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ED 127

Propri�et�es et �evolution des poussi�eres

du milieu interstellaire

TH �ESE
pr�esent�ee et soutenue publiquement le 10 Octobre 2007

pour l'obtention du

Doctorat de l'Universit�e Paris Sud XI

(sp�ecialit�e astrophysique)

par

Nicolas FLAGEY

Composition du jury

Pr�esident : PINEAU-DES-FORETS Guillaume
Professeur, Institut d'Astrophysique Spatiale

Rapporteurs : DWEK Eli
Sta� Scientist, Laboratory for Astronomy and Solar Physics, NASA Goddard Space Flight Center

MONTMERLE Thierry
Directeur de Recherches, Laboratoire d'Astrophysique de Grenoble

Examinateurs : BERNARD Jean Philippe
Charg�e de Recherches, Centre d'�Etude Spatiale des Rayonnements

NORIEGA-CRESPO Alberto
Sta� Scientist, Spitzer Space Center

Directeur de th�ese : BOULANGER Fran�cois
Directeur de Recherches, Institut d'Astrophysique Spatiale

Institut d'Astrophysique Spatiale | UMR 8617



Mis en page avec la classe thloria.



"Every man is a mo on and has a da rk side which he never sho ws to anyb o dy ."

"T out homme est une lune et p ossède une face cachée qu'il ne dévoile à p ersonne."

Sam Clemens, ak a Ma rk T w ain
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In tro duction

L'astronomie est sans doute l'une des plus anciennes des sciences naturelles tout en étan t l'une

des plus viv an tes et des plus p opulaires. Depuis des millénaires en e�et, les hommes c herc hen t

à comprendre le ciel, pro jection de l'Univ ers qui les en toure, même s'ils lui donnen t parfois plus

d'imp ortance qu'ils ne le devraien t, en y v o y an t signes divins et div ers. Depuis le siècle dernier,

grâce à l'a v ènemen t non seulemen t de la ph ysique mo derne mais aussi et surtout des tec hniques

spatiales, la rec herc he astroph ysique s'est considérablemen t dév elopp ée. Les limites de l'Univ ers

son t rep oussées toujours plus loin, soulev an t plus de questions qu'elles n'app orten t de rép onses.

Presque quotidiennemen t main tenan t, la rec herc he en astroph ysique rév èle de nouv eaux m ystères

et toujours plus de merv eilles célestes. Le rêv e qui a débuté lorsque les premiers hommes on t lev é

le nez sous un ciel étoilé se p oursuit et n'est donc pas sur le p oin t de s'arrêter.

Si j'ai décidé de me lancer dans la rec herc he en astroph ysique, c'est justemen t parce que cette

science allie le rationalisme à la passion, la quête de connaissance à l'émerv eillemen t lyrique.

P armi tous les domaines de l'astroph ysique, celui qui m'a le plus attiré est le p oussiéreux milieu

in terstellaire, accompagné de ses nébuleuses, ses n uages, ses drap eries, ses �lamen ts, ses formes

ondulan tes. La motiv ation que j'ai de p ercer certains de ses secrets est conserv ée in tacte par la

b eauté des observ ations de ces en vironnemen ts.

Bien en tendu, l'étude du milieu in terstellaire a un énorme in térêt scien ti�que car la ma jorité

du v olume d'une galaxie appartien t au milieu in terstellaire. Il est brassé et enric hi en élémen ts

lourds par les pro cessus dynamiques qui se pro duisen t au sein d'une galaxie ainsi que le cycle de

vie et de mort des étoiles qui s'y trouv en t. L'analyse du gaz et des p oussières qui le comp osen t

p ermet de comprendre l'év olution des étoiles, des galaxies, de l'Univ ers. Dans le milieu in ter-

stellaire, même si elles ne représen ten t que 1% de sa masse, les p oussières jouen t un rôle très

imp ortan t : elles absorb en t le ra y onnemen t ultra violet et réémetten t l'énergie absorb ée dans l'in-

frarouge et le submillimétrique, elles son t la principale source de c hau�age du milieu in terstellaire

via l'e�et photo électrique et le catalyseur de réactions c himiques.

Au cours de ma thèse, je me suis consacré à l'étude du milieu in terstellaire de notre galaxie,

la V oie Lactée. Je me suis in téressé aux propriétés des grains de p oussières en tâc han t de les

mettre en relation a v ec les conditions ph ysiques du milieu in terstellaire. J'ai égalemen t c herc hé

à établir un lien en tre l'év olution des p oussières et la structure du milieu in terstellaire ainsi que

la formation stellaire.

Dans une première partie, je détaillerai les caractéristiques générales du milieu in terstellaire
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et l'imp ortance de l'étude des p oussières. Je présen terai égalemen t le mo dèle de p oussières que

j'ai utilisé et mis à jour, ainsi que les télescop es et instrumen ts don t j'ai analysé les données au

cours de ma thèse. Les trois parties suiv an tes corresp onden t aux trois milieux que j'ai étudiés : le

milieu di�us galactique, un n uage moléculaire et une région de formation d'étoiles massiv es. T out

d'ab ord, j'ai analysé une ligne de visée du milieu di�us Galactique p our caractériser les p oussières

in terstellaires. J'ai utilisé notre mo dèle de p oussières p our con traindre les propriétés des plus

p etites d'en tre elles en terme de taille mo y enne et de fraction d'ionisation. J'ai égalemen t c herc hé

à quan ti�er les v ariations de ces propriétés à grande éc helle au tra v ers de la Galaxie. Ensuite, j'ai

utilisé les observ ations infrarouges du Nuage Moléculaire du T aureau p our caractériser l'év olution

des grains à la surface des n uages denses, a v an t que la formation d'étoiles ne débute. En�n, j'ai

eu la c hance de tra v ailler sur les données de la Nébuleuse de l'Aigle et ses fameux Piliers de la

Création. Les observ ations infrarouges de cette région on t rév élé � et cela était particulièremen t

inattendu dans le cadre de ma thèse � la présence d'une co quille de p oussières c haudes don t

l'existence ne p eut être in terprétée que si elle est un reste de sup erno v a. Je terminerai comme

il se doit par des p ersp ectiv es sur lesquelles déb ouc hen t mon tra v ail de thèse et que je compte

p oursuivre dans les années à v enir.
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Chapitr e 1. L e milieu interstel lair e

1.1 Découv erte et imp ortance de la matière in terstellaire

En 1904, Hartmann observ ait des étoiles doubles, parmi lesquelles � Orionis de la cein ture

d'Orion. Dans le sp ectre de cette binaire, il détecta la bande K du calcium en absorption. Quand

bien même cette dernière était extrêmemen t faible, elle présen tait une caractéristique qui frappa

immédiatemen t Hartmann : la raie à 3934 ne mon trait aucun signe de v ariation p ério dique de

sa p osition, ce qui était attendu dans le cas où la matière pro v enait de l'atmosphère de l'étoile.

Au con traire, cette p osition �xe en longueur d'onde amena Hartmann à conclure sur la nature

non stellaire du gaz qu'il a v ait observ é. Ce gaz dev ait forcémen t se situer sur la ligne de visée de

� Orionis , en tre l'étoile et la T erre. Cette découv erte constitua la première preuv e de l'existence

de matière in terstellaire, même si la présence de n uages som bres a v ait déjà été rep ortée grâce à

des photographies réalisées par Barnard, Ross et W olf. La rec herc he sur le milieu in terstellaire

était lancée.

L'étude de la matière in terstellaire est étroitemen t liée au cycle de vie et de mort des étoiles.

L'e�ondremen t gra vitationnel des régions les plus denses du milieu in terstellaire est à l'origine

de v éritable p oup onnières d'étoiles. En retour, tout au long de leur vie et jusque dans leur mort

parfois explosiv e, ces astres façonnen t le milieu am bian t et l'enric hissen t en élémen t de plus en

plus lourd formés par réactions thermon ucléaires au co eur des étoiles. Cet éc hange de matière

en tre les étoiles et le milieu qui les sépare est p ermanen t et se pro duit non seulemen t au sein

de toute galaxie mais aussi en tre c haque galaxie et le milieu in tergalactique. L'étude du milieu

in terstellaire est égalemen t primordiale car il s'agit systématiquemen t d'un a v an t plan p our toute

observ ation extra-solaire.

La matière in terstellaire se comp ose d'une part de gaz, ma joritairemen t de l'h ydrogène, et

d'autre part, de particules solides de p oussières, qui con tiennen t l'essen tiel des métaux

1

. Les

p oussières jouen t des rôles extrêmemen t imp ortan ts dans la ph ysique et la c himie du milieu

in terstellaire et elles son t l'ob jet cen tral de ma thèse.

1.2 Présen tation générale : matière et énergie in terstellaire

P ar dé�nition, le milieu in terstellaire englob e tout ce qui se trouv e en tre les étoiles. Il s'agit

donc de l'immense ma jorité du v olume qu'o ccup e une galaxie. Con trairemen t à ce qui était

comm unémen t admis au XIX

e

siècle, dans le cadre de l'existence d'un éther sur lequel la lumière

se propagerait, cet en vironnemen t n'est pas vide. De plus, au début du siècle dernier, les v en ts

solaires étaien t conn us car ils p ermettaien t d'expliquer le phénomène d'aurore p olaire. En faisan t

l'h yp othèse réaliste que toutes les étoiles de l'univ ers en faisaien t autan t, il était fort légitime

de p enser que le milieu in terstellaire était rempli de particules. En fait, la densité du milieu

in terstellaire est extrêmen t basse, en viron 1 particule par cen timètre cub e en mo y enne, ce qui

représen te un milieu 1019
fois plus tén u que l'air que nous respirons. En conséquen t, la plus

grande partie du v olume de notre galaxie ne représen te qu'une très p etite fraction de sa masse

1

Les métaux de l'astroph ysicien son t tous les élémen ts plus lourds que l'Hélium.
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1.3. L es phases du milieu interstel lair e

totale (en viron 5% de la masse des étoiles, en viron 0.5% de la masse totale dominée par la matière

noire). La masse du milieu in terstellaire est due p our 70% à l'h ydrogène, 28% à l'hélium et p our

les 2% restan ts à des élémen ts plus lourds don t les principaux son t l'o xygène, le carb one, l'azote,

le magnésium, le silicium, le fer et le soufre. Ces élémen ts se retrouv en t aussi bien dans le gaz,

sous forme atomique ou moléculaire, que dans les grains de p oussières.

Le milieu in terstellaire est en p ermanence baigné par des photons, des particules de haute

énergie et un c hamp magnétique tandis que des mouv emen ts de turbulence le parcouren t. Le

ra y onnemen t est principalemen t d'origine stellaire mais il faut y a jouter le ra y onnemen t cosmo-

logique à 2.7 K et le ra y onnemen t pro duit par le milieu in terstellaire lui-même (émission X du

gaz c haud, émission infrarouge des p oussières, ...). Les mouv emen ts aléatoires que subit le milieu

in terstellaire son t dus à la fois à la rotation de la galaxie, aux v en ts stellaires et aux explosions de

sup erno v ae. La com binaison de ces di�éren ts pro cessus rend parfois l'étude du milieu in terstel-

laire très complexe, d'autan t plus que leurs énergies resp ectiv es ne p ermetten t pas d'en négliger

l'un ou l'autre car, en mo y enne et dans le v oisinage solaire, ils son t du même ordre de grandeur

( � 1 e V cm

3
p our le c hamp de ra y onnemen t, le c hamp magnétique et les particules de haute

énergie).

1.3 Les phases du milieu in terstellaire

Le milieu in terstellaire est un mélange de gaz et de p oussières soumis en p ermanence à de

nom breux pro cessus qui génèren t des conditions ph ysiques extrêmemen t v ariées, des plasmas très

c hauds et tén us aux n uages denses et froids. La représen tation habituelle du milieu in terstellaire

est la suiv an te : des n uages froids et denses baignen t dans un milieu in tern uage c haud et tén u.

C'est une telle image à deux phases que Field et al. (1969) on t tout d'ab ord prop osée. McKee &

Ostrik er (1977) on t détaillé cette représen tation en étudian t l'impact des explosions de sup erno v ae

dans le milieu in terstellaire et on t prop osé un mo dèle à quatre phases. Suiv an t les auteurs et

l'ob jet de leur analyse, le nom bre de phases et leurs caractéristiques p euv en t légèremen t v arier.

Il est cep endan t imp ortan t de noter que le milieu in terstellaire est turbulen t et que le terme de

phase et/ou n uage est en fait erroné et p eut mener à une mauv aise représen tation de la réalité.

J'adopte ici une description qui se v eut consensuelle. Je détaille ci-après les di�éren tes phases et

la T able 1.1 résume leurs principales caractéristiques (temp érature, densité, état de l'h ydrogène

et fraction du v olume o ccup ée).

Le milieu in terstellaire p eut être séparé en plusieurs comp osan tes : milieu in terstellaire di�us,

n uages moléculaires et régions H I I. Le milieu di�us n'est ni gra vitationnellemen t lié, con traire-

men t aux n uages moléculaires, ni lo calisé, con trairemen t aux régions H I I.

5



Chapitr e 1. L e milieu interstel lair e

Phase Densité T emp érature V olume Hydrogène

(cm � 3) (K)

Nuage moléculaire (MC) 102 � 106
20-50 < 1 % H 2

Milieu neutre froid (CNM) 1 � 103
50-100 1�5 % H I

Milieu neutre c haud (WNM) 0:1 � 10 103 � 104
10�20 % H I

Milieu ionisé c haud (WIM) 10� 2 103 � 104
20�50 % H I I

Région H I I 102 � 104 104
10 % H I I

Milieu ionisé très c haud(HIM) 10� 4 � 10� 2 105 � 107
30�70 % H I I

T ab. 1.1 � Les di�éren tes phases du milieu in terstellaire ainsi que leurs caractéristiques principales. La

dernière colonne mon tre l'état dans lequel se trouv e ma joritairemen t l'h ydrogène.

1.3.1 Le milieu di�us

Le milieu ionisé et très c haud

Une première phase o ccup e l'essen tiel du v olume du milieu in terstellaire mais ne représen te

qu'une faible fraction de sa masse. Elle est très p eu dense, mais égalemen t très c haude et ionisée.

On la note courammen t HIM (p our Hot Insterstel lar Me dium ). Cette phase a v ait été imaginée

par Spitzer (1956) p our justi�er la pression nécessaire au con�nemen t des n uages froids, qui

ne son t pas gra vitationnellemen t liés. En e�et, cette pression P=k ' 103 cm� 3 K est un ordre

de grandeur sup érieure à celle du milieu c haud ionisé (v oir ci-après). Cette phase résulte de

l'action des sup erno v ae sur leur en vironnemen t et forme généralemen t de grandes bulles. Elle

émet principalemen t des ra y ons X mous ( < 1 k e V), qui tracen t la présence de gaz c hau�é à

plus de 105
K, et des raies d'esp èces fortemen t ionisées (O VI, N V, ...), qui son t la preuv e d'un

pro cessus d'ionisation collisionnelle et non radiativ e. Ces raies apparaissen t en absorption dans le

domaine de l'ultra violet p our des temp ératures de l'ordre de 105
K (raies de O VI à 103.2 et 103.8

) mais p euv en t aussi être détectées en émission aux longueurs d'onde X p our des temp ératures

de l'ordre de 106
K (raies de O VI I et O VI I I). Une émission X thermique con tin ue est égalemen t

caractéristique de la phase HIM et est pro duite par les émissions libre-libre ou libre-liée t ypiques

des plasmas c hauds.

Le gaz con ten u dans la phase HIM est celui qui constitue les c heminées et fon taines galac-

tiques : du gaz c haud mon te dans le halo de la galaxie, se refroidit et se condense a v an t de

retom b er v ers le plan galactique. La quan tité de matière qui subit ce traitemen t serait compa-

rable à celle pro duite par formation stellaire. On détecte ces n uages en h ydrogène atomique à 21

cm sous forme de HV Cs (p our High V elo city Clouds ) se déplaçan t à plusieurs dizaines de km.s

� 1

(v oir par exemple Miville-Desc hênes et al. 2005).

Les milieux ionisé-c haud et neutre-c haud

Le gaz c haud et ionisé (WIM p our W arm Ionize d Me dium ) est généralemen t di�us et p eut

pro v enir de l'éc happ emen t de matière d'une région H I I par e�et c hampagne ou de l'ionisation
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1.3. L es phases du milieu interstel lair e

du milieu neutre di�us. On ne la détecte pas en ra y ons X mais elle est toujours visible en

émission con tin uum libre-libre et libre-liée, raies de recom binaison et raies in terdites. Cette phase

représen te généralemen t l'en v elopp e la plus extérieure d'un n uage.

La partie la plus in térieure de l'en v elopp e d'un n uage est en partie protégée du ra y onnemen t

ionisan t par l'en v elopp e externe et l'h ydrogène y est donc ma joritairemen t neutre. Cet écran tage

n'est cep endan t pas su�san t p our emp êc her les ra y ons X mous de c hau�er cette phase à en viron

8000 K. On p eut détecter cette phase neutre et c haude (WNM p our W arm Neutr al Me dium )

grâce à la raie à 21 cm de l'h ydrogène atomique.

Le milieu neutre et froid

La phase la plus froide et la plus dense du milieu in terstellaire est la plus imp ortan te en masse

et la moins imp ortan te en v olume. Elle comp ose l'in térieur des n uages di�us où le ra y onnemen t

ionisan t est écran té. L'h ydrogène y est ma joritairemen t atomique et cette phase p eut donc être

détectée grâce à la raie de H I à 21 cm. Les masses resp ectiv es du CNM (p our Cold Neutr al

Me dium ) et du WNM son t similaires. Dans les régions les plus denses du CNM on détecte

l'h ydrogène sous forme moléculaire. La présence de H 2 dans le CNM sem ble plutôt être la règle

d'après les observ ations en absorption réalisées par FUSE (Ric h ter et al. 2003).

L'ensem ble des phases CNM, WNM, WIM et HIM se retrouv en t dans le milieu in terstellaire

di�us. Elles s'arc hitecturen t en ce que l'on a pris p our habitude de nommer n uages (v oir Fig. 1.1),

par analogie a v ec l'atmosphère terrestre. Les zones les plus denses formen t le squelette de ces

structures complexes du milieu in terstellaire tandis que les régions les plus tén ues s'organisen t

p our l'en v elopp er. Ce t yp e d'agencemen t se retrouv e à toutes les éc helles du milieu di�us, sur des

dimensions spatiales qui v on t de l'unité astronomique à des tailles galactiques. Le milieu di�us

est ainsi parfois quali�é d'autosimilaire.

1.3.2 Les régions H I I

Un milieu c haud et fortemen t ionisé, di�éren t des phases HIM et WIM, est constitué par

les p etites co quilles qui se formen t autour d'étoiles c haudes (t yp e O ou B). Ces étoiles émetten t

la plupart de leur ra y onnemen t aux longueurs d'onde ultra violettes, ce qui a p our conséquence

de ioniser l'h ydrogène et les autres esp èces du gaz en vironnan t (o xygène, hélium). Il se forme

ainsi une sphère dite de Störmgren autour de l'étoile qui résulte de l'équilibre en tre son �ux

ionisan t ( h� > 13:6 e V) et le taux de recom binaison des électrons. Le ra y on de cette sphère, à

l'in térieur de laquelle l'h ydrogène est presque totalemen t ionisé, est de l'ordre du parsec p our

une étoile de t yp e 05, dans un milieu de densité 103 cm� 3
et une temp érature électronique de

104
K. En fonction de la densité du milieu dans lequel l'étoile s'est formée, il existe en réalité des

régions H I I raré�ées et très étendues (taille appro c han t l'épaisseur de la galaxie) ou denses et

(ultra-)compactes (taille de l'ordre de l'année lumière). Bien en tendu, une région H I I réelle est

raremen t sphérique p our de nom breuses raisons : formation des étoiles par amas plutôt qu'isolés,

à la surface d'un n uage plutôt qu'en son cen tre, dans un milieu hétérogène plutôt qu'homogène.
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Chapitr e 1. L e milieu interstel lair e

Ainsi, une étoile c haude qui vien t de naître forme une région H I I qui p erce rapidemen t le n uage

et se dév erse alors à l'extérieur, étan t donnée sa pression élev ée. C'est ce qu'on app elle l'e�et

c hampagne (Y ork e et al. 1989).

