. Cependant, je me suis tout d'abordemployé à obtenir des données de qualité à 24 µm. En e�et, les premières artes auxquelles j'aieu aès atteignaient le niveau de saturation de l'instrument dans des régions parfois très étenduesde la nébuleuse. A�n d'expliquer la façon de orriger ela, il me faut présenter brièvement le modede fontionnement de l'instrument.De manière très shématique, le �ux de haque pixel de la matrie MIPS 24 µm est relevéà plusieurs moments au ours de l'intégration sur le iel (toutes les demi-seondes). À haunde es relevés, la valeur lue orrespond à l'intensité totale reçue par le pixel depuis le début del'intégration. Dans un as idéal, les di�érents points du relevé s'alignent don parfaitement surune droite dont la pente donne le �ux observé par le pixel (voir Fig. 2.5(a)). C'est ette valeurque le satellite envoie vers la Terre. Il envoie également une autre information : la di�érene entreles points 3 et 2 de la rampe, faussement appelée "première di�érene".Les raisons d'un éart à e as idéal sont nombreuses. Je ne détaille i-après que l'une d'entreelles : la saturation. Chaque pixel de la matrie MIPS 24 µm peut atteindre son niveau desaturation si la soure observée est su�samment intense. En fontion du �ux reçu par le pixel,la saturation est atteinte plus au moins vite au ours du temps (voir Fig. 2.5(b) et 2.5()).Dès que ette valeur est atteinte, le �ux total du pixel en question reste onstant à e niveaude saturation. L'ajustement de ette ourbe par une droite sous-estime don signi�ativement le�ux réel observé par le pixel. Dans le as de la �gure 2.5(b), le �ux réel est 1.5 fois plus importantque elui de la �gure 2.5(a) mais la pente de la droite qui ajuste les points du relevé n'est que de1.08. Dans e premier as, la "première di�érene" donne le bon résultat ar la saturation n'est146



2.1. Données infrarouges

Fig. 2.6 � Données MIPS 24 de la Nébuleuse de l'Aigle : �ux donné par la arte en �n de haîne detraitement en fontion du �ux "première di�érene". Le remplaement de la valeur "pente" devrait êtree�etué à partir 600 MJy/sr mais ne l'est qu'au-delà de 950 MJy/sr.

(a) Données MIPS 24 de la Nébuleuse del'Aigle : �ux donné par la "pente" en fontiondu �ux "première di�érene". (b) Modélisation simple de l'évolution des va-leurs de "pente" et "première di�érene" pourMIPS 24 µm. L'allure de la ourbe est identiqueà elle des données.Fig. 2.7 � Mise en évidene de la saturation des rampes MIPS 24 µm et modélisation simple de et e�et.pas trop importante. Si l'on augmente enore le �ux, à 6 fois la valeur initiale (voir Fig. 2.5()),la pente se réduit enore plus nettement, à 0.84. Dans e seond as, le troisième point de larampe atteint la saturation et la "première di�érene" sous-estime alors également le �ux réel.La �gure 2.7(b) illustre de manière simple l'évolution des valeurs de la "pente" et de la"première di�érene". Tant que la rampe ne sature pas, "pente" et "première di�érene" donnentla même et bonne estimation du �ux. Lorsque la �n de la rampe ommene à saturer, la "pente"sous-estime la valeur réelle du �ux tandis que la "première di�érene" ontinue de donner labonne valeur. En�n, si le �ux est vraiment trop important, le troisième point de la rampe sature147



Chapitre 2. Observationset la "première di�érene" est don également faussée. Au-delà de ette valeur, la "pente" etla "première di�érene" déroissent lorsque le �ux augmente. Les valeurs de la "pente" et de la"première di�érene" des données MIPS 24 µm sont représentées sur la �gure 2.7(a) pour M16. Ononstate que l'allure de la ourbe est exatement elle prédite par une modélisation très simple.On peut déduire des données que la "pente" sature vers 700 MJy/sr tandis que la "premièredi�érene" sature vers 1800 MJy/sr. Grâe à e dernier hi�re, nous pouvons estimer le niveaude saturation de la rampe à 3600 MJy/sr (2× 1800). Combiné aux 700 MJy/sr de saturation dela "pente", nous déduisons qu'il y a 6 points dans la rampe qui ont servi à aluler ette "pente".C'est exatement la réalité puisque le temps d'intégration sur les données MIPSGAL est de 3seondes ave un éhantillonnage toutes les demi-seondes.A�n de tenir ompte de et e�et, il onvient don de remplaer, dans les artes MIPS 24 µm,la valeur de la "pente" par elle de la "première di�érene" lorsque la "pente" sature. C'est equi est réalisé dans la haîne de traitement o�iel du Centre Spatial Spitzer. Sur les donnéesde la Nébuleuse de l'Aigle, nous nous sommes ependant aperçus que le remplaement n'étaitpas e�etué à un niveau de �ux su�samment faible (voir Fig. 2.6). Il faut ajouter à ela desproblèmes (liés à la non-linéarité du déteteur par exemple) qui ne sont apparus que lors del'analyse détaillée des images de M16. La haîne de traitement MIPS 24 µm a don été passée enrevue de manière presque intégrale lors de mon séjour au Centre Spatial Spitzer a�n d'apporterles orretions néessaires à l'obtention de données de meilleure qualité.
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2.2. La Nébuleuse de l'Aigle en infrarouge2.2 La Nébuleuse de l'Aigle en infrarougeDans les pages suivantes, je présente l'ensemble des données infrarouges en bande large quiétaient à ma disposition. Les Piliers de la Création se situent à proximité des oordonnées équa-toriales (α, δ) = (18h19m00,-13 :50 :00). Les éhelles de ouleurs sont en MJy/sr.
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Fig.2.8�

Fig.2.9�
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2.2. La Nébuleuse de l'Aigle en infrarouge

Fig.2.10�

Fig.2.11�
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Fig.2.12�

Fig.2.13�
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2.2. La Nébuleuse de l'Aigle en infrarouge
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Fig.2.16�

Fig.2.17�
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2.2. La Nébuleuse de l'Aigle en infrarouge

Fig.2.18�

Fig.2.19�
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Fig.2.20�

Fig.2.21�
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2.2. La Nébuleuse de l'Aigle en infrarouge

Fig. 2.22 � À gauhe : ombinaison en fausses ouleurs des quatres anaux IRAC (3.6 en bleu, 4.5 envert, 5.8 en orange et 8.0 en rouge). Au entre : observation MIPS 24 µm en fausse ouleur. À droite :ombinaison en fausses ouleurs de deux anaux IRAC et des deux anaux MIPS (4.5+8.0 en bleu, 24 envert, 70 en rouge)
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Chapitre 2. Observations

(a) Combinaison en fausses ouleurs dedeux anaux IRAC et d'un anal MIPS (4.5en bleu, 8 en vert, 24 en rouge) et ompa-raison ave le hamp observé par Hubble. (b) Comparaison entre l'émission infra-rouge des piliers vue par Spitzer et les piliersobservés par Hubble.

() Combinaison en fausses ouleurs dedeux anaux IRAC et d'un anal MIPS (4.5en bleu, 8 en vert, 24 en rouge).Fig. 2.23 � Images en fausses ouleurs de la Nébuleuse de l'Aigle vue par Spitzer.
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Chapitre 3. Distributions spetrales d'énergieA�n de aratériser les poussières au sein de la Nébuleuse de l'Aigle, j'ai ombiné toutes lesobservations infrarouges à ma disposition pour dresser la distribution spetrale d'énergie (SEDs)en des endroits partiuliers. Je ommenerai par dérire la méthode d'obtention de es SEDsavant de présenter les résultats.3.1 Méthode d'obtentionJ'ai ommené par projeter toutes les artes sur une seule et même grille de oordonnéesqui ne dégrade l'éhantillonnage original d'auune observation. Les images qui en résultent sontelles présentées dans le hapitre préédent. Je réapitule dans la Table 3.1 les instruments enquestion ainsi que les longueurs d'onde de référene.Ensuite, pour haque struture dont je souhaite onnaître la SED, et pour haque longueurd'onde, j'ai alulé le �ux moyen dans une ouverture de taille variable en fontion de la dimensionde la struture. J'ai multiplié les ouvertures a�n d'estimer les inertitudes sur les mesures du�ux. J'ai estimé de la même manière le �ux dans une position "OFF" voisine de haque struturedont je herhe à obtenir la SED. La di�érene entre les positions "ON" et "OFF" me donnele �ux émis par la struture. La taille des ouvertures utilisées est toujours supérieure à la plusmauvaise des résolutions (20′′, MSX), a�n que la valeur mesurée ait un sens. La table 3.1 résumeles valeurs des SEDs obtenues pour les piliers et la oquille.3.2 Les strutures partiulières de M163.2.1 Les piliersAu niveau des piliers, je me suis intéressé à "la tête" et à "l'épaule" du pilier prinipal.Dans les deux as, la mesure est rendue peu aisée par la forme et le ontraste important de esstrutures. De plus, au niveau de la tête du pilier prinipal, la présene d'une soure enfouiebiaise les mesures. Au niveau de l'épaule, e problème ne se pose pas. La mesure "OFF" estréalisée omplètement à l'extérieur des piliers, au Nord de la tête prinipale ou à l'Est des piliers.La �gure 3.1 montre la SED moyenne ainsi que le spetre moyen obtenus en ombinant donnéesphotométriques et données spetrosopiques. Une normalisation à 24 µm a été e�etuée.3.2.2 La oquille interneA�n d'estimer la SED de la oquille interne, j'ai mesuré la SED de plusieurs struturesà l'intérieur de elle-i, parmi lesquelles le blob de Pilbratt, le �lament au Nord-Ouest de lanébuleuse et l'émission di�use au Sud-Ouest.Le blob de PilbrattLe blob de Pilbratt est une struture quasi-irulaire qui se situe à proximité immédiate dela tête du pilier prinipal (moins d'une minute d'ar). Sa dimension aratéristique est de 1′, e160



3.2. Les strutures partiulières de M16

Fig. 3.1 � Distribution spetrale d'énergie des Piliers de la Création, ombinant données spetroso-piques et photométriques. L'ensemble est normalisé à 24 µm. Les inertitudes sur les points photomé-triques sont données par les barres d'erreur. Les inertitudes sur le spetre sont données par les spetresen tirets.qui orrespond à environ 0.6 p à ette distane. Le blob a été identi�é par Pilbratt et al. (1998)mais auun interprétation satisfaisante n'avait alors été avanée.Pour mesurer la SED du blob, qui est une struture très loalisée et juste à �té des Piliers dela Création, j'ai utilisé deux types de "OFF". Dans le premier as, les positions de mesures sontdisjointes et le "OFF" est pris dans une région très voisine de faible intensité. Dans le seondas, la position "OFF" entoure la position "ON". Les résultats, en absolu, sont di�érents puisquel'on soustrait une valeur d'émission plus élevée ave ette dernière méthode. Cependant, la SEDnormalisée est presque rigoureusement identique dans les deux as. Pour haque méthode, jeprends des ouvertures de di�érentes tailles a�n d'estimer l'inertitude sur les mesures. La �gure3.2(a) présente les di�érentes SEDs mesurées pour ette struture, normalisées à 24 µm.Le �lamentLe �lament est ette struture quasi-retiligne très brillante sur les données MIPS 24 µm etque l'on voit à l'opposé des Piliers de la Création. Sa taille est d'environ 1′ par 4′ et il semblerelié à l'ensemble d'une struture �lamentaire au Nord-Ouest de la Nébuleuse de l'Aigle. Cetterégion qui s'étend sur plus de 10′ s'inurve légèrement et semble être le pendant de l'ar trèsontrasté que l'on distingue au niveau des piliers. Pour mesurer la SED du �lament, je onsidèreune ouverture retangulaire pour le "ON" et une mesure "OFF" su�samment éloignée a�n dene pas être a�eté par ertains e�ets instruments sur les données MIPS à 70 µm. La �gure 3.2(b)présente les di�érentes SEDs mesurées pour ette struture, normalisées à 24 µm. 161



Chapitre 3. Distributions spetrales d'énergieL'émission di�useAu Sud-Est de la Nébuleuse de l'Aigle, l'émission à 24 µm diminue signi�ativement. Cetterégion ressemble à une ouverture dans la grande oquille. À et endroit, l'émission MIPS 24 µmn'est pas très ontrastée et l'on ne distingue que quelques strutures très di�uses. L'estimationd'une SED a été plus ardue, surtout aux longueurs d'ondes les plus ourtes, pour lesquellesl'inertitude est très grande. J'ai déidé de ne reporter que les valeurs de la SED au-delà de 15
µm. La �gure 3.2() présente les di�érentes SEDs mesurées pour ette struture, normalisées à24 µm.3.2.3 CommentairesLa omparaison entre la oquille et les piliers montre une di�érene frappante. Les spetresISOCAM/CVF (Fig. 2.2(a),2.2(b) et 2.2()) suggéraient déjà des aratéristiques très partiu-lières pour le blob : absene de bandes PAHs, faibles raies du gaz, fort ontinuum. Les donnéesphotométriques on�rment es premières observations et l'étendent à l'ensemble de la oquille(�lament, blob, di�us).D'une part, la oquille présente une SED sans ontribution signi�ative des bandes PAHs,tandis que les piliers montrent es signatures spetrales que l'on attend dans une PDR typique.

(a) SED du Blob de Pilbratt. (b) SED du �lament nord-ouest.

() SED de l'émission di�use sud-ouest.Fig. 3.2 � Distributions spetrales d'énergie de la oquille ombinant toutes les données photométriquesà ma disposition et normalisées à 24 µm.162



3.3. Éhantillon de omparaisonInstrument λref M16Blob Filament Di�us PilierIRAC 3.6 3.55 < 8 × 10−4 0.0024 ± 0.0002 - 0.045 ± 0.014IRAC 4.5 4.49 < 1.3 × 10−3 0.003 ± 0.0002 - 0.028 ± 0.004IRAC 5.8 5.73 0.0026 ± 0.0011 0.013 ± 0.001 - 0.25 ± 0.07ISO/LW2 6.7 0.009 ± 0.002 - - 0.55 ± 0.16ISO/LW6 7.7 0.019 ± 0.01 0.04 ± 0.001 - 0.68 ± 0.24IRAC 8.0 7.87 0.039 ± 0.007 0.062 ± 0.003 - 0.64 ± 0.19MSX A 8.3 0.031 ± 0.005 0.037 ± 0.002 - 0.33 ± 0.13MSX C 12.1 0.13 ± 0.02 0.15 ± 0.01 - 0.67 ± 0.23ISO/LW3 14.3 0.30 ± 0.02 - - 0.55 ± 0.07MSX D 14.7 0.21 ± 0.05 0.29 ± 0.01 0.20 ± 0.03 0.30 ± 0.06ISO/LW9 14.9 0.32 ± 0.02 0.32 ± 0.01 0.20 ± 0.04 0.36 ± 0.07MSX E 21.3 0.65 ± 0.13 0.94 ± 0.01 0.73 ± 0.08 0.62 ± 0.11MIPS 24 23.7 1 1 1 1MIPS 70 71.4 0.64 ± 0.08 0.78 ± 0.07 0.81 ± 0.19 6.7 ± 1.3Blob Filament Di�us PilierInstrument λref M16Tab. 3.1 � Valeurs des distributions spetrales d'énergie mesurées dans la Nébuleuse de l'Aigle etnormalisées à 24 µm, pour le Blob de Pilbratt, le �lament nord-ouest, l'émission di�use sud-ouest et lepilier prinipal. Pour l'émission di�use, seules les mesures au-delà de λ ∼ 15 µm sont données.Cette propriété est diretement traée par les rapports entre le �ux vers 6-12 µm et elui vers20-25 µm, plut�t de l'ordre de quelques pour ent dans le as de la oquille et généralementsupérieur à 0.5 pour les piliers. Les PAHs sont don absents de la oquille.D'autre part, le ontinuum infrarouge moyen a la partiularité d'avoir son maximum vers24 µm dans le as de la oquille, et d'avoir un rapport 24/70 supérieur à 1. Au ontraire, laSED des piliers semblent piquer nettement au-delà de 24 µm, et présente un rapport 24/70signi�ativement inférieur à 1 (environ 0.15). Le rapport d'émission 24/70 peut être exprimé enterme de température de ouleur de la poussière. Un rapport élevé indique une température plusimportante.3.3 Éhantillon de omparaisonL'obtention d'un rapport 24/70 supérieur à 1 nous a interpellés. J'ai don herhé à mesurer emême rapport dans d'autres environnements : ertaines bulles observées dans les relevés du planGalatique GLIMPSE/MIPSGAL, des régions H II ultra-ompates (UCHII), M17, la Nébuleused'Orion et Cassiopeia-A. 163



Chapitre 3. Distributions spetrales d'énergie

Fig. 3.3 � Bulle d'un reste de supernova (à gauhe) qui apparaît sur les données MIPSGAL à 24 µmà proximité du nuage sombre du "Serpent" (en haut) et de la bulle N2 de Churhwell et al. (2006) (àdroite). Le ode de ouleur est le suivant : IRAC 3.6 µm en bleu, IRAC 8 µm en vert et MIPS 24 µm enrouge.Conernant les bulles du plan galatique, j'ai utilisé l'artile de Churhwell et al. (2006)et séletionné des strutures dont la morpholgie était analogue, dans une ertaine mesure, àelle de M16 : émission à 8 et 70 µm onentrée au niveau des PDRs et émission à 24 µm plusintense à l'intérieur. Un autre ritère de séletion est d'avoir une distane/taille onnue de l'objeta�n d'avoir une bonne estimation du �ux total, qui doit être omparable, enore une fois dansune ertaine mesure, à elui mesuré sur M16. Mon hoix s'est �nalement porté sur 7 bulles,nommées N2, N24, N59, N64, N68, N94 et N107 par Churhwell et al. (2006). Pour haque bulleséletionnée, j'ai proédé de la même manière que pour M16 : j'ai mesuré des positions "ON" àdivers endroits des bulles, en identi�ant des strutures brillantes à 24 µm et les ai ombinées àdiverses positions "OFF", dans le soui d'estimer les inertitudes sur es mesures. J'ai égalementproédé à l'estimation du rapport 24/70 pour les PDRs de es bulles, en utilisant la mêmeméthode. Les résultats, pour les "oquilles" internes et pour les PDRs sont résumés dans la table3.2 : rapport 24/70, dispersion du �ux à 70 µm des strutures mesurées et taille de la bulle.Le onstat est immédiat : le rapport 24/70 moyen de l'intérieur de es bulles est de l'ordre de0.2-0.3. Les valeurs obtenues pour leurs PDRs sont systématiquement plus faibles, d'un fateurompris approximativement entre 2 et 10 par rapport à la région ionisée entrale. Cet éart estelui que l'on attend entre une région H II et la PDR assoiée (voir i-après). La dispersion desmesures s'explique par la présene, pour haque mesure PDR e�etuée, d'une ontribution dela région H II voisine. On mesure don en réalité un mélange PDR/H II dont les proportions164