Les régions H I I son t caractérisées par une émission con tin ue (libre-libre, libre-liée) que l'on

retrouv e dans tous les plasmas c hauds, de manière analogue au milieu HIM. La présence de p ous-

sières c hau�ées par l'étoile pro duit à la fois une absorption (dans l'ultra violet) et une émission

(dans l'infrarouge). De nom breuses raies de recom binaison son t égalemen t émises par désexci-

tation radiativ e des atomes depuis des niv eaux élev és ainsi que des raies in terdites. La raie H �

(656.3 nm) est l'une des plus imp ortan tes raies de recom binaison, tandis que les raies in terdites

les plus comm unes son t celles de [N I I], [S I I], [O I I] ou [O I I I] dans le domaine visible.

Lorsque l'on s'éloigne de l'étoile cen trale, le ra y onnemen t non ionisan t p our l'h ydrogène ato-

mique ( h� < 13:6 e V), mais disso cian t p our l'h ydrogène moléculaire ( h� > 11:2 e V), génère une

couc he à l'in terface en tre le milieu dense où est née l'étoile et la région H I I qu'elle a créée. Cette

in terface p orte le nom de région de photo disso ciation ou photo dominée (PDR) parmi lesquelles

on citera la Tête de Chev al qui a fait l'ob jet d'une étude récen te par Compiègne (2007).

1.3.3 Les n uages moléculaires

Lorsqu'un n uage du milieu di�us s'e�ondre sur lui-même sous l'e�et de sa propre masse, la

densité y devien t par endroit si imp ortan te que l'ensem ble de l'h ydrogène atomique forme de

l'h ydrogène moléculaire. Cette structure gra vitationnellemen t liée forme alors un n uage molécu-

laire. Les régions les plus in ternes des n uages son t à la fois opaques au ra y onnemen t ionisan t et

disso cian t grâce à l'écran tage pro duit par les couc hes sup érieures du n uage où l'on retrouv e les

phases du CNM, WNM, WIM puis HIM à mesure que l'on s'éloigne du n uage. De tels ob jets

p euv en t être des complexes moléculaires géan ts don t la masse totale est de l'ordre de 10

6
M �

qui s'étenden t sur plusieurs dizaines de parsecs ou des condensations plus p etites qu'un parsec

et con tenan t l'équiv alen t de moins de 50 M � . Un n uage moléculaire ou dense aura, tout comme

un n uage di�us, une structure similaire à celle présen tée par la �gure 1.1, mais a v ec une région

supplémen taire au cen tre où l'h ydrogène est ma joritairemen t moléculaire.

1.4 Év olution du milieu in terstellaire

1.4.1 Cycles de vie et de mort

L'év olution du milieu in terstellaire et de ses di�éren tes phases est in timemen t liée au cycle de

vie et de mort des étoiles. Le but n'étan t pas ici de faire un rapp el sur l'év olution stellaire, je n'en

présen te que brièv emen t et de manière très sc hématique les grandes étap es. Au co eur des n uages

moléculaires, là où la densité est telle que la matière s'e�ondre sur elle-même, se formen t les

étoiles. Grâce à leurs v en ts et à leur ra y onnemen t, elles disso cien t et ionisen t leur en vironnemen t.

Les étoiles les plus c haudes créen t autour d'elles des régions H I I qui enric hissen t égalemen t le

milieu in terstellaire ionisé. En �n de vie, les étoiles les plus massiv es explosen t en sup erno v ae,
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1.4. Évolution du milieu interstel lair e

Fig. 1.1 � Représen tation sc hématique de la structure du milieu in terstellaire. Les phases les plus

c haudes et tén ues en touren t les phases les plus froides et denses. La temp érature, la densité et la fraction

d'h ydrogène ionisé son t indiquées. D'après McKee & Ostrik er (1977)

don t l'onde de c ho c détruit jusqu'au n uage moléculaire où elles son t nées. Les régions ionisées

don t la source d'ionisation s'est étein te redeviennen t rapidemen t neutre car la recom binaison

n'est alors plus équilibrée. En�n, p eu à p eu sous l'e�et de la condensation gra vitationnelle, les

phases les plus froides formen t des n uages di�us qui s'e�ondren t à nouv eau p our év oluer v ers des

n uages moléculaires.

1.4.2 Ab ondances et déplétions

Une propriété imp ortan te de l'év olution du milieu in terstellaire est son enric hissemen t pro-

gressif en métaux qui fait suite à la lib ération par les étoiles des élémen ts lourds qu'elles on t

pro duits par n ucléosyn thèse en leur sein. Si l'on remon te aux origines de l'Univ ers, la matière

était alors comp osée de 76 % en masse d'h ydrogène, de 24% en masse d'hélium et de traces d'élé-

men ts plus lourds. Les premières étoiles qui se son t formées, a v ec des ab ondances de ce t yp e, on t

ainsi été les premières à enric hir le milieu in terstellaire en métaux via leur v en ts et en explosan t

en sup erno v ae. Les générations successiv es d'étoiles on t p oursuivi cet enric hissemen t jusqu'à une

comp osition en masse de 73 % d'h ydrogène, 25 % d'hélium et 2 % de métaux. Notons au passage

que si les étoiles lib éraien t l'in tégralité de leur matière dans le milieu in terstellaire, la fraction

des métaux devrait être plus élev ée. En réalité, toutes les étoiles laissen t un résidu en �n de vie
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Chapitr e 1. L e milieu interstel lair e

Élémen t Étoiles Gas P oussières

A � A F;G A B A gas A � A F;G A B

C 391 358 190 108 283 250 82

N 85.2 . . . 64.7 75 10.2 . . . 0

O 545 445 350 319 226 126 31

Mg 34.5 42.7 23 � 0 34.5 42.7 23

Si 34.4 39.9 18.8 � 0 34.4 39.9 18.8

F e 28.1 27.9 28.5 � 0 28.1 27.9 28.5

T ab. 1.2 � Ab ondances totales, gazeuses et solides, en particules par millions d'atomes d'h ydrogène

(d'après Zubk o et al. 2004, et références incluses).

(naine blanc he, étoile à neutron ou trou noir) où une partie de leur matière se retrouv e piégée

par attraction gra vitationnelle.

Les ab ondances des élémen ts mesurées dans le système solaire p euv en t parfois être prises

comme référence. L'obten tion de ces ab ondances p eut se faire par sp ectroscopie de la photosphère

solaire ou par analyse d'éc han tillons météoritiques. Ces deux métho des donnen t des résultats très

similaires, sauf en ce qui concerne l'Hydrogène, le Lithium, le Carb one, l'Azote et l'Oxygène. La

sous ab ondance du Li dans la photosphère solaire s'explique par la facilité a v ec laquelle cet

élémen t est détruit dans les étoiles. La sous ab ondance de H, C, N et O dans les météorites

s'explique par leur v olatilité élev ée. Les ab ondances solaires de quelques élémen ts imp ortan ts,

données dans la T able 1.2 en particules par millions d'atomes d'h ydrogène, tiennen t compte de

ces e�ets. On admet généralemen t que ces ab ondances son t celles du n uage dans lequel s'est

formé le système solaire. Ces v aleurs son t sujettes à des incertitudes imp ortan tes.

Lorsque l'on c herc he à mesurer les ab ondances des élémen ts dans d'autres en vironnemen ts, on

utilise l'absorption le long d'une ligne de visée (gaz in terstellaire) ou un sp ectre photosphérique

(étoiles). Ces ab ondances son t bien en tendu v ariables au tra v ers de la Galaxie. D'une part, le Soleil

est âgé d'en viron 5 milliards d'années tandis que d'autres étoiles son t plus vieilles ou plus jeunes

et se son t donc formées lorsque la métallicité était plus faible ou plus élev ée, resp ectiv emen t.

Les étoiles les plus jeunes (OB) tracen t ainsi les ab ondances récen tes du milieu dans lequel

elles son t nées. La T able 1.2 mon tre qu'il y a un écart signi�catif a v ec les ab ondances solaires

don t on ignore encore l'origine. P ar exemple, l'app ort de matériau pro v enan t de l'explosion

d'une sup erno v a p ourrait être la cause de la surab ondance de métaux dans le système solaire.

D'autre part, l'étude d'ob jets d'âge iden tique en di�éren ts endroits de la V oie Lactée mon tre

une dimin ution de la métallicité lorsque l'on s'éloigne du cen tre de la Galaxie. On explique cette

tendance par un taux de formation stellaire plus élev é pro c he du no y au de la Galaxie que dans

les bras spiraux, ce qui y pro v o que un enric hissemen t en métaux plus rapide.

La comparaison des ab ondances dans le milieu in terstellaire et de celles des étoiles mon tre

un désaccord imp ortan t sur de nom breux élémen ts. Ainsi, la totalité du Silicium, du Magnésium

et du F er que l'on détecte dans les atmosphères stellaires est absen te du gaz in terstellaire. Une
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fraction signi�cativ e du Carb one et de l'Oxygène est égalemen t manquan te. On parle de déplétion

en élémen ts lourds que l'on attribue aux p oussières du milieu in terstellaire. On p eut déduire de

ces déplétions un rapp ort de masse gaz sur p oussières. Ce rapp ort v a être directemen t relié à

la métallicité globale d'une région : plus la métallicité sera élev ée, plus la masse de p oussières

sera imp ortan te. Li (2004b) a déduit des déplétions de Si, Mg, F e, C et O un rapp ort gaz sur

p oussières de � 165 dans le milieu in terstellaire de notre Galaxie.
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Les grains de p oussières représen ten t la phase solide du milieu in terstellaire, par opp osition

au gaz, auquel ils son t étroitemen t liés. La taille de ces grains v a du nanomètre au micron et

leur masse ne représen te que � 1% de celle du milieu in terstellaire. Cep endan t, leur rôle dans

les équilibres ph ysiques et c himiques est souv en t primordial. Dans cette partie, je v ais détailler

les principaux pro cessus dans lesquels les p oussières in terviennen t, en tâc han t de les mettre en

relation a v ec les métho des observ ationnelles utilisées p our remon ter aux propriétés des grains

La p oussière a�ecte le ra y onnemen t en absorban t et di�usan t la lumière visible et ultra violette

des étoiles. Chau�és, les grains de p oussières réémetten t alors l'énergie absorb ée à des longueurs

d'onde plus courtes, dans l'infrarouge et le submillimétrique. Une partie de cette émission est

p olarisée. La surface des grains représen te un lieu idéal p our former de nom breuses molécules

que l'on détecte dans des man teaux de glace ou, après év ap oration, dans le gaz in terstellaire.

Les p oussières son t in timemen t liées au gaz et son t la source principale de c hau�age du milieu

in terstellaire via l'e�et photo-électrique. Je terminerai en ab ordan t la question de l'év olution des

p oussières, depuis leur formation jusqu'à leur destruction.

2.1 Extinction

L'extinction du ra y onnemen t des étoiles par les p oussières in terstellaires est due à la com-

binaison de deux phénomènes. D'une part, les p oussières di�usen t les photons inciden ts dans

toutes les directions. D'autre part, elles absorb en t les photons. L'e�cacité de ces deux pro cessus

dép end à la fois de la nature des p oussières (taille, forme, comp osition ...) et de celle du ra y on-

nemen t inciden t (dureté, in tensité ...). L'extinction A � est le rapp ort en tre le �ux I (� ) après la

tra v ersée du n uage de p oussières et le �ux I 0(� ) à l'en trée du n uage, où les �ux son t donnés en

magnitudes :

I (� ) = I 0(� ) � 10� (A � =2:5) = I 0(� ) � exp(� � � ) (2.1)

où � � = 0 :921� A � est l'épaisseur optique. On dé�nit égalemen t l'excès de couleur en tre deux

bandes sp ectrales � 1 et � 2 :

E(� 1 � � 2) = A � 1 � A � 2 (2.2)

et le paramètre R , rapp ort en tre extinction totale et sélectiv e, qui su�t à dé�nir la courb e

d'extinction (Cardelli et al. 1989) :

R = AV =E(B � V ) (2.3)

où B et V représen ten t les bandes sp ectrales larges bleue et visible de Johnson, cen trées

resp ectiv emen t v ers 4400 et 5500 . Sur la courb e d'extinction mo y enne du milieu in terstellaire

di�us de notre Galaxie, R = 3 :1. Cep endan t, des écarts à cette v aleur on t été observ és et on

fait alors référence à une extinction dite anormale (v oir par exemple Chini & W argau 1990, p our
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2.1. Extinction

des observ ations de M16). Ces écarts p euv en t a v oir p our origine d'imp ortan tes mo di�cations des

propriétés des p oussières (taille, nature ...).

2.1.1 Métho des de mesures

L'extinction due aux p oussières d'un n uage donné p eut se mesurer d'au moins deux manières

di�éren tes, présen tées par exemple dans Cam brésy et al. (2002) : le comptage d'étoiles et la

mesure du rougissemen t.

La métho de de comptage supp ose que la distribution des étoiles dans le c hamp étudié est

uniforme et que toutes les étoiles se situen t derrière le n uage. L'extinction A � déduite du

comptage d'étoile est donnée par la relation :

A � =
1
a

log
�

D ref

D

�
(2.4)

où a est la p en te de la fonction de luminosité à la longueur d'onde � , D et D ref les densités

mesurées au niv eau du n uage et dans une zone de référence. La p en te de la fonction de

luminosité se mesure sur l'histogramme de distribution en magnitudes des étoiles (v oir

Fig. 2.1). On supp ose donc dans cette métho de que log(D ) / log(I ) . L'extinction visuelle

se déduit alors en supp osan t conn ue la forme de la courb e d'extinction et le rapp ort A � =AV :

AV =
AV

A �
� A � (2.5)

La métho de par mesure du rougissemen t supp ose égalemen t que la distribution des étoiles

est homogène et que toutes les étoiles son t derrière le n uage de p oussières. Il s'agit ici de

déduire l'extinction de la comparaison en tre la couleur des étoiles de référence et celles

rougies par le n uage. Cette métho de nécessite l'utilisation d'au moins deux longueurs d'onde

di�éren tes car elle consiste en la mesure d'un excès de couleur relatif :

E(� 1 � � 2) = ( I � 1 � I � 2 )obs � (I � 1 � I � 2 )ref (2.6)

On remon te à l'extinction visuelle en supp osan t à nouv eau que l'on connaît la forme de la

courb e d'extinction et les rapp orts A � 1 =AV et A � 2 =AV :

AV =
�

A � 1

AV
�

A � 2

AV

� � 1

� E (� 1 � � 2) (2.7)

Les deux métho des de mesures d'extinction présen tées ci-dessus son t a�ectées par la présence

d'étoiles d'a v an t-plan. Si on supp ose que ces dernières on t une densité uniforme N f; 0 tandis que la

densité des étoiles situées derrière le n uage de p oussières suit la relation Nb = Nb;0 � 10� aA �;r �eelle
,

alors l'extinction observ ée à la longueur d'onde � s'exprimera :
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Fig. 2.1 � Exemples de fonctions de luminosité en bande J, H et K s déduites d'observ ations 2MASS

sur la Nébuleuse "Amérique du Nord". D'après Cam brésy et al. (2002).

A �;obs =
1
a

log
�

Nb;0 + N f; 0

Nb + N f; 0

�

=
1
a

log
�
X � 10� aA �;r �eelle + (1 � X )

�
(2.8)

où X = Nb;0=(Nb;0 + N f; 0) est la fraction d'étoiles d'arrière-plan.

Dans le cas du comptage d'étoiles, plus la prop ortion d'étoiles d'a v an t-plan sera élev ée, plus

l'extinction maximale mesurée sera basse, y compris dans le cas d'une extinction "in�nie". Cette

limite, qui dép end de la longueur d'onde à laquelle on observ e, est donnée par � (1=a) log(1 � X ) .

Dans le cas de la métho de de rougissemen t, la limite pro vien t du fait que l'on v a généralemen t

considérer des v aleurs médianes de l'excès de couleur de plusieurs étoiles dans de p etites b oîtes qui

sub divisen t le n uage étudié. À partir du momen t où, dans une cellule donnée, le nom bre d'étoiles

d'a v an t-plan est sup érieur au nom bre d'étoiles d'arrière-plan, on ne mesure plus l'extinction

du n uage mais l'extinction des étoiles d'a v an t-plan, pro c he de zéro. Ceci se pro duit lorsque

Nb = N f; 0 . L'extinction réelle v aut alors :

A �;r �eelle = �
1
a

log
�

1 � X
X

�
(2.9)

2.1.2 Courb e d'extinction

En mesuran t l'extinction sur une grande gamme de longueurs d'onde, on p eut tracer une

courb e d'extinction ou loi d'extinction. Généralemen t, on représen te l'extinction normalisée

A � =E(B � V ) en fonction de l'in v erse de la longueur d'onde. Il arriv e aussi parfois que l'on
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normalise plutôt par rapp ort à l'extinction visible AV . En�n, on p eut égalemen t exprimer l'ex-

tinction par unité de densité de colonne d'h ydrogène sur la ligne de visée. Le passage en tre densité

de colonne et magnitude d'extinction s'e�ectue grâce à la relation :

AV

NH
= 0 :53 � 10� 21 cm� 2

(2.10)

déduite des observ ations du satellite Cop ernicus par Bohlin et al. (1978).

Les courb es d'extinction observ ées aux longueurs d'onde comprises en tre 0.1 et 1 � m pré-

sen ten t un pro�l similaire. Elles son t lisses (sans structures �nes) et augmen ten t a v ec l'in v erse de

la longueur d'onde. Une b osse large, cen trée aux en virons de 2175 , est une autre caractéristique

que l'on retrouv e sur ces courb es. Aux plus grandes longueurs d'onde, on observ e deux autres

bandes larges, à 9.7 et 18 � m.

Fitzpatric k & Massa (1986, 1988, 1990) on t analysé les courb es d'extinction de 45 étoiles,

don t certaines présen ten t des écarts imp ortan ts par rapp ort à R = 3 :1. Ils on t mon tré que dans

l'ultra violet, toutes ces courb es p ouv aien t être a justées par 3 comp osan tes analytiques : une

fonction linéaire croissan te sur l'ensem ble du sp ectre, une fonction non-linéaire croissan te sur la

partie ultra violet loin tain et un pro�l de Drude p our représen ter la b osse à 2175 . Chacune de

ces comp osan tes est attribuée de manière plus ou moins certaine et consensuelle à une famille de

grains di�éren te : silicates, graphites, h ydro carbures aromatiques. Les deux bandes à 9.7 et 18

� m son t dues à l'absorption par des silicates (vibrations d'élongation Si�O et O�Si�O).

2.1.3 Sections e�caces

Si l'on assimile les grains de p oussière à des sphères de ra y on r et d'indice de réfraction

complexe n , leurs sections e�caces d'absorption et de di�usion s'écriv en t resp ectiv emen t � abs =

�r 2� abs et � dif f = �r 2� dif f où � abs et � dif f son t les e�cacités d'absorption et de di�usion. La

section e�cace et l'e�cacité d'extinction s'écriv en t � ext = � abs + � dif f et � ext = � abs + � dif f .

En théorie de Mie, si l'on considère que les grains son t p etits relativ emen t à la longueur d'onde,

les e�cacités d'absorption et de di�usion s'écriv en t :

� abs = � 4x Im
�

n2 � 1
n2 + 2

�
et � dif f =

8
3

x4 Re
�

n2 � 1
n2 + 2

� 2

(2.11)

où x = 2 �r=� � 1. Les équations 2.11 mon tren t que lorsque les grains son t p etits par

rapp ort à la longueur d'onde, les sections e�caces d'absorption et de di�usion son t resp ectiv emen t

prop ortionnelles au v olume et au carré du v olume de ces grains. À l'opp osé, les grains qui son t

grands agissen t comme des écrans opaques au ra y onnemen t, et tan t qu'ils ne deviennen t pas

trop grands par rapp ort à la longueur d'onde, on a � abs ' 1 et � dif f ' 1. De plus, la di�usion

est prop ortionnelle à � � 4
(di�usion Ra yleigh) tandis que l'absorption est prop ortionnelle à � � 1

.

Ainsi, aux courtes longueurs d'onde, la di�usion est dominan te (d'où la coloration bleutée des

nébuleuses par ré�exion) et aux grandes longueurs d'onde, l'absorption domine (d'où la coloration

rouge des étoiles vues à tra v ers un n uage de p oussières).
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On dé�nit égalemen t l'alb édo, rapp ort en tre les sections e�caces de di�usion et d'extinction

ou en tre l'énergie di�usée dans toutes les directions et l'énergie inciden te :

 =
� dif f

� ext
=

� dif f

� dif f + � abs
(2.12)

Ce rapp ort v aut 1 p our un matériau parfaitemen t ré�éc hissan t et 0 p our un matériau parfaite-

men t absorban t. On dé�nira en�n la fonction de phase ou paramètre d'asymétrie g(� ) = (cos� )

qui mesure la distribution spatiale selon laquelle la lumière est di�usée. Si la di�usion se fait

complètemen t anisotropiquemen t, g = 0 tandis que dans le cas d'une di�usion préféren tielle v ers

l'a v an t g = 1 . P our des particules très p etites par rapp ort à la longueur d'onde ( x � 1), la

di�usion se fait de manière équiv alen te v ers l'a v an t et l'arrière. P our des particules plus grandes

( x & 0:1), une fraction croissan te de la lumière est di�usée v ers l'a v an t. Une caractéristique

imp ortan te de la lumière di�usée est sa p olarisation (v oir section ?? page ?? ).

2.2 Émission infrarouge

Nous a v ons mon tré précédemmen t que les grains absorbaien t une partie du ra y onnemen t

ultra violet et visible. L'énergie absorb ée c hau�e donc les grains qui réémetten t principalemen t

dans l'infrarouge p our se refroidir. On estime qu'en viron 50% du ra y onnemen t émis par les

étoiles aux longueurs d'onde plus courtes que l'infrarouge pro c he son t con v ertis de la sorte par

les p oussières. Plusieurs mécanismes d'émission existen t en fonction de la temp érature et donc

de la taille des grains : les plus gros grains émetten t à l'équilibre thermique, les grains de p etites

tailles émetten t hors équilibre et les molécules aromatiques émetten t dans des bandes.

2.2.1 À l'équilibre thermique

Considérons le cas d'un grain sphérique de ra y on r et d'un c hamp de ra y onnemen t inciden t

de densité u� . Le grain absorb e l'énergie Eabs et réémet l'énergie E �em :

Eabs =
Z 1

0
4�r 2� abs(� )�

cu�

4�
d� (2.13)

E �em =
Z 1

0
4�r 2�E � d� (2.14)

où E � est l'émissivité du grain à la fréquence � . La loi de Kirc hho� en thermo dynamique nous

indique qu'à l'équilibre E � = � abs(� )B � (T) où B � (T) est la fonction de Planc k p our l'émission

d'un corps noir de temp érature T . À l'équilibre thermique, on écrit alors Eabs = E �em :

Z 1

0
� abs(� )

cu�

4�
d� =

Z 1

0
� abs(� )B � (T)d� (2.15)

Connaissan t la densité du c hamp de ra y onnemen t, nous p ouv ons utiliser cette relation p our

estimer la temp érature des grains à l'équilibre ou con traindre la densité du c hamp de ra y onne-

men t en supp osan t conn ue leur temp érature d'émission. Dans les deux cas, les sections e�caces
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2.2. Émission infr ar ouge

Fig. 2.2 � Fluctuations en temp érature de grains de di�éren tes tailles au cours d'une journée dans un

c hamp de ra y onnemen t in terstellaire standard. D'après Draine (2003).

d'absorption doiv en t être conn ues. F aisons l'h yp othèse que l'e�cacité d'absorption dans l'infra-

rouge mo y en et loin tain est de la forme :

� abs = � 0

�
�
� 0

� � a
a0

(2.16)

et que l'e�cacité d'absorption des grains dans l'ultra violet et le visible est très pro c he de 1.

A v ec � = 2 , un grain de taille 0.1 � m a une temp érature de � 20 K dans le c hamp de ra y onnemen t

du v oisinage solaire et son pic d'émission se situe donc v ers � 100 � m. Cette temp érature sera

d'autan t plus élev ée que le c hamp de ra y onnemen t sera in tense et dur, et l'émission résultan te des

grains à l'équilibre thermique se décalera alors de l'infrarouge loin tain v ers l'infrarouge mo y en,

en accord a v ec la loi de déplacemen t de Wien (généralisée à des corps don t l'émissivité est en

� � �
a v ec 1 < � < 2 : � max � T � 2300 K:� m).

Cette émission à l'équilibre thermique est v alable p our un grain su�sammen t grand : sa

capacité calori�que est imp ortan te et il p eut répartir l'énergie absorb ée sur un plus grand nom bre

de degrés de lib erté. L'énergie des photons absorb és et le temps séparan t l'absorption de deux

photons par le grain son t des paramètres don t il faut tenir compte p our considérer qu'un grain

d'une taille donnée est à l'équilibre thermique.
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2.2.2 Hors l'équilibre thermique

P our un grain de taille plus p etite, et donc de capacité calori�que moins imp ortan te, c haque

photon absorb é augmen te signi�cativ emen t sa temp érature. Le grain n'est donc plus à l'équilibre

thermique. Sa temp érature �uctue en tre des maxima attein ts lors de l'absorption du photon et

des minima attein ts après refroidissemen t rapide.

À c haque fois que le grain absorb e un photon, sa temp érature passe de T1 à T2 dé�nies par :

h� =
Z T2

T1

C(T)dT (2.17)

où C(T) est la capacité calori�que du grain. Si on fait l'h yp othèse qu'un grain formé de

N atomes p ossède une énergie thermique de l'ordre de 3NkT , sa capacité thermique p eut être

appro ximée par C(T) � 3Nk . Si le grain est su�sammen t froid a v an t d'absorb er un photon, on

p eut négliger son énergie thermique initiale et la temp érature attein te par un grain c hau�é par

un photon de fréquence � est donc d'en viron h�= 3Nk . Une application n umérique rapide mon tre

qu'un grain formé de 50 atomes est p orté à 1000 K par un photon ultra violet de 100 nm.

Son pic d'émission se situe donc dans l'infrarouge pro c he au momen t où sa temp érature est

maximale. Au cours de son refroidissemen t, le grain émet à des longueurs d'onde de plus en plus

élev ées, jusqu'à atteindre sa temp érature initiale (en quelques secondes) puis absorb er un autre

photon (en plusieurs mois dans le c hamp de ra y onnemen t lo cal). Puisque la puissance totale émise

par un corps noir de temp érature T est prop ortionnelle à T4
, le grain dissip e l'essen tiel de l'énergie

absorb ée aux courtes longueurs d'onde ( � 3� m dans notre exemple). Notons égalemen t que la

distribution sp ectrale de l'émission d'un tel grain, directemen t liée à la temp érature qu'il attein t,

ne dép end pas de l'in tensité du c hamp de ra y onnemen t inciden t, dans la mesure où le temps

qui sépare deux absorptions de photons reste grand relativ emen t au temps de refroidissemen t du

grain. P ar con tre, la forme du sp ectre dép end de la taille et de la nature du grain ainsi que de

l'énergie du photon absorb é, donc de la dureté du c hamp de ra y onnemen t. P our estimer l'allure

du sp ectre de ce t yp e de grains, on calcule la probabilité P(r; T ) qu'un grain de ra y on r soit à la

temp érature T (Li & Draine 2002a) et on in tègre ensuite son émission au cours du temps, donc

sur la gamme de temp ératures qu'il visite :

I � =
Z 1

0
P(r; T )� absB � (T)dT (2.18)

On notera que plus un grain est gros, plus il se rappro c he de l'équilibre thermique. Dans

l'absolu, même les grains les plus gros, que l'on a considérés comme étan t à l'équilibre thermique

dans la section 2.2.1, subissen t des �uctuations de temp érature.

2.2.3 Bandes aromatiques

Une partie imp ortan te de mon tra v ail de thèse p orte sur l'émission des bandes aromatiques.

Je détaillerai donc de manière plus imp ortan te cette section.
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Fig. 2.3 � Sp ectre de NGC7027 résultan t de la com binaison de données au sol et en ballon et sur lequel

apparaissen t les bandes aromatiques ainsi que des raies du gaz. D'après Russell et al. (1977).

Premières détections et in terprétations

Dans les années 70, des observ ations de la nébuleuse planétaire NGC7027 on t mené aux

premières détections de bandes larges dans l'infrarouge (v oir Fig. 2.3). Ces bandes étaien t à

la fois plus larges que les raies du gaz et plus étroites que les signatures caractéristiques des

solides en émission. Gillett et al. (1973) on t prop osé une in terprétation à l'aide de carb onates

p our justi�er l'émission de bandes cen trées à 8.6, 11.3 et 12.7 � m. Merrill et al. (1975) détecten t

une bande large à 3.3 � m (une bande étroite à 3.27 � m a v ec un large épaulemen t à 3.4 � m) et

suggèren t une origine moléculaire. Cette bande à 3.3 � m a v ait été détectée p our la première fois

dans la Nébuleuse de l'Oeuf par la même équip e (F orrest et al. 1975). T oujours grâce au même

group e de c herc heurs, et toujours à l'aide d'observ ations de NGC7027, des bandes à 6.2 et 7.7

� m on t été détectées et asso ciées aux p oussières resp onsables du con tin uum infrarouge (Russell

et al. 1977).

F ace à la di�culté que p osait leur in terprétation, ces bandes on t tout d'ab ord été nommées

"bandes infrarouges non-iden ti�ées" ou "uniden ti�ed infrared features" (Willner et al. 1979). Des

matériaux aussi div ers que les silicates, la glace d'eau, le graphite ou le carbure de silicium son t

prop osés p our in terpréter ces bandes. La tâc he était d'autan t plus compliquée que les observ ations

étaien t encore p eu nom breuses et les corrélations en tre les bandes p eu éviden tes. On sa v ait

p ourtan t depuis longtemps que le mo de de vibration d'étiremen t de la liaison C�H pro duit une

bande à 3.3 � m. Knac k e (1977) utilise cette donnée p our in terpréter l'émission de la bande à

3.3 � m à l'aide de matière carb onée que l'on sait être présen te dans le milieu in terstellaire.

Malheureusemen t, ses mesures sur des matériaux terrestres ne p ermetten t pas de rendre compte

des bandes à plus grandes longueurs d'onde. Des molécules, en phase gazeuse ou à l'in térieur de
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man teau de glace à la surface des grains, telles que CH, CH

+
, CH 4 ou H 2 O son t alors prop osées

p our in terpréter tout ou partie des bandes infrarouges (v oir par exemple Allamandola & Norman

1978).

Mécanisme d'émission et aromatiques

La �n des années 70 et le début des années 80 son t marqués par l'accroissemen t d'observ ations

de ces bandes infrarouges. Leur p orteurs resten t toujours inconn us, mais certains c herc heurs

se p enc hen t alors sur le problème du mécanisme d'émission. Dw ek et al. (1980) on t mon tré

que le mécanisme d'excitation de ces bandes ne p ouv ait pas être d'origine non-thermique. La

�uorescence, même si elle restait énergétiquemen t p ossible, ne paraissait pas crédible du p oin t de

vue de l'e�cacité requise : dans le cas de NGC7027, on estime alors que c haque photon ultra violet

pro duit par l'étoile cen trale doit être con v erti en trois photons infrarouges dans les bandes. Les

collisions gaz-grains son t égalemen t très p eu probables p our des raisons similaires : les e�cacités

nécessaires son t bien sup érieures à 1. Un mécanisme d'émission thermique, quan t à lui, p osait

le problème de trouv er un (des) matériau(x) candidat(s). Dw ek et al. (1980) suggèren t que des

grains p etits ( . 0:01� m) et c hauds ( � 300 K) exp osés à du ra y onnemen t ultra violet p euv en t

être à l'origine des bandes en émission, sans p our autan t créer de bandes en absorption. L'année

suiv an te, Duley & Williams (1981) prop osen t p our la première fois que les bandes en émission à

3.3 et 11.3 � m on t p our origine des group emen ts en surface d'h ydro carbures aromatiques excités

par un mécanisme à l'équilibre thermique.

Sellgren et al. (1983) détecten t dans des nébuleuses par ré�exion (NGC7023, NGC2023) les

bandes infrarouges ainsi qu'un con tin uum sous-jacen t à la bande à 3.3 � m. Sellgren (1984) pro-

p ose alors d'in terpréter cette nouv elle comp osan te en considéran t le c hau�age mono-photon de

très p etits grains ( � 10 ) dans le cadre d'un mo dèle de �uctuations thermiques où la temp érature

des grains attein t � 1000 K. Leger & Puget (1984) testen t alors des candidats aromatiques (b en-

zène et coronène) excités par c hau�age mono-photon et obtiennen t des sp ectres dans lesquels

ils retrouv en t les principales bandes infrarouges (3.3, 6.2, 7.7, 8.6 et 11.3 � m). Ces di�éren tes

bandes son t alors plus ou moins clairemen t asso ciées à des liaisons caractéristiques de molécules

aromatiques (v oir T ab. 2.2.3). Le terme d'h ydro carbures p olycycliques aromatiques (P AHs) est

utilisé p our la première fois. Considéran t que le mo dèle thermique utilisé par Leger & Puget

(1984) est plus approprié à des solides, Allamandola et al. (1985) traiten t les P AHs en tan t

que molécules et in terprèten t leur émission infrarouge en terme de relaxation à partir de ni-

v eaux électro-vibrationnels excités par l'absorption de photons ultra violets. Dès lors, les bandes

infrarouges non-iden ti�ées on t été nommées bandes infrarouges aromatiques ou bandes P AHs.

V ariations des bandes

Comme cela est retranscrit dans la T able 2.2.3, c haque bande aromatique est désormais

attribuée à un t yp e de liaison particulière. Cep endan t, la p osition précise des bandes est très

v ariable, en fonction des propriétés des P AHs : leur taille, leur structure, leur c harge ... Je v ais
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Longueur d'onde Asso ciation

3.3 C�H

6.2 C�C

7.7 C�C

8.6 C�H dans le plan

11.3 C�H hors du plan (solo)

12.0 C�H hors du plan (duo)

12.7 C�H hors du plan (trio)

T ab. 2.1 � Principales bandes infrarouges et liaisons asso ciées dans les h ydro carbures p olycycliques

aromatiques.

résumer ici les principaux e�ets conn us.

T out d'ab ord, la taille des P AHs joue un rôle sur leur temp érature (v oir Fig. 2.6, d'après le

mo dèle de Draine & Li (2007)). Plus un P AH est p etit, plus sa temp érature est élev ée et plus

son émission est décalée v ers les p etites longueurs d'ondes. Un p etit P AH émet donc plus dans

les bandes à 3.3 et 6.2 � m alors qu'un grand P AH émet plus dans les bandes à 11.3 et 12.7 � m.

Les in tensités relativ es des bandes dép enden t égalemen t de la c harge des P AHs. Celle-ci dé-

p end de l'équilibre en tre plusieurs phénomènes parmi lesquels la photoionisation et la recom binai-

son électronique son t dominan tes, tandis que le photo détac hemen t et l'attac hemen t électroniques

p euv en t être traités comme secondaires (Le P age et al. 2001). Les P AHs neutres son t conn us p our

a v oir des sections e�caces plus élev ées dans la bande à 3.3 � m et moins fortes p our les bandes

à 6.2, 7.7 et 8.6 � m relativ emen t aux P AHs cations, p our lesquels les bandes en tre 6 et 9 � m

son t nettemen t plus in tenses que celles à 3.3, 11.3 et 12.7 � m (v oir Bak es et al. 2001a,b, par

exemple). Les P AHs anions son t relativ emen t moins bien conn us car moins étudiés et auraien t

un comp ortemen t pro c he des P AHs cations.

La géométrie des P AHs joue un rôle sur le nom bre et le t yp e de leurs liaisons C�C et C�H,

tout comme leur taux d'h ydrogénation. On dé�nit le taux d'h ydrogénation d'un P AH comme

le rapp ort en tre le nom bre de liaisons C�H du P AH et le nom bre de liaisons C�H que le même

squelette carb oné p ourrait a v oir au maxim um (10 p our le p yrène, 12 p our le c hrysène ou le

coronène, v oir Fig. 2.4). P our une structure carb onée donnée, plus un P AH est h ydrogéné, plus

le nom bre de liaison C�H est imp ortan t, et plus les bandes à 8.6, 11.3, 12.0 et 12.7 � m seron t

in tenses. P our deux P AHs de form ule brute iden tique mais de géométrie di�éren te (par exemple

l'an thracène et le phénan thrène C 14 H 10 , v oir Fig. 2.4), les liaisons C�C et C�H ne son t pas du

même t yp e. En e�et, leur en vironnemen t dans la molécule n'est pas le même et en conséquence,

leur fréquence propre p eut être signi�cativ emen t mo di�ée. Dans le cas de l'an thracène et du

phénan thrène, les deux atomes d'h ydrogène p ortés par le no y au b enzénique cen trale ne son t pas

du tout les mêmes : sur la molécule d'an thracène, ils son t isolés (solo) tandis que sur le phénan-

thrène, ils son t group és (duo). La �gure 2.5 dé�nit les termes solo, duo, trio, Les autres atomes

d'h ydrogène son t égalemen t a�ectés, mais dans une moindre mesure. De même, les liaisons C�C
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Fig. 2.4 � T rois exemples de P AHs terrestres

simples : le naph talène, l'an thracène et le phé-

nan thrène.

Fig. 2.5 � Représen tation sc hématique des dif-

féren ts t yp es de liaison C-H en fonction de l'en-

vironnemen t du cycle aromatique qui les p orte.

de l'an thracène et du phénan thrène ne son t pas iden tiques. Les sp ectres mesurés en lab oratoire

et calculés en c himie quan tique mènen t à la même conclusion (Bak es et al. 2001b).

Au-delà de mo di�cations globales sur le sp ectre d'émission des P AHs (in tensités relativ es des

bandes), des e�ets plus �ns existen t égalemen t, sur la p osition ou la largeur des bandes, par

exemple. P eeters et al. (2002) on t mon tré que l'on p ouv ait séparer les bandes à 6.2 et 7.7 � m

en plusieurs comp osan tes. En fonction du p oids resp ectif de c hacune d'elle, la longueur d'onde

cen trale de la bande se décale. V an Diedenho v en et al. (2004) on t mon tré que les bandes à 3.3 et

11.3 � m se décalaien t égalemen t, mais de manière nettemen t moins signi�cativ e et relien t cette

distinction au fait que ces deux bandes on t p our origine les liaisons C�H. Hudgins et al. (2005)

on t prop osé d'in terpréter le déplacemen t de la bande à 6.2 � m v ers les courtes longueurs d'onde

par la présence d'hétéroatomes (azote) dans les cycles aromatiques. Se p ose alors le problème de

l'incorp oration de ces hétéroatomes au co eur ou à la surface des P AHs.

Nouv elles bandes infrarouges

Des observ ations sp ectroscopiques infrarouges récen tes on t p ermis de découvrir de nouv elles

bandes, essen tiellemen t à des longueurs d'onde sup érieures à 15 � m. Une première bande, à 16.4

� m, a été attribuée à des vibrations C�C�C de P AHs (Moutou et al. 2000; V an Kerc kho v en

et al. 2000). Des bandes à 15.9, 17.0, 17.4, 17.8 et 18.9 � m on t égalemen t été détectées dans

NGC7023 (W erner et al. 2004), des régions de formations d'étoiles ainsi que des galaxies (Smith

et al. 2007). Aux longueurs d'onde inférieures à 15 � m, des bandes plus faibles on t été détectées

à 5.25, 5.7, 6.69, 13.6 et 14.2 � m (Allamandola et al. 1989; V erstraete et al. 1996; Smith et al.

2007). La ma jorité de ces nouv elles bandes est p our le momen t asso ciée de manière très partielle

ou incertaine à des liaisons de molécules aromatiques.
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Fig. 2.6 � Distribution de probabilité en temp érature de P AHs en fonction de leur taille dans deux

c hamps de ra y onnemen t in terstellaire di�éren ts. D'après Draine & Li (2007).

Ab ondance du carb one

Les émetteurs aromatiques son t des h ydro carbures et ils con tiennen t sans doute une part

imp ortan te du carb one totale. P our obtenir une estimation de l'ab ondance du carb one dans les

P AHs, il faut connaître l'in tensité du c hamp de ra y onnemen t, la section e�cace d'absorption des

p orteurs des bandes par atome de carb one, l'in tensité de l'émission dans ces bandes et la densité

de colonne du milieu. Boulanger & P erault (1988) on t estimé leur émission totale, en tre 2 et 15

� m, à 1:5� 10� 24 erg:s� 1
par atome d'h ydrogène. Joblin et al. (1992) on t mesuré une absorption

mo y enne de 2:3� 10� 20 erg:s� 1
par atome de carb one. La com binaison de ces deux mesures mène

à une ab ondance du carb one dans les émetteurs C=H = 7 � 10� 5
soit en viron 20% du carb one

total.