3.3. Éhantillon de omparaisonrespetives varient d'un objet à l'autre.En dehors des bulles du plan galatique, j'ai également mesuré le rapport 24/70 d'objetsonnus pour être bien plus exités : la nébuleuse d'Orion, M17 et des régions H II ultra-ompates(UCHII). Pour M17 et Orion, je me suis appuyé sur les données infrarouge lointain de Gatleyet al. (1979) et Werner et al. (1976) obtenues ave le KAO (Kuiper Airborne Observatory) à 30et 100 µm. J'ai onverti es ouleurs en un rapport 24/70 en interpolant les mesures KAO à l'aideun orps noir et d'une émissivité en ν ou ν2. Pour les régions UCHII, j'ai utilisé les observationsIRAS de Wood & Churhwell (1989) à 60 et 25 µm que j'ai onverties en un rapport 24/70 de lamême manière que pour M17 et la nébuleuse d'Orion. Pour es régions, il faut avoir onsieneque les ouleurs mesurées sont forément un mélange entre région ionisée et PDR, que l'on nepeut séparer sur la ligne de visée. Les résultats �gurent également dans la table 3.2. Les valeurs,omprises entre 0.12 et 0.25, sont omparables à elles mesurées dans les bulles du plan galatique,et bien inférieures à elles de la Nébuleuse de l'Aigle.En�n, j'ai déidé d'ajouter deux restes de supernova (SNR) : Cassiopeia-A, observée aveMIPS par Hines et al. (2004) et un SNR qui apparaît sur les données MIPSGAL à 24 µm auxoordonnées galatiques (11.2, -0.3) (voir Fig. 3.3). Pour Cassiopeia-A, j'ai diretement utiliséles valeurs données par Hines et al. (2004) pour obtenir le rapport 24/70. Pour SNR g11.2-0.3,j'ai proédé omme pour M16 et les bulles du plan galatique. Les résultats apparaissent en basde la table 3.2. Contrairement à toutes les autres régions analysées dans et éhantillon, es deuxrestes de supernova présentent un rapport 24/70 supérieur à 1, de manière analogue à la oquillede M16. Cette première onstatation, purement observationnelle, nous a poussés à onsidérerl'hypothèse d'une supernova à l'origine de la oquille observée à 24 µm.3.3.1 Remarque sur les bullesA�n de véri�er que les éarts mesurés entre région H II et PDR d'une même bulle étaientréalistes, nous avons utilisé notre modèle de poussières. Nous avons onsidéré une modélisationsimple en plan-parallèle des régions étudiées. Un hamp inident illumine la région H II et laPDR se forme lorsque la totalité du rayonnement ionisant (λ < 912 Å) a été absorbée. Nousalulons ensuite le spetre émis à di�érente profondeur optique dans la région H II et la PDR.Nous en déduisons l'évolution du rapport 24/70 en fontion de l'extintion et de l'intensité duhamp de rayonnement inident pour es deux types d'environnement (voir Fig. 3.4).Tout d'abord, les valeurs obtenues peuvent être reproduites, indépendamment les unes desautres, puisque les valeurs minimales pour la région PDR sont d'environ 0.03, aussi bien pour lemodèle que pour les observations. Les valeurs du rapport 24/70 pour les régions H II prévues parle modèle peuvent être aussi faibles que 0.04 et atteindre l'unité dans des hamps de rayonnementtrès intense. À nouveau, les observations sont en aord ave ela.Nous herhons maintenant à plaer nos points de mesures en tenant ompte du fait quepour une bulle donnée, la région H II et la PDR sont soumises au même hamp de rayonnementinident. Pour ela, il nous faut ontraindre à la fois le hamp de rayonnement inident et les165



Chapitre 3. Distributions spetrales d'énergie

Fig. 3.4 � Évolution du rapport MIPS 24 µm sur MIPS 70 µm en fontion du hamp de rayonnement(en unité de Habing). Les ourbes rouges onernent la région H II et les ourbes noires la région PDR,pour les AV qui sont indiqués. Les mesures du rapport 24/70 pour 3 bulles sont indiquées en vert (N2),orange (N64) et bleu (N107), en tirets pour la région PDR et en ontinu pour la région H II.profondeurs optiques des régions H II et PDR auxquelles leurs émissions respetives dominent.A�n de ne pas alourdir davantage la �gure 3.4, je ne vais onsidérer que 3 exemples parmi nosobservations : les as extrêmes pour lesquels le rapport 24/70 varie le plus et le moins entrerégion H II et PDR (bulles "N2" et "N64") et un as intermédiaire (bulle "N107"). Pour desvaleurs raisonnables d'extintion dans les régions PDR et H II (10−3 . AV (H II) . 0.5 et
0.1 . AV (PDR) . 5), un hamp de rayonnement de l'ordre de quelques 103 permet de retrouverles valeurs observées pour haque bulle. Il est di�ile de ontraindre plus que ela le hampde rayonnement et les extintions respetives des régions H II et PDR. Cependant, il apparaîtlairement que les rapports 24/70 respetifs de es deux régions peuvent être reproduits par lemodèle pour haque bulle de notre éhantillon.3.3.2 ConlusionsLes onlusions que l'on tire des observations sont don les suivantes :� la morphologie de la Nébuleuse de l'Aigle présente des aratéristiques que l'on retrouvedans de nombreuses régions H II du plan galatique (émission infrarouge moyen vers 15-25

µm onentrée à l'intérieur tandis que l'émission infrarouge prohe et lointain vers 5-10 µmet 70 µm est plus importante au niveau de la PDR). Cependant, la struture partiulière del'émission vers 15-25 µm évoque très lairement une(des) oquille(s) presque parfaitementirulaire(s) que l'on ne retrouve dans auune autre région H II analysée.� le rapport d'émission 24/70 et plus globalement la SED des Piliers de la Création esten bon aord ave l'estimation du hamp de rayonnement produit par l'amas NGC6611tandis que les données spetrosopiques présentent les bandes PAHs et raies du gaz que166



3.3. Éhantillon de omparaisonl'on attend pour une PDR.� la oquille présente un déalage vers les ourtes longueurs d'onde du pi d'émission desgrains de poussières par rapport aux régions H II typiques. Un tel rapport de ouleur 24/70se retrouve uniquement dans une atégorie d'objet de notre éhantillon de omparaison :les SNRs. Les données spetrosopiques montrent en�n une absene signi�ative des PAHs,dont il faudra justi�er la destrution/disparition.
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Objet MIPS 24 / MIPS 70 Température de ouleur (K) Iν,70µm(MJy/sr) Rayon (′) Référene

ν2 νBlob 1.58 ± 0.20 82 107 100-600 7M16 Filament 1.28 ± 0.12 78 101 650-850Di�us 1.3 ± 0.3 79 102 75-150Piliers 0.15 ± 0.03 55 64 1700-3000N2 PDR 0.03 ± 0.01 45 51 500-1800 6.95 MIPSGALIntérieur 0.37 ± 0.05 63 76 70-280 MIPSGALN24 PDR 0.045 ± 0.005 47 54 750-800 7.96 MIPSGALIntérieur 0.27 ± 0.02 59 71 150-200 MIPSGALN59 PDR 0.06 ± 0.01 48 56 1100 6.68 MIPSGALIntérieur 0.20 ± 0.02 57 67 150-500 MIPSGALN64 PDR 0.17 ± 0.10 56 66 30-300 4.80 MIPSGALIntérieur 0.19 ± 0.04 56 67 180-250 MIPSGALN68 PDR 0.07 ± 0.02 49 57 500 4.68 MIPSGALIntérieur 0.27 ± 0.07 59 71 400-500 MIPSGALN94 PDR 0.08 ± 0.02 50 58 130 3.75 MIPSGALIntérieur 0.14 ± 0.02 54 63 100-120 MIPSGALN107 PDR 0.055 ± 0.01 48 55 500-1000 11.39 MIPSGALIntérieur 0.27 ± 0.01 59 71 100-400 MIPSGALOrion 0.25 ± 0.15 59 70 Werner et al. (1976)M17a 0.19 ± 0.07 56 67 Gatley et al. (1979)UCHII 0.12+0.10
−0.06 53 62 Wood & Churhwell (1989)SNR g11.2-0.3 1.3 ± 0.5 79 102 50-100 2 MIPSGALCas-A 2.05 ± 0.20 87 117 1.5 Hines et al. (2004)Tab. 3.2 � Rapport 24/70, température de ouleur orrespondante (pour des émissivités en ν et ν2) et intensité moyenne à 70 µm pour les di�érentesstrutures de la Nébuleuse de l'Aigle, plusieurs bulles du relevé Galatique de Churhwell et al. (2006), des régions H II fortement exitées et desrestes de supernovae. 168
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Chapitre 4. Une oquille de poussières haudesPour interpréter l'émission infrarouge observée dans la Nébuleuse de l'Aigle et la températurepartiulièrement élevée de la poussière, deux soures de hau�age des grains sont envisageables :le rayonnement stellaire ou les ollisions ave le gaz.4.1 Ajustement des donnéesA�n d'interpréter les SEDs mesurées dans la Nébuleuse de l'Aigle, j'ai ajusté es observations,d'une part à l'aide d'un simple orps noir modi�é (émissivité en ν ou ν2) et d'autre part à l'aidedu modèle de poussières présenté à la setion 3. Le premier ajustement donne aès à unetempérature de ouleur infrarouge lointain que l'on peut relier à une température d'émission desgrains émettant à es longueurs d'onde. Le seond ajustement permet de ontraindre l'abondanedes di�érentes populations de grains (PAHs, VSGs, BGs) et surtout le hamp de rayonnementnéessaire pour produire une telle ouleur d'émission.4.1.1 Température de ouleurLa température de ouleur de l'émission se déduit de manière quasi immédiate du rapport deouleur 24/70. Je déide d'utiliser deux types d'émissivité pour estimer la dispersion possible deette température : une émissivité "lassique" en ν2 et une émissivité plus "plate" en ν. Une tellevariation de l'émissivité est prévue dans le adre de ertains modèles. Par exemple, Meny et al.(2007) ont développé un modèle d'émission de la poussière dans l'infrarouge lointain et le millimé-trique (λ > 100µm) qui s'appuie sur les propriétés physiques de la struture interne désordonnéedes grains de poussière amorphes. Dans le adre de e modèle, l'exposant de l'émissivité n'est pasonstant et peut atteindre des valeurs prohes de l'unité. Des valeurs plus extrêmes, supérieuresà 2 ou inférieures à 0 sont également possibles. Je me suis plaé dans la limite d'exposant omprisentre 1 et 2. Les températures de ouleur équivalentes aux mesures e�etuées sont données dansla table 3.2. Dans les bulles du plan galatique et les régions UCHII, la température des grainsest de l'ordre de 50 à 70 K, omparable à elle mesurée sur les piliers. La température de ouleurde la oquille de M16 est plus élevée, entre 80 et 110 K et est omparable à elle mesurée dansles SNRs et orrespond à la température attendue dans e type d'environnement (Dwek 1987).4.1.2 Ave le modèleL'ajustement par le modèle a été réalisé de la manière suivante. Tout d'abord, la forme spe-trale du hamp de rayonnement de l'amas NGC6611 a été obtenu a l'aide du modèle Starburst996dérit par Leitherer et al. (1999) et Vázquez & Leitherer (2005). Il s'agit d'un modèle de for-mation stellaire pour lequel nous avons adopté les paramètres suivants, a�n de représenter aumieux NGC6611 : amas âgé de 2 millions d'années, possédant une fontion de masse initiale detype Salpeter (dn/dM ∝ M−2.35) ave une masse minimale de 1 M⊙ et maximale de 100 M⊙. Laforme spetrale de e hamp de rayonnement est utilisée en tant que donnée d'entrée du modèle6http ://www.stsi.edu/siene/starburst99/170



4.1. Ajustement des donnéesde poussières, après qu'on lui a appliqué un fateur multipliatif variable. On mesure alors surles spetres en émission le rapport entre les �ux MIPS 24 µm et MIPS 70 µm. Les résultats sontdonnés par la �gure 4.1 en fontion de l'intensité du hamp de rayonnement exprimée en unitéde Habing. Cette unité orrespond à l'intensité du hamp de rayonnement au voisinage solaire,intégrée entre 912 et 2000 Å, soit 1.6×10−3 erg.s−1.cm−2. Dans ette unité, l'intensité du hampde rayonnement de référene que nous utilisons est de 5150. En omparaison, la luminosité des24 étoiles les plus massives de NGC6611 orrespond à 3.4 × 106 L⊙ e qui, à une distane de 4p (rayon moyen de la oquille), équivaut à une intensité de 2200.A�n d'obtenir des résultats indépendants de la distribution en taille des poussières, je onsi-dère deux as extrêmes : soit la poussière n'est omposée que de VSGs dont la taille maximaleest de 15 nm, soit la poussière n'est omposée que de BGs dont la taille minimale est de 15nm. La réalité est très ertainement intermédiaire à es deux as limites. On onstate que pourdes hamps de rayonnement inférieurs à quelques 103, l'éart entre VSGs et BGs est très net.Le rapport MIPS24/MIPS70 mesuré sur le Pilier prinipal (0.15 ± 0.03) orrespond ainsi à unhamp de rayonnement maximal de 2500, en très bon aord ave l'estimation déduite de laomposition stellaire de NGC6611. À l'opposé, pour des hamps de rayonnement supérieurs àquelques 104, l'éart entre VSGs et BGs est très faible. Lorsque le hamp de rayonnement estintense, le taux de photons inidents sur les grains augmente et les VSGs se rapprohent alorsd'un état d'équilibre qui aratérise habituellement les BGs. Ainsi, le rapport MIPS24/MIPS70mesuré pour le �lament à 1.28 ± 0.12 (respetivement 1.58 ± 0.20 pour le blob) orrespond à unhamp de rayonnement de 19600±2600 (respetivement 24200±5100) soit un ordre de grandeursupérieur à e qui est attendu.Les SEDs que j'ai obtenues sont plus détaillées qu'un simple rapport MIPS24/MIPS70 etquand bien même ette observable serait une forte ontrainte sur le hamp de rayonnementinident sur les poussières, les autres points de mesures apportent également des informationsintéressantes. Dans le adre de la mise à jour du modèle de poussières, nous avons développédes outils d'ajustement de SEDs. J'ai appliqué es outils a�n de ontraindre les propriétés despoussières et du hamp de rayonnement pour le blob et le �lament. Le meilleur ajustement obtenupour le blob est présenté sur la �gure 4.2. Les hamps de rayonnement utilisés sont eux déduitsde l'ajustement du rapport MIPS24/MIPS70 (forme spetrale déduite de Starburst99, intensitéde 24200 en unité de Habing). La onlusion prinipale que l'on tire de et ajustement onernel'abondane des BGs qui devrait être négligeable.En e�et, si l'on onsidère les abondanes "standards" du modèle dé�nies setion 4.5 page85 (YBG ∼ 7 × YV SG), il est ertes possible de reproduire le rapport MIPS24/MIPS70 desobservations, mais il est beauoup plus ompliqué de reproduire la SED aux longueurs d'ondeomprises entre 10 et 21 µm sans faire appel à une abondane importante de PAHs. Or on sait,d'après les observations spetrosopiques ISOCAM/CVF, que ela n'est pas le as. La meilleuresolution est alors, dans le adre du modèle, de supprimer la omposante BG. L'ajustement estalors très bon jusqu'à des longueurs d'onde inférieures à 8 µm (voir la �gure 4.2). Cependant,ette solution n'est physiquement pas envisageable : omment justi�er la destrution des grains171



Chapitre 4. Une oquille de poussières haudes

Fig. 4.1 � Évolution prévue par le modèle de poussières du rapport MIPS24/MIPS70 en fontiondu hamp de rayonnement, pour des VSGs seuls, des BGs seuls ou un mélange BGs+VSGs dans lesproportions de référene.les plus gros et la survie des grains les plus petits ? J'en onlus qu'il est impossible de reproduirela SED de la oquile ave des abondanes de poussière réalistes. La deuxième onlusion, enoreplus importante, est que le hamp de rayonnement inident requis est trop élevé, quelles quesoient les abondanes des grains. Interpréter la SED de la oquille dans le adre du modèle seheurte don à l'impossibilité de trouver des abondanes de grains réalistes.4.2 Soure de hau�age4.2.1 Chau�age radiatifLe hau�age de la poussière par le rayonnement des étoiles a été détaillé setion 2.2 page18. Les poussières les plus grandes émettent à une température d'équilibre tandis que les pluspetites sont hau�ées de manière stohastique.D'après les ajustements réalisés préédemment, le hamp de rayonnement néessaire pourjusti�er le rapport 24/70 et la température d'émission des grains de poussières dans les piliersest en bon aord ave le hamp de rayonnement produit par l'amas NGC6611. Les poussièresontenues dans les piliers semblent don être hau�ées de manière radiative. Par ontre, lespoussières ontenues dans la oquille néessitent un hamp de rayonnement dont l'intensité estun ordre de grandeur supérieur. Une autre soure de hau�age est don requise.172



4.2. Soure de hau�agePhotons Lyman αLes photons Lyman α (1215 Å, raie entre les deux premiers niveaux életroniques de l'atomed'hydrogène) sont une soure additionnelle de hau�age des grains dans une région H II. Toutphoton Lyα émis dans un milieu su�samment épais optiquement est normalement réabsorbépar le premier atome d'hydrogène neutre sur son hemin. Cet atome réémet alors un nouveauphoton Lyα qui se propage de la même manière jusqu'à �nalement s'éhapper du milieu ou êtreabsorbé par un grain de poussière. En réalité, la transition 1s-2s de l'hydrogène est interdite auxfaibles densités et elle ne peut avoir lieu que par émission de deux photons. Aux hautes densités,les ollisions subies par les atomes d'hydrogène les font passer du niveau 2s au niveau 2p et sedésexiter ensuite par émission d'un photon Lyα. L'énergie amenée par es photons à la poussièrepeut s'érire :
SLyα =

∫

ne × nH+ × a2 × hνLyα dl

= EM × a2 × hνLyα (4.1)où EM est la mesure d'émission ∫

n2
e.dl et a2 le oe�ient de reombinaison de l'hydrogènepour les niveaux 2 et supérieurs. On suppose alors que toutes les reombinaisons à des niveauxdi�érents du fondamental vont produire un photon Lyα qui sera absorbé par la poussière. Pourestimer la ontribution des photons Lyα à l'émission infrarouge de poussières, il est don nées-saire d'obtenir une valeur de la mesure d'émission. Celle-i peut se déduire de l'intensité des raiesdu Neon mesurée sur les données ISOCAM/CVF pour le blob de Pilbratt. Willner & Nelson-

Fig. 4.2 � Ajustement de la SED du blob de Pilbratt par le modèle ave un hamp de rayonnementdont l'intensité orrespond à elle requise pour justi�er le rapport 24/70 du blob de Pilbratt. La totalitéde l'émission est bien reproduite par la omposante VSG du modèle. La omposante PAH est faible. Laomposante BG est inexistante. 173



Chapitre 4. Une oquille de poussières haudesPatel (2002) donnent les rapports alulés entre les deux raies prinipales du Neon ([Ne II℄ à12.8 µm et [Ne III℄ à 15.6 µm) et la densité du �ux à 5 GHz, pour des densités inférieures àla densité ritique. En utilisant les relations qui donnent l'émission à 5 GHz en fontion de lamesure d'émission (Reynolds 1992), en se plaçant à une température életronique de 104 K, eten supposant que l'intégralité du Neon est soit sous forme de Ne II, soit sous forme de Ne III,on obtient les relations suivantes :
FNeII(10