P our conclure sur les bandes aromatiques, il est imp ortan t de rapp eler qu'elles on t été obser-

v ées dans la plupart des en vironnemen ts astroph ysiques : nébuleuses planétaires (Gillett et al.

1973), nébuleuses par ré�exion (Sellgren et al. 1983), milieu di�us (Giard et al. 1988), régions

H I I, galaxies, régions de photo disso ciation, n uages moléculaires. Les P AHs son t de b ons can-

didats au titre de p orteurs de ces bandes, mais ils se heurten t à plusieurs problèmes. D'une

part, l'accord sp ectral en tre les données astroph ysiques et les calculs de c himie quan tique ou

les mesures de lab oratoires est b on mais il n'est pas parfait. D'autre part, les P AHs son t des

molécules étudiées en lab oratoire et son t donc d'origine terrestre. Il faut donc rester très pruden t

sur l'in terprétation des bandes infrarouges.
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2.2.4 Con tin uum infrarouge pro c he

Comme je l'ai men tionné précédemmen t, Sellgren et al. (1983) on t détecté un con tin uum

sous-jacen t à la bande à 3.3 � m dans plusieurs nébuleuses par ré�exion. Ce con tin uum est bien

représen té par un corps noir don t la temp érature de couleur est d'en viron 1000 K. Sellgren

et al. (1983) on t mon tré que l'origine de ce con tin uum ne p ouv ait être l'émission libre-libre,

le ra y onnemen t d'étoiles faibles ou la lumière ré�éc hie. Un pro cessus thermique est égalemen t

rejeté, tout comme la �uorescence, qui nécessiterait une trop grande e�cacité. Sellgren (1984)

a ensuite dév elopp é un mo dèle de �uctuations thermiques de grains de p etite taille ( � 10 ) qui

p ermet d'in terpréter les observ ations du con tin uum. Ces très p etits grains son t c hau�és à très

haute temp érature ( � 1000 K) par l'absorption d'un unique photon ultra violet.

L'origine exacte de ce con tin uum reste p eu éviden te. Sa p osition sur le sp ectre d'émission

(en tre 2 et 5 � m, sous la bande à 3.3 � m) et le mécanisme prop osé (émission par de très p etits

grains) p ourraien t remettre en question l'in terprétation des bandes aromatiques, a v ec en premier

lieu celle à 3.3 � m. Nous dév elopp ons cette discussion dans la section 5 page 87.

2.2.5 Émission rouge étendue

En observ an t l'émission visible de la nébuleuse du Rectangle Rouge, Sc hmidt et al. (1980)

on t découv ert une imp ortan te comp osan te qui domine le sp ectre de l'ob jet en tre 550 et 750

nm et qui s'a joute à de nom breuses raies plus �nes ([N I I], [S I I], [H � ]). Les auteurs de cette

découv erte a v aien t émis l'h yp othèse que l'émission rouge étendue (ERE) puisse être liée aux

bandes infrarouges et donc à la p oussière, puisque l'in tensité de ces dernières était égalemen t

imp ortan te (Merrill 1977). Depuis, l'ERE a été détectée dans de nom breux en vironnemen ts tels

que le milieu di�us Galactique, des régions H I I, des nébuleuses par ré�exion ou planétaires

ainsi que d'autres galaxies. En fonction des conditions ph ysiques de ce milieu, elle p eut s'étendre

d'en viron 540 à 950 nm, a v ec une largeur à mi-hauteur comprise en tre 60 et 100 nm et un

maxim um d'in tensité compris en tre 610 et 820 nm. L'ERE est désormais attribuée à un pro cessus

de photoluminescence de certaines p oussières sous l'incidence de photons ultra violets et visibles.

Le problème auquel les c herc heurs faisaien t face étaien t la très haute e�cacité de con v ersion ou

rendemen t de �uorescence requis (v oisin de l'unité). En corrélan t l'in tensité de l'ERE a v ec la

densité de colonne de l'h ydrogène à haute latitude Galactique, Gordon et al. (1998) mesuren t

une e�cacité de 10%, mais ils considèren t que tous les photons absorb és par la p oussière le son t

par les p orteurs de l'ERE. P armi les candidats à de tels rendemen ts, les particules à base de

carb one ne tiennen t pas une très b onne place, con trairemen t au silicium cristallin isolé ou inclus

dans une matrice. Une autre caractéristique des p orteurs de l'ERE est qu'ils sem blen t facilemen t

détruits ou mo di�és par un c hamp ultra violet in tense (Witt 2000). Ces propriétés suggèren t que

ce son t de très p etites particules qui son t resp onsables de l'ERE. En e�et, les nanoparticules

luminescen t e�cacemen t et un c hamp de ra y onnemen t in tense les détruit plus facilemen t ou les

ionise, ce qui v a réduire leur e�cacité.

Récemmen t, Witt et al. (2006) on t con train t l'énergie minim um des photons initiateurs de
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l'ERE grâce à des observ ations d'étroits �lamen ts émetteurs dans NGC7023 ( E > 10:5 e V ou

� < 118 nm). Comme la quan tité de photons à ces énergies n'est pas su�san te dans le milieu

galactique de haute latitude v oire dans la nébuleuse du Rectangle Rouge p our pro duire l'ERE

observ ée, quand bien même l'e�cacité de con v ersion serait de 100%, ils on t prop osé un pro cessus

en deux étap es. Dans une première phase, les photons de haute énergie créen t les p orteurs

de l'ERE, via photoionisation ou photo disso ciation de précurseurs. Dans une seconde phase, des

photons de plus faible énergie (visible, pro c he ultra violet), et donc bien plus ab ondan ts, p omp en t

optiquemen t les p orteurs qui se désexciten t par photoluminescence. Cette dernière étap e p eut se

pro duire plusieurs fois p our un unique p orteur, dans la mesure où sa durée de vie est su�san te.

Dans le cadre de ce nouv eau mo dèle, les auteurs prop osen t alors de s'in téresser à des P AHs

ionisés deux fois, qui rép onden t à deux con train tes : (1) ils on t un p oten tiel d'ionisation ou de

disso ciation sup érieur à 10.5 e V et (2) ils présen ten t une forte absorption dans l'optique et le

pro c he ultra violet. Reste à sa v oir si (3) ils on t un rendemen t de photoluminescence élev é aux

longueurs d'onde de l'ERE.

2.2.6 Émission anormale

L'analyse de l'émission en ondes millimétriques et cen timétriques, motiv ée par la rec herc he

sur le fond di�us cosmologique micro-onde (CMB, p our Cosmic Infr ar e d Backgr ound ), a rév élé

un excès par rapp ort aux pro cessus attendus : sync hrotron, émission libre-libre et émission ther-

mique (K ogut et al. 1996; Leitc h et al. 1997; de Oliv eira-Costa et al. 1997). Cette comp osan te

a dès lors été nommée "émission anormale". Cette émission, corrélée à l'émission de la p ous-

sière dans l'infrarouge loin tain (60 et 100 � m) mais encore plus à l'émission dans l'infrarouge

mo y en (12 et 25 � m), sem ble être in timemen t liée aux grains de très p etites tailles. Draine &

Lazarian (1998) on t prop osé un mécanisme d'émission basé sur la rotation de P AHs p ortan t un

momen t dip olaire de l'ordre du Deb y e. Les pro cessus à l'origine de la rotation des P AHs p euv en t

être : l'émission infrarouge ro vibrationnelle, les in teractions a v ec le gaz et l'émission de pho-

tons puremen t rotationnels. Y sard & V erstraete (2007) on t mo délisé l'émission de P AHs isolés et

l'on t comparée aux pro�ls observ és des bandes infrarouges. En déterminan t la distribution des

momen ts angulaires de ces molécules et en considéran t di�éren tes conditions ph ysiques et distri-

butions en taille, ils on t mon tré que le pro cessus dominan t la rotation des P AHs est leur émission

ro vibrationnelle infrarouge. Les plus p etits d'en tre eux seraien t égalemen t les plus e�caces. Les

sp ectres d'émission obten us son t en très b on accord a v ec les observ ations du milieu in terstellaire

di�us ou la barre d'Orion.

2.3 Chau�age du milieu in terstellaire

Les éc hanges thermiques au sein du milieu in terstellaire son t une comp osan te imp ortan te de

l'équilibre en tre ses di�éren tes phases. P armi les pro cessus de refroidissemen t, citons les collisions

en tre esp èces du gaz et grains qui en traînen t un ra y onnemen t dans les raies de structure �ne et
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les raies p ermises ou in terdites des atomes ([C I I] à 158 � m, raie Ly � de l'h ydrogène). Les

p oussières jouen t un rôle très imp ortan t dans le c hau�age du milieu in terstellaire, via l'e�et

photo électrique, qui est le plus e�cace p our c hau�er le milieu di�us froid. D'autres pro cessus,

parmi lesquels le c hau�age par les ra y ons X ou cosmiques, par ionisation, par réaction c himique

et par collisions, se pro duisen t égalemen t, a v ec des e�cacités qui dép enden t généralemen t de

la densité du milieu et du c hamp de ra y onnemen t inciden t. Dans sa thèse de do ctorat, Émilie

Habart a détaillé l'imp ortance de l'e�et photo électrique p our le c hau�age du milieu in terstellaire

don t nous rapp ellerons ici les principales caractéristiques.

2.3.1 E�et photo électrique

L'e�et photo électrique, ou e�et de Hertz, du nom de son découvreur (Hertz 1887), consiste

en l'émission d'électrons par un matériau faisan t suite à l'absorption de photons de haute énergie

(ultra violet, X). Ce phénomène a été in terprété par Alb ert Einstein dans son premier article d'une

imp ortance ma jeure p our la ph ysique mo derne (Einstein 1905). C'est la nature corpusculaire de

la lumière, par "opp osition" à sa nature ondulatoire, qui p ermet d'expliquer l'existence d'un seuil

d'énergie p our que l'e�et photo électrique se pro duise. Chaque quan tum de lumière (photon) doit

amener su�samen t d'énergie ( h� ) au matériau p our lui arrac her un photo électron.

C'est W atson (1972) qui le premier suggère que dans le milieu in terstellaire froid des photons

de haute énergie, émis par les étoiles, arrac hen t des électrons aux grains de p oussières in terstel-

laires. L'énergie don t disp ose un de ces électrons est une fraction de celle dép osée par le photon

(en viron 1-2 e V, di�érence en tre l'énergie du photon et l'énergie seuil d'arrac hage de l'électron).

Le c hau�age du milieu in terstellaire résulte de la thermalisation des photo-électrons par colli-

sions a v ec le gaz. L'e�cacité de ce pro cessus dép end des caractéristiques du grain (taille, forme,

comp osition, c harge) et du milieu (dureté du c hamp de ra y onnemen t, temp érature du gaz, den-

sité électronique). Notons simplemen t que ce son t les grains de p etites tailles et p eu c hargés qui

con tribuen t le plus au c hau�age du milieu in terstellaire par e�et photo électrique. Cela s'in ter-

prète en terme de libres parcours mo y ens. La distance de p énétration du photon inciden t est de

l'ordre de 10 nm, ce qui lui p ermet d'arrac her un électron au co eur même d'un grain de plusieurs

nanomètres. P ar con tre, un électron v a subir d'autan t plus de collisions à l'in térieur du grain que

ce dernier est grand, et sa distance d'éc happ emen t est plutôt de l'ordre de 1 nm. En�n, plus la

c harge du grain est élev ée, plus la barrière coulom bienne que doit franc hir le photo électron est

imp ortan te et sa probabilité d'éc happ emen t dimin ue.

2.3.2 Éc hange thermique en tre grains et gaz

Lorsque la densité est su�sammen t imp ortan te, les collisions en tre esp èces du gaz et grains

de p oussières deviennen t un phénomène fréquen t. Dans le milieu neutre di�us, les grains son t

plus froids que le gaz et v on t donc obligatoiremen t conduire au refroidissemen t du gaz. Dans les

parties denses des n uages moléculaires, les grains son t plus c hauds que le gaz : leur temp érature

ne p eut pas y descendre en dessous d'une v aleur v oisine de 8 K puisque ces régions resten t
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su�sammen t transparen tes au ra y onnemen t infrarouge loin tain. Le gaz est donc c hau�é par les

grains lorsque la densité le p ermet. Dans les restes de sup erno v a, la densité et la temp érature du

gaz son t très élev ées. C'est donc le gaz qui y c hau�e les p oussières. Ce mécanisme a été traité

par Dw ek (1986) p our des gros grains mais aussi les p etits grains hors équilibre.

Le taux de c hau�age qui résulte des collisions en tre un grain et les particules du gaz c haud

est donné par :

H = �a 2n
Z 1

0
g(E)v(E)E� (E)dE (2.19)

où g(E) est la fonction de distribution de Boltzmann des particules d'énergie E , de temp éra-

ture T et de densité n . v(E) est la vitesse de la particule et � (E ) est la fraction d'énergie qu'elle

dép ose sur le grain. Cette v aleur dép end de l'énergie de la particule et de la taille du grain. Le

grain est ainsi c hau�é brutalemen t à très haute temp érature et se refroidit ensuite tan t qu'il ne

reçoit pas d'autre app ort d'énergie. L'e�cacité de ce c hau�age sto c hastique est très dép endan te

de la taille du grain : la capacité calori�que de la p oussière et le taux de collision son t d'autan t

plus faibles que le grain est p etit. Dans un gaz de densité 10 cm

� 3
et de temp érature 10

7
K

(v aleurs t ypiques d'un reste de sup erno v a), des grains de silicate ou de graphite don t la taille est

comprise en tre 0.001 et 0.01 � m atteignen t des temp ératures comprises en tre � 100 K et � 1000

K.

2.4 Év olution des p oussières

Les propriétés des grains de p oussières résulten t de la com binaison de nom breux pro cessus

don t les e�cacités relativ es dép enden t du milieu. Dans le milieu in terstellaire, les conditions

ph ysiques son t extrêmemen t v ariables, comme je l'ai présen té section 1.3 page 5. La formation,

la destruction et la transformation des grains de p oussières prennen t ainsi place en des régions

très di�éren tes.

2.4.1 F ormation des grains

Les grains de p oussières se formen t dans les ejecta des étoiles év oluées (géan tes rouges, étoiles

de la branc he asymptotique, nébuleuses planétaires, ...) où on les détecte en émission infrarouge.

Cette matière éjectée à l'état de gaz se condense en p oussière. Dans l'en v elopp e des étoiles ric hes

en Oxygène (C/O < 1), la bande des silicates v ers 10 � m est visible en émission ou en absorption

et trace la présence de matériaux silicatés. Dans l'en v elopp e des étoiles ric hes en Carb one (C/O

> 1), la bande à 10 � m est absen te car les silicates ne p euv en t se former. En e�et, l'Oxygène est

in tégralemen t capté par le Carb one p our former CO. Les mécanismes détaillés qui mènen t à la

formation des premiers grains son t très mal conn us. La question que l'on se p ose actuellemen t est

de sa v oir si les grains de p oussières du milieu in terstellaire son t ceux formés dans les en v elopp es

d'étoiles év oluées ou s'ils subissen t des pro cessus rapides de transformation.
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Fig. 2.7 � Cycle de vie de la p oussière dans le milieu in terstellaire. D'après Jones (2004).

2.4.2 Év olution dans le milieu in terstellaire

Croissance

Les p oussières étan t in timemen t liées au gaz in terstellaire, il est inévitable que des collisions

aien t lieu et que les grains accrèten t de la matière de cette façon. C'est de cette manière que

l'on explique la déplétion de certains élémen ts du gaz in terstellaire (v oir section 1.4.2 page 9).

Les grains grossissen t égalemen t par formation de man teaux de glaces à leur surface, où l'on

retrouv e principalemen t de la glace d'eau, mais aussi de mono xyde de carb one. On supp ose que

les molécules de H 2 O se formen t à la surface des grains après accrétion d'atomes d'Oxygène et

d'Hydrogène (Jones & Williams 1984) ou en phase gazeuse sous l'action d'une onde de c ho c

(Bergin et al. 1999). Les di�éren tes esp èces qui comp osen t les man teaux de glace on t parfois

tendance à former des couc hes distinctes en fonction des e�cacités d'absorption. En�n, dans les

régions les plus denses, les collisions en tre grains p euv en t en trainer un pro cessus imp ortan t de

coagulation. Les grains les plus p etits se collen t sur les plus gros et la distribution de taille est

mo di�ée en fa v eur des grains de grande taille.

30



2.4. Évolution des p oussièr es

Destruction

Les collisions en tre grains p euv en t égalemen t être à l'origine de la destruction ou de la frag-

men tation des p oussières. Ceci se pro duit lorsqu'une onde de c ho c se propage dans le milieu

in terstellaire et en traîne le c hau�age, la compression et l'accélération du gaz. L'origine de l'onde

de c ho c p eut être l'explosion d'une sup erno v a ou les v en ts puissan ts d'une étoile jeune. P our une

vitesse de c ho c sup érieure à � 10 km.s

� 1
, on considère généralemen t que la fragmen tation de-

vien t imp ortan te, tandis que la v ap orisation des grains par collision devien t signi�cativ e au-delà

de � 20 km.s

� 1
. Dans les c ho cs les plus énergétiques, les collisions en tre gaz et grains pro v o quen t

l'érosion de ces derniers. P our des vitesses sup érieures à � 100 km.s

� 1
, un collision en tre un

grain et un ion ou un atome déb ouc he sur la destruction plus ou moins totale du grain (Jones

et al. 1994). Les collisions les plus énergétiques résulten t en une dimin ution globale de la masse

de p oussières au pro�t du gaz. Ceci est con�rmé par l'observ ation dans du gaz c ho qué d'ab on-

dances élev ées p our certains élémen ts (Si, Ca) don t la déplétion est généralemen t élev ée dans le

milieu in terstellaire. Les collisions les moins énergétiques quan t à elles mo di�en t la distribution

de taille en fa v eur des p etits grains. Les collisions grains-grains et/ou gaz-grains p ourraien t être

une source imp ortan te de formation des molécules aromatiques.

In teraction a v ec le ra y onnemen t

En�n, les grains de p oussières son t altérés par le ra y onnemen t. Les man teaux qui se formen t

dans les régions les plus denses p euv en t être sublimés si la temp érature du grain augmen te su�-

sammen t. C'est le cas lorsqu'une étoile se forme dans un tel n uage. Un man teau de glace d'eau,

par exemple, survit en viron un million d'années à des temp ératures inférieures à 100 K. Les ma-

tériaux ainsi lib érés p euv en t être transformés par le ra y onnemen t inciden t (réactions c himiques,

cristallisation). L'absorption par le grain d'un photon p eut égalemen t pro v o quer l'éjection d'un

atome ou d'une molécule de la surface du grain. La faible déplétion de certains élémen ts (Na,

K, S) p ourrait s'expliquer par l'imp ortance de ce pro cessus. Les photons de très haute énergie

jouen t égalemen t un rôle sur les propriétés des grains. Les ra y ons gamma détruisen t les grains par

sublimation thermique sur des très longues distances (plusieurs parsecs). Les grains son t aussi

détruits par le phénomène d'explosion Coulom bienne qui fait suite à de m ultiples ionisations du

grain.

2.4.3 Distribution en taille

La distribution en taille des grains con tin ue de faire l'ob jet de rec herc he, tan t du p oin t de

vue observ ationnel que de la mo délisation. Mathis et al. (1977) on t a justé la courb e d'extinction

in terstellaire à l'aide de di�éren ts matériaux (graphite, silicates, ...). Un très b on résultat est

obten u à l'aide d'une loi de puissance don t l'exp osan t � est compris en tre -3.3 et -3.6 et don t les

b ornes son t de 5 nm et 1 � m p our du graphite, et de 25 nm et 250 nm p our les autres matériaux.

On retien t généralemen t la v aleur de -3.5 p our une distribution à laquelle on attribue l'acron yme

MRN.
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dn(a)
da

/ a� 3:5
(2.20)

Ce t yp e de distribution en taille a été con�rmé, en tre autres, par des calculs sur la coagulation

des grains (Ha y ak a w a & Ha y ak a w a 1988) et des argumen ts théoriques et observ ationnels sur les

collisions grains-grains dans les atmosphères de géan tes rouges (Biermann & Harwit 1980). Kim

et al. (1994) on t app orté quelques mo di�cations à cette distribution en taille en adoucissan t la

coupure aux grandes tailles. D'autres formes de distribution on t égalemen t été prop osées (loi

log-normale dans le mo dèle de Draine).