−6 W.m−2.sr−1) = 0.202 × xNeII × EM (4.2)
FNeIII(10

−6 W.m−2.sr−1) = 0.342 × xNeIII × EM (4.3)où xNeII et xNeIII sont les abondanes respetives en Ne II et Ne III et EM est la mesured'émission exprimée en pc.cm−6. Bien entendu, l'abondane du Neon se répartit entre ses di�é-rents états d'ionisation. On peut ependant faire l'hypothèse raisonnable que, étant données lesénergies requises, seules les formes simplement et doublement ionisées sont présentes. Ainsi, lamesure d'émission est donnée par :
EM =

1

xNe
×

(

FNeII

0.20
+

FNeIII

0.34

) (4.4)ave xNe l'abondane totale du Neon prise égale à 10−4.11 par rapport à l'Hydrogène (abon-dane en phase gazeuse estimée pour Orion par Esteban et al. 1998). Les intensités intégréesdes raies à 12.8 et 15.6 µm sont respetivement de l'ordre de 0.06 et 0.1 (en 10−6 W.m−2.sr−1),e qui résulte en une mesure d'émission légèrement inférieure à 104 pc.cm−6. On estime alorsle �ux total dû aux photons Lyα à l'aide de l'équation 4.1. On obtient une valeur de l'ordre de
0.16 erg.s−1.cm−2. En omparaison, la brillane moyenne à 24 µm du blob de Pilbratt est de
1200 MJy/sr. À l'aide du modèle, en utilisant le meilleur ajustement de la SED du blob et enintégrant le spetre de la poussière sur toute la gamme infrarouge, on obtient alors une intensitébolométrique de 2.4 erg.s−1.cm−2 pour l'ajustement sans BGs (l'intensité bolométrique devient
2.7 erg.s−1.cm−2 si l'on herhe un bon ajustement ave un rapport d'abondane BGs/VSGsstandard). La ontribution des photons Lyα à l'émission du blob n'est don que de quelquespour ent.4.2.2 Chau�age ollisionnelPuisque le hau�age radiatif des grains de poussière ne permet pas d'interpréter les obser-vations infrarouge, nous avons tenté de les expliquer grâe à l'autre proessus de hau�age desgrains : les ollisions ave le gaz.Lorsque le gaz est hau�é à très haute température, il peut se refroidir via des proessusatomiques (émission de photons par le gaz diretement) ou via les ollisions ave les grainsde poussière. Dwek (1987) a omparé es proessus pour di�érentes ompositions du mélangedes grains de poussière (voir Fig. 5.7). Pour des températures inférieures à quelques 105 K, le174



4.2. Soure de hau�agegaz se refroidit le plus e�aement via l'émission de photons par le gaz. Pour des températuressupérieures à quelques 106 K, la prinipale voie de refroidissement du gaz est l'émission infrarougede la poussière, exitée par ollisions gaz-grains.On peut herher à estimer l'énergie néessaire au hau�age de la poussière de la oquille.Pour e faire, on multiplie la pression qui règne dans la oquille, en la supposant peu variable,par le volume de la oquille. La pression est donnée par :
P

k
≃ 2neTe (4.5)où ne et Te sont les densité et température életronique du gaz. La densité du gaz (életron+ proton) est don donnée par 2ne

7. On obtient la densité életronique en érivant l'équilibrepour la poussière entre taux de hau�age et luminosité émise :
Lgr(a, Td) = H(a, Te)

4πa2 × σT 4
d× < Q(a, Td) > =

(

32

πme

)1/2

× πa2 × ne × (kTe)
3/2 × h(a, Te) (4.6)d'après Dwek (1987), ave Td la température des grains, a leur rayon, < Q(a, Td) > l'absorp-tion de la poussière moyenne et h(a, t) l'e�aité de hau�age des grains par les életrons dugaz. Pour une température des grains omprise entre 50 et 100 K, < Q(a, Td) >= 5.85 × T 1.04

d .La densité életronique est don donnée par :
ne = 23.4 × σT 5.04

d ×
(πme

32

)1/2
× (kTe)

−3/2 × a × 1

h(a, Te)
(4.7)Pour des températures életroniques inférieures à 107 K, l'e�aité h(a, Te) reste prohe del'unité (au-delà, les grains deviennent peu à peu transparents aux életrons). Dans e as, onobtient l'expression de ne suivante :

ne = 465 ×
(

Td

100 K

)5.04

×
( a

5.10−6 cm

)

×
(

T

106 K

)−3/2

cm−3 (4.8)La taille des grains prise omme référene (0.05 µm) est elle qui orrespond à une distributionMRN de taille (loi de puissane en -3.5) ave une limite supérieure à 0.25 µm. Ainsi, la pressionmoyenne qui règne dans la oquille est donnée par :
P/k = 9.3 × 108 ×

(

Td

100 K

)5.04

×
( a

5.10−6 cm

)

×
(

T

106 K

)−1/2

K.cm−3 (4.9)L'énergie thermique de la oquille (dont le volume est elui d'une sphère de 4 p de rayon)que l'on en déduit pour une température de poussière de 100 K, une température du gaz de 106K et une taille moyenne des grains de 0.05 µm est de 1051 erg, e qui orrespond à l'énergieinétique libérée par une supernova.7En fait, si l'on tient ompte de l'ionisation de l'Hélium, la densité totale de partiules est donnée par 1.9ne.175



Chapitre 4. Une oquille de poussières haudesDe nombreux indiateurs (SED, température des grains, énergie néessaire au hau�age de laoquille) laissent à penser qu'un reste de supernova pourrait exister dans la Nébuleuse de l'Aigle.Avant de détailler ette interprétation dans la setion suivante, nous avons d'abord herhé àinterpréter nos observations ave les vents stellaires.4.3 Hypothèse vents stellaires4.3.1 Indiations à partir des luminositésD'une part, je peux omparer la luminosité de l'amas d'étoiles et elle de la oquille. J'aidonné plus haut la luminosité totale estimée de l'amas NGC6611 : 3.4 × 106 L⊙. La luminositébolométrique de la oquille est quant à elle de l'ordre de 105 L⊙. En e�et, la brillane moyenne estde 600 MJy/sr à 24 µm, e qui orrespond à 1.2 erg.s−1.cm−2 qu'il onvient ensuite de multiplierpar la surfae de la oquille. Ainsi, seule une fration du rayonnement émis par l'amas (quelquespourents) serait réémise par la oquille. J'en déduis que la oquille est un milieu optiquementmine et qu'elle ne transforme qu'une petite fration du rayonnement ultraviolet émis par l'amas.D'autre part, je peux omparer la luminosité méanique de l'amas à elle de la oquille.D'après les modèles de synthèse stellaire Starburst99, la luminosité méanique d'un amas d'étoilesest environ 3 ordres de grandeur inférieur à l'énergie qu'il rayonne à 1000 Å. J'ai utilisé pour elales ourbes du modèle dans le as d'un amas âgé de 3 à 5 millions d'années et d'une métalliité
Z = 0.008. La luminosité méanique de NGC6611 est don un ordre de grandeur inférieur àla luminosité bolométrique de la oquille. J'en onlus que, quand bien même l'intégralité de laluminosité méanique serait transformée en rayonnement ultraviolet par des proessus atomiqueset la totalité de ette énergie ne serait pas un ordre de grandeur inférieur à la luminosité de laoquille, ette dernière ne peut tout simplement pas absorber un tel �ux.En�n, la luminosité méanique est de l'ordre de quelques 103 L⊙. En onsidérant que ettevaleur est maintenue par l'amas d'étoiles, il faudrait environ un million d'années pour fournir à laoquille l'équivalent de 1051 erg. Étant donné le temps de refroidissement du gaz, que je aluleau hapitre suivant (quelques entaines d'années, voir l'équation 5.8), ela paraît di�ilementenvisageable.4.3.2 Indiations à partir de la pressionConnaissant la luminosité méanique de l'amas NGC6611, et en supposant que la pression desvents stellaires est dominée par une dizaine d'étoiles de type O qui éjetent haune l'équivalentde 10−6 M⊙ par an à une vitesse Ve = 103 km.s−1, il est possible de aluler ette pression (voirles équations 4.10). J'obtiens une valeur de p/k = 4 × 105 K.cm−3 à une distane de 3 p del'amas. Cette pression est environ 3 ordres de grandeurs en-dessous de la pression requise pourjusti�er nos observations dans M16 et déduite de l'équation 4.9.176



4.3. Hypothèse vents stellaires
Lmec =

1

2

dM

dt
V 2

e

= 2πR2ρV 2
e

= 2πR2PmecVe (4.10)On notera, en omparaison, que la pression du gaz mesurée dans des environnements tels queM17 ou la Rosette, où le gaz est hau�é ollisionnellement, atteint seulement quelques 106 K.cm−3(Townsley et al. 2003). Cette pression reste au moins 2 ordres de grandeurs en-dessous de lapression requise pour rendre ompte des observations de M16.
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Chapitre 4. Une oquille de poussières haudes
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Chapitre 5. L'hypothèse supernova5.1 Rappels sur les supernovae5.1.1 Un peu d'histoireDes "étoiles nouvelles" ont été répertoriées depuis près de 2000 ans, le plus souvent par desobservateurs hinois. La première supernova lairement identi�ée a brillé en l'an 185 et est restéevisible environ 20 mois dans la onstellation du Centaure. On y détete aujourd'hui en radio eten rayons X une struture �lamentaire et irulaire, nommée RCW86 que l'on interprète ommele reste de la supernova SN185 5.1. Les supernovae historiques les plus élèbres sont, par ordrehronologique :SN1006 est la supernova la plus brillante jamais observée. Son élat était supérieur à elui deVenus ou d'un quartier de lune, e qui la rendait visible en plein jour et lui permettaitde produire des ombres en pleine nuit. La �gure 5.2 montre le reste de ette supernovaen rayons X produits par les partiules de hautes énergies (bleu) et par du gaz à unetempérature de l'ordre de 106 K (rouge/vert).SN1054 a également été très brillante : elle est restée visible en pleine journée pendant 23 jourset de nuit, à l'oeil nu, pendant 653 jours. Le reste de ette supernova est onnu sous le nomde Nébuleuse du Crabe (ou M1 dans le atalogue d'objets de Messier) et est devenu élèbrele jour où l'on y déouvrit un pulsar. Cette déouverte démontra qu'une supernova pouvaitproduire une étoile à neutrons en tant que noyau résiduel. La �gure 5.3 est une imageomposite du reste de SN1054 vu par Chandra, Hubble et Spitzer en bleu, vert et rougerespetivement. Le pulsar entral, dont la vitesse de rotation est de 30 tours par seondepour une masse omparable à elle du Soleil et un diamètre d'environ 25 kilomètres, est lepoint blan très brillant visible pratiquement au entre de l'image.SN1572 ou supernova de Tyho, n'a pas été déouverte par Tyho Brahé, mais 'est e dernierqui l'observa en détail et 'est e qui le poussa à vouer le reste de sa vie à l'astronomie.Le reste de la supernova est présenté sur la �gure 5.4, tel qu'il est observé par le télesopeChandra en rayon X. Les ouleurs rouge, verte, bleu orrespondent aux énergies de 0.95-1.26keV, 1.63-2.26 keV, 4.1-6.1 keV respetivement.SN1604 ou supernova de Képler, est la dernière supernova observée dans notre Galaxie. Elle futplus brillante que toutes les étoiles du iel noturne et seulement dépassée par Venus parmiles planètes. La �gure 5.5 montre le reste de ette supernova vu par Chandra. En rouge,les rayons X de faible énergie traent la matière prohe de l'étoile, dominée par l'oxygène.En jaune, les rayons X légèrement plus durs montrent essentiellement le fer produit parl'étoile. Le vert est dû à d'autres éléments et représente les rayons X moyens. En�n, lesrayons X les plus durs sont en bleu et montrent le front du ho généré par l'explosion.Cassiopeia A est un reste de supernova élèbre dont on ne date pourtant qu'approximative-ment l'explosion. En e�et, il n'existe auun trae d'observations historiques de ette super-nova. On estime, d'après des aluls d'expansion, que le progéniteur aurait explosé dansla deuxième moitié du XVIIe sièle. On pense que la supernova n'a pas été observée ar180



5.1. Rappels sur les supernovae

Fig. 5.1 � RCW86, reste de la supernovaSN185 vu par XMM et Chandra. Fig. 5.2 � Reste de la supernova SN1006 vupar Chandra.son rayonnement visible aurait été su�samment éteint par la poussière interstellaire. Celapourrait être dû à un progéniteur partiulièrement massif dont la matière, éjetée avantl'explosion, aurait ahé l'étoile et absorbé son rayonnement lors de son e�ondrement. Lereste de ette supernova est visible en rayons X, optique et infrarouge, omme le montrel'image omposite Chandra, Hubble, Spitzer de la �gure 5.6.5.1.2 Données observationnellesLes supernovae peuvent être lassées en plusieurs atégories en fontion de leur spetre et deleur ourbe de lumière (ourbe qui donne la luminosité de la supernova en fontion du tempsaprès son explosion). Les spetres peuvent être pris en absorption pour une SN très jeune lorsquele milieu est opaque au rayonnement (phase photosphérique) ou en émission pour une SN plusâgée lorsque le milieu devient transparent (phase nébulaire).Les deux lasses prinipales (SN I et SN II) se distinguent par l'absene ou la présened'hydrogène dans leur spetre. La lasse I se subdivise ensuite de la manière suivante :Ia : le spetre omprend des raies du Si II, Fe II, Mg II et Ca II pendant la phase photosphérique.Les raies de Fe II et Fe III dominent le spetre de la phase nébulaire. Cette lasse représenteenviron 80% des SN de lasse I.Ib : le spetre de la phase photosphérique est similaire à elui d'une SN Ia, à ei près que leSi en est absent (raie à 615.0 nm) et l'He présent (raie à 587.6 nm). Pendant la phasenébulaire, on retrouve un spetre analogue à elui d'une SN II, don ave les éléments N,C, O, Na et Mg mais bien entendu sans H. 181



Chapitre 5. L'hypothèse supernova

Fig. 5.3 � Reste de la supernova SN1054, éga-lement appelé Nébuleuse du Crabe ou M1, vupar Chandra (bleu lair), Hubble (bleu foné etvert) et Spitzer (rouge). Fig. 5.4 � Reste de la supernova de TyhoSN1575 vu par Chandra.I : e type de SN regroupe les SN I qui ne sont ni SN Ia (pas de raie de Si II) ni SN Ib (faibleraie de He I). Certaines SN I présentent des raies très larges et une luminosité élevée : leshypernovae.Le spetre d'une SN de lasse II est dominé par les raies de l'hydrogène (série de Balmer,raie Hα) qui présentent généralement un pro�l aratéristique d'un milieu en expansion sphérique(pro�l P-Cygni). Peu après l'explosion, les raies du Fe apparaissent puis elles de nombreux autreséléments (oxygène, alium, magnésium ...). La lasse II se subdivise en deux sous atégories,selon l'allure de la ourbe de lumière :II-P : (P pour plateau) la ourbe de lumière présente un maximum suivi d'un plateau sur unedurée d'environ 1 mois, avant de déroître à nouveau. Approximativement 70% des SN IIseraient de e type.II-L : (L pour linéaire) la ourbe de lumière présente un maximum suivi diretement d'unedéroissane régulière (exponentielle ave le temps don linéaire en magnitude).Les SN Ia représentent la lasse la plus homogène du point de vue observationnel (spetre etourbe de lumière). Leur luminosité maximale, qui est la plus importante de tous les types deSN, est également très similaire d'une SN Ia à une autre. On utilise don souvent e type de SNomme indiateurs de distane osmologique.5.1.3 Fréquene d'apparitionOn mesure généralement la fréquene d'apparition des supernovae dans une galaxie en SNU(1 SNU = 1 supernovae par 1010 LB⊙ et par sièle). Ce taux varie entre 0.2 et 1.5 selon le type182



5.1. Rappels sur les supernovae

Fig. 5.5 � Reste de la supernova de KéplerSN1604, vu par le satellite Chandra. Fig. 5.6 � Reste de la supernova non datée Cas-siopeia A, vu par Chandra (bleu et vert), Hubble(jaune) et Spitzer (rouge).de galaxies. On n'observe pas de orrélation entre SN Ia et SN Ib, tandis que SN II et SN Ibsemblent globalement orrélées dans un rapport SN II/SN Ib ∼ 4. Cela re�ète simplement ladi�érene de méanismes menant à l'explosion d'une supernova de type SN Ia d'un �té et SNII ou SN Ib d'un autre �té. La lassi�ation des SN relève don de ertaines observations et del'histoire de l'astronomie, et non de la physique à l'origine de leur explosion.5.1.4 Sénarii de formationOn admet aujourd'hui que les supernovae de type II, Ib et I se forment par e�ondrementgravitationnel du oeur d'une étoile massive (> 10 M⊙) en un objet ompat de type étoile àneutrons ou trou noir. La di�érene entre les types de SN s'explique par la diversité du pro-géniteur. Le méanisme des SN Ia repose sur l'explosion thermonuléaire d'une naine blanhequi atteint sa masse ritique par arétion de matière au sein d'un système binaire. Cette masseritique, dite de Chandrasekhar, est la même pour toutes les naines blanhes, e qui explique lagrande homogénéité de la lasse SN Ia. Dans e as, il n'y a pas de résidu.Lorsqu'une étoile massive (M > 8 M⊙) arrive en �n de vie, elle ommene par éjeter dela matière dans ses vents. Au moment de son explosion en supernova, l'étoile éjete une grandepartie de sa masse à très grande vitesse dans le milieu environnant. Ces éjeta renontrent dontout d'abord la matière irumstellaire libérée dans les vents puis la matière interstellaire. Il seforme don un reste ou rémanent de supernova qui est simplement une oquille reuse au entrede laquelle on trouve une étoile à neutrons ou un trou noir. Si la supernova résulte de l'explosiond'une naine blanhe par arétion de matière de son ompagnon, les éjeta ne renontrent que lamatière interstellaire puisqu'il n'y a pas eu de vents émis par l'étoile, et il ne reste auun résidu.L'énergie inétique totale libérée par une supernova est d'environ 1051 erg dans les deux183
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Fig. 5.7 � Fontions de refroidissement du gaz via les ollisions gaz-grains (a,b,,d : pour di�érentesompositions de grains) et via les proessus atomiques (e). D'après Dwek (1987).as. Pour une SN Ia, ela représente la quasi-totalité de l'énergie libérée puisque 1% seulementest libéré sous forme de rayonnement. Pour une SN II ou SN Ib, 99% de l'énergie est libéréesous forme de neutrinos (1053 erg), 1% sous forme inétique et 0.1% seulement sous forme derayonnement.5.2 Hypothèse supernovaDans le hapitre préédent, j'ai montré que la pression et l'énergie requises pour interpréternos données sont ompatibles ave la présene d'une supernova au sein de la Nébuleuse de l'Aigle.Je vais maintenant tâher de montrer que la brillane infrarouge mesurée est également en aordave ette interprétation. Pour ela, nous allons voir qu'il est néessaire d'introduire le tempsaratéristique de refroidissement du gaz et l'âge de la supernova. Je passerai ensuite en revueles autres observations disponibles sur la Nébuleuse de l'Aigle (rayons X, ondes radio ...).5.2.1 Refroidissement du gazÉrivons la onservation de l'énergie :
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5.2. Hypothèse supernovaOn dé�nit alors une distane et un temps aratéristiques de refroidissement Lcool et tcool :
1

Lcool
=

1

T

dT

dx
(5.3)
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tcool
=

1

T

dT

dt
(5.4)En ombinant les équations du système 5.2 ave l'équation 5.3, on obtient l'expression de lavitesse du ho v(x) = v0 exp(−x/Lcool). Le temps aratéristique de refroidissement s'exprimedon tcool = Lcool/v0.En�n, en intégrant la première équation du système 5.2, on obtient l'expression du rayonne-ment par unité de surfae produit par le refroidissement du gaz hoqué :
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× PS × v0 × (1 − exp(−t/tcool)) (5.5)ave PS la pression post-ho et v0 = vSN/4 pour γ = 5/3 (gaz parfait), vSN étant la vitessepost-ho donnée, via la température életronique post-ho, par :

VSN =

√

(
16

3
× kTe/µ) (5.6)où µ est la masse moyenne par partiule du gaz. Dans un milieu ionisé omme l'intérieurde la oquille, le poids moyen d'une partiule est de 0.6 fois la masse du proton. Pour unetempérature életronique de 106 K (respetivement 107 K), la vitesse post-ho est de 270 km.s−1(respetivement 860 km.s−1). Faisons l'hypothèse que tcool < t. Ave la pression post-ho donnéepar l'équation 4.9 (9.3×108 K.cm−3), le rayonnement par unité de surfae est de 2.2 erg.s−1.cm−2,soit en très bon aord ave la brillane du blob de Pilbratt (2.4 erg.s−1.cm−2). En fait, dansl'équation 4.6, d'où je déduis l'expression de la pression, j'ai onsidéré que l'e�aité du hau�age

h(a, Te) = 1, e qui est une approximation. En tenant ompte de la variation de l'e�aité enfontion de la température, BS = 2.5 ± 0.3 erg.s−1.cm−2.Il apparaît don lairement que la luminosité infrarouge de la oquille ne peut être expliquéequ'à une ondition : le temps de refroidissement du gaz doit être su�samment ourt, relativementà l'âge de la supernova. Je vais maintenant exprimer ette ondition et la relier aux onditionsphysiques du milieu interstellaire dans lequel s'est produite la supernova.Temps de refroidissementLe temps de refroidissement du gaz est donné par la relation suivante, qui déoule de l'égalitéentre l'énergie apportée par le gaz via les ollisions et l'énergie rayonnée par la poussière : 185
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5

2
ntot kTe = Γ mdust tcool

=⇒ tcool =
5

2
× 2.3 kTe/(Γ mpxd) (5.7)où Γ est le taux de hau�age des grains par unité de masse via leurs ollisions ave le gazet xd le rapport massique poussière sur hydrogène (1% dans le voisinage solaire). Le fateur 2.3vient de la densité totale de partiules exprimée par rapport à la densité de protons dans leas d'un milieu totalement ionisé (haque atome d'hydrogène apporte un proton et un életron,haque atome d'hélium apporte 1 noyau d'hélium et 2 életrons, ave une abondane de l'héliumde 10% elle de l'hydrogène).Le taux de hau�age des grains peut être estimé en onsidérant un mélange de graphites etsiliates (respetivement 30 et 70 % en masse) dont les températures sont voisines de 90 K. Lespropriétés physiques des grains8 permettent de aluler le spetre d'émission de e mélange. Onherhe alors par itération la quantité de hau�age néessaire pour que le rapport d'émission24/70 soit elui observé. Le taux de hau�age obtenu est Γ = 3 × 106 erg.s−1.g−1. Le temps derefroidissement s'exprime don de la manière suivante :

tcool = 500 × Te

106 K
× 0.01

xd
années (5.8)Âge de la supernovaSi l'on herhe à exprimer une énergie à l'aide d'un temps, d'un rayon et d'une densité, onobtient la grandeur sans dimension suivante :

ξ = rSN ×
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ρ

ESN t2SN

)1/5 (5.9)où ρ est la masse volumique du milieu, rSN le rayon du SNR et tSN et ESN l'âge et l'énergiede la supernova. On peut don exprimer le rayon et la vitesse d'un SNR :
rSN = ξ0 × (ESN t2SN/ρ)1/5 (5.10)
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× ξ0 × (ESN/ρt3SN )1/5 (5.11)L'expansion de la supernova se fait don à énergie onstante : ρ × r3

SN × V 2
SN = constante.Je fais référene ii à l'énergie thermique : le gaz hoqué par l'explosion ne se refroidit pas. Lefateur ξ0 = 1.17 pour γ = 5/3.On peut également exprimer l'âge de la supernova en fontion de ses aratéristiques phy-siques :8Nous avons pris elles de Brue T. Draine, Dept. of Astrophysial Sienes, Prineton University :http ://www.astro.prineton.edu/ draine/dust/dust.diel.html186
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tSN = 0.28 × V

−5/3
SN ×

(

E

ρ

)1/3 (5.12)ou plus simplement, de manière indépendante de l'énergie de la supernova et de la densitédu milieu :
tSN =
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5
× rSN

VSN

= 5800 × (
Te

106 K
)−0.5 années (5.13)dans le as de M16, ar le rayon de la oquille est de 4 p et sa vitesse d'expansion est donnéepar la relation 5.6. L'âge de la supernova est ainsi ompris entre 1800 et 5800 ans pour destempératures életroniques omprises entre 106 et 107 K.Si l'on souhaite maintenant exprimer la ondition sur la densité du milieu a�n d'avoir unSNR dans sa phase radiative, la ondition est tSN > tcool, e qui se réérit, en remplaçant Te parson expression en fontion de ne (voir l'équation 4.8) :

n1 > 12 × X−1
d cm−3 (5.14)où n1 est la densité d'hydrogène pré-ho (n1 = ne/(4 × 1.2)) et Xd est le rapport massiquegaz sur poussière normalisé au voisinage solaire. Si l'on onsidère que seule une partie de lapoussière est détruite (Dwek et al. 1996) et que l'on pose Xd & 0.5, la ontrainte sur la densitépré-ho est n1 & 20 cm−3. Si l'interprétation de la supernova est on�rmée, elle-i aurait donrenontré un milieu très dense qui aurait aéléré le refroidissement de gaz tout en produisantune forte émission infrarouge. De plus, une telle densité pré-ho, assoiée à une températuredu milieu interstellaire de l'ordre de 104 K, orrespond à une pression de l'ordre de quelques

105 K.cm−3, e qui est omparable à la pression des vents stellaires de l'amas NGC6611.D'après nos estimations, ette supernova aurait don eu lieu il y a moins de 5800 ans. Danse as le moins idéal, auun témoignage d'une telle observation n'existe. Dans le meilleur desas, si l'évènement a eu lieu il y a environ 2000 ans, il aurait pu être répertorié dans les rele-vés historiques hinois. Nous avons pris ontat ave Jean-Mar Bonnet-Bidaud, herheur audépartement d'astrophysique du Commissariat à l'Énergie Atomique, qui travaille sur les évé-nements osmiques relatés par les ivilisations aniennes. Nos premières estimations de l'âge dela supernova étant omprises entre 1000 et 2000 ans, deux "étoiles invitées" - pour reprendrele tradution habituelle des registres hinois - pouvaient orrespondre à la Nébuleuse de l'Aigle.L'une est datée de -48 et située à 18 degrés, l'autre est datée de 1011 et située à 14 degrés. Auunen'est don exatement au bon endroit et, même si les astronomes hinois pouvaient ommettredes "erreurs" d'une dizaine de degrés, la oïnidene est moyennement onvainante. Dans leadre de es premières estimations, nous avons don envisagé l'hypothèse d'une supernova quiserait passée inaperçue aux yeux de nos anêtres. Un préédent existe : Cassiopeia A, dont l'étoileprogénitrie aurait explosé vers 1670 et dont le rayonnement visible aurait été absorbé par la187



Chapitre 5. L'hypothèse supernovapoussière interstellaire située sur la ligne de visée. Nous avions alors suggéré que le même phéno-mène s'était produit pour l'hypothétique supernova de l'Aigle. Cela était d'autant plus rédibleque nous dérivions un milieu inhabituellement dense en gaz et poussières. Maintenant que nousavons revu patiemment les hi�res, l'âge de la supernova pourrait être de près de 6000 an, soitbien avant les premiers relevés historiques.5.2.2 Interprétation des observations non infrarougesLorsque j'ai présenté pour la première fois notre interprétation des données infrarouges dela Nébuleuse de l'Aigle à un olloque (209e meeting de l'AAS (Amerian Astronomial Soiety),8 Janvier 2007, Seattle, WA), nous n'en étions qu'aux balbutiements de notre analyse et j'aidon fait fae au septiisme des spéialistes des SNRs. Leur prinipale ritique portait surl'absene d'émission en rayons X. Le gaz hau�é par le ho de l'explosion atteint généralementdes températures supérieures à 107 K. Il émet don une grande quantité de rayons X durs. Nospremières estimations de la température du gaz laissaient plae au doute sur e point. Depuis,notre analyse s'est préisée et je vais détailler i-après les raisons pour lesquelles l'émission enrayons X et en radio serait faible. Je ommenterai également les données du relevé WHAM(Wisonsin H-Alpha Mapper, Ha�ner et al. 2003) qui pourraient nous renseigner sur la vitessedu ho dans le gaz.Rayons XRéemment, Linsky et al. (2007) ont publié les premières données haute-résolution obtenuesave l'observatoire rayons-X Chandra sur la Nébuleuse de l'Aigle. Ces données ouvrent unhamp de 17′ de �té entré sur l'amas NGC6611 et ontient les Piliers de la Création et lamajeure partie de la région interne de la nébuleuse. Ils y ont déteté plus de 1000 soures X,presque toutes membres de l'amas NGC6611, e qui en fait l'une des onentrations les plusélevées jamais observée. Les soures à proximité des piliers orrespondent à des YSOs et autresproto-étoiles enfouies dans les nuages moléulaires. Ces jeunes objets traent la formation d'unenouvelle génération d'étoiles. En outre, les EGGs n'émettent pas en rayons-X, e qui laisse penserqu'ils ne ontiennent pas de YSOs ou que les YSOs qui s'y ahent sont dans des états d'évolutionpeu avanée et ne sont pas enore des soures X atives.Ce qui nous intéresse dans l'émission X, e ne sont pas les soures pontuelles, mais l'émissionétendue provenant du gaz haud. En �ltrant l'émission des objets peu étendus dans les donnéesChandra et en lissant l'image résultante à une résolution de 40′′, une faible émission di�use estvisible au niveau de la oquille, ave une taille aratéristique de 5′. A�n de mesurer ave préisionl'intensité d'une telle émission, une soustration plus soignée est néessaire. Le fait d'obtenir unelimite supérieure à l'émission en rayons X permettrait de ontraindre la température du gaz etde tester ainsi notre interprétation.Le satellite XMM-Newton de l'Agene Spatiale Européenne a pour avantage d'être plus sen-sible aux rayons X mous que Chandra. Nous envisageons don de soumettre une demande de188



5.2. Hypothèse supernovatemps d'observation sur la Nébuleuse de l'Aigle ave et instrument lors du prohain appel àproposition.Ondes radioNous avons regardé les relevés Galatiques en ondes radio des observatoires de E�elsberg (à11m, 2.7 GHz) et Parkes (à 6m, 5GHz). La résolution de es relevés (∼ 4′) ne permet pasd'étude spatialement détaillée de la Nébuleuse de l'Aigle. Le rapport d'intensité entre es deuxartes permet ependant de savoir si l'émission radio est dominée par les proessus thermiquesdu gaz ionisé ou par le synhrotron.D'une part, l'émission radio synhrotron est en loi de puissane :
I(ν) ∝ ν

−γ+1

2 (5.15)où γ est l'exposant de la loi de puissane qui régit la distribution en énergie des életrons :
ne(E) ∝ E−γ (5.16)Dans la Galaxie, le spetre des életrons osmiques a un exposant −γ ≃ −2.5 e qui orres-pond à un indie spetral de l'ordre de -0.75 pour l'émission synhrotron.D'autre part, l'émission thermique est donnée par Iν = τνBν(Te). Dans la limite de Rayleigh-Jeans, l'épaisseur optique s'érit :
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× a(ν, Te) (5.17)où a(ν, Te) est une orretion voisine de l'unité. L'intensité de l'émission thermique dépenddon de la fréquene ave un exposant -2.1.Il est don aisé de déterminer quelle est la omposante dominante de l'émission radio. Dans leas de la Nébuleuse de l'Aigle, nous avons utilisé les données des relevés Galatiques à 11 m duRadiotélesope d'E�elsberg et à 6 m de l'Observatoire de Parkes. L'émission radio est dominéepar l'émission thermique du gaz ionisé. La ontribution du synhrotron à 11 m a été estiméeà 5 K au pi, soit 20% de l'émission totale à ette longueur d'onde. L'émission synhrotron estdon de l'ordre de 2 × 10−20 W.m−2.Hz−1.sr−1. Si l'on essaie de plaer la oquille de M16 dansles diagrammes qui représentent les �ux radios observés dans des SNRs en fontion de leur taille(Berkhuijsen 1986; Asvarov 2006), elle se plae à la limite de la dispersion des autres points, versles petites tailles et faible �ux radio (voir Fig. 5.8). Cet "éart" peut s'expliquer par la densitéélevée du milieu pré-ho.Disussion sur les données X et radioL'absene d'émission X et radio telle qu'on les détete habituellement dans les SNRs pourraitêtre un orollaire de la forte émission infrarouge. En e�et, omme je l'ai déjà mentionné plus189
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Fig. 5.8 � Diagramme qui représente le �ux radio à 1 GHz de 158 andidats SNRs en fontion deleur diamètre. Di�érentes évolutions théoriques prévues par un modèle sont également traées. D'aprèsAsvarov (2006).haut, la oquille aurait refroidi très rapidement et le gaz aurait don atteint des températuressu�samment basses pour ne plus émettre dans les rayons X les plus durs. Seuls des rayons Xrelativement mous seraient enore émis, mais es derniers font fae à une extintion élevée quiles rend quasiment indétetables à ette distane.Par omparaison, la luminosité infrarouge de la oquille de M16 est 10 fois plus élevée queelle de Cassiopeia A, et 100 fois plus élevée que elle du SNR 1E 0102.2-7219 déteté dansle Petit Nuage de Magellan (SMC) par Stanimirovi¢ et al. (2005). Cette dernière a une tailleomparable à elle de la Nébuleuse de l'Aigle, mais le milieu dans lequel le ho s'est propagéétait nettement plus di�us et ontenait moins de poussière (métalliité plus faible dans le SMC).Comme je l'ai montré préédemment, pour une énergie et un rayon donné, la vitesse du hoest proportionnelle à ρ−0.5 et la température post-ho est don inversement proportionnelle àla densité. Dans la Nébuleuse de l'Aigle, es deux grandeurs seraient don inférieures à elleshabituellement observées dans d'autres SNR d'âge et/ou de taille similaire, d'autant plus que leSNR serait déjà entré dans sa phase radiative. En onséquene, relativement à d'autres SNR,l'émission en rayons X de M16 sera déalée vers les grandes longueurs d'onde qui sont pluse�aement absorbées par la matière située sur la ligne de visée. En�n, le refroidissement rapidedu gaz hoqué peut également réduire la prodution d'életrons relativistes. Asvarov (2006) préditave son modèle que l'émission radio d'un SNR hute rapidement lorsqu'il entre dans sa phaseradiative ar l'injetion d'életrons de haute énergie à l'origine de l'émission synhrotron esse audébut de ette phase. La déouverte de SNR n'émettant pas en radio (radio quiet) viendrait ainsietayer ses préditions. Mavromatakis et al. (2005) et Koo et al. (2006) ont réemment présentédeux andidats SNRs "radio quiet". Le nombre de es objets devrait être important puisque190



5.2. Hypothèse supernova

(a) 1 gaussienne (b) 2 gaussiennes

() 3 gaussiennesFig. 5.9 � Spetre des données WHAM entré sur la Nébuleuse de l'Aigle dont on a soustrait la moyennedes 6 plus prohes voisins (histogramme) et ajustement (trait ontinu rouge) par une ou plusieurs om-posantes gaussiennes (tirets verts).l'évolution des SNRs dans leur phase radiative se fait très lentement.Les relevés en vitesseL'une des aratéristiques d'un SNR est qu'il s'agit d'une bulle de gaz en expansion. Enonséquene, il est possible de déteter e mouvement dans des données spetrosopiques derésolution spetrale su�samment �ne. Des observations Hα et [O III℄ montraient la présene devariations dans la vitesse de turbulene du gaz ionisé. Des relevés à haute résolution spetrale ontrévélé des di�érenes de vitesse de l'ordre de 14 km.s−1 entre matière ionisée et neutre (Courteset al. 1962). Les pro�ls de la raie de [O III℄ mesurés au niveau des Piliers de la Création présententégalement une séparation en deux omposantes déalées de ∼ 20 km.s−1. Cet éart pourrait làaussi s'interpréter par le �ot de matière ionisée qui s'évapore de la surfae des olonnes de matièreneutre (Elliott & Meaburn 1975; Elliott et al. 1978). Cependant, les observations de 85 raies dereombinaison de l'hydrogène et de l'hélium par Higgs et al. (1979) montrent la présene d'unedeuxième omposante en vitesse qui n'est pas liée à e �ot. Cette deuxième omposante, oùl'hydrogène et l'hélium sont tous deux ionisés, est aratérisée par une vitesse supérieure de191



Chapitre 5. L'hypothèse supernova
∼ 10 km.s−1 à la première omposante. Elle pourrait être liée à un mouvement d'ensemble quel'on mesure sur ertaines étoiles de NGC6611 et qui prendrait son origine dans la formationmême de l'amas.J'ai utilisé des données plus réentes a�n de aratériser es omposantes en vitesse. Le relevéWHAM (Wisonsin H-Alpha Mapper, Ha�ner et al. 2003) a été réalisé au Kitt Peak, en Arizona,par l'instrument dont il porte le nom. Ces observations onstituent le premier relevé résolu envitesse de l'émission Hα pour l'hémisphère nord, ave une résolution spatiale de 1�. Les spetresouvrent une fenêtre de 4 Å autour de la raie Hα, e qui orrespond à une plage en vitesse de 200km.s−1, ave une résolution de 8 à 12 km.s−1. J'ai analysé les données WHAM disponibles auniveau de la Nébuleuse de l'Aigle. J'ai séletionné le spetre entré sur M16 (spetre "ON") etj'ai utilisé la moyenne des 6 spetres les plus prohes omme référene "OFF" (voir les détails surla stratégie du relevé dans Ha�ner et al. 2003). Le spetre résultant de la di�érene "ON-OFF",visible sur la �gure 5.9, présente un large pro�l entré vers 23 km.s−1, e qui orrespond à lavitesse d'ensemble de la matière qui ompose la Nébuleuse par rapport à la Terre. Ce qui nousintéresse ii est la largeur de haune des omposantes de e pro�l.J'ai don ajusté e spetre à l'aide de une ou plusieurs omposantes gaussiennes (voir Fig. 5.9).Si l'on herhe une seule omposante en vitesse, on se rend immédiatement ompte d'une di�é-rene importante sur les ailes du spetre (voir Fig. 5.9(a)). L'ajustement par deux omposantesen vitesse donne de bien meilleurs résultats (voir Fig. 5.9(b)). La première omposante, qui do-mine l'émission Hα, orrespond à une largeur (FWHM) de 32.6 km.s−1, entrée vers 22.5 km.s−1.La seonde omposante est elle qui permet de reproduire les ailes du pro�l observé : entréeégalement vers 22.5 km.s−1, sa largeur (FWHM) est de 62.8 km.s−1.Si l'on herhe une éventuelle troisième omposante (voir Fig. 5.9()), ette dernière estdéalée par rapport aux deux prinipales, entrée vers 6.7 km.s−1 et large (FWHM) de 24.4
km.s−1. Elle n'a�ete que peu les 2 autres omposantes dont les positions respetives sont alors de23.3 et 23.7 km.s−1 ave des largeurs (FWHM) de 31.0 et 60.1 km.s−1. Il semble don relativementlair qu'une seonde omposante en vitesse est présente au sein de M16, aratérisée par unedispersion deux fois plus importante que la omposante prinipale.Cependant, il est di�ile de onlure et e, pour plusieurs raisons. D'une part, une lignede base est soustraite des données. Cette étape du traitement des données reste inaessible àl'utilisateur, tant sur la forme de ette ligne de base (onstante ou droite) que sur son intensité.D'autre part, il est légitime de se demander e que l'on détete exatement sur es observations :les ejeta ou le gaz interstellaire hoqué et/ou photoi-onisé ?Dans le but de de mesurer la vitesse du gaz hoqué dans la oquille de M16, nous avons herhéà savoir si d'autres mesures en vitesses avaient été réalisées. En réalité, très peu d'observationsde la Nébuleuse de l'Aigle s'intéressent à d'autres régions que les Piliers de la Création. Leprinipal entre d'intérêt de M16, et j'étais le premier à le penser en me rendant au SSC l'anpassé, réside pour la ommunauté sienti�que dans es pouponnières d'étoiles. Nous avons donré�éhi à la possibilité d'obtenir du temps d'observation, par exemple à l'Observatoire de HauteProvene, à l'aide de l'instrument Aurélie. L'objetif serait de mesurer la vitesse de déplaement192