L'imp ortance de la distribution en taille est critique p our rendre compte de la courb e d'ex-

tinction et du sp ectre en émission. Le lien en tre observ ations et propriétés ph ysiques des grains

nécessite le dév elopp emen t de mo dèles de p oussières que je détaille dans la section suiv an te.
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Chapitr e 3. Un mo dèle de p oussièr es

A�n d'in terpréter les observ ations de l'émission infrarouge des p oussières, j'ai utilisé le mo dèle

de Désert et al. (1990) (surnommé Dust y , Dustem ou DustIAS). Depuis sa première publication,

ce mo dèle a subi de nom breuses mises à jour que je détaillerai ici, ainsi que les c hangemen ts à v e-

nir. Bien en tendu, ce mo dèle n'est qu'un exemple de ce qu'il se fait actuellemen t. Je commencerai

donc par brièv emen t présen ter les autres mo dèles existan ts a v ec leurs principales caractéristiques.

3.1 Un mo dèle parmi d'autres

Depuis la �n des années 1970, de nom breux mo dèles on t été dév elopp és a�n de repro duire les

observ ations de la p oussière in terstellaire. Je les classe ici en trois catégories, suiv an t l'exemple

de Li (2004a).

3.1.1 Mo dèles silicate-graphite

Dans le cadre de ces mo dèles, il existe deux comp osan tes ph ysiques di�éren tes de p oussières,

l'une est faite de silicate, l'autre de graphite. Chaque comp osan te p ossède sa propre distribution

en taille dn(a)=da � a� 3:5
dans l'in terv alle de taille 50 . a . 0:25 �m . Une première série de

mises à jour a vu l'a jout de nouv elles comp osan tes de p oussières (carb one amorphe, P AHs, ...)

ainsi qu'un a justemen t des tailles.

Le mo dèle le plus célèbre est certainemen t celui dév elopp é par Draine et ses collab orateurs

(Li & Draine 2001; Draine & Li 2001; W eingartner & Draine 2001c,b,a; Draine & Li 2007).

Ce mo dèle inclus les P AHs en extrap olan t la comp osan te carb onée v ers les p etites tailles. Cette

comp osan te con tien t en viron 4:5� 10� 5
de carb one, relativ emen t à l'h ydrogène, et est représen tée

par une distribution de taille log-normale :

dn(a)=dln a � exp

(
� [ln(a=a0)]2

2� 2

)

(3.1)

a v ec a0 � 3:5 et � � 0:4 p our a & 3:5 . Dans ce cas, la distribution de taille MRN en loi de

puissance n'est pas conserv ée p our les grains les plus gros.

3.1.2 Mo dèles co eur silicate man teau carb oné

Dans le cadre de ces mo dèles, les grains son t comp osés de silicates recouv erts par une couc he

de matériau réfractaire organique carb oné. Ce man teau est pro duit par l'in teraction en tre les

photons ultra violets et les mélanges de glace. Un dév elopp emen t récen t (Li & Green b erg 1997)

mo délise les grains par des cylindres �nis don t la longueur est deux fois plus grande que le

diamètre, a v ec une distribution de taille gaussienne p our le man teau dn(a)=da � exp[� 5(a �

ac)2=a2
i ] où ac est le ra y on du co eur silicaté et la coupure ai � 0:066� m. Une comp osan te P AH et

une distribution de p etits grains graphitiques son t a joutées a�n de rendre compte de la remon tée

dans l'ultra violet loin tain et de la b osse à 2175 de la courb e d'extinction ainsi que les bandes

d'émission infrarouge.
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Des mo di�cations on t été app ortées à ce t yp e de mo dèle en considéran t di�éren ts t yp es de

matériaux p our le man teau, de nouv elles comp osan tes, des c hangemen ts dans la distribution de

taille. Le mo dèle de Désert et al. (1990) fait partie de cette famille.

3.1.3 Mo dèles grains comp osites

Dans le milieu in terstellaire, les grains subissen t des pro cessus imp ortan ts, a v ec d'une part, la

destruction par les collisions à grande énergie, et d'autre part le réassem blage des fragmen ts par

agglomération. C'est en partan t de ce constat que Mathis & Whi�en (1989) on t dév elopp é un

mo dèle dans lequel les grains son t représen tés par des collections comp osites de p etits silicates,

matière carb onée de plusieurs t yp es (carb one amorphe, matériau organique réfractaire, ...) et du

vide ( � 80% en v olume). La distribution de taille suit une loi de puissance d'indice -3.7 dans

l'in terv alle de taille 0:03�m . a . 0:9�m . Une comp osan te graphitique con tenan t 5:9 � 10� 5
du

carb one p ermet de rendre compte de la b osse à 2175 dans la courb e d'extinction.

3.1.4 Consensus

Malgré la grande div ersité de mo dèles dév elopp és jusqu'à présen t, et même si de nom breux

p oin ts de détails resten t sujets à débat, de nom breuses caractéristiques des p oussières fon t main-

tenan t l'ob jet d'un consensus.

La comp osition des grains est un mélange en tre silicates amorphes et matière carb onée. Les

bandes en absorption à 9.7 et 18 � m attesten t de la présence de liaisons Si�O et O�Si�O. De

plus, la déplétion du silicium est signi�cativ e. La b osse à 2175 dans la courb e d'extinction

est un élémen t en fa v eur de la présence de matière carb onée. Le fait que les silicates seuls

ne puissen t pas rendre compte de toute l'extinction ainsi que l'omniprésence de la bande

C�H à 3.4 � m v on t égalemen t dans ce sens. Cep endan t, le t yp e précis de matière carb onée

fait toujours l'ob jet de nouv elles suggestions, parmi lesquelles : le carb one amorphe, la suie,

les fullerènes, le diaman t, le graphite, les P AHs ...

La distribution en taille des grains doit être séparée en deux domaines, d'après la dép en-

dance en longueur d'onde de l'extinction, de la p olarisation et de l'émission. D'une part,

les grains les plus gros ( a > 0:025� m), incluan t les grains traités de manière classique

( a & 0:1� m), son t principalemen t resp onsables de l'extinction, de la p olarisation et de la

di�usion dans les longueurs d'onde du visible et de l'émission dans l'infrarouge au-delà

de � � 60� m. D'autre part, les grains les plus p etits ( a < 0:025� m), qui son t c hau�és

sto c hastiquemen t, con tribuen t fortemen t à l'extinction dans l'ultra violet et émetten t aux

courtes longueurs d'onde infrarouges ( � . 60� m).

La distribution des grains les plus gros est relativ emen t bien con train te par la courb e

d'extinction, dans la mesure où l'on considère que leur comp osition est conn ue. P our les

grains les plus p etits, la distribution de taille est surtout con train te par leur émission

infrarouge. En e�et, p our � & 0:1� m, on se situe dans la limite de Ra yleigh et leur section
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e�cace d'extinction par unité de v olume est indép endan te de leur taille (v oir section 2.1.3

page 17). L'extinction ne renseigne donc que sur le v olume total o ccup é par ces grains. P ar

con tre, l'émission dép end de la taille puisque la temp érature qu'attein t un grain c hau�é

par un photon dép end de sa capacité calori�que, prop ortionnelle à son v olume.

3.2 Présen tation du mo dèle originel de Désert

Désert et al. (1990) on t prop osé un mo dèle a v ec la v olon té de rendre compte à la fois de l'émis-

sion infrarouge et de l'extinction in terstellaire en utilisan t un minim um de comp osan tes. Elles

son t au nom bres de trois : les gros grains (BGs, Big Gr ains ), les très p etits grains (VSGs, V ery

Smal l Gr ains ) et les P AHs. Les auteurs précisen t que leur but n'est pas de trouv er la v éritable

nature des grains du milieu in terstellaire, mais (1) de trouv er le minim um de comp osan tes de

p oussières, (2) les paramètres appro c hés des propriétés optiques des grains requis p our expliquer

à la fois l'extinction et l'émission du milieu di�us et (3) insister sur les conséquences du mo dèle

lorsqu'on l'applique à d'autres en vironnemen ts astroph ysiques.

3.2.1 Con train tes observ ationnelles

Le mo dèle de Désert et al. (1990) s'appuie fortemen t sur les deux con train tes observ ation-

nelles que son t la courb e d'extinction du milieu in terstellaire di�us et l'émission infrarouge des

p oussières.

La courb e d'extinction a déjà été présen tée section 2.1.2 page 16. J'en rapp elle ici les prin-

cipales caractéristiques qui on t mené à la mo délisation de Désert et al. (1990). Elle croît

de l'infrarouge v ers l'ultra violet a v ec une b osse v ers 2175 . La courb e p eut être scindée en

trois comp osan tes analytiques : (1) une croissance linéaire dans l'ultra violet en fonction de

l'in v erse de la longueur d'onde, (2) une b osse que l'on p eut bien a juster a v ec un pro�l de

Drude et (3) une remon tée non-linéaire dans l'ultra violet loin tain ( � & 0:17� m).

Les auteurs in terprèten t ces caractéristiques de la manière suiv an te :

(1) D'une part, p our expliquer la remon tée de l'extinction du visible à l'ultra violet, une

seule et unique taille de grain n'est pas su�san te. Des grains de � 0.1 � m son t requis

p our in terpréter l'extinction visible, tandis que des grains de � 0.01 � m son t nécessaires

à la croissance linéaire v ers l'ultra violet. La conclusion qu'en tiren t les auteurs est qu'il

faut une distribution de taille de grains don t le ra y on est compris en tre une dizaine et

une cen taine de nanomètres p our expliquer cette partie de la courb e d'extinction. Des

c hangemen ts dans cette distribution son t alors resp onsables des v ariations observ ées dans

la courb e d'extinction. D'autre part, la présence des bandes d'absorption à 9.7 et 18 � m

atteste de la présence de silicates dans les grains. Mais, étan t donnés (a) l'alb edo élev é des

grains de silicates n us et (b) le fait que la comparaison en tre les largeurs des bandes à 9.7

et 18 � m mesurées en lab oratoire et celles observ ées suggère la présence d'impuretés, les

auteurs prop osen t que ces gros grains son t comp osés de co eur en silicate et d'un man teau
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de matériau plus som bre, sans doute à base de carb one. Cela p ermet de n'a v oir qu'une

seule famille de grains au lieu de deux. De plus, la présence de silicates couv erts fournit

une explication à la bande d'absorption à 3.4 � m attribuée aux liaisons C�H.

(2) L'une des principales caractéristiques de la b osse à 2175 est d'être in v arian te en p osition

tandis que sa largeur c hange. Plusieurs prop ositions on t été faites p our in terpréter cette

observ ation, parmi lesquelles : de p etits ( a < 20 nm) grains o v ales en graphite (Draine

1988), de très p etits ( a < 5 nm) grains de carb one désh ydrogénés (Hec h t 1986). Les auteurs

du mo dèle déciden t donc d'utiliser des très p etits grains carb onés en tan t que p orteurs de

la b osse de la courb e d'extinction.

(3) Les P AHs ne p euv en t pro duire une grande partie de la courb e d'extinction car ils son t

conn us p our présen ter des bandes caractéristiques dans le visible et l'ultra violet. Cep en-

dan t, les auteurs du mo dèle suggèren t d'in terpréter la remon tée non-linéaire dans l'ultra-

violet loin tain par une collection de P AHs, donc le sp ectre est lisse, car les caractéristiques

individuelles v on t se comp enser si leur nom bre est su�san t.

L'émission infrarouge a été présen tée section 2.2 page 18. Elle est dominée par (1) une large

comp osan te cen trée au-delà de 100 � m dans le v oisinage solaire et qui se déplace v ers

les plus courtes longueurs d'onde lorsqu'on se rappro c he d'une source de c hau�age. Une

deuxième comp osan te (2) émet à plus courte longueur d'onde, en-deçà de 80 � m. (3) Les

bandes infrarouges en tre 3 et 13 � m son t une troisième et dernière caractéristique du sp ectre

d'émission des p oussières.

Les auteurs in terprèten t ces caractéristiques de la manière suiv an te :

(1) L'émission infrarouge loin taine est mal con train te dans le sens où les émissivités ( �

-1.5 à -2) et le nom bre exact de comp osan tes (1 ou 2) son t mal conn us. Il s'agit cep endan t

d'une émission à l'équilibre pro duite par de gros grains.

(2) L'émission à des longueurs d'onde v oisines de 12 � m est sans doute due en partie

aux P AHs, étan t donnée la forte corrélation en tre émission à 3.3 et 12 � m. À plus grande

longueur d'onde, v ers 25 et 60 � m, l'émission a p our origine de très p etits grains. L'émission

à 25 � m ne p eut être expliquée par un pro cessus à l'équilibre thermique tandis qu'à 60 � m,

au moins une partie de l'émission se fait hors équilibre. Si l'on considère l'h yp othèse des

P AHs p our justi�er l'émission à 25 � m, il faudrait des molécules p ossédan t � 1000 atomes

de carb one. Les auteurs prop osen t donc d'utiliser des très p etits grains tri-dimensionnels

p our rendre compte de l'émission à 25 � m et une partie de celle à 60 � m. La présence de

silicates ou d'autres comp osés dans ces VSGs n'est pas exclue, mais les auteurs préfèren t

suggérer des VSGs à base de carb one, qui son t en meilleur accord a v ec les con train tes

énergétiques sur l'extinction et l'émission dans le milieu di�us.

(3) Les p orteurs probables des bandes infrarouges on t été iden ti�és comme étan t des P AHs.

Le mo dèle ne dép end en fait pas trop de la nature exacte des p orteurs, dans la mesure où

ceux-ci son t de très p etits grains qui p euv en t �uctuer en temp érature.

37



Chapitr e 3. Un mo dèle de p oussièr es

Comp osan te Ab ondance � (nm) amin (nm) amax � �

P AH 4:3 � 10� 4
3 0.4 1.2 2:4 � 10� 7 g:cm� 2

0

VSG 4:7 � 10� 4
2.6 1.2 15 2:3 g:cm� 3

0

BG 6:4 � 10� 3
2.9 15 110 3:0 g:cm� 3

0.61

T ab. 3.1 � P aramètres du mo dèle. Ab ondance donnée en masse, relativ emen t à l'h ydrogène. � est

l'exp osan t de la distribution de taille en tre amin et amax . � est la densité de masse. � est l'alb edo

maxim um.

D'après ces observ ations, les auteurs se limiten t donc à 3 comp osan tes p our leur mo dèle.

Chaque comp osan te est asso ciée d'un côté à une partie de la courb e d'extinction et d'un autre

côté à une partie de l'émission infrarouge.

(1) Une seule famille de gros grains (BGs) est utilisée dans le mo dèle p our rendre compte de

l'émission infrarouge loin taine et l'extinction dans le visible. Cette comp osan te est dominée en

masse par des silicates a v ec un man teau (ou un cimen t) principalemen t fait de carb one, a�n de

justi�er la bande en absorption à 3.4 � m.

(2) Les p orteurs de la b osse en extinction son t asso ciés à l'émission infrarouge mo y enne

qui nécessite des très p etits grains (VSGs) de quelques nanomètres de ra y on et essen tiellemen t

comp osés de carb one.

(3) La comp osan te non-linéaire en extinction dans l'ultra violet loin tain est asso ciée à l'émis-

sion pro c he infrarouge des P AHs. Cela est renforcé par la corrélation en tre ces deux observ ables

tan t sur des données astroph ysiques que sur des données de lab oratoire, et par l'absence de

corrélation en tre les bandes aromatiques et la b osse à 2175 .

3.2.2 Propriétés optiques des grains

En utilisan t la courb e d'extinction mesurée par Fitzpatric k & Massa (1988), les auteurs du

mo dèle estimen t l'énergie absorb ée par les P AHs, en se limitan t aux longueurs d'onde plus courtes

que 170 nm. Celle-ci est inférieure à l'énergie émise dans le pro c he infrarouge, ce qui suggère

une con tribution des P AHs égalemen t à l'extinction visible et ultra violette pro c he. L'ab ondance

en masse des P AHs est calculée a�n de justi�er la comp osan te de l'extinction due aux P AHs,

exprimée de façon analytique, ainsi que les mesures de sections e�caces e�ectuées en lab oratoire.

Les propriétés infrarouges des P AHs son t adaptées de tra v aux an térieurs et com binen t trois

comp osan tes : (1) un con tin uum électronique, extension des sections e�caces visible et ultra violet,

(2) les principales bandes à 3.3, 6.2, 7.7, 8.6 et 11.3 � m p our lesquelles les nom bres d'atomes de

carb one et d'h ydrogène son t donnés par NC = 120(a=1 nm)2
et NH =

p
6NC et (3) un pseudo

con tin uum sous-jacen t à ces bandes au-delà de 10 � m dû à la présence de nom breuses bandes de

faibles in tensités don t la p osition dép end du P AH en question.

Les VSGs son t resp onsables de la b osse à 2175 en extinction, mo délisée par un pro�l de Drude.

Les p orteurs p oten tiels de cette b osse pro duisen t tous un con tin uum sous-jacen t, mo délisé par

un accroissemen t linéaire. À nouv eau, la comparaison en tre énergie absorb ée (dans la b osse) et

38



3.2. Pr ésentation du mo dèle originel de Désert

énergie émise (en tre 20 et 70 � m) p ermet d'a juster la con tribution des VSGs à la comp osan te

con tin ue. L'énergie émise en mo y enne dans la b osse, p our le milieu in terstellaire p ermet quan t à

elle de con traindre l'ab ondance en masse des VSGs.

L'e�cacité d'absorption de silicates mélangés ou recouv erts par du carb one sera plus éle-

v ée que celle de silicates purs. Les auteurs c hoisissen t une mo délisation simple des e�cacités

d'absorption et de di�usion. Aux longueurs d'onde p etites relativ emen t à la taille des grains, ils

imp osen t que � abs+� dif f = 2 . En tenan t compte de la distribution de taille utilisée (v oir section

suiv an te), l'alb edo maxim um des BGs est d'en viron 0.6, con tre 0.9 p our des silicates purs.

3.2.3 Distribution en taille

Chacune des comp osan tes du mo dèle est représen tée par une loi de puissance :

dn
da

/ a� �
en tre amin et amax : (3.2)

A�n de con traindre au mieux les ab ondances et les paramètres de cette distribution p our les

P AHs, les VSGs et les BGs, les auteurs on t c herc hé à a juster à la fois la courb e d'extinction

et l'émission infrarouge du milieu in terstellaire lo cal. Ils on t pro cédé de manière itérativ e : (1)

a justemen t de la courb e d'extinction a v ec un jeu de paramètres, (2) calcul de l'énergie absorb ée

par la p oussière, de l'ultra violet à l'infrarouge, dans un c hamp de ra y onnemen t lo cal, (3) compa-

raison en tre le sp ectre infrarouge pro duit et l'émission observ ée et (4) optimiser les paramètres

et recommencer au (1). Les paramètres obten us son t donnés dans la T able 3.1.

P our les P AHs, la taille minim um est con train te par la photo-thermo-disso ciation des p etites

particules dans le c hamp de ra y onnemen t lo cal, autour de 4 . Le rapp ort d'in tensité en tre 25 et

12 � m observ é dans le milieu lo cal limite la taille maxim um autour de 12 .

Les �ux à 25 et 60 � m son t dus p our moitié aux VSGs et aux P AHs (à 25 � m) ou aux BGs

(à 60 � m). Le rapp ort d'in tensité auquel doiv en t alors s'a juster les VSGs nécessite une taille

mo y enne de 7 nm. Les paramètres restan ts son t �xés, en supp osan t que la distribution en taille

des grains est con tin ue : amin (V SG) = amax (PAH ) et amax (V SG) = amin (BG) .

La distribution en taille des BGs est essen tiellemen t dé�nie par la courb e d'extinction. D'une

part, la mon tée linéaire dans l'ultra violet loin tain con train t bien la taille minim um ( � 10 à 20

nm). D'autre part, la taille maxim um doit être au moins de 100 nm et l'exp osan t � ' 2:7 à 3.5

a�n de rendre compte de la forme et l'amplitude de l'extinction dans l'infrarouge et le visible.

Ces deux paramètres dép enden t directemen t du paramètre R de la courb e d'extinction.