5.2. Hypothèse supernovade la raie d'émission de Hα. Pour ela, nous avons pris le blob de Pilbratt omme référene.Ce dernier orrespond à une mesure d'émission EM ≃ 104 pc.cm−6. J'en déduis l'intensitédu blob à 656.2 nm, d'après Reynolds (1992) : 10−3 erg.cm−2.s−1.sr−1 e qui orrespond à
1.8 × 10−13 erg.cm−2.s−1 dans l'ouverture d'Aurélie (3 ′′). Pour une raie dont la largeur seraitde l'ordre de 100 km.s−1, je alule l'intensité du blob : 1.2 × 10−27 W.m−2.Hz−1. Compte tenude l'extintion d'avant plan (AV ∼ 3.2), la magnitude visuelle du blob serait alors de 13.8. Pouratteindre un rapport signal sur bruit de 200, sur une soure de magnitude visuelle 6.5, il fautun temps d'intégration de 90 minutes (voir par exemple Monier 2005). Une telle observation nepeut don pas être e�etuée à l'Observatoire de Haute Provene. Une demande de temps sur leVLT semblerait plus appropriée.
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Chapitre 6. Le destin des Piliers de la CréationEn déembre 2006, lorsque nous avons préparé la onférene de presse du 209e meeting del'AAS (Amerian Astronomial Soiety), la question qui me revenait sans esse onernait ledevenir des Piliers de la Création. Une partie du personnel du Centre Spatial Spitzer éprouvaiten fait une ertaine joie en imaginant que "leur" satellite détruisait la fameuse déouverte duTélesope Spatial Hubble. Je vais disuter dans e dernier hapitre de l'impat que pourrait (ouaurait pu) avoir l'explosion d'une supernova à proximité de es strutures.6.1 Constat sur la morphologieLes Piliers de la Création sont, a priori, des strutures très ommunes du milieu interstellaire(voir Fig. 6.1). Des olonnes de gaz et de poussières sont ainsi observées dans de très nombreusesrégions du iel (voir Fig. 6.2). Dans la plupart des as, tout omme dans le as des Piliers dela Créations, le onsensus atuel, qui déoule des travaux de Hester et al. (1996), établit quees strutures résultent de l'interation des étoiles ave le nuage moléulaire environnant danslequel elles sont nées. Cependant, un tel onstat ne doit pas aher la grande diversité des formesobservées. La omparaison entre les strutures de la �gure 6.2 et les piliers de M16 vus par leHST montre que es derniers n'ont pas leurs semblables. Les olonnes de gaz et de poussière deEta Carinae, de la Nébuleuse du C�ne, ... ont des formes plus �niques, plus évasées et moinsontrastées que elles des Piliers de la Création. Ce onstat très qualitatif peut selon moi êtrerelié à l'histoire de la formation des Piliers de la Création.Il faut rajouter à ela le fait que le bord de la oquille prinipale semble être au-delà despiliers, même si un e�et de perspetive pourrait être à l'origine d'une illusion. Il paraît don toutà fait envisageable que l'onde de ho ait déjà atteint et dépassé les piliers. Cependant, il estégalement possible que la oquille se trouve quelques parses en avant ou en arrière et que par lebiais d'un e�et géométrique, nous ayons l'impression que les piliers sont à l'intérieur de elle-i.Je tiens à préiser, avant d'aller plus loin dans ette disussion, qu'il ne s'agit pas de remettre

Fig. 6.1 � Piliers de la Création vus par le Télesope Spatial Hubble.196



6.2. Formation des piliers par le ho prinipal de la supernova

(a) Nébuleuse de Eta Carinae. (b) "Montagnes de la Création".

() Nébuleuse de la Tri�de. (d) Nébuleuse du C�ne.Fig. 6.2 � Strutures de gaz et de poussières similaires par ertains aspets aux Piliers de la Création.en question tout e qui a été publié sur la formation des Piliers de la Création. Il n'y a pas lamoindre ontradition entre l'existene d'un reste de supernova au oeur de M16 et la formationdes piliers telle qu'elle a été dérite par Hester et al. (1996). Il s'agit simplement de omprendresi, dans le adre de l'hypothèse supernova, les Piliers de la Création ont pu être formés par l'ondede ho ?6.2 Formation des piliers par le ho prinipal de la supernovaEn onsidérant que le bord de la oquille visible sur les données MIPS à 24 µm est réellementau-delà des Piliers de la Création, et qu'il n'y a don pas d'e�et géométrique, essayons d'érirel'histoire de la Nébuleuse de l'Aigle et de ses fameuses strutures, à partir de l'explosion de lasupernova.L'onde de ho prinipale s'est propagée jusqu'à atteindre des régions du nuage environnantoù la densité de matière est bien plus importante qu'à proximité immédiate de l'amas dans lequelest né le progéniteur de la supernova. Ce voisinage a en e�et été sou�é par les puissants ventsstellaires des étoiles jeunes et massives qui omposent NGC6611. La frontière entre la région H IIintérieure et le nuage moléulaire l'englobant résulte de l'équilibre entre l'ation méanique des197



Chapitre 6. Le destin des Piliers de la Création

Fig. 6.3 � Interation entre l'onde de ho d'une supernova et un nuage moléulaire. D'après MKee& Cowie (1975).vents et la densité du nuage. Cette dernière est a priori hétérogène. Les zones les moins densesont été plus failement érodées que les zones les plus denses. La struture de l'interfae obtenueà e stade devait être très similaire à elle observée dans des régions telles que les "Montagnesde la Création" ou la Nébuleuse de Eta Carinae. L'ation des étoiles sur le nuage moléulairequi les a vues naître est dérit par Hester et al. (1996) pour expliquer la forme des Piliers de laCréation. Cependant, je suggère que ette interation pourrait se limiter à la formation à partirde oeurs denses de formes ométaires dont les ontours ne sont pas déssinés aussi nettementque eux observés dans M16. Ces oeurs denses ont été détetés par White et al. (1999) dansle domaine millimétrique et se sont formés en plusieurs millions d'années. La forme atuelle despiliers serait quant à elle due à leur histoire réente et à leur renontre ave l'onde de ho de lasupernova.La physique de l'interation du ho d'une supernova ave un nuage moléulaire est dérit parMKee & Cowie (1975) et pourrait expliquer la formation de strutures telles que les Piliers de laCréation. Lorsque l'onde de ho reontre une surdensité, par exemple un globule ométaire, ellegénère la formation d'un ho d'étrave autour de es strutures partiulières. Leurs �tés sontalors omprimés par le gaz haud, tandis que leur sommet s'érase sous l'impat du ho qui s'ypropage en abandonnant une part importante de son énergie. Le �ot de matière qui s'évapore dela surfae des piliers est omprimé par le sou�e de la supernova. Les bords très ontrastés desPiliers de la Création s'interprètent dans le adre de ette hypothèse, tout omme le fait que lestrois piliers présentent des bords identiquement nets, bien que leur orientation par rapport auhamp de rayonnement inident ne soit pas unique (Urquhart et al. 2003).Cette desription de la formation des piliers requiert ependant d'être on�rmée par d'autresobservations. Les rapports de raies d'émission de l'hydrogène moléulaire permettent par exemplede diserner une région de photo-dissoiation (PDR) d'une région dominée par un ho. En e�et,la température de H2 dans une PDR est ensée être plus faible que elle du même gaz dans198



6.3. Cho en retourun environnement dominé par l'apport d'énergie via un ho. Les observations ISOCAM/CVFmontrent déjà des variations des rapports de raies et Allen et al. (1999) ont mesuré des rapports2-1/1-0 S(0) surprenants pour une PDR et qui semblent indiquer que l'émission serait plusdominée par un ho que par la �uoresene.6.3 Cho en retourLorsque j'ai présenté les données infrarouges Spitzer sur la Nébuleuse de l'Aigle, en partiulierelles de l'instrument MIPS à 24 µm, j'ai montré que l'on pouvait y distinguer lairement deuxstrutures en forme de oquille. La première, dont l'extension est prohe de la taille de la nébu-leuse, est diretement liée à l'hypothèse supernova et représente la frontière du ho prinipal.La seonde, entrée sur les Piliers, est plus elliptique que la oquille prinipale et ses dimensionssont de 8′ par 6′. Dans le adre de l'interprétation des données infrarouge à l'aide d'un reste desupernova, ette seonde bulle pourrait être la preuve d'un ho en retour lié à l'interation entrele ho prinipal et les régions les plus denses du nuage moléulaire.J'ai mesuré, sur les données MIPS à 24 µm, la distane entre le sommet du pilier prinipalet le bord le plus prohe de la bulle seondaire. Cette distane orrespond à 1.8 ′. Compte tenudu fait que le ho prinipal a repoussé le sommet des strutures denses au moment de leurrenontre, ette valeur est une limite supérieure de la distane qu'a parouru le front du ho enretour. À 2 kp de la Terre, ela orrespond à une distane de 1.05 p. En supposant que l'âgede la supernova est de 4000 ans, le front de e ho en retour s'est déplaé, en moyenne, à unevitesse de 260 km.s−1 e qui est tout à fait ompatible ave les vitesses que j'ai estimées dans leshapitres préédents.
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7ConlusionsAu ours de ma deuxième année de thèse, j'ai postulé pour une bourse du Centre SpatialSpitzer pour laquelle j'ai été admis. Le projet de reherhe que nous avions bâti ave AlbertoNoriega-Crespo et Sean Carey était d'analyser l'émission des poussières dans le relevé MIPSGALet en partiulier dans la Nébuleuse de l'Aigle. J'ai ainsi pu étudier l'objet qui m'a déidé à melaner dans la reherhe en astrophysique, il y a plus de dix ans, lorsque j'ai déouvert la fameuseimage du télesope spatial Hubble des Piliers de la Création.La Nébuleuse de l'Aigle est un des objets les plus élèbres du iel. Véritable i�ne de l'astro-physique moderne, elle doit e statut aux observations des Piliers de la Création réaliséespar le télesope spatial Hubble en 1995. Les olonnes de gaz et de poussières de M16 sontd'immenses pouponnières d'étoiles qui ont foalisé des années de reherhe. Dans le do-maine infrarouge, e sont les observations du satellite ISO qui ont permis de mettre enévidene la présene de strutures dont l'origine restait à déterminer. Grâe aux observa-tions du satellite Spitzer, et en partiulier elles du anal MIPS à 70 µm, il est dorénavantpossible d'interpréter es observations.Les observations infrarouges de M16 sont partiulièrement spetaulaires lorsqu'on les om-bine en fausses ouleurs a�n de omparer la morphologie de l'émission aux di�érentes lon-gueurs d'onde. Déjà visible sur les observations ISO, et MSX dans une moindre mesure,l'émission du anal MIPS à 24 µm est omplètement di�érente de l'émission aux autreslongueurs d'onde (IRAC de 3.6 à 8.0 µm et MIPS à 70 µm). En partiulier, une strutureen forme de oquille, seulement visible aux longueurs d'onde intermédiaires (15 à 24 µm),oupe l'espae intérieur de la nébuleuse. Des strutures plus loalisées et moins étendues(�laments, blob) sont elles aussi très brillantes à es longueurs d'onde uniquement. Nousn'avons déteté auune ontrepartie en émission Hα ou moléulaire pour es di�érentesstrutures.La oquille de poussières présente une distribution spetrale d'énergie (SED) inhabituelle.L'émission infrarouge présente un maximum à des longueurs d'onde plus ourtes que dansd'autres objets partiulièrement exités du plan galatique. J'en déduis que les poussières201



Chapitre 7. Conlusionsde la oquille et des autres strutures brillantes à 24 µm ont une température supérieure àelle attendue : 100 K.Pour interpréter une telle température, il onvient naturellement de penser à l'ation desétoiles jeunes et massives de l'amas NGC6611. Pourtant, que ela soit via leur hampde rayonnement ou leurs vents stellaires, il n'est pas possible de justi�er les observationsinfrarouges. Dans les deux as, il subsiste un net désaord sur le plan énergétique. Lehamp ultraviolet global est plus d'un ordre de grandeur trop faible. Il faut faire appel àune autre soure de hau�age : les ollisions ave le gaz. La luminosité méanique et lapression fournie par l'amas sont trois ordres de grandeurs en dessous des valeurs requises.L'hypothèse d'une supernova ayant explosé dans la Nébuleuse de l'Aigle est elle qui nousapparaît omme la seule possible. Nos aluls montrent que et évènement se serait produitil y a 2000 à 6000 ans. L'hypothèse supernova se heurte à l'absene de détetion en rayonsX et en ondes radios. Dans un milieu su�samment dense, nous estimons ependant que legaz s'est refroidi rapidement via les ollisions ave la poussière : ela justi�e ainsi à la foisla forte émission détetée en infrarouge, et l'absene de signal en rayonnement X.Les Piliers de la Création pourraient don avoir véu une histoire totalement di�érente deelle que nous leur prêtons habituellement. Au lieu d'avoir été formés par l'interation durayonnement des étoiles de l'amas NGC6611 ave le nuage moléulaire dont il est issu,es majestueuses olonnes de gaz et de poussières pourraient être le résultat de l'ationde l'onde de ho de la supernova. La netteté de leurs bords, leur forme partiulière, laprésene d'une seonde oquille (ho en retour) ou les rapports des raies d'émission del'hydrogène moléulaire sont autant d'éléments à prendre en ompte pour peut-être réérirel'histoire de leur formation et/ou de leur destrution.D'un point de vue purement astrophysique, la déouverte d'un SNR dans une région telle queM16 serait une première et ouvrirait de nouvelles perspetives. Tout d'abord, il s'agirait du pre-mier SNR déteté dans l'infrarouge via l'émission de la poussière. L'analyse menée ii orrespondainsi à la dé�nition de ritères de détetion d'autres SNR infrarouges qui ne seraient pas détetésen rayons X ou en ondes radio. Ensuite, l'impat de la poussière et de son émission infrarougesur le bilan énergétique d'une supernova se produisant dans un milieu dense est mis en évidene.La rédution de son temps de refroidissement a�ete son impat sur le milieu interstellaire et sadynamique. À l'éhelle d'une galaxie, les onséquenes peuvent être importantes. En�n, une telledéouverte peut avoir un intérêt pour l'étude de la naissane de notre système stellaire où l'onretrouve les restes d'éléments produits dans l'explosion d'une supernova.Du point de vue extérieur au monde la reherhe, la déouverte d'une supernova au entre del'un des objets les plus élèbres de l'astrophysique moderne serait également un événement. Suiteà nos premiers résultats, la mahine médiatique s'est rapidement mise en route. La onférene depresse au 209e meeting de l'AAS (Amerian Astronomial Soiety) a été le début d'une aventurequi n'est pas prête de s'ahever.202
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Tout au long de es trois dernières années, j'ai analysé des observations du milieu interstellairede notre Galaxie a�n d'obtenir des informations sur les propriétés et l'évolution des grains depoussières. J'ai pu réaliser à quel point la reherhe dans e domaine préis de l'astrophysiqueétait jeune et parfois enore à l'état de balbutiements. Les premières observations infrarougesqui ont permis de voir le milieu interstellaire galatique dans sa globalité et d'appréhender sastruturation datent seulement des années 80-90 et de l'aomplissement des relevés du iel IRASet DIRBE. Les poussières interstellaires restent, malgré tous les e�orts déployés, pour le moinsénigmatiques.En e qui onerne l'émission prohe infrarouge, les PAHs tels que je les ai déritsne sont qu'une hypothèse qui a le mérite d'être la plus prohe des observations, sans pour autantparfaitement y orrespondre. Ils représentent sans doute la plus simple des hypothèses et 'estela qui en fait la meilleure à mes yeux.Parfois, la reherhe astrophysique dans le domaine du milieu interstellaire a don ressemblépour moi à une terre en frihe que nous arpentons à l'aveuglette, sans savoir dans quelle diretionnous tourner, sans savoir quels outils utiliser pour y voir plus lair. Et paradoxalement, 'est elaqui rend ette reherhe si exitante, 'est ela également qui permet de garder ma motivationintate.En trois ans, j'ai étudié trois milieux très di�érents. Mon objetif était de mieux omprendree que sont les poussières interstellaires et omment elles évoluent. Bien entendu, omme elaest souvent le as en reherhe, d'une part, je n'ai pas rempli tous mes objetifs mais d'autrepart, j'ai eu droit à ertaines surprises. Ainsi, d'un �té, mon analyse du Nuage Moléulaire duTaureau reste à �naliser, maintenant que les données ont été réduites. Et d'un autre �té, monétude de la Nébuleuse de l'Aigle a débouhé sur une "déouverte" totalement inattendue. Cesdeux thèmes onstituent pour moi deux axes de reherhe que je ompte bien entendu mener àleur terme lors de mes reherhes post-dotorales.L'ensemble de mon travail de thèse peut donner l'impression d'être très foalisé sur ertainsenvironnements du milieu interstellaire, pour ne pas dire des objets bien partiuliers. Cette pre-mière étape m'apparaît néanmoins omme néessaire a�n de développer les outils requis pourune étude plus globale des poussières et du milieu interstellaire. Mon étude du milieu interstel-laire galatique peut ainsi être transposée à l'analyse d'observations des galaxies. En e qui meonerne, je souhaite me onsarer aux observations de notre Galaxie, mais d'un point de vueplus systématique. Les tehniques et méthodes que j'ai aquises et développées durant ma thèsevont me permettre d'étudier de manière statistique les grands relevés du plan galatique. L'ana-lyse de l'émission infrarouge prohe à lointaine devrait me permettre de mesurer les distributionsspetrales d'énergie des nombreuses régions de formation d'étoiles, des nuages denses et di�usdu plan galatique. J'en déduirai alors les variations des propriétés des poussières aux grandeséhelles et de manière systématique. Parmi toutes les régions observées, je trouverai peut êtreun analogue de la supernova de l'Aigle.
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ABSTRACT

Spitzer/IRAC images of extended emission provide a new insight on thenature of small dust particles in the Galactic diffuse interstellar
medium. We measure IRAC colors of extended emission in several fields covering a range of Galactic latitudes and longitudes outside
of star forming regions. We determine the nature of the Galactic diffuse emission in Spitzer/IRAC images by combining them with
spectroscopic data. We show that PAH features make the emission in the IRAC 5.8 and 8.0µm channels, whereas the 3.3µm feature
represents only 20 to 50% of the IRAC 3.6µm channel. A NIR continuum is necessary to account for IRAC 4.5 µm emission and the
remaining fraction of the IRAC 3.6µm emission. This continuum cannot be accounted by scatteredlight. It represents 9% of the total
power absorbed by PAHs and 120% of the interstellar UV photonflux. The 3.3µm feature is observed to vary from field-to-field with
respect to the IRAC 8.0µm channel. The continuum and 3.3µm feature intensities are not correlated.
We present model calculations which relate our measurements of the PAHs spectral energy distribution to the particles size and ion-
ization state. Cation and neutral PAHs emission propertiesare inferred empirically from NGC 7023 observations. PAHs caracteristics
are best constrained in a line of sight towards the inner Galaxy, dominated by the Cold Neutral Medium phase: we find that the
PAH cation fraction is about 50% and that their mean size is about 60 carbon atoms. A significant field-to-field dispersion in the
PAH mean size, from 40 to 80 carbon atoms, is necessary to account for the observed variations in the 3.3µm feature intensity relative
to the IRAC 8.0µm flux. However, one cannot be secure about the feature interpretation as long as the continuum origin remains
unclear. The continuum and 3.3µm feature emission process could be the same even if they do not share carriers.

Key words. dust, extinction – ISM: clouds – Galaxy: general – infrared:ISM

1. Introduction

Interstellar emission in the near infrared (NIR) traces theproper-
ties of the smallest dust particles known as polycyclic aromatic
hydrocarbons (PAHs). Their presence in the diffuse interstellar
medium (ISM) was inferred from photometric measurements
with the Infra Red Astronomical Satellite (IRAS) (Boulanger
et al. 1985), AROME (Giard et al. 1994) and theDiffuse Infra
Red Background Experiment (DIRBE) (Dwek et al. 1997). First
spectroscopic evidence was provided by theInfra Red Telescope
in Space (IRTS) (Tanaka et al. 1996) and theInfrared Space
Observatory (ISO) (Mattila et al. 1996) for the Galactic plane.
ISO succeeded to detect the PAHs bands in spectra of high
latitude cirrus clouds forλ > 5 µm (Boulanger et al. 2000).
Measurements of the shorter wavelength emission were stilllim-
ited to bright objects such as visual reflection nebulae (Verstraete
et al. 2001; van Diedenhoven et al. 2004). For the first time,
with theInfra Red Array Camera (IRAC) on boardSpitzer Space
Telescope (SST), the sensitivity and angular resolution are avail-
able to measure the NIR interstellar emission independently of
stellar emission modeling, unlike with DIRBE. First determina-
tion of IRAC colors in Galactic fields was reported in the first
round of Spitzer publications by Lu (2004) from total power sky
brightnesses. We undertake a more thorough study to quantify
what can be learned on PAHs and the smallest dust particles with
IRAC images of the diffuse Galactic emission.

Within PAH emission models, measurement of the 3.3µm
feature is critical to constrain the PAH ionization state and size

(Li & Draine 2001). The existence of PAHs with a few tens of
atoms was proposed to account for the 3.3µm emission (Leger
& Puget 1984). Moreover, a continuum underlying the 3.3µm
feature has been detected in visual reflection nebulae (Sellgren
et al. 1983), and more recently in galaxies (Lu et al. 2003). This
continuum is not accounted for in PAH models and its origin is
still open: is it fluorescence emission from PAHs or photolumi-
nescence from larger grains?

In Sect. 2, we present the IRAC data taken from the Galactic
First Look Survey (GFLS) and Galactic Legacy Infrared Mid-
Plane Survey Extraordinaire (GLIMPSE) as well as comple-
mentary ISOCAM/CVF spectra. We measure IRAC colors of
the Galactic diffuse emission (Sect. 3) and combine them with
spectroscopic data in Sect. 4 to separate the contributionsof the
3.3 µm feature and the continuum to IRAC 3.6µm channel. In
Sect. 5, we use an updated version of the model of Desert et al.
(1990) – detailed in the appendix – to bring constraints on the
PAH mean size and ionization state (Sect. 6). We discuss the
origin of the NIR continuum in Sect. 7.

2. Observations

2.1. Selected fields

For this study, we use images from the GFLS and one field from
GLIMPSE that span a range of Galactic longitudes and lati-
tudes. These fields point towards the diffuse Galactic medium,
away from bright star forming regions over path lengths which
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Fig. 1. Solid line: CVF spectrum (λ/δλ = 35 → 45) of the diffuse
Galactic emission (forNH = 1021 cm−2) centered on the Galactic co-
ordinates (26.8,+0.8), completed forλ < 5 µm with the IRAC colors
measured on the GLIMPSE field (diamonds). Horizontal lines represent
IRAC filter widths.Dashed line: the gray body, with a color temperature
TC = 1105 K and the 3.3µm feature, whose shape is extracted from the
SWS spectrum of NGC 7023 and intensity is the one measured by Giard
et al. (1994). Vertical lines represents some error bars on the spectrum.

increase with decreasing Galactic longitudes and latitudes. The
GLIMPSE field is centered on Galactic plane at a longitudel =
27.5◦ and extends over an area of 3◦ by 20′. It is a mosaic of 71×
4 fields of 5′ by 5′ with an individual exposure time of 2 s.
The GFLS fields are centered on Galactic coordinates (l, b) =
(254.4,+0), (105.6,+0.3), (105.6,+4), (105.6,+8), (105.6,+16)
and (105.6,+32) and cover an area of 1◦ by 15′. They are mo-
saics of 3× 12 fields of 5′ by 5′ with an individual exposure time
of 12 s.

We complement IRAC fields with ISOCAM/CVF spectro-
scopic data covering the 5 to 16µm wavelength range at the
positions listed in Table 4 over a 3′ by 3′ area. These observa-
tions also point towards the diffuse Galactic medium, away from
bright star forming regions. There is only one position com-
mon to IRAC and ISOCAM/CVF, centered on Galactic coor-
dinates (26.8,+0.8). We estimate the gas column density along
this line of sight from the H I Leiden/Dwingeloo survey (Burton
& Hartmann 1994) and the Columbia CO survey (Cohen et al.
1986). The total column density isNH = 2.1022 cm−2 includ-
ing 5 × 1021 H2 cm−2. For NHI we assume that the emission is
optically thin, and forNH2 we use the conversion factor 2.8 ×
1020 H2 cm−2 per unit CO emission expressed in K km s−1.

2.2. ISOCAM/CVF spectroscopy

The ISOCAM/CVF spectra are taken from the ISO Archive.
We use the Highly Processed Data Products (HPDP) as de-
scribed by Boulanger et al. (2005). The spectral resolutionis
between 35 and 45 forλ between 5 and 16.5µm. We pro-
duce a mean spectrum by averaging all spectra over the 3′ by
3′ field of view. In each spectrum the PAH features are visi-
ble. The highest S/N spectrum, that centered on Galactic coor-
dinates (26.8,+0.8), is shown in Fig. 1. The three others are
plotted in Fig. 2. Error bars on the spectra, represented by ver-
tical lines, were obtained by comparing spectra computed over
distinct sub-areas. They are conservative estimates of theerror
bars as they may include true variations in the sky emission.
The uncertainties are dominated by systematic effects (detector

Fig. 2. CVF spectra (λ/δλ = 35→ 45) of the diffuse Galactic emission
centered on the Galactic coordinates (34.1, 13.4), (299.7,−16.3) and
(30.0, 3.0),from bottom to top. Vertical lines represents some errors
bars on the spectra.

transients, zodiacal light subtraction) and are correlated over
wavelengths (Boulanger et al. 2005).

2.3. IRAC images and processing

All the IRAC images come from the Spitzer Archive1 (pipeline
software version S11.0.2). We use the mosaiced images
(post-bcd). The diffuse emission is clearly visible in almost all
IRAC data at a Galactic latitude below 16◦ (see Fig. 3) but not
at (105.6,+32) which is located in a low column density region
and that we use as an estimator of the noise. The surface bright-
ness sensitivities are 0.0397, 0.0451, 0.154 and 0.165 MJy/sr for
IRAC 3.6, 4.5, 5.8 and 8.0µm channels, as given by the Spitzer
Sensitivity Performance Estimation Tool for a low background
level2. For the GLIMPSE field, the integration time is shorter
and the surface brightness sensitivities are 0.409, 0.385,1.03
and 0.886 MJy/sr for IRAC 3.6, 4.5, 5.8 and 8.0µm channels,
for a high background level.

We remove most of point sources by masking the pixels that
are more than 3σ away from the image processed by a me-
dian filtering window of 21× 21 pixels (1 pixel= 1.2′′). Since
we study the extended emission, we choose to apply a median
filter (5 × 5 pixels) to the four IRAC channels data and keep
1 pixel of every 3. This reduces the image size and increase their
signal-to-noise ratio. The effective resolution of the images is
then about 6′′. All images of a given field are projected on a com-
mon grid. We finally apply the photometric corrections givenin
Table 5.7 of the IRAC Data Handbook3 for “infinite aperture”
to all IRAC photometric results, since we focus on the diffuse
emission extended over a significant fraction of the fields. After
these corrections, the absolute calibration accuracy is about 5%.

3. IRAC colors of the diffuse emission

We measure the diffuse emission colors on the GLIMPSE and
GFLS fields by correlating the intensity in two IRAC channels.
We discuss extinction correction and compute the ionized gas
contribution to the colors.

1 Seehttp://ssc.spitzer.caltech.edu/archanaly/status/
2 Seehttp://ssc.spitzer.caltech.edu/tools/senspet/
3 Seehttp://ssc.spitzer.caltech.edu/irac/dh/
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Fig. 3. IRAC images (1◦ by 15′) centered on Galactic coordi-
nates (105.6,+4) as viewed in 3.6, 4.5, 5.8 and 8.0µm channels (from
left to right). Most of the point sources are masked (black dots on the
images) and a median filter is applied. The diffuse Galactic emission is
clearly visible in each channel. Color scales are different from one chan-
nel to another: the brightest areas are in white (0.4, 0.3, 4 and 10 MJy/sr
for 3.6, 4.5, 5.8 and 8.0µm channels), the faintest in black (0.1, 0.05, 1
and 3 MJy/sr).

3.1. Correlations

We measure the IRAC colors of the diffuse Galactic emission
by correlating the brightness structure in each IRAC channel
with the IRAC 8.0µm channel (see Fig. 5). Some IRAC images
present a strong intensity gradient along the long axis, that is
obviously an artifact (see Fig. 4), which appears during themo-
saicing process and is due to bad dark-current correction. This
gradient appears with different strengths on IRAC channels. It
generally seems to be weak on IRAC 8.0µm channel, relative
to the Galactic diffuse emission. On the other IRAC channels,
especially at 5.8µm, the emission structure is sometimes domi-
nated by a smooth gradient, that we take into account in the data
correlation. We thus decompose each IRAC 3.6, 4.5 and 5.8µm
images into a gradient, represented by a low order polynomial
function of the long axis position, plus the emission structure of
the IRAC 8.0µm channel. The uncertainties on the IRAC colors,
associated with the gradient fitting, are estimated by looking at
the variations of the color ratios with the order of the gradient.

For each color, we iterate a linear regression, taking into
account the statistical noise per pixel as measured in the high
latitude field (0.0268, 0.0222, 0.581 and 0.0639 MJy/sr for
IRAC 3.6, 4.5, 5.8 and 8.0µm channel), and at each iteration, the
pixels that are more than 3σ away from the linear fit are masked
for the next fit, whereσ is the standard deviation of the distance
between the points and the straight line. Such pixels correspond
to bright sources which are not removed by the median filter be-
cause they extend over an area comparable to the filter window.
Five iterations are sufficient to converge.

Fig. 4. Field centered on Galactic coordinates (105.6,+8) as viewed by
IRAC 5.8µm channel before gradient correction (top), by IRAC 5.8µm
channel after gradient correction (center), and by IRAC 8.0µm chan-
nel before gradient correction (bottom). The small scale structures, vis-
ible on IRAC 8.0µm channel before gradient correction exhibits on
IRAC 5.8µm channel only after gradient correction.

Fig. 5. Correlation plot of IRAC 4.5µm channel versus IRAC 8.0µm
channel for the GFLS field centered on Galactic coordi-
nates (105.6,+4). The curves are iso-density contours (from the
inside to the outside, the density of plot is at least 75%, 50%and 25%
of the maximum density). The straight line is the result of the linear
fitting. The statistical noise per pixel, as measured in the field at (l, b) =
(105.6,+32), is 0.0268, 0.0222, 0.581 and 0.0639 MJy/sr for IRAC 3.6,
4.5, 5.8 and 8.0µm channel.

3.2. Extinction correction

Total hydrogen column densities are estimated from HI and
CO observations (see Sect. 2). These column densities are con-
verted into extinction in the IRAC channels combiningAV/NH =

0.53× 10−21 cm2 from Savage & Mathis (1979),AK/AV = 0.112
(Rieke & Lebofsky 1985) and the wavelength dependence of
the extinction in IRAC channels determined from stellar mea-
surements with GLIMPSE data (Indebetouw et al. 2005). We
use their “Average” IRAC extinctions normalized toAK . The
extinction corrections on the IRAC colors are not negligible
for the GLIMPSE field, where the gas column density is the
highest. For the other fields, the correction is small compared
to uncertainties.

For the GLIMPSE field, ourAV is closer than 10% to that
given by the maps of Schlegel et al. (1998) withRV = 3.1.
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Table 1. IRAC color ratios.

R3.6/8.0 R4.5/8.0 R5.8/8.0 R3.6/8.0,feat R3.6/8.0,cont NC

Spitzer GFLS (105.6,+0.3) 0.076± 10× 10−3 0.065± 8× 10−3 0.37± 5× 10−2 0.014± 2× 10−3 a 0.062± 7× 10−3 a 80± 20
Spitzer GFLS (105.6,+4) 0.059± 8× 10−3 0.037± 5× 10−3 0.32± 4× 10−2 0.024± 4× 10−3 a 0.035± 5× 10−3 a 56± 12
Spitzer GFLS (105.6,+8) 0.094± 15× 10−3 0.050± 7× 10−3 0.26± 4× 10−2 0.047± 10× 10−3 a 0.047± 7× 10−3 a 38± 8
Spitzer GFLS (105.6,+16) 0.072± 9× 10−3 0.046± 5× 10−3 0.34± 4× 10−2 0.028± 5× 10−3 a 0.044± 5× 10−3 a 52± 12
Spitzer GFLS (254.4,+0) 0.068± 8× 10−3 0.043± 5× 10−3 0.37± 5× 10−2 0.027± 5× 10−3 a 0.041± 5× 10−3 a 52± 12

Spitzer GLIMPSE (27.5) 0.065± 8× 10−3 0.052± 7× 10−3 0.32± 4× 10−2 0.016± 2× 10−3 b 0.049± 6× 10−3 a 60± 9

Giard et al. (1994) – – – 0.016± 2× 10−3 –
Tanaka et al. (1996) – – – 0.016± 4× 10−3 –
Dwek et al. (1997) 0.0306 0.0339 – – –
Arendt et al. (1998) 0.0334 0.0394 – – –
Li & Draine (2001) 0.0477 0.0224 0.278 0.0264a 0.0213a

a Derived from Eqs. (2) and (3).b Derived from Giard et al. (1994).

We assume that the emitting dust is mixed with the grains re-
sponsible for the extinction. The following relation givesthe in-
trinsic colorRλi/λ j ,int, ratio betweenIν in IRAC λi channel andIν
in IRAC λ j channel, given the extinctionτ at both wavelengths
and the observed colorRλi/λ j,obs, measured in Sect. 3.1:

Rλi/λ j,int = Rλi/λ j ,obs×
1− exp(−τ j)

1− exp(−τi)
×
τi

τ j
· (1)

R3.6/8.0 is the only color to which we apply this correction.
Differences in the extinction at 4.5, 5.8 and 8.0µm are within
error bars (τ4.5 = τ5.8 = τ8.0 = 2.3 ± 0.3). The 3.6µm opac-
ity is significant (τ3.6 = 3.1 at b = 0◦) but theR3.6/8.0 color
correction is relatively small (1.24) because the opacities at
both wavelength are close to each other. The extinction depends
on the Galactic latitude. Theb = 0◦ opacity gives the rele-
vant extinction correction since the GLIMPSE colors are dom-
inated by low-latitude emission. In the data analysis we com-
bine IRAC colors with AROME 3.3µm feature observations
and CVF spectroscopy. The extinction correction applied tothe
AROME measurements is consistent with ours (Giard et al.
1994). The extinction correction for the CVF field, located at
b = 0.8◦, is negligible forλ > 5 µm.

3.3. Ionized gas emission

Free-free as well as gas lines emission might contribute to
IRAC 3.6 and 4.5µm channels, whatever the Galactic longitude.
In order to obtain the contribution of the free-free emission at 3.6
and 4.5µm, we first measure this emission at 5 GHz. For the
GLIMPSE field, we obtain the variation of the free-free emis-
sion fromb = 1◦ to b = 0◦ at 5 GHz from Altenhoff et al. (1979).
For the GFLS fields, we deduce the free-free emission at radio
frequencies from the Hα emission (Reynolds 1992). We measure
the Hα emission on the Hα Full Sky Map corrected by extinction
by Dickinson et al. (2003). Then, we extrapolate the electrons
emission (free-free and free-bound) from 5 GHz to NIR accord-
ing to Beckert et al. (2000).

We finally add the contribution of gas lines. The fluxes from
the main H recombination lines within the IRAC channels (Pfδ

at 3.296µm, Pfγ at 3.739µm, Brα at 4.051µm, Pfβ at 4.652µm,
and Pfα at 7.46µm) per unit Brγ emission are taken from the
Hummer & Storey (1987) Table for an electron temperature and
density of 7500 K and 102 cm−3, and case B recombination (neb-
ula optically thick to H ionizing photons). At 3.6µm, they repre-
sents 20% of the free-free emission, whereas at 4.5µm, they dou-
ble its contribution. The total contribution of the free-free and

gas lines emission is thus about 1% at 3.6µm and 3% at 4.5µm
for most of GFLS fields, except the (105.6,+8) field, for which
the contributions reach 3% and 11%. For the GLIMPSE field,
the figures deduced from Altenhoff et al. (1979) are about 7%
and 12%.

3.4. IRAC colors

Resulting IRAC colors are given in the first three columns
of Table 1. For the GLIMPSE field, they are plotted, to-
gether with the CVF spectrum on Fig. 1. TheR5.8/8.0 ratios,
given by the CVF spectrum (0.30) on the one hand, and by
the GLIMPSE field (0.32) on the other hand, are in a good
agreement.

The measurements uncertainties come from the linear fitting
process, including gradient correction, and do not exceed 3% on
most of the IRAC colors. Extinction correction increase these
uncertainties up to 10% whereas ionized gas corrections induce
a negligible uncertainty. Taking into account the photometric ac-
curacy (see Sect. 3), the final uncertainty is about 13% on most
of R3.6/8.0, R4.5/8.0 andR5.8/8.0, and reaches 16% for the GFLS
(105.6,+8) field.