3.2.4 Conclusions sur le mo dèle originel

Le mo dèle de Désert et al. (1990) utilise un nom bre minim um de comp osan te a�n de rendre

compte sim ultanémen t de l'extinction des p oussières et de leur émission infrarouge. Les proprié-

tés des grains son t déduites des observ ations (astronomiques et lab oratoires) dans le but d'être

cohéren tes a v ec l'extinction et l'émission des p oussières et non construites à partir d'h yp othèses
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sur la comp osition des grains. Cela p eut parfois conduire à des désaccords en tre grains astro-

ph ysiques et grains de lab oratoire. Ainsi, la b osse à 2175 des VSGs est plus étroite que celle

pro duite par n'imp orte quel candidat carb oné. En�n, le mo dèle est en accord a v ec les ab ondances

cosmiques. Les ab ondances des P AHs et des VSGs corresp onden t c hacune à 8% de l'ab ondance

cosmique du carb one, tandis que les BGs en con tiennen t 24 %. Le silicium, le magnésium et le

fer son t utilisés à 70% p our les BGs.

Le sp ectre d'émission de la p oussière tel qu'il est dé�ni par le mo dèle est donné par la �gure

3.1(c). Les �gures 3.1(a) et 3.1(b) mon tren t les courb es en extinction dans le visible/ultra violet

et dans l'infrarouge. La �gure 3.1(d) représen te la distribution en masse standard de la p oussière

telle qu'elle est utilisée dans le mo dèle.

(a) Courb e d'extinction de la p oussière dans le mi-

lieu di�us aux longueurs d'onde du visible et de

l'ultra violet.

(b) Courb e d'extinction de la p oussière dans le mi-

lieu di�us aux longueurs d'onde de l'infrarouge.

(c) Sp ectre d'émission de la p oussière dans le mo-

dèle d'origine. La con tribution des trois comp o-

san tes (P AHs, VSGs et BGs) est visible. Les croix

son t des observ ations infrarouges et submillimé-

triques.

(d) Distribution en masse de la p oussière utilisée

dans le mo dèle d'origine.

Fig. 3.1 � Mo dèle originel de Désert et al. (1990).
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3.3 Mises à jour p ost-ISO

3.3.1 Sections e�caces P AHs et VSGs

Grâce aux observ ations du satellite ISO (v oir section 4.2 page 52), les propriétés des P AHs et

des VSGs on t pu être revues et précisées. D'une part, les caractéristiques et le nom bre des bandes

P AHs on t été corrigées. Des bandes on t ainsi été ra joutées à 12.7 et 16.4 � m et attribuées aux

P AHs (V erstraete et al. 2001). T outes les bandes son t depuis mo délisées par des loren tziennes

(Boulanger et al. 1998). L'extinction des P AHs a égalemen t été mo di�ée suite à des mesures

e�ectuées en lab oratoire qui on t mon tré que le mo dèle surestimait la remon tée non-linéaire dans

l'ultra violet et ne rendait pas compte d'une con tribution des P AHs à la b osse à 2175 . La section

e�cace d'absorption des P AHs a donc été mise à jour de façon analytique par V erstraete (2001)

p our des grains bi- et tri-dimensionnels. Dans le cadre du mo dèle de Désert et al. (1990), les

P AHs resten t cep endan t des molécules planes. En�n, une coupure existe au niv eau du con tin uum

électronique et sa p osition, mise à jour, v arie en fonction de la taille des P AHs et de leur état

d'ionisation. En conséquence, la section e�cace d'absorption des P AHs dans le visible est main-

tenan t plus élev ée que dans le mo dèle d'origine, ce qui est en accord a v ec le fait que des photons

d'énergie plus faible que dans l'ultra violet (émis par des étoiles froides dans des nébuleuses par

ré�exion) p euv en t égalemen t exciter les P AHs (v oir par exemple Li & Draine 2002b).

P ar ailleurs, les sections e�caces des VSGs on t aussi été mises à jour. En e�et, la con tribution

des P AHs à la remon tée dans l'ultra violet loin tain n'est plus celle de Désert et al. (1990) et il n'est

donc plus p ossible de rendre compte de la forme de cette partie de la courb e d'extinction a v ec les

seuls P AHs. La solution est de remplacer les VSGs d'origine par du graphite (Compiègne 2007),

puisque le graphite p ermet à la fois de repro duire la b osse à 2175 et une remon tée non-linéaire

dans l'ultra violet loin tain.

3.3.2 Distributions de taille

Les distributions de taille doiv en t être adaptées p our tenir compte de ces c hangemen ts sur

les propriétés des P AHs et des VSGs, qui on t été incluses dans le co de par Mathieu Compiègne

duran t sa thèse (Compiègne 2007). Il a �xé les exp osan ts � des lois de puissance à 3.5 a�n d'être

en accord a v ec des calculs d'év olution des p oussières (Biermann & Harwit 1980) et la distribution

MRN. Les tailles minim um et maxim um on t ensuite été a justées a�n de repro duire la courb e

d'extinction totale et l'émission infrarouge de l'ensem ble des p oussières du milieu di�us, qui

son t alors très p eu di�éren tes de celles du mo dèle d'origine. Ce son t les con tributions des P AHs

et des VSGs à l'extinction qui son t di�éren tes. Les P AHs absorb en t moins dans l'ultra violet

loin tain et plus dans la b osse, et in v ersemen t p our les VSGs. En conséquence, dans un c hamp

de ra y onnemen t plus dur, l'énergie absorb ée par les VSGs v a être plus imp ortan te que dans le

mo dèle de 1990. Le sp ectre d'émission en est donc directemen t a�ecté.
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Fig. 3.2 � Cartes de p oids des P AHs cations (gauc he) et neutres (droite) p our la nébuleuse par ré�exion

NGC7023. L'étoile illuminatrice est au cen tre. Les régions noires son t celles de faible in tensité, celles en

blanc son t celles de forte in tensité. Les con tours son t ceux de l'in tensité de la bande à 3.3 � m déduite de

la di�érence p ondérée en tre les cartes IRA C 3.6 et IRA C 4.5 (v oir Éq. 3.1). Les con tours très resserrés

son t dus à la présence de sources p onctuelles.

3.4 Mises à jour p ost-Spitzer

3.4.1 Sections e�caces P AHs neutres et cations

Dans le cadre de ma thèse, j'ai c herc hé à mettre à jour les sections e�caces des P AHs a�n

qu'elles tiennen t compte des propriétés de c harge des grains. P our cela, je me suis appuy é sur le

tra v ail de Rapacioli et al. (2005) qui on t décomp osé, en tre 5 et 15 � m, l'émission des p oussières

dans la nébuleuse par ré�exion NGC7023 en P AHs neutres, P AHs ionisés et VSGs. J'ai tout

d'ab ord ten u compte d'une mise à jour des bandes P AHs e�ectuée par F rançois Boulanger, qui a

ra jouté plusieurs bandes de faibles in tensités et décomp osé certaines bandes larges en m ultiples

comp osan tes après analyse de sp ectres ISOCAM/CVF. En tenan t compte de ces nouv elles bandes

P AHs, j'ai com biné les tra v aux de Rapacioli et al. (2005) a v ec des données Spitzer/IRA C de

NGC7023 p our remon ter aux sections e�caces des P AHs cations et neutres.

J'ai commencé par prendre les sp ectres d'émissions P AHs neutres I 0
� et P AHs cations I +

�

de Rapacioli et al. (2005). J'ai ensuite décomp osé les cub es de données ISOCAM/CVF a�n de

générer une carte de p oids p our rendre compte de la con tribution de c hacune des comp osan tes

P AH ( CAT (i; j ) et NEU (i; j ) ). Ces cartes de p oids m'on t ensuite servi à décomp oser les cartes

Spizter/IRA C à 3.6 et 4.5 � m a�n d'étendre les sp ectres d'émission aux longueurs d'onde plus

Comp osan te � a min amax

P AH 3.5 0.4 1.2

VSG 3.5 1.0 4.0

BG 3.5 4.0 110

T ab. 3.2 � P aramètres du mo dèle mis à jour par Mathieu Compiègne dans sa thèse de do ctorat.
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� (�m ) aneu Wneu (cm� 1) acat Wcat (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

T ab. 3.3 � Amplitudes et mi-largeurs des sections e�caces p our les P AHs neutres et cations, normalisées

aux v aleurs p our la bande à 3.3 � m.

courtes que 5 � m. J'ai égalemen t réalisé cette décomp osition sur la carte à 8.0 � m a�n de v éri�er

la cohérence de l'analyse. Cette première étap e p eut être résumée par l'équation suiv an te :

I � (i; j; � ) = I 0
� (� ) � NEU (i; j )

+ I +
� (� ) � CAT (i; j ) + CONST(i; j; � ) (3.3)

où CONST(i; j; � ) est un terme qui rend compte de la con tribution des VSGs à ces courtes

longueurs d'onde.

La seconde étap e du pro cessus consiste à in v erser les sp ectres d'émission en sections e�caces

infrarouges p our P AHs neutres et cations. P our ce faire, nous considérons un c hamp de ra y on-

nemen t qui doit repro duire les conditions de la nébuleuse par ré�exion NGC7023 : une étoile de

temp érature e�ectiv e Tef f = 17000 K. Nous conserv ons une distribution de taille d'origine. Nous

itérons ce pro cessus en mo di�an t les sections e�caces jusqu'à ce que les sp ectres repro duits par

le mo dèle soien t à moins de 10% de ceux de Rapacioli et al. (2005) au-delà de 5 � m et à moins

de 10% des mesures photométriques Spitzer/IRA C à 3.6, 4.5 et 8.0 � m. Notons que c'est en fait

la di�érence en tre les in tensités à 3.6 et 4.5 � m qui est a justée, car le mo dèle ne tien t pas compte

du con tin uum pro c he infrarouge sous-jacen t à la bande à 3.3 � m. P our plus de détails sur cette

com binaison linéaire, v oir partie I I c hapitre 3 page 74. Les sections e�caces �nales son t données

dans la T able 3.4.1

3.4.2 F raction d'ionisation

A�n de p ouv oir tenir compte de manière systématique de ces propriétés distinctes, j'ai couplé

le mo dèle de p oussières à un mo dule qui calcule la fraction d'ionisation des P AHs en fonction de
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leur taille. Ce mo dule tien t compte de quatre pro cessus : la photoionisation, la recom binaison

électronique, l'attac hemen t électronique et le photo détac hemen t électronique (v oir p our plus de

détails Le P age et al. 2001). Ce mo dule dép end du c hamp de ra y onnemen t inciden t, de la densité

électronique et de la temp érature du gaz. Initialemen t, les propriétés des anions, mal conn ues,

étaien t considérées iden tiques à celles des neutres. Une telle décision était nécessaire car, même

si la fraction d'anion était faible, elle n'était généralemen t pas n ulle. Dans une nouv elle mise

à jour plus récen te du mo dèle, nous considérons main tenan t que les anions son t plus pro c hes

des cations que des neutres, même si la v érité sem ble être in termédiaire. En e�et, Bak es et al.

(2001a) on t calculé les sp ectres d'émission de P AHs terrestres neutres, anions et cations, à l'aide

de sections e�caces déduites de c himie quan tique. Certains anions présen ten t une bande à 3.3

� m, caractéristiques de P AHs neutres, mais on t un rapp ort en tre les bandes du massif à 6-

8 � m et celles du massif à 11.3 � m élev é, ce qui est plutôt caractéristique de P AHs cations.

En attendan t des mesures plus ric hes sur des P AHs anions, le doute p ersiste sur leurs sections

e�caces v éritables. Dans une v ersion précéden te, le mo dèle dev ait être éxécuté trois fois, a�n de

pro duire le sp ectre d'émission globale des P AHs (neutres + cations + anions). J'ai récemmen t

mis à jour cette partie de co de du mo dèle. Dans son état actuel, il p ossède une nouv elle en trée qui

lui donne la fraction de P AHs neutres, cations et anions, en fonction de la taille de ces derniers.

Il calcule alors le sp ectre d'émission global des P AHs en une seule fois.

3.4.3 Mises à jour à v enir et publication du nouv eau mo dèle

Les tra v aux de rec herc he sur l'émission ou l'extinction des p oussières se p oursuit bien évidem-

men t et de nom breuses év olutions du mo dèle son t à v enir, parmi lesquelles on citera les tra v aux

de Déb orah P aradis sur la v ariation de l'émissivité des gros grains (Men y et al. 2007) et ceux de

Nathalie Y sard sur l'émission anormale micro-onde qui l'on t amenée à rev oir les sections e�caces

des P AHs (Y sard & V erstraete 2007).

Suite aux nom breuses mo di�cations app ortées au mo dèle de Désert et al. (1990) depuis sa

première publication, il a été en visagé par de nom breux collab orateurs de l'IAS à Orsa y et du

CESR à T oulouse de publier une nouv elle v ersion du mo dèle qui tiendrait compte de toutes les

mises à jour réalisées depuis 1990. Ce co de devrait être rendu public ainsi que des pro cédures

d'a justemen t de distribution sp ectrales d'énergie (SEDs) par le mo dèle.
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Fig. 4.1 � T ransmission de l'atmosphère

des longueurs d'onde gamma aux longueurs

d'onde radio. Dans le domaine infrarouge, seules

d'étroites fenêtres son t observ ables depuis le sol.

Fig. 4.2 � V ue d'artiste du Télescop e Spatial

Spitzer suiv an t la T erre sur une orbite hélio cen-

trique.

Ma thèse p orte essen tiellemen t sur la caractérisation des p oussières grâce à leur émission.

J'ai donc utilisé de nom breuses observ ations infrarouges. Etan t donnée la transmission de l'at-

mosphère (Fig. 4.1 d'après le site in ternet Spitzer

2

), ces observ ations se fon t préféren tiellemen t

à l'aide de télescop e et observ atoires spatiaux. T out au long de ma thèse, j'ai ma joritairemen t

utilisé des données du télescop e spatial Spitzer que je présen terai p our commencer. Je passerai

ensuite plus rapidemen t sur les autres missions spatiales don t j'ai utilisé les données.

4.1 Le Télescop e Spatial Spitzer

Le télescop e spatial Spitzer (anciennemen t SIR TF, p our Space InfraRed T elescop e F acilit y)

est un observ atoire

3

spatial infrarouge de la NASA. Il est le quatrième et dernier élémen t du

programme Great Observ atories de la NASA, qui comprend égalemen t les télescop es spatiaux

Hubble, Compton et Chandra et qui couvre ainsi "l'ensem ble" du sp ectre électromagnétique. Il

fait aussi partie de l'am bitieux programme Origins de la NASA qui com bine télescop e spatiaux

et au sol et doit p ermettre d'obtenir un catalogue extrêmemen t ric he et détaillé de systèmes

planétaires à l'horizon 2050.

4.1.1 Le télescop e

Lancé en août 2003 de Cap Cana v eral en Floride par une fusée Delta, le télescop e spatial

Spitzer suit la T erre sur une orbite hélio cen trique (Fig. 4.2). Le télescop e se comp ose d'un miroir

primaire de 85 cen timètres et de trois instrumen ts refroidis cry ogéniquemen t à moins de 6 k elvins.

Un tel refroidissemen t est nécessaire p our tout télescop e spatial infrarouge puisque toute source

2

h ttp ://www.spitzer.caltec h.edu/spitzer/index.sh tml

3

Un observ atoire spatial a un planning d'observ ations �xé par un comité et qui fait suite à un app el d'o�res

à la comm unauté scien ti�que in ternationale, par opp osition à une mission don t les observ ations son t déterminées

a v an t même le lancemen t (cas des relev és complets du ciel).
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Fig. 4.3 � Maquette éclatée du Télescop e Spa-

tial Spitzer vue au Jet Propulsion Lab oratory .

Fig. 4.4 � Plan fo cal du Télescop e Spatial Spit-

zer et répartition des di�éren ts détecteurs sur

celui-ci.

de c haleur émet principalemen t dans cette gamme de longueur d'onde. Un b ouclier solaire a été

placé sur le télescop e a�n de le protéger du ra y onnemen t de notre étoile et le satellite se situe

su�sammen t loin de notre planète p our ne pas être p erturb é par le ra y onnemen t de la T erre.

En�n, a�n d'éviter que la propre c haleur du télescop e n'in terfère a v ec les signaux astroph ysiques,

il faut égalemen t minimiser la temp érature du satellite et de ses instrumen ts. Le réserv oir de 360

litres d'hélium liquide em barqué à cette �n assurait au télescop e spatial Spitzer une durée de

vie minim um de deux années et demie. Les dernières estimations indiquen t que le satellite sera

toujours utilisable nominalemen t au-delà de 2008. Après cette p ério de de plus de cinq ans, la

mission en trera dans une nouv elle phase dite p ost-cry ogénique ou �c haude�, p endan t laquelle

seules les 2 plus courtes longueurs d'onde du télescop e fonctionneron t à leur sensitivité optimale.

Le satellite Spitzer est équip é de 3 instrumen ts qui lui confère des capacités d'imagerie et de

sp ectroscopie en tre 3 et 180 microns. Ces 3 instrumen ts se répartissen t le plan fo cal du télescop e

comme indiqué sur la �gure 4.4. La résolution spatiale est limitée par la di�raction, au-delà de

5.5 microns.
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Fig. 4.5 � T aille réelle et apparen te des di�é-

ren ts détecteurs du Télescop e Spatial Spitzer.

Fig. 4.6 � P ouv oir de résolution sp ectrale des

di�éren ts détecteurs du Télescop e Spatial Spit-

zer.

4.1.2 Les instrumen ts

IRA C : InfraRed Arra y Camera

L'instrumen t IRA C (F azio et al. 2004) est la caméra infrarouge pro c he du satellite Spitzer.

Elle comp orte quatre canaux don t les longueurs d'onde de référence son t 3.6, 4.5, 5.8 et 8.0

microns. En op ération, IRA C observ e sim ultanémen t le ciel dans toutes ses bandes larges, a v ec

un c hamp de vue de 5.2 min utes d'arc de côté. Grâce à deux séparateurs de faisceau dic hroïques,

les canaux à 3.6 et 5.8 microns observ en t exactemen t le même c hamp, tandis que les canaux à 4.5

et 8.0 microns en observ en t un autre, légèremen t décalé. Les quatres détecteurs son t des matrices

carrées de 256 pixels de côté, c haque pixel a y an t une taille apparen te de 1.2 min ute d'arc.

Les 4 bandes de l'instrumen t IRA C son t p ositionnées de telle sorte sur le sp ectre infrarouge

qu'elles p ermetten t de mesurer les couleurs d'émission des P AHs (v oir Fig. 4.7). En utilisan t

notre mo dèle de p oussières, il est alors p ossible de con traindre les propriétés de ces P AHs, en

terme de taille ou d'ionisation par exemple (v oir section I I page 59).

MIPS : Multiband Imaging Photometer for Spitzer

L'instrumen t MIPS (Riek e et al. 2004) est à la fois un imageur en bandes larges à 24, 70 et

160 microns et un sp ectrographe basse résolution ( R � 15� 25) en tre 52 et 97 microns. Comme

p our la caméra IRA C, les di�éren ts canaux de MIPS observ en t le ciel sim ultanémen t, mais à des

p ositions légèremen t di�éren tes. Un déplacemen t du télescop e est donc nécessaire si l'on souhaite

couvrir une zone a v ec les 3 bandes.

Le détecteur à 24 microns couvre un c hamp de vue de 5.4 min utes d'arc de côté grâce à une

matrice de 128x128 pixels. La taille apparen te des pixels est donc de 2.55 secondes d'arc.

Le détecteur à 70 microns, suite à un problème de câblage, a vu sa taille se réduire de moitié.

En mo de d'op ération standard, c haque pixel de la matrice 16x32 a une taille apparen te de 9.96

secondes d'arc ce qui pro duit un c hamp de vue total de 5.2 par 2.6 min utes d'arc. Une partie

plus étroite de ce détecteur p eut être utilisée p our faire de la sp ectroscopie basse résolution ou
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Fig. 4.7 � Rép onse sp ectrale des quatre ca-

naux de la caméra IRA C sup erp osée à un sp ectre

d'émission de la p oussière issu du mo dèle.

Fig. 4.8 � Rép onse sp ectrale des trois ca-

naux de la caméra MIPS sup erp osée à un sp ectre

d'émission de la p oussière issu du mo dèle.

de l'imagerie haute résolution. Un miroir mobile, qui p ermet habituellemen t de bala y er le ciel,

est alors utilisé p our sélectionner une autre v oie d'accès au détecteur sur laquelle est placé un

système d'agrandissemen t (imagerie haute résolution) ou une fen te puis un réseau par ré�exion

(sp etroscopie basse résolution). Le c hamp de vue en mo de haute résolution spatiale est dimin ué

de moitié, tandis qu'en mo de sp ectroscopique, la fen te a une longueur de 2 min utes d'arc.

Le détecteur à 160 microns couvre quan t à lui un c hamp de vue de 0.5 par 5.3 min utes d'arc

mais de m ultiples exp ositions p ermetten t de construire une image de 2.1 par 5.3 min utes d'arc.

Un problème de câblage est égalemen t à l'origine de la p erte de plusieurs pixels sur le détecteur.

Les 3 bandes de l'instrumen t MIPS son t p ositionnées de telle sorte sur le sp ectre infrarouge

qu'elles p ermetten t de mesurer les couleurs d'émission des VSGs et des BGs. En utilisan t notre

mo dèle de p oussières et en com binan t les bandes MIPS aux bandes IRA C, il est alors p ossible de

con traindre les propriétés de la distribution de taille des grains et les ab ondances relativ es des

P AHs, VSGs et BGs (v oir section I I I page 99).

IRS : InfraRed Sp ectrograph

L'instrumen t IRS (Houc k et al. 2004) est un sp ectrographe de basse résolution ( R � 60� 120)

en tre 5.2 et 38 microns et de haute résolution ( R � 600) en tre 9.9 et 37.2 microns. P our c haque

niv eau de résolution, deux mo dules existen t : l'un à courte longueur d'onde et l'autre à grande

longueur d'onde. Le sp ectrographe p ossède ainsi 4 mo dules courammen t app elés SL ( Short-L ow ),

LL ( L ong-L ow ), SH ( Short-High ) et LH ( L ong-High ). Les deux mo dules basse résolution donnen t

accès à deux ordres de disp ersion.

L'instrumen t IRS p ossède égalemen t deux détecteurs dits 'P eak-Up' asso ciés au mo dule SL.

Ces deux matrices p ermetten t un p ositionnemen t précis dans n'imp orte quelle fen te du sp ectro-

graphe et fournissen t des images de la source en infrarouge mo y en ( � 15 microns p our le P eak-Up

bleu, � 22 microns p our le P eak-Up rouge).
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Fig. 4.9 � Résumé des caractéristiques des mo dules de IRS. Les fen tes ne son t pas parallèles sur le plan

fo cal.

Les 4 mo dules de l'instrumen t IRS p ermetten t de mesurer le sp ectre d'émission des p oussières.

Ils p ermetten t égalemen t d'a v oir accès aux raies du gaz. Je n'ai pas utilisé cet instrumen t dans

le cadre de ma thèse. J'ai cep endan t réalisé une demande de temps sur cet instrumen t dans le

cadre du quatrième app el à prop osition du Cen tre Spatial Spitzer a�n d'obtenir des observ ations

sur la nébuleuse de l'Aigle et de con�rmer la découv erte d'une sup erno v a au sein de cet ob jet

(v oir section IV page 135).

4.1.3 Les programmes d'observ ations

Galactic First Lo ok Surv ey (GFLS)

Le Cen tre Spatial Spitzer a mené un programme d'observ ations p our la comm unauté des

utilisateurs du télescop e dans le cadre du First L o ok Survey (FLS), débuté au 98ème jour de la

mission. Les observ ations réalisées p our le FLS son t en fait les premières tâc hes scien ti�ques du

satellite Spitzer et se décomp osen t en trois parties : galactique, extragalactique et planétaire.

Dans le cadre de ma thèse, j'ai utilisé certaines des données du Galactic First L o ok Survey

(GFLS). Ce programme de 36 heures a observ é di�éren tes régions de la V oie Lactée dans le but

de caractériser les cirrus et de faire des comptages de sources dans di�éren ts en vironnemen ts

galactiques. Plusieurs séries de cartes on t été obten ues a v ec les instrumen ts MIPS et IRA C aux

co ordonnées galactiques (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 n uage moléculaire L1228.

Galactic Legacy Infrared Mid Plane Surv ey Extraordinaire (GLIMPSE)

Le relev é GLIMPSE (Benjamin et al. 2003), don t le principal in v estigateur est Ed Ch urc h w ell

(Univ ersit y of Wisconsin), fait partie des programmes de t yp e "Legacy". Ces pro jets, au nom bre

de 6 la première année d'op ération du télescop e, son t des programmes d'observ ations ma jeurs de

la mission, don t le but est de réaliser une base de données cohéren te et conséquen te à l'utilisation

de la comm unauté scien ti�que. Les caractéristiques principales d'un programme "Legacy" son t

(1) d'être des pro jets scien ti�ques larges et cohéren ts qui ne p euv en t être repro duits par un
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nom bre raisonnable ou une com binaison de pro jets plus p etits, (2) d'être des pro jets d'imp ortance

sur le long terme p our la comm unauté scien ti�que dans son ensem ble et (3) de donner libre accès

à leurs observ ations immédiatemen t après leur traitemen t et leur v alidation et p ermettre ainsi

à la comm unauté scien ti�que de prop oser rapidemen t un suivi observ ationnel ou des pro jets de

rec herc he, que cela soit a v ec Spitzer ou d'autres observ atoires.

Le but du relev é GLIMPSE est de cartographier le plan Galactique en tre 10

�
et 70

�
de

longitude de c haque côté du cen tre de la V oie Lactée et en tre -1

�
et 1

�
de latitude. En viron 400

heures d'observ ations on t été nécessaires p our couvrir ces 240 degrés carrés a v ec les 4 canaux

de l'instrumen t IRA C. Le principal ob jectif scien ti�que inclut l'étude de la structure des régions

in ternes de la Galaxie et de la ph ysique et statistique de la formation d'étoiles.

A 24 and 70 Micron Surv ey of the Inner Galactic Disk with MIPS (MIPSGAL)

Le pro jet MIPSGAL (Carey et al. 2005) est en quelque sorte l'équiv alen t de GLIMPSE

aux grandes longueurs d'onde : un relev é du plan galactique a v ec l'instrumen t MIPS. Il s'agit

égalemen t d'un programme de t yp e "Legacy", réalisé au cours de la deuxième année d'op ération

du télescop e Spitzer. Le principal in v estigateur de ce programme est Sean Carey (Spitzer Science

Cen ter). Le relev é MIPSGAL complète le relev é GLIMPSE en couvran t 220 degrés carrés des

régions in ternes de la Galaxie, en tre 10

�
et 65

�
de longitude de c haque côté du cen tre de la

V oie Lactée et en tre -1

�
et 1

�
de latitude. Les bandes à 24 et 70 microns de l'instrumen t MIPS

couvren t l'in tégralité de cette surface, même si un faible p ourcen tage de celle-ci fait saturer les

détecteurs. Le canal à 160 microns n'a été utilisé que sur une partie réduite du relev é car il sature

bien plus rapidemen t.

Les principaux ob jectifs de ce programme son t : d'examiner les phases primordiales de la

formation d'étoiles massiv es, compléter le recensemen t des régions de formation d'étoiles dans la

partie in terne du disque galactique, pro duire un instan tané du taux de formation stellaire galac-

tique actuel, mesurer la distribution et le c hau�age des grains du milieu in terstellaire. L'équip e

MIPSGAL s'est égalemen t engagée à fournir à l'ensem ble de la comm unauté scien ti�que des don-

nées de qualité sup érieure à celle de la c haîne de traitemen t o�cielle, en pro duisan t un catalogue

des sources p onctuelles, des mosaïques et, dans le but de faciliter l'étude de l'émission étendue,

de larges mosaïques sans sources p onctuelles.

Dans le cadre de ma thèse, j'ai tra v aillé p endan t 6 mois au Cen tre Spatial Spitzer au sein

de l'équip e MIPSGAL, a v ec p our ob jectif l'analyse de l'émission infrarouge de la Nébuleuse de

l'Aigle et l'étude des propriétés des grains dans les Piliers de la Création (v oir section IV page

135).

A Spitzer Imaging Surv ey of the En tire T aurus Molecular Cloud (T A UPR OP)

Le programme d'observ ations T A UPR OP (P adgett et al. 2006) a toutes les caractéristiques

d'un Legacy sans en être un. Son principal in v estigateur est Deb orah P adgett (Spitzer Science

Cen ter). L'ob jectif scien ti�que de ce programme est d'étudier les plus pro c hes n uages de formation
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d'étoiles, situés dans le T aureau, à en viron 140 p c du Soleil. Une surface de 28 degrés carrés a été

observ ée a v ec tous les canaux des instrumen ts IRA C et MIPS. La sensibilité 20 fois sup érieure

à ISOCAM à 8 microns et 200 fois sup érieurs à IRAS à 24 microns a p ermis de rév éler une

p opulation stellaire jeune : proto étoiles, ob jets substellaires, disques.

Dans le cadre de ma thèse, j'ai utilisé les données de ce programme dans le but de caractériser

la v ariation des propriétés des p oussières aux p etites éc helles spatiales. Je me suis concen tré sur

l'in terface en tre milieu di�us et n uage moléculaire, dans des parties transparen tes du n uage. J'ai

égalemen t utilisé ces données p our caractériser un algorithme de création de carte p our le canal

à 160 microns de l'instrumen t MIPS. Ces tra v aux son t détaillés section I I I page 99.

An Explosiv e Disco v ery in the Eagle Nebula (EDEN)

J'ai soumis le pro jet EDEN en février 2007 au quatrième app el à prop ositions du Cen tre

Spatial Spitzer a�n de con�rmer la découv erte d'une sup erno v a dans M16. Il s'agissait de carto-

graphier en 25 heures la Nébuleuse de l'Aigle a v ec l'instrumen t IRS. Cette demande de temps n'a

malheureusemen t pas été acceptée. Je soumettrai une nouv elle demande lors du pro c hain cycle,

qui sera égalemen t le dernier a v an t la phase de vie "c haude" du télescop e.

4.2 ISO

Le satellite ISO (Infrared Space Observ atory) de l'Agence Spatiale Europ éenne (ESA) a

fonctionné en tre no v em bre 1995 et mai 1998. Ce télescop e de 60 cen timètres était équip é de 4

instrumen ts qui couvraien t les longueurs d'onde en tre 2.5 et 240 microns :

La caméra infrarouge ISOCAM a été conçue p our obtenir des images du ciel en tre 2.5 et

18 � m. A v ec le CVF ( Cir cular V ariable Filters ), cet instrumen t a p ermis de construire des

cub es de données à deux dimensions spatiales et une dimension sp ectrale, en tre 2.5 et 17

� m, a v ec une résolution de � 40.

Le photo-p olarimètre ISOPHOT fonctionnait selon 4 mo des : sp ectrophotométrie (2.5 à 12

� m), p olarimétrie (25 à 170 � m), imagerie (40 à 240 � m) et photométrie d'ouv erture (3 à

120 � m).

Le sp ectromètre à courte longueur d'onde SWS a p ermis d'obtenir des données sp ectro-

scopiques mo y enne et haute résolution sur l'in terv alle de longueur d'onde en tre 2.38 et 45.2

� m. La résolution standard était de R � 1000-2000 mais l'insertion de �ltres F abry-P érot

p ermettait de l'améliorer jusqu'à R � 30000 en tre 15 et 35 � m.

Le sp ectromètre à grande longueur d'onde L WS couvrait l'in terv alle sp ectral en tre 43 et

197 � m a v ec une résolution de base R � 150-200 en utilisan t un réseau et une résolution

améliorée R � 6800-9700 à l'aide de F abry-P érot.
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4.3 The Midcourse Space Exp erimen t (MSX)

Le satellite MSX, lancé en a vril 1996, était une mission du BMDO ( Bal listic Missile Defense

Or ganization ) don t le but était de réunir des données p our le dév elopp emen t de futurs systèmes

de défense an ti-missiles spatiaux et au sol. A�n d'étudier les signatures des missiles balistiques

après l'extinction de leur moteurs et a v an t leur ren trée dans l'atmosphère, ainsi que les arrière-

plans sur lesquels ces cibles seron t vues, ce satellite emp ortait un télescop e infrarouge (SPIRIT

I I I), des imageurs visible et ultra violet (UVISI) et une camera visible (SBV). Cette mission

a v ait égalemen t p our ob jectif de tester p our la première fois le refroidissemen t cry ogénique d'un

télescop e infrarouge à l'aide d'h ydrogène solide en lieu et place de l'hélium liquide.

L'instrumen t SPIRIT I I I ( Sp atial Infr ar e d Imaging T elesc op e ) consiste en un télescop e de

37 cen timètres, d'un radiomètre et d'un sp ectromètre à transformée de F ourier. Le réserv oir

cry ogénique fournissait à SPIRIT I I I une durée de vie d'en viron 15 mois. Le radiomètre disp osait

de 5 détecteurs infrarouges a v ec lesquels il a observ é des c hamps de 1

�
par 3

�
: A (6.03-10.91

� m), B(4.22-4.46 � m), C(11.1-13.24 � m), D(13.5-15.9 � m) et E(18.3-25 � m). Aucune image

astronomique n'a été obten ue a v ec la bande B, cen trée sur la raie du CO 2 à 4.2 � m et don t

l'étroitesse du �ltre ne p ermettait pas d'atteindre une sensibilité su�san te p our de l'imagerie.

Les 4 autres canaux, à 8.28, 12.13, 14.65 et 21.34 � m, on t été utilisés p our e�ectuer un relev é de

l'ensem ble du plan galactique en tre � 5�
et +5 �

de latitude, com bler les zones que IRAS n'a v ait

pas observ ées et certaines cibles sp éci�ques (P etit et Grand Nuages de Magellan, régions de

formation d'étoiles hors du plan galactique don t Orion, galaxies don t M31).

4.4 Infrared Astronomical Satellite (IRAS)

La mission IRAS ( Infr ar e d Astr onomic al Satel lite ) résultait de la collab oration en tre Etats-

Unis, P a ys-Bas et le Ro y aume-Uni. Ce télescop e de 60 cen timètres, refroidi par hélium liquide, a

e�ectué au cours de l'année 1983 un relev é de l'ensem ble du ciel dans 4 bandes larges cen trées à

12, 25, 60 et 100 � m. La résolution spatiale v arie de 0.5 min ute d'arc à 2 min utes d'arc, de 12 � m

à 100 � m. En viron 350000 sources infrarouges on t été détectées grâce à ces relev és, augmen tan t

ainsi le nom bre de sources cataloguées de 70%. P armi les découv ertes réalisées par IRAS, on

retrouv e : un disque de p oussières autour de V ega, 6 nouv elles comètes et les cirrus infrarouges,

�ns n uages de p oussières c haudes que l'on observ e dans toutes les directions de l'espace. IRAS a

égalemen t rév élé p our la première fois le cen tre de notre Galaxie.

Miville-Desc hênes & Lagac he (2005) on t récemmen t retraité les données IRAS en amélioran t

la soustraction de l'émission zo diacale, la calibration, le niv eau zéro (grâce à DIRBE) et en

suppriman t plus e�cacemen t le tramage. Ces données son t conn ues sous le nom d'IRIS (p our

Impr ove d R epr o c essing of the IRAS Survey ).
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Fig. 4.10 � Maquette éclatée du satellite IRAS vue au Jet Propulsion Lab oratory .

4.5 Cosmic Bac kground Explorer (COBE)

Le satellite COBE ( Cosmic Backgr ound Explor er ) a été dév elopp é par la NASA a�n de mesu-

rer l'émission di�use infrarouge et micro-onde de l'Univ ers primordial. Lancé en no v em bre 1989,

COBE transp ortait 3 instrumen ts qui on t c hacun p ermis de grandes a v ancées dans le domaine de

la cosmologie. L'imp ortance de ces découv ertes a été reconn ue en 2006 par l'attribution du Prix

Nob el de ph ysique à John C. Mather et George F. Smo ot, resp onsables de deux des instrumen ts

(FIRAS et DMR resp ectiv emen t).

DIRBE ( Di�use Infr aR e d Backgr ound Exp eriment ) a cartographié l'émission infrarouge

absolue de l'ensem ble du ciel dans 10 bandes larges (1.25, 2.2, 3.5, 4.9, 12, 25, 60, 100, 140

et 240 � m). Cet instrumen t dev ait observ er le ra y onnemen t du fond di�us infrarouge et l'a

initialemen t détecté dans les bandes aux deux plus grandes longueurs d'onde a v an t que de

nouv elles analyses le rév èlen t égalemen t dans les cartes du pro c he infrarouge.

DMR ( Di�er ential Micr owave R adiometer ) a v ait p our but de cartographier le fond dif-

fus micro-onde a�n d'en détecter d'év en tuelles v ariations spatiales. P our la première fois,

54



4.6. AR OME

des anisotropies de l'ordre de 1 p our 100000 on t été découv ertes et on t ainsi p ermis de

comprendre commen t la matière était distribuée lorsque l'Univ ers était encore très jeune.

FIRAS ( F ar Infr aR e d A bsolute Sp e ctr ophotometer ) dev ait comparer le sp ectre du fond

di�us micro-onde à un corps noir. Quelques min utes seulemen t après la mise en route de

FIRAS, les données recueillies par COBE on t p ermis de con�rmer la nature thermique du

ra y onnemen t cosmologique selon la loi du corps noir de Planc k a v ec une temp érature de

2.7 K. Cette observ ation, d'une précision remarquable, est une preuv e extrêmemen t solide

de la v alidité du mo dèle de Big Bang.

4.6 AR OME

L'exp érience AR OME (CNES, CNR et INT A) était comp osée d'un instrumen t attac hé à un

ballon et don t le but était de détecter la bande à 3.3 � m dans l'émission galactique. L'instrumen t

est décrit en détail par Giard et al. (1988) : le �ux inciden t sur le télescop e est séparé en deux

bandes photométriques à l'aide de �ltres in terféren tiels. La canal étroit ( � � = 0 :17� m) est cen tré

sur la bande à 3.3 � m tandis que le canal large ( � � = 0 :61� m), cen tré pratiquemen t à la même

longueur d'onde, exclut cette signature sp ectrale. Le relev é du ciel a été e�ectué lors d'un v ol

d'une vingtaine d'heures en août 1987, en tre l'Italie et l'Espagne.

Ces observ ations on t p ermis de démon trer p our la toute première fois la présence de la

bande à 3.3 � m dans l'émission di�use galactique et cela, à toutes les longitudes galactiques

observ ées, a v ec un maxim um en direction des bras spiraux. Globalemen t, l'in tensité de la bande

était bien corrélée à l'émission du canal IRAS à 12 � m. De plus, l'in tensité mo y enne de la bande,

relativ emen t au canal à 12 � m, était en b on accord a v ec les observ ations de sources présen tan t les

autres bandes aromatiques. Une telle détection v alidait une prédiction des mo dèles qui décriv ait la

matière in terstellaire en y incluan t des P AHs. En conséquence, les P AHs dev enaien t la principale

source d'émission pro c he et mo y en infrarouge.

4.7 InfraRed T elescop e in Space (IR TS)

Le télescop e spatial IR TS ( Infr aR e d T elesc op e in Sp ac e ) est la première mission de l'ISAS

( Institute of Sp ac e and Astr onautic al Scienc e , l'agence spatiale jap onaise) dédiée à l'astronomie

infrarouge. Doté de quatre instrumen ts observ an t sim ultanémen t le ciel, IR TS couvrait les lon-

gueurs d'onde comprises en tre 1 et 1000 � m. On se rep ortera à l'article de Murak ami et al. (1994)

p our de plus amples détails.

À l'aide des observ ations de l'instrumen t pro c he infrarouge, T anak a et al. (1996) on t con�rmé

la détection de la bande à 3.3 � m dans l'émission di�use du plan galactique. Cette émission,

corrélée à celles des canaux IRAS à 12 et 100 � m, a établi un lien fort en tre les p orteurs de

la bande à 3.3 � m et les gros grains de taille submicronique. De plus, les mesures de IR TS sur

l'in tensité de la bande relativ emen t à l'émission à 12 et 100 � m son t en parfait accord a v ec les

mesures AR OME.
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Chapitr e 1. L e milieu di�us

1.1 Caractéristiques principales

J'ai présen té le milieu in terstellaire di�us à la section 1.3.1 page 6. Cette comp osan te du

milieu in terstellaire est gra vitationnellemen t libre et non lo calisée, con trairemen t aux n uages

moléculaires, aux régions H I I, aux restes de sup erno v ae, aux nébuleuses planétaires, et à toutes

les autres formes de structures in terstellaires. Le milieu di�us représen te ainsi l'ensem ble de la

matière in terstellaire éloignée des sources de c hau�age et des régions denses.

Généralemen t, on nomme les structures qui comp osen t le milieu di�us des "cirrus", en ré-

férence aux n uages de notre atmosphère a v ec lesquelles ils partagen t leur forme caractéristique.

Les cirrus on t d'ab ord été détectés en émission infrarouge, via les données du relev é IRAS (Lo w

et al. 1984). Ces structures étendues étaien t essen tiellemen t observ ées à 60 et 100 � m et leur

appartenance au milieu in terstellaire n'était alors pas totalemen t acquise puisque leur émission

se mêlait à celle de la p oussière in terplanétaire. Le milieu di�us est plus facilemen t observ able

aux hautes latitudes galactiques car cela p ermet d'éviter les régions denses et fortemen t excitées

de l'in térieur de la V oie Lactée.

1.2 Précéden tes observ ations

Le milieu di�us est principalemen t observ é à des latitudes galactiques sup érieures à 10

�
.

L'étude de cette comp osan te a été initiée grâce aux données du satellite IRAS. Boulanger &

P erault (1988) on t utilisé ce relev é p our étudier l'émission infrarouge à grande éc helle au v oisinage

du système solaire. Ils on t mon tré que l'émission di�use à 60 et 100 � m était particulièremen t bien

corrélée a v ec la densité de colonne de l'h ydrogène jusqu'à des extinctions visuelles de l'ordre de 3

magnitudes. L'analyse des �ux infrarouges a égalemen t rév élé que la ma jeure partie de l'émission

pro vien t de la matière in terstellaire c hau�ée par le c hamp de ra y onnemen t in terstellaire et qui

n'est donc pas asso ciée à de la formation activ e d'étoiles et que seule une fraction du ra y onnemen t

des étoiles jeunes et massiv es était con v ertie dans le domaine infrarouge. En�n, les données IRAS

on t p ermis de détecter à haute latitude galactique la présence d'émission à plus courte longueur

d'onde (12 et 25 � m). Seuls des grains de p oussières su�sammen t p etits p our atteindre des

temp ératures de l'ordre de 100 K p ouv aien t rendre compte de cette émission qui représen te une

part imp ortan te de l'émission infrarouge : l'émission en tre 7 et 35 � m corresp ond à 40% de

l'émission de la p oussière à des longueurs d'onde inférieures à 120 � m et à 25% de l'absorption

due aux p oussières.

Dw ek et al. (1997) et Arendt et al. (1998) on t utilisé les données du relev é COBE p our obtenir

le sp ectre infrarouge de l'émission di�use, en tre 3 et 240 � m, à des latitudes galactiques élev ées.

P armi les principaux résultats de ces mesures, notons que l'émission pro c he infrarouge requiert

l'existence de P AH en tan t que comp osan te dominan te de l'émission à ces longueurs d'onde et

que leur ab ondance à haute latitude galactique est en viron deux fois plus imp ortan te que dans

les cirrus de basse latitude.

Dans cette partie, j'ai c herc hé à construire un sp ectre référence du milieu di�us galactique

60



1.2. Pr é c é dentes observations

et à en déduire les principales propriétés des p oussières et des conditions ph ysiques. J'ai ensuite

utilisé cette référence p our quan ti�er les v ariations à grandes éc helles spatiales de ces propriétés.
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Chapitr e 2. L es c ouleurs de l'émission di�use

2.1 Les observ ations en bandes larges de Spitzer

J'ai utilisé des observ ations du GFLS (v oir page 50) et du relev é GLIMPSE (v oir page 50)

réalisées par l'instrumen t IRA C. Les c hamps du GFLS son t des cartes de 1

�
par 15

0
aux co-

ordonnées galactiques (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 présen te l'une de ces cartes. T ous ces c hamps de vue p oin ten t en direc-

tion du milieu di�us galactique, à l'écart de régions de formation d'étoiles et a v ec une densité de

colonne qui augmen te lorsque la latitude ou la longitude galactique augmen te. Le milieu di�us

est visible sur c hacune des images, à toutes les longueurs d'onde, sauf à la plus haute latitude

galactique. Cette dernière observ ation nous servira à estimer le bruit sur nos observ ations.

Le c hamp GLIMPSE est une carte de 3

�
par 20

0
cen trée sur le plan galactique à la lon-

gitude 27.5

�
(v oir Fig. 2.1). Nous a v ons c hoisi ce c hamp car il correp ond à la ligne de visée

ISOCAM/CVF du milieu di�us galactique p our laquelle le rapp ort signal sur bruit est le plus

élev é (v oir ci-après).

Fig. 2.1 � Observ ations GLIMPSE du c hamp cen tré sur la longitude galactique 27.5

�
et qui con tien t

notre ligne de visée principale ISOCAM/CVF. Ce c hamp couvre 1.5

�
de part et d'autre du plan galactique,

p our une largeur de 20

0
. Le co de couleur est le suiv an t : IRA C 8.0 (rouge), IRA C 5.8 (v ert), IRA C 3.6

(bleu). Le recouvremen t des di�éren ts canaux n'est que partiel étan t donnée la disp osition et l'utilisation

des détecteurs IRA C (v oir section 4.1.2 page 48).

Fig. 2.2 � Observ ations GFLS du c hamp cen tré sur les co ordonnées galactiques (l,b) = (105.6, + 4). Ce

c hamp couvre 1

�
par 15

0
. Le co de couleur est le suiv an t : IRA C 8.0 (rouge), IRA C 5.8 (v ert), IRA C 3.6

(bleu). L'e�et d'un gradien t à grande éc helle est nettemen t visible : le côté gauc he de l'image est plus

v ert que le côté droit.
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2.2 Les observ ations sp ectroscopiques ISOCAM/CVF

Les sp ectres ISOCAM/CVF (v oir page 52) que nous a v ons utilisés visen t égalemen t des zones

du milieu di�us galactique éloignées de régions de formation d'étoiles. Le sp ectre don t le rapp ort

signal-sur-bruit est le plus élev é a p our co ordonnées galactiques (l,b) = (26.8, + 0.8) et couvre

donc une zone comm une au c hamp GLIMPSE. La densité de colonne sur cette ligne de visée est

de NH = 2 � 1022 cm� 2
don t la moitié pro vien t de l'h ydrogène moléculaire. Cette estimation est

déduite du relev é HI de Leiden/Dwingelo o et du relev é CO de Colum bia, en faisan t l'h yp othèse

que l'on est dans un cas optiquemen t mince et que le facteur de con v ersion en tre CO et H2 est de

2:3� 1020 H2 cm� 2
par unité de CO exprimée en Kkms� 1

. Les autres sp ectres, au nom bre de trois,

son t cen trés sur les co ordonnées galactiques (l,b) = (34.1, + 13.4), (299.7, � 16.3) et (30.0, + 3). Les

Fig. 2.3 � Sp ectre ISOCAM/CVF de la ligne de visée principale cen trée sur les co ordonnées galactiques

(l,b) = (26.8, + 0.8).

(a) (b) (c)

Fig. 2.4 � Sp ectres ISOCAM/CVF des lignes de visée cen trée sur les co ordonnées galactiques (l,b) =

(30.0, + 3), (34.1, + 13.4) et (299.7, � 16.3). Les barres v erticales représen ten t les barres d'erreurs (v oir détail

dans le texte).
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Chapitr e 2. L es c ouleurs de l'émission di�use

�gures 2.3 et 2.4 mon tren t toutes ces données.

2.3 Réduction des données

Les données ISOCAM/CVF son t celles de l'arc hiv e ISO et fon t partie des données HPDP

(p our Highly Pr o c esse d Data Pr o ducts ) don t on trouv era une description dans Boulanger et al.

(2005). Chacun des sp ectres est une mo y enne de ceux obten us sur un c hamp de 3

0
de côté.

Les incertitudes son t déduites d'une comparaison en tre les di�éren tes sous-régions de ce c hamp.

Elles son t dominées par les e�ets systématiques (détecteur, lumière zo diacale) et son t corrélées

en longueur d'onde. Je les ai rep ortées sur les sp ectres des �gures 2.3 et 2.4.

Les données IRA C son t celles de l'arc hiv e Spitzer (v ersion S11.0.2 de la c haîne de traitemen t).

J'ai directemen t utilisé les mosaïques (images P ost-BCD p our Post Basic Calibr ate d Data ), ce qui

explique la présence d'un gradien t à grande éc helle que l'on retrouv e dans certaines des cartes.

Les �gures 2.1 et 2.2 illustren t cet e�et qui est traité au momen t de l'obten tion des couleurs

infrarouges de l'émission di�use (v oir section 2.4 page 66). Le seul traitemen t que j'ai appliqué

à ces cartes concerne la soustraction des sources p onctuelles. P our ce faire, j'ai commencé par

pro duire une carte médiane de l'image à l'aide d'un �ltre carré de 21 pixels de côté (1 pixel =

1.2

00
). J'ai ensuite pro duit une carte di�érence en tre l'image originale et la carte médiane et j'ai

supprimé tous les pixels don t l'in tensité était trop grande (à plus de 3- � ). En�n, puisque je ne

m'in téresse qu'à l'émission étendue, j'ai lissé les cartes et réduit leur taille. J'obtiens ainsi des

observ ations de l'émission di�use galactique à une résolution de 6

00
.

Je termine en pro jetan t c haque ensem ble de 4 cartes IRA C sur une même et unique grille et

en leur appliquan t un facteur de correction photométrique p our l'émission étendue, tel qu'il est

fournit dans le "IRA C Data Handb o ok". L'incertitude sur la photométrie est alors de 5%.

2.4 Diagrammes de corrélation

Je déduis les couleurs de l'émission di�use sur les c hamps IRA C en corrélan t l'in tensité de

deux canaux. Je corrige ensuite ces couleurs par l'extinction et soutrais la con tribution des raies

du gaz ionisé. P our c haque c hamp Spitzer, je trace un diagramme de corrélation en tre le canal

IRA C à 8 � m et c hacun des trois autres canaux à 3.6, 4.5 et 5.8 � m. Certaines cartes présen ten t

un fort gradien t à grande éc helle. Cet e�et que l'on retrouv e le plus souv en t sur le canal à 5.8

� m selon la plus grande dimension de la carte, résulte d'une étap e dans la c haîne de traitemen t

o�cielle de l'arc hiv e Spitzer et d'une mauv aise correction du couran t d'obscurité. Ce gradien t

est généralemen t négligeable mais il apparaît comme la structure dominan te sur plusieurs cartes.

A�n d'en tenir compte dans mes estimations des couleurs infrarouges de l'émission di�use, je

décomp ose les images des canaux à 3.6, 4.5 et 5.8 � m en 1 gradien t (un p olynôme de bas degré

fonction de la p osition le long du grand axe de la carte) plus la structure de l'émission dans

le canal à 8.0 � m. P our c haque c hamp de vue, nous c herc hons donc à déterminer le co e�cien t

R�= 8:0 de la relation suiv an te :
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2.5. Corr e ctions d'extinction

IRA C 3.6 IRA C 4.5 IRA C 5.8 IRA C 8.0

0.0268 0.0222 0.581 0.0639

T ab. 2.1 � Bruit statistique relev é sur c hacune des cartes à haute latitude (l,b) = (105.6, +32), en

MJy/sr

I � (x; y) = R�= 8:0 � I 8:0(x; y) + P� (x) (2.1)

où � est la longueur d'onde du canal IRA C (3.6, 4.5 ou 5.8 � m) et P est le p olynôme,

généralemen t d'ordre 2 ou 3, qui a juste le mieux le gradien t à grande éc helle selon l'axe x .

L'incertitude liée à l'ordre du p olynôme se retrouv e dans l'incertitude sur la couleur R�= 8:0 .

P our c haque couleur, j'e�ectue une régression linéaire de manière itérativ e : à c haque étap e,

tous les pixels qui son t trop éloignés de la relation linéaire de l'étap e précéden te son t éliminés.

De cette façon, je supprime les pixels qui corresp onden t à des sources brillan tes et étendues que

mon premier �ltrage n'aurait pas sélectionnées car leur taille était comparable à la taille de la

fenêtre de �ltrage. En pratique, je calcule la déviation standard � de la distance à la relation

linéaire et masque les pixels qui son t éloignés de plus de 3 � de cette droite. T out au long de cette

pro cédure, je tiens compte du bruit statistique par pixel mesuré sur le c hamp de haute latitude

galactique (v oir T ab. 2.1).

2.5 Corrections d'extinction

Une première correction que je dois e�ectuer sur ces couleurs pro vien t de l'extinction. En

e�et, l'émission des p oussières dans l'infrarouge v a être étein te di�éremmen t à 3.6, 4.5, 5.8 et

8.0 � m. Ainsi, le rapp ort de couleur R3:6=8:0 mesuré sur les cartes est donc le rapp ort de couleur

en tre l'émission à 3.6 � m a�ectée par l'extinction à 3.6 � m et l'émission à 8.0 � m a�ectée

par l'extinction à 8.0 � m. P our remon ter au rapp ort de couleur in trinsèque, il faut corriger ces

rapp orts de la façon suiv an te :

R�= 8:0;int = R�= 8:0;obs �
1 � exp(� � 8:0)
1 � exp(� � � )

�
� �

� 8:0
(2.2)

où � � est l'épaisseur optique à la longueur d'onde � .

Sur les lignes de visée du GFLS, la densité de colonne est faible et n'app orte qu'une correction

négligeable sur les couleurs mesurées. Sur la ligne de visée GLIMPSE où j'ai à la fois des données

IRA C et ISOCAM/CVF, j'obtiens une estimation de l'extinction en con v ertissan t la densité de

colonne (v oir section 2.2 page 65) à l'aide de la relation AV =NH = 0 :53 � 10� 21 cm2
de Sa v age

& Mathis (1979). Cette détermination de l'extinction visible est cohéren te à mieux que 10% a v ec

celle fournie par les cartes de Sc hlegel et al. (1998) p our une v aleur de RV = 3 :1. Je passe ensuite

de l'extinction dans le visible à celle en bande K grâce à la relation AK =AV = 0 :112 de Riek e &

Leb ofsky (1985).
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Canal IRA C [3.6] [4.5] [5.8] [8.0]

A � =AK 0:56 � 0:06 0:43 � 0:08 0:43 � 0:10 0:43 � 0:10

� � 0:61 � 0:07 0:47 � 0:09 0:47 � 0:11 0:47 � 0:11

T ab. 2.2 � Extinction relativ e A � =AK et épaisseur optique � � dans les quatre canaux IRA C. D'après

Indeb etou w et al. (2005).

J'obtiens �nalemen t les extinctions dans les bandes IRA C en utilisan t les mesures d'extinction

réalisées a v ec des données du programme GLIMPSE dans les bandes IRA C et de 2MASS en

bandes J, H et K (Indeb etou w et al. 2005). L'extinction a été mesurée sur deux lignes de visée

de longitude galactique l = 42 �
et l = 284�

, à l'aide de la v aleur mo y enne de l'excès de couleur

(A [� ] � AK )=(AJ � AK ) de la distribution de couleur des étoiles observ ées. J'ai utilisé les v aleurs

mo y ennes que les auteurs déduisen t (v oir T ab. 2.2). Je con v ertis l'extinction en épaisseur optique

via � � = 0 :921� A � .

D'après les mesures de Indeb etou w et al. (2005), la seule correction à appliquer au c hamp

GLIMPSE concerne la couleur R3:6=8:0 . Notons égalemen t que ces mesures d'extinction concernen t

des c hamps de plusieurs degrés de long qui coup en t le plan galactique. Les régions de faibles la-

titudes ( jbj < 0:5�
), où la densité de colonne est la plus imp ortan te, son t celles don t la couleur

d'émission v a con tribuer ma joritairemen t à la couleur du c hamp complet, par opp osition aux

régions de plus haute latitude ( jbj > 0:5�
), où se trouv e le c hamp ISOCAM/CVF.

Ainsi, l'épaisseur optique à b = 0 �
est de 2.3 à 4.5, 5.8 et 8.0 � m et de 3.1 à 3.6 � m, tandis que

ces mêmes grandeurs ne son t que de 0.47 et 0.61 à b = 1 �
. La correction que l'on doit appliquer

étan t une mesure relativ e (v oir Eq. 2.2), elle ne v arie que p eu, en tre 1.24 à b = 0 �
et 1.07 à

b = 1 �
. Je n'a v ais pas ten u su�sammen t compte de cela dans mon article Flagey et al. (2006).

Cep endan t, les couleurs in trinsèques de la p oussière et surtout les conclusions qui en découlen t

n'en son t pas a�ectées.

2.6 Corrections par les raies du gaz

Aux longueurs d'onde infrarouges pro c hes, les raies du gaz ainsi que l'émission libre-libre

p euv en t a v oir une con tribution non négligeable, indép endammen t de la latitude galactique.

L'émission libre-libre pro vien t du ra y onnemen t des électrons ralen tis mais non capturés par les

ions du gaz, d'où la dénomination de ra y onnemen t de freinage ou Brehmsstralung en allemand.

P our estimer l'émission libre-libre infrarouge, je la considère d'ab ord à 5 GHz et extrap ole ensuite

v ers les courtes longueurs d'onde en accord a v ec Bec k ert et al. (2000). J'utilise p our cela sa �gure

donnan t l'émission libre-libre et un a justemen t de celle-ci par la fonction suiv an te :

I f f (IR ) = 1 :05 � I f f (� = 5 GHz) � max(0:23; 0:23 + 0:03 � ln( �= 3�m )) (2.3)

P our le c hamp GLIMPSE, des données à 5 GHz son t directemen t disp onibles grâce au relev é

de Altenho� et al. (1979). P our les c hamps du GFLS, je déduis l'émission libre-libre aux ondes
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Fig. 2.5 � Sp ectre total de l'émission libre-libre et libre-lié p our une temp érature électronique de 7000

K et normalisé à 5 GHz. La con tribution de l'émission libre-libre est donnée en tirets. D'après Bec k ert

et al. (2000).

radio de l'émission en H � en utilisan t les relations que l'on trouv e dans Reynolds (1992) :

I f f (� ) = 6 :6 � 10� 15 �
�

T
104 K

�
�

�
1 + 0:24 ln

�
T

104 K

�
� 0:16 ln

� �
1011 Hz

� �
� I �

erg cm� 2 s� 1 sr� 1 Hz� 1
(2.4)

où T est la temp érature des électrons, � est la fréquence d'émission et I � est l'émission H �

exprimée en erg cm� 2 s� 1 sr� 1
. P our une temp érature électronique de 7500 K, à une fréquence

de 5 GHz, cette relation se réduit à :

I f f = 8 :25 � 10� 15 � I � (2.5)

En�n, l'émission H � est mesurée sur les données corrigées de l'extinction de Dic kinson

et al. (2003). Ces données son t exprimées en Ra yleigh. Un Ra yleigh corresp ond à l'émission

de 106 photons:cm� 2:s� 1
soit, à la longueur d'onde � � = 6563 Å :

1 Rayleigh = 2:41 � 10� 7 erg cm� 2 s� 1 sr� 1
(2.6)

Ainsi, en utilisan t les relations des équations 2.3 à 2.6, j'obtiens la distribution sp ectrale de

l'émission libre-libre p our 1 Ra yleigh qui, une fois in tégrée dans les bandes IRA C à 3.6 et 4.5 � m,

me donne une con tribution à hauteur de 5 � 10� 5 MJy=sr. Sur les c hamps du GFLS, les v aleurs

de l'émission en H � v arien t en tre 5 et 100 Ra yleigh. Au �nal, cela ne représen te généralemen t pas

plus de 1% et 5% de l'émission totale dans les bande IRA C à 3.6 � m et 4.5 � m resp ectiv emen t.
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Il faut ra jouter à l'émission libre-libre la con tribution des raies du gaz qui se trouv en t dans les

bandes IRA C. Il s'agit essen tiellemen t de raies de recom binaison de l'h ydrogène (Pf � à 3.296 � m,

Pf  à 3.739 � m, Br � à 4.051 � m, Pf � à 4.652 � m et Pf � à 7.46 � m). Leur �ux par unité d'émission

en Br  est déduit de Hummer & Storey (1987), p our une temp érature et une densité électronique

de 7500 K et 100 cm� 3
. Ces raies représen ten t en viron un a jout de 20% et 100% à l'émission

libre-libre dans les canaux IRA C à 3.6 et 4.5 � m.

Finalemen t, la con tribution totale du gaz ionisé représen te à p eine plus de 1% de l'émission

totale dans la bande IRA C à 3.6 � m et au maxim um 10% de celle dans la bande à 4.5 � m.

2.7 Résultats et incertitudes

Les couleurs IRA C son t données dans le tableau 2.7. J'y ai a jouté les v aleurs attendues

par le mo dèle de Li & Draine (2001) p our des c hamps