Our colors are averaged over large areas and do not give
an account of the small scale dispersion across the IRAC fields.
However, they already show strong variations from one field to
another, especiallyR3.6/8.0 andR4.5/8.0, whereasR5.8/8.0 does not
vary that much around 0.3.

4. 3.3 µm feature and continuum

For the GLIMPSE field, AROME observations are combined
with the IRAC colors to provide a spectrum of the diffuse emis-
sion from 3 to 5µm. We generalize this derivation to the other
fields.

4.1. Inner Galaxy spectrum

Based on reflection nebulae observations, we interpret the
GLIMPSE R3.6/8.0 and R4.5/8.0 colors with a PAH feature at
3.3 µm and an underlying continuum. Spectroscopic observa-
tions of NGC 7023 suggest that the feature and the continuum
both contribute to the flux in IRAC 3.6µm channel, whereas the
flux in IRAC 4.5 µm channel is dominated by the continuum
(Sellgren et al. 1983). The 3.3µm feature has been spectroscop-
ically detected by IRTS in the inner Galaxy (Tanaka et al. 1996).
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It has been measured photometrically by the AROME experi-
ment (Giard et al. 1994) and Bernard et al. (1994) show that the
feature alone cannot account for the ISM emission in the DIRBE
NIR channels.

In reflection nebulae, the continuum is well described by
a gray-body with a color temperatureTC = 1000−1500 K.
This temperature is constrained thanks to photometric measure-
ments on both sides of the 3.3µm feature. To interpret the
GLIMPSE colors, we construct a NIR diffuse emission spectrum
with the spectral shape of the feature from the ISO/SWS spec-
trum of NGC 7023 and a gray-body continuum. The feature
intensity is taken from the AROME measurement, taking into
account the spectral response of their filters. We then fit the
color temperature and intensity of the continuum to match the
IRAC R3.6/8.0 and R4.5/8.0 colors. The resulting spectrum is
shown in Fig. 1. The data does not constrain the spectral shape
of the continuum. The combination of IRAC colors and the
AROME feature only determine the ratio between the contin-
uum emission in the 3.6 and 4.5µm IRAC channels. The color
temperature of the gray body isTC = 1100± 300 K, as computed
from IRAC colors and AROME measurement. This value is in
the range given by Sellgren et al. (1983) for reflection nebulae,
where the physical conditions are much different from the dif-
fuse medium. The uncertainty on the color temperature is large
because we only have two measurements to determine it.

We can thus separate, for the inner Galaxy spectrum, the
contributions of the 3.3µm feature and the continuum to the
IRAC 3.6µm channel, which can be expressed as linear combi-
nations of theR3.6/8.0 andR4.5/8.0 colors (see Eqs. (2) and (3)).
We define the contribution of the feature as the ratio betweenthe
flux of the 3.3µm feature through the IRAC 3.6µm channel and
the flux of the PAH emission through the IRAC 8.0µm channel,
hereafterR3.6/8.0,feat.

R3.6/8.0,feat = R3.6/8.0 − 0.95 × R4.5/8.0. (2)

The contribution of the continuum to the IRAC 3.6µm channel,
is given by:

R3.6/8.0,cont = R3.6/8.0 − R3.6/8.0,feat

= 0.95× R4.5/8.0. (3)

The corresponding values are listed in Table 1.

4.2. Additional fields

For the GFLS fields, we cannot determine the value of the color
temperature due to the lack of 3.3µm feature measurements.
Since the ratio between the continuum flux in IRAC 3.6 and
4.5 µm channels does not depend much on the color tempera-
ture, we assume that it does not vary among IRAC fields. Within
this assumption, we use Eqs. (2) and (3), and give the corre-
sponding values ofR3.6/8.0,feat andR3.6/8.0,cont for the IRAC fields
in the two last columns of Table 1. It appears that the field to
field variations of the 3.3µm feature intensity are important.
There is a factor of 3.3 between the smallest values, at (l, b) =
(105.6,+0.3) and (27.5,+0), and the highest value found for
(l, b) = (105.6,+8). On the contrary, the field to field varia-
tions of the continuum contributionR3.6/8.0,cont are very weak.
The mean value is about 0.04 and there is less than a factor
of 1.8 between the extrema values. In all fields, the continuum
has a strong contribution to the IRAC 3.6µm channel. It ac-
counts for one half of the flux in IRAC 3.6µm channel at (l, b) =
(105.6,+8) and for more than 75% at (l, b) = (27.5,+0) and
(105.6,+0.3). There is no correlation between 3.3µm feature
and continuum colors.

Table 2. Conversion factors from DIRBE or IRAS to IRAC fluxes, de-
duced from the Galactic spectrum.

Instrument and channel Conversion factor
DIRBE3.5/IRAC3.6 0.917
DIRBE4.9/IRAC4.5 1.03
DIRBE12/IRAC8.0 0.749
IRAS 12/IRAC8.0 0.863

4.3. Comparison with DIRBE

With the inner Galaxy spectrum (Fig. 1), we can compare
our IRAC colors to those obtained with DIRBE (Dwek et al.
1997; Arendt et al. 1998). We obtain these numbers, given in
Table 1, by convolving the Galactic spectrum with the transmis-
sion curves of the instrument. For further studies, we give the
conversion factors in Table 2. Our colors are significantly but
slightly different from the DIRBE colors, especially forR3.6/8.0.
However, this comparison does not lead to a unique conclusion.
DIRBE colors corresponds to high-latitude emission which may
well differ from those measured on IRAC fields. The difference
may also reflect systematic uncertainties in the DIRBE analysis
associated with stellar subtraction. Last, but not least, our spec-
troscopic model may also contribute to a significant part of the
difference.

5. Spectral diagnostics of PAH size and ionization
state

The PAH emission spectrum depends on both their charge state
and size distribution. Li & Draine (2001) computed the diffuse
ISM PAH spectrum with a model based on laboratory data. In
Table 1 we compare our colors to those expected from their
model. Their model values are reasonably close to the colors
which do not include significant continuum contribution. We
have developed our own model, for several reasons. (1) The
values listed by Li & Draine (2001) corresponds to a mixture
between the Cold Neutral Medium (CNM), the Warm Neutral
Medium (WNM) and the Warm Ionized Medium (WIM) in pro-
portions 43%, 43% and 14% in mass, which are characteristic of
high-latitude line of sight but do not apply to the low latitudes
IRAC fields for which a significant fraction of the gas is molecu-
lar and thus are mostly sampling the CNM. The ionization state
of PAHs along these lines of sight might thus differ from that in
Li & Draine (2001) model. (2) As pointed out in previous sec-
tions, the 3.3µm intensity measured through theR3.6/8.0,feat color
varies by a factor of 3 from field to field. We need to run a model
over a grid of parameters to translate these variations in terms of
PAH mean size and ionization state (see Appendix A for details).
(3) In a recent study, Rapacioli et al. (2005) proposed a spectral
decomposition of NGC 7023 ISOCAM/CVF spectro-imaging
data leading to distinct emission spectra for cation and neu-
tral PAHs. This opens the possibility to define the PAH proper-
ties from observations rather than laboratory measurements. Our
model, an update of Desert et al. (1990), is based on this spec-
tral decomposition, from which we derive the PAH cations and
neutrals cross-sections, extending the work of Rapacioli et al.
(2005).

We run the model, coupled with a module that computes the
PAH ionization fraction as a function of the PAH size. We apply
this for various PAH size distributions and values of the ioniza-
tion parameterG

√
T/ne, whereG is the integrated far ultravio-

let (6–13.6 eV) radiation field expressed in units of the Habing
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Fig. 6. R3.6/8.0,feat (solid lines) andR7.7/11.3 (dashed lines) deduced from
the model as a function of the PAH mean size andG

√
T/ne.

radiation field,T is the gas temperature andne is the electronic
density. The PAH size distribution of Desert et al. (1990) has
a mean size of 6 Å or 45 carbon atoms, according to the rela-
tion a = 0.9

√
NC between the PAH sizea in angstroms and the

number of carbon atomsNC. We vary the PAH mean size by
changing the exponent of the PAH power law size distribution
(standard value is−3) keeping fixed the values of the minimum
and maximum PAH sizes (NC = 20−180 ora = 4−12 Å).

We use two spectroscopic diagnostics to constrain the
PAH properties: the ratio between the flux in the band at 7.7 and
the band at 11.3µm (hereafterR7.7/11.3) as well asR3.6/8.0,feat.

5.1. R7 .7/11 .3 as a tracer of PAH ionization state

Using a Lorentzian decomposition that fits the PAH features be-
tween 6.2 and 12.7µm, we calculate the ratio between the fluxes
in the band at 7.7 and the band at 11.3µm (hereafterR7.7/11.3)
for each PAH model spectrum. The central wavelengths of the
Lorentzian features are given as fixed inputs of the fitting pro-
cess at 6.2, 7.6, 8.6, 11.3 and 12.7µm, whereas the widths and
amplitudes are set free. Figure 6 showsR7.7/11.3 as a function
of G

√
T/ne and the PAH mean size. In the model and within

the range of values we consider, this ratio depends much more
on the PAH ionization than on the average size: neutral PAHs
present a lowerR7.7/11.3 ratio than ionized PAHs (Draine & Li
2001; Bakes et al. 2001). For a mean size ofNC = 45 carbon
atoms,R7.7/11.3 grows from 0.95 atG

√
T/ne = 250 K1/2 cm3

to 1.95 atG
√

T/ne = 4000 K1/2 cm3, whereas it goes from 1.0
to 2.2 for a mean size ofNC = 85 carbon atoms, between the
same values ofG

√
T/ne. This ratio traces the PAH ionization

state.

5.2. R3 .3/8 .0 ,feat as a tracer of PAH mean size

Since the model does not include the continuum underlying the
3.3 µm feature, we immediately obtainR3.6/8.0,feat by dividing
the flux of the PAH model spectrum in the IRAC 3.6µm channel
by its equivalent in the IRAC 8.0µm channel. Figure 6 shows
R3.6/8.0,feat as a function of the PAH mean size andG

√
T/ne.

Unlike R7.7/11.3, R3.6/8.0,feat depends on the PAH size as well as
their ionization, and it is much more dependent on the PAH mean
size when the PAHs are small. The 3.3µm feature becomes
fainter when the PAHs are big or ionized (Draine & Li 2001;
Bakes et al. 2001). For a mean size ofNC = 45 carbon atoms,

Fig. 7. Iso-χ2 contours deduced from a fitting process ofR3.6/8.0, R4.5/8.0,
R5.8/8.0, R7.7/11.3 andR3.6/8.0,feat, plotted as a function ofNC andG

√
T/ne.

For each couple ofNC andG
√

T/ne, we take the lowestχ2, depend-
ing on the intensity and color temperature of the continuum.Only the
statistical dispersion on the colors is taken into account on this figure.
Systematic and statistical dispersions account for the same in the result-
ing uncertainties on the parameters.

R3.6/8.0,feat goes from 0.0175 whenG
√

T/ne = 4000 K1/2 cm3

to 0.0375 whenG
√

T/ne = 250 K1/2 cm3, and from 0.005
to 0.0125 for NC = 85 between the same values ofG

√
T/ne.

This ratio, when coupled with the previous one, constrains the
PAH mean size.

6. PAH size and ionization state across the diffuse
ISM

Combining R7.7/11.3 and R3.6/8.0,feat (see Fig. 6), we can now
constrain the PAH mean size and ionization state for our inner
Galactic spectrum, for which we have both these measurements.
Adding the other IRAC colorsR3.6/8.0, R4.5/8.0 andR5.8/8.0, we
simultaneously constrain the shape and strength of the contin-
uum. We also discuss the variations of the PAH properties across
the Galaxy.

6.1. Inner Galactic diffuse medium

For our inner Galactic spectrum,R7.7/11.3 = 1.5 ± 0.1 and
R3.6/8.0,feat = 0.016 ± 0.002. We compute a best-fit process
over four parameters (NC, G

√
T/ne, and the continuum inten-

sity and color temperature) taking into account five constraints
(the two ratios previously detailes, as well as the three IRAC col-
orsR3.6/8.0, R4.5/8.0 andR5.8/8.0 given in Table 1). The resultingχ2

is plotted in Figs. 7 and 8. The 3-σ error bars on the parameters
correspond toχ2 = 10. Figure 9 shows the best-fit spectrum and
corresponding physical parameters are listed in Table 3.

A PAH mean size ofNC = 60 carbon atoms is larger by
a factor of 1.3 than the mean size of Desert et al. (1990). Along
the inner Galaxy line of sight, half of the gas is molecular
(see Sect. 2). A consistency check on the model is provided by
the derived value ofG

√
T/ne which should be close to that of

the CNM. According to Li & Draine (2001) and Weingartner
& Draine (2001), in a radiation fieldG ≃ 1, G

√
T/ne =

250−380 K1/2 cm3 for the CNM, 2200−2900 K1/2 cm3 for
the WNM and 1000 K1/2 cm3 for the WIM. Considering that
the radiation field increases from the inner Galaxy to the so-
lar neighborhood by a factor of∼3 (Sodroski et al. 1997), the
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Fig. 8. Iso-χ2 contours deduced from a fitting process ofR3.6/8.0, R4.5/8.0,
R5.8/8.0, R7.7/11.3 andR3.6/8.0,feat as a function of the continuum contribu-
tion to IRAC 3.6µm channel and the PAH mean size. For each couple
of NC and continuum contribution, we take the lowestχ2, depending
on G

√
T/ne. Only the statistical dispersion on the colors is taken into

account on this figure. Systematic and statistical dispersions account for
the same in the resulting uncertainties on the parameters.

Fig. 9.Bold dashed line: CVF spectrum of the diffuse Galactic emission
(for NH = 1021 cm−2) centered on the Galactic coordinates (26.8,+0.8).
Bold solid line: best fit resulting from the model, adding three com-
ponents: PAH cations (dashed line), PAH neutrals (dash-dot line), and
a continuum (dash-3-dot line). The parameters used for this fit are listed
in Table 3. The origin of the continuum is discussed in Sect. 7.

ionization parameter for the CNM, near the molecular ring, is
about 750−1140 K1/2 cm3, whereas the WIM and WNM are
about 3000 K1/2 cm3 and 6600−8700 K1/2 cm3. Our Galactic
spectrum is then in a good agreement with a CNM dominated
medium, assuming that the mean CNM electron density and gas
temperature are constant across the Galaxy. From the ionization
parameter, we derive that the PAHs are half-neutral and half-
cation. The contribution of the continuum in IRAC 3.6µm chan-
nel, 70%± 12% (see Fig. 8), which corresponds toR3.6/4.5,cont =

0.90± 0.15, is in agreement with the one empirically determined
in Sect. 4.

6.2. Field-to-field variations

Sakon et al. (2004) have measured 6.2, 7.7, 8.6 and 11.3µm fea-
tures at different Galactic longitudes along the Galactic plane
with IRTS spectroscopic data. They found that the 8.6 and
11.3µm features were systematically stronger relative to the 6.2

Table 3.Best fit model output. Uncertainties result from statistical and
systematic dispersions, which account for the same in the resulting un-
certainties on the parameters.

Model output Value
NC 60± 9
G
√

T/ne 1350± 450 K1/2 cm3

PAH+/PAH 42%± 7%
Continuum contribution to IRAC 3.6 70%± 12%

Table 4.R7.7/11.3 from CVF lines of sight and from Sakon et al. (2004).

Line of sight Galactic coordinates R7.7/11.3

(l, b)
G26.8 (26.8, 0.8) 1.5± 0.1
G34.1 (34.1, 13.4) 1.6± 0.2
G30 (30.0, 3.0) 1.3± 0.1
G299.7 (299.7,−16.3) 1.2 ± 0.3
Sakon et al. (2004)l = −8 (−8, 0) 2.85± 0.17
Sakon et al. (2004)l = 48 (48, 0) 1.99± 0.05
Sakon et al. (2004)l = −132 (−132, 0) 1.42± 0.40
Sakon et al. (2004)l = 172 (172, 0) 1.65± 0.37

and 7.7µm features in the outer Galaxy than in the inner Galaxy.
They suggest that PAH dehydrogenation or compactness may
explain such band to band variations rather than ionization, even
if they do not derive definite conclusions. Our CVF data allow
us to address this question.

In Table 4, we listR7.7/11.3 values for the different CVF lines
of sight presented in Sect. 2. The Lorentzian decompositionis
made difficult on the CVF spectra by the weak S/N of some
spectra and by the short range of covered wavelengths below 6.2
and above 12.7µm. In order to estimate the uncertainties of this
measure, we try different methods, that differ by the lorentzians
parameters we fix or set free (position, amplitude or width).
We give the ratios in Table 4 where we also list the Sakon
et al. (2004) values. Our two values for the inner galaxy (G26.8
and G30) are lower than those of Sakon et al. (2004) and there
are no signs of a systematic Galactic gradient in the CVF data
nor in R3.6/8.0,feat color (see Table 1).

Within our model, the observed variations in the
R3.6/8.0,feat color of the Spitzer fields must trace variations
in the PAH mean size. We refer to the solid lines plotted in
Fig. 6. Since the stellar radiation field decreases from the inner
to the outer galaxy, we consider thatG

√
T/ne is lower for the

GFLS fields than for the GLIMPSE field (we assume thatT
and ne are almost constant from field to field). Besides, we
use the CNM value of Li & Draine (2001) and Weingartner &
Draine (2001)G

√
T/ne ≃ 300 K1/2 cm3 as a lower limit because

some of the gas must be in the WNM and WIM phases, where
this ionization parameter is higher. This range of ionization fac-
tors allows us to constrain the mean size for each field, usingthe
value ofR3.6/8.0,feat color. The derived PAH mean sizes are given
in Table 1. To estimate the error bars, we useR3.6/4.5,cont= 0.9+0.1

−0.2
(resulting from the fit) in Eqs. (2) and (3). There is a factor
of ∼2 between the two extreme values, at (105.6,+8) with 38±
8 carbon atoms and at (105.6,+0.3) with 80± 20 carbon atoms.
The other PAH mean sizes are about 50−60 carbon atoms. What
clearly appears is that we observe significant variations inthe
PAH mean size: the field at (105.6,+8) has much smaller PAHs
than the field at (105.6,+0.3) and the GLIMPSE field.
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7. The origin of the NIR continuum

The NIR dust continuum, first detected in visual reflection neb-
ulae (Sellgren et al. 1983) and observed in galaxies (Lu et al.
2003), is found to also exist in the diffuse ISM, where the ra-
diation field is thousand times lower than in a reflection nebula
like NGC 7023. This continuum accounts for 50% to 80% of
the IRAC 3.6µm channel intensity in the diffuse medium and its
field-to-field variations are weak, relative to the IRAC 8.0µm
flux (see Table 1 and Fig. 8). We compare our values to the
one found for galaxies by Lu et al. (2003); Lu (2004). We esti-
mate the contribution of free-free and gas lines emission totheir
IRAC 3.6 and 4.5µm colors, using the Hα to PAH emission ra-
tio found by Roussel et al. (2001). The Lu (2004) corrected col-
ors R3.6/8.0 = 0.039−0.067 andR4.5/8.0 = 0.028−0.054 are thus
in agreement with those we measure, even if they seem to be
slightly smaller.

The continuum observations raise two questions: what are
the carriers? what is the emission process?

It is not scattered light. With the scattering properties for dust
in the diffuse ISM given by Li & Draine (2001) and the NIR in-
terstellar radiation field derived from DIRBE NIR sky maps, we
estimate the intensity of the scattered light per H nucleon.The
scattered light accounts for 4% and 1% of the measured con-
tinuum in IRAC 3.6 and 4.5µm channels in the inner Galactic
spectrum.

PAH fluorescence has been proposed to account for the con-
tinuum. We estimate the necessary photon conversion efficiency
by dividing the number of photons emitted in the continuum
between 2.5 and 5µm by the number of photons absorbed in
UV by PAHs. We assume that all of the UV energy absorbed
by PAHs is re-emitted in the infrared and the mean energy of
a UV photon absorbed by a PAH is 5.2 eV (Li & Draine 2001).
We thus find that the necessary photon conversion efficiency is
about 120%. Gordon et al. (1998) performed a similar calcula-
tion for the extended red emission (ERE) and obtained an ef-
ficiency lower-limit of 10% assuming that all the photons ab-
sorbed by the dust are absorbed by the ERE producing material.
Taking into account that PAHs are responsible for one quarter of
the dust UV energy absorption, we find a NIR efficiency a factor
of 3 higher than the ERE efficiency. If we consider a solid photo-
luminescence process – due to VSGs – instead of the molecular
fluorescence, it leads to an equivalent photon conversion effi-
ciency, because VSGs absorb almost the same energy as PAHs.
In terms of energy, the molecular fluorescence or solid photolu-
minescence have an efficiency of about 8.5%.

Sellgren (1984) have suggested that tri-dimensional grains
of 45 to 100 carbon atoms that undergo stochastic heating like
PAHs may be the carriers of the continuum in reflection nebu-
lae. As mentioned in Sect. 6.2, the PAH mean size varies from
NC = 38 ± 8 carbon atoms toNC = 80 ± 20 carbon atoms
in the different IRAC fields we analyze. However, in our anal-
ysis, the continuum is not correlated with the PAH mean size.
An & Sellgren (2003) found a systematic increase of the fea-
ture to continuum ratio with increasing distance to the exciting
star of NGC 7023. This could only reflect the dependence of the
feature emission on the ionization state and not tell us anything
about the continuum.

The continuum emission questions the 3.3µm feature inter-
pretation. If there is an efficient fluorescence mechanism for the
continuum, it could also account for the feature. Even if thecar-
riers of the continuum and feature are distinct, we cannot discard
the possibility that the emission process is the same. One cannot

be secure about the feature interpretation as long as the contin-
uum origin remains unclear.

8. Conclusion

We combine IRAC (GFLS and GLIMPSE fields) and
ISOCAM/CVF data to characterize the Near to Mid-IR Galactic
diffuse ISM emission. Our results are as follows:

– Extended diffuse emission is visible in most fields at the
four IRAC wavelengths. We obtain IRAC colors by corre-
lating the spatial distribution of the extended emission from
one channel to another. CVF spectroscopic data available on
our main field, pointing towards the inner Galaxy, directly
demonstrates that the emission in the 5.8 and 8.0µm chan-
nels comes from PAHs (mainly 6.2 and 7.7µm features). On
the same field, comparison with 3.3µm feature photometric
measurements show that PAHs accounts for only 25% of the
IRAC 3.6 µm channel flux. A NIR continuum, previously
seen in reflection nebulae, must be present to account for the
remaining fraction of the IRAC 3.6µm channel flux and the
totality of the IRAC 4.5µm channel flux. This decomposi-
tion is generalized to the other fields to obtain the 3.3µm fea-
ture and continuum contributions to the IRAC 3.6µm chan-
nel flux.

– Among the fields we analyze, the PAH colors exhibit
significant variations. On the contrary, the continuum re-
mains almost constant, relative to the PAH flux in the
IRAC 8.0 µm channel and is in agreement with the values
found for galaxies.

– We interpret observed colors and their variations in terms
of PAH mean size and ionization state. For this, we update
the model of Desert et al. (1990) introducing different IR
cross-sections for cation and neutral PAHs, determined from
NGC 7023 IRAC and ISOCAM/CVF observations. We use
two spectroscopic diagnostics within the model and fit our
main field observations with a set of 5 colors. The ratio
between the 7.7 and the 11.3µm features leads to a con-
straint onG

√
T/ne which governs the equilibrium between

cationic and neutral PAHs. For the GLIMPSE field, we find
G
√

T/ne = 1300± 200 K1/2 cm3 in agreement with the-
oretical expectations for a CNM dominated line of sight
and the molecular ring radiation field. The cation fraction
is about 50%. We also use the ratio between the 3.3µm fea-
ture seen by IRAC 3.6µm channel and the PAH emission in
IRAC 8.0µm channel to derive constraints on the PAH mean
size. Combining both ratios, we show that there is a signif-
icant dispersion in the PAH mean size, which varies among
the IRAC fields, from 38 to 80 carbon atoms.

– The continuum intensity is not correlated with the 3.3µm
feature, which implies that the continuum carriers might
not be PAHs. It is not scattered light. A photon conver-
sion efficiency of about 120% (energy conversion of 8.5%)
is necessary to account for it by PAH fluorescence or
VSG photoluminescence.

The IRAC colors we have measured should be useful for fur-
ther analysis of the diffuse emission in IRAC images. An in-
teresting development of this work should be the analysis of
the IRAC colors and their variations on small spatial scalesto-
wards nearby clouds at high Galactic latitude to probe the evo-
lution of PAH size distribution in interstellar clouds. If varia-
tions of PAH size distribution is confirmed, it could be correlated
with variations in the extinction curve and diffuse infrared bands
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Fig. A.1. NGC 7023 weight maps of PAH cations (left) and neutrals (right), where the illuminating star is at the center and the black pixels code
for the highest weights. The contours ofIν,3.3feature(i, j) are added in white (left) or black (right). Small scale contours (e.g. at (α, δ) = (21h01mn37s,
68◦11′30′′)) are due to bright point sources, not taken into account in the fitting process.

(DIBs) in order to trace the contribution of small PAHs to these
signatures.

Appendix A: Determination of neutral and cation
PAH cross-sections

In order to interpret IRAC colors and their variations in terms
of PAH mean size and ionization state, we update the model of
Desert et al. (1990) to take into account the size depending ion-
ization state of the PAHs. We thus introduce distinct emission
properties for neutral and cationic PAHs. Immediately notethat
this model only gives an account of the PAH features emission
but not of the continuum emission. The 3 to 13µm absorption
cross sections of these two PAH forms are deduced from spectro-
imaging CVF and IRAC observations of NGC 7023.

First, emission spectraI+ν (λ) andI0
ν (λ) of pure PAH cations

or neutrals are obtained through the following procedure.
We start from the Rapacioli et al. (2005) spectra forλ >
5 µm based on their linear decomposition of the NGC 7023
ISOCAM/CVF observations. With these spectra, we make
a linear decomposition of CVF map which gives us weight-
maps CAT (i, j) and NEU(i, j) of the PAH neutrals and
cations spectra contributions (see Eq. (A.1) and Fig. A.1).
CONS T (i, j, λ) accounts for emission of larger dust parti-
cles (VSGs).

Iν(i, j, λ) = I0
ν (λ) × NEU(i, j)

+ I+ν (λ) ×CAT (i, j) +CONS T (i, j, λ). (A.1)

With these two weight-maps, we decompose the difference map
between IRAC 3.6µm and IRAC 4.5µm channel, according to
Eq. (2), to obtainI+ν (λ) andI0

ν (λ) atλ = 3.6µm. We also perform
this decomposition on the IRAC 8.0µm channel.

The second step is to invert the emission spectra into absorp-
tion cross sections of PAH neutrals and cations. We assume that
the PAH size distribution is the one of Desert et al. (1990) model
and we approximate the spectral distribution of NGC 7023 ra-
diation field by a black body ofTeff = 17 000 K (the effective
temperature of the illuminating star). The inversion does not de-
pend on field intensity. We iterate on the cross sections values

Table A.1. Amplitudes and widths for PAH cations and neutrals that
gives the integrated cross-sections, both normalized to the 3.3µ feature.

λ (µm) aneutral Wneutral (cm−1) acation Wcation (cm−1)

3.3 1.0 20 1.0 20
5.25 0.013 43 0.82 43
5.7 0.026 43 0.69 43
6.2 0.401 25 24.0 32
6.85 0.064 65 3.65 85
7.5 0.129 26 9.60 36
7.6 0.450 31 17.3 26
7.83 0.206 31 14.4 45
8.6 1.29 20 54.7 25

11.3 3.34 10 28.8 20
12.0 0.154 12 5.28 15
12.7 0.900 13 21.1 10

until the model reproduces the emission spectra, and the inten-
sity in IRAC 8.0µm channel and 3.3µm feature to an accuracy
better than 10%.

The final amplitudes and widths for both PAH cations and
neutrals are given in Table A.1. The integrated cross-sections are
given by the products of these two quantities. The cross-sections
ratios for a given ionization state differ from those of Li & Draine
(2001) by up to a factor of a few. The good correlation between
PAH neutrals and the feature clearly appears in Fig. A.1, where
contours are the 3.3µm feature intensity, whereas PAH cations
are closer to the star. The cross-sections of pure PAH cations and
neutrals, for the Mathis radiation field and for the standardsize
distribution are shown in Fig. A.2.

The model is coupled with a module that computes the
cation, neutral and anion fractions for each PAH size from the
local balance between the photo-ionization, the electron recom-
bination, the electronic attachment and the photo-detachment
processes as quantified by (Le Page et al. (2001)). The cation
to neutral fraction depends onG

√
T/ne, whereG is the inte-

grated far ultraviolet (6–13.6 eV) radiation field expressed in
units of the Habing radiation field,T is the gas temperature
and ne is the electronic density. The fraction of PAH anions

218



978 N. Flagey et al.: Origin of the NIR to MIR diffuse emission

Fig. A.2.Neutral (solid lines) and cationic (dotted lines) PAH crosssec-
tions, for a 60 carbon atoms PAH, normalized to the 7.7µm value for
neutral PAH.

is computed to be small for diffuse ISM physical conditions
(G
√

T/ne ∼ 100−3000). The small fraction of anions is assumed
to have the same emission properties than neutrals.
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RésuméMa thèse est dédiée aux propriétés et à l'évolution des poussières dans le milieu interstellaire(MIS) Galatique et en partiulier aux plus petites tailles de la distribution des grains. Tout aulong de es trois années, de nouvelles observations infrarouges (IR) du télesope spatial Spitzerm'ont permis d'apporter ma propre ontribution à la onnaissane du yle de vie des poussières.A�n d'en aquérir une vision la plus globale possible, j'ai étudié trois types d'environnementsinterstellaires di�érents : le milieu di�us Galatique, un nuage moléulaire et une région deformation d'étoiles.J'ai analysé une ligne de visée qui pointe en diretion du MIS di�us Galatique, en évitantles régions brillantes de formation d'étoiles. En ombinant des données spetrosopiques et pho-tométriques, j'ai onstruit un spetre Galatique moyen de l'émission de la poussière dans leprohe et moyen IR, qui m'a ensuite servi de référene. Les bandes des hydroarbures aroma-tiques polyyliques (HAPs) sont visibles ainsi qu'un ontinuum. A�n d'interpréter les rapportsd'intensité des bandes en termes de taille et d'état d'ionisation des HAPs, j'ai mis à jour notremodèle de poussières, de telle sorte qu'il tienne ompte de la dépendane de l'état d'ionisationdes HAPs en fontion de leur taille. Le spetre du MIS di�us est ajusté pour une taille moyennedes HAPs de 60 atomes de arbone et pour une fration de ation de 40%. Des HAPs de taillemoléulaire et hargés sont don présents dans le milieu di�us. Un ontinuum vers 3-5 µm, ori-ginellement déteté dans des nébuleuses par ré�exion, est également présent dans l'émission duMIS di�us. Ce ontinuum explique 70% de l'émission dans le �ltre Spitzer/IRAC à 3.6 µm. Sonorigine demeure inonnue. Je montre qu'il ne s'agit ni de lumière di�usée ni de �uoresene desHAPs puisque e proessus requiert une e�aité de onversion des photons supérieure à 100%.J'ai utilisé les observations Spitzer pour quanti�er les variations spatiales des propriétés desHAPs à travers la Galaxie et sur de petites éhelles dans le nuage moléulaire du Taureau.L'analyse d'un éhantillon de lignes de visée du MIS di�us Galatique montre que la taillemoyenne des HAPs varie de manière signi�ative, de 40 à 80 atomes de arbone, tandis queleur fration d'ionisation demeure onstante dans les barres d'erreur. J'ai également analysé lesimages Spitzer du nuage moléulaire du Taureau dans l'IR moyen et lointain. Chaque omposantede poussières (HAPs, TPGs pour Très Petits Grains et GGs pour Gros Grains) peut être assoiéeà un anal Spitzer (IRAC 8, MIPS 24 et MIPS 160 µm). Une première di�ulté était d'obtenirles images de l'émission di�use de faible brillane pour le nuage omplet. J'ai travaillé ave lesspéialistes du Centre Spatial Spitzer (CSS) a�n de produire les images IRAC 8 µm et MIPS 24
µm. Pour MIPS 160 µm, j'ai utilisé un algorithme d'inversion développé pour supprimer ertainse�ets instrumentaux des données. J'ai validé la photométrie de es images. Les observationsmontrent que les HAPs sont seulement présents au sein d'une ouhe en surfae plus �ne queelle pénétrée par les photons ultraviolets et que elle où émettent les TPGs. Ces variations ne255



peuvent être expliquées par un simple e�et d'extintion et révèlent une réelle disparition desHAPs dans le gaz dense où les plus petites partiules pourraient se oller sur les plus gros grainset/ou oaguler.Pendant ma thèse, j'ai postulé à une bourse du CSS dans le but d'étudier la Nébuleuse del'Aigle (M16), l'objet éleste qui m'a déidé à faire de l'astrophysique, il y a plus de dix ans,lorsque le télesope spatial Hubble a photographié les fameux Piliers de la Création. Ma andida-ture a été aeptée et j'ai passé six mois au sein de l'équipe sienti�que MIPSGAL. Mon objetifétait de ombiner les données IRAC et MIPS de M16 a�n d'analyser les propriétés des grainsdans les strutures de gaz et de poussières, tout en m'impliquant dans le traitement des données.L'image MIPS à 24 µm révèle une struture en forme de oquille à l'intérieur de la nébuleusetandis que les piliers sont visibles aux autres longueurs d'onde. M16 est une région de formationd'étoiles massives où l'émission de la poussière est ensée être alimentée par le rayonnementdes étoiles massives. Cependant, nous montrons que le hamp de rayonnement ultraviolet estun ordre de grandeur plus faible que elui requis pour expliquer la température de la poussièredans la oquille. À des �ns omparatives, nous avons également analysé plusieurs autres oquillesGalatiques. La Nébuleuse de l'Aigle est partiulière dans le sens où elle possède une tempéra-ture de ouleur IR lointain inhabituellement élevée. Nous avons envisagé une interprétation selonlaquelle la poussière est hau�ée par les ollisions ave le gaz. Cette interprétation implique quela oquille est un reste de supernova (RSN) d'environ 3000 ans. Si ela était on�rmé, le RSNde l'Aigle serait le premier déteté grâe à l'émission de la poussière et au sein d'une poupon-nière stellaire. De plus, ela illustrerait l'importane de l'émission infrarouge de la poussière dansl'étude énergétique des RSNs. Dernier point, et non des moindres, la question de la formationet/ou destrution des fameux Piliers de la Creation serait (ré)ouverte.
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AbstratMy thesis is dediated to the properties and evolution of the dust in the Galati inter-stellar medium (ISM), partiularly the small sizes end of the dust size distribution. Throughoutthese three years, new infrared (IR) observations provided by the Spitzer Spae Telesope helpedme to bring my own ontribution to the knowledge of the dust lifeyle. In order to get a view asglobal as possible, I have studied three di�erent interstellar environments : the di�use Galatimedium, a moleular loud and a star forming region.I analyzed one line of sight that points towards the di�use Galati ISM, away from bright starforming regions. Combining spetrosopi and photometri data, I have built a mean Galatinear to mid IR spetrum of the dust, that I have afterwards used as a referene. The PolyyliAromati Hydroarbons (PAHs) bands are present on top of a ontinuum. In order to interpretthe band intensity ratios in terms of PAHs size and ionization state, I have updated our dustmodel so that it takes into aount the size dependent ionization state of the PAHs. The di�useISM spetrum is �t for a PAH mean size of about 60 arbon atoms and a ation fration ofabout 40%. Moleular size and harged PAHs are thus present within the di�use medium. A 3-5
µm ontinuum, �rst deteted in re�etion nebulae, is observed to be present in the di�use ISMemission. This ontinuum aounts for 70% of the emission in the Spitzer/IRAC 3.6µm �lter.Its origin is still unknown. I show that it is neither sattered light nor PAH �uoresene, as thisproess would require a photon onversion e�ieny above 100I used Spitzer observations to quantify spatial variations of PAHs properties aross the galaxyand on small sales within the Taurus moleular loud. Analysis of a set of Galati di�use ISMsight lines show that the PAHs mean size exhibits signi�ant dispersion, from 40 to 80 arbonatoms, while their ionization fration stays onstant within error bars. I have also analyzed midand far-IR Spitzer images of the Taurus Moleular Cloud. Eah dust omponent (PAHs, VSGsfor Very Small Grains and BGs for Big Grains) an be related to one Spitzer hannel (IRAC 8,MIPS 24 and MIPS 160 mirons). A �rst di�ulty was to obtain images of the low brightnessdi�use emission aross the entire loud. I worked with Spitzer Siene Center (SSC) experts toprodue the IRAC 8 and MIPS 24 images. For the MIPS 160 I used an inversion algorithmdeveloped to destripe the data. I validated the photometry of eah image. The observations showthat PAHs are present within a surfae layer thinner than that penetrated by ultraviolet photonsand that of VSGs emission. Suh variations annot be only explained by the extintion and mustthus trae real PAH depletion within dense gas where the smallest dust partiles may stik onlarge grains and/or oagulate.During my PhD thesis, I applied for a SSC Visiting Graduate Student grant in order tostudy the Eagle Nebula (M16), the objet that made me deide to do astrophysis, more thanten years ago, when the Hubble Spae Telesope imaged the ioni Pillars of Creation. Myappliation was aepted and I spent 6 months within the MIPSGAL Siene Team. My aim wasto ombine IRAC and MIPS data of M16 in order to analyze the properties of the dust withinthe dusty and gaseous strutures, while being involved in the data proessing enhanement. The257



MIPS 24 mirons image de�nes a shell-like struture within the nebula while the pillars areobserved at other wavelengths. M16 is a massive star forming region where the dust emissionis expeted to be powered by the massive stars radiation. However, we show that the UV �eldis one order of magnitude too small to aount for the shell dust temperature. For omparisonwe analyzed several other Galati shells. The M16 nebula stands out for having unusually highfar-IR olor temperature. We onsidered an alternative interpretation where the dust is heated bygas grain ollisions. This interpretation would imply that the shell is a supernova remnant (SNR)about 3000 years old. If on�rmed, the Eagle SNR would be the �rst one deteted through dustemission and within a stellar radle. Moreover, it would illustrate the importane of dust infraredemission within energetis of SNRs. At last, but not at least, the question of the formation and/ordestrution of the ioni Pillars of Creation would be (re)opened.
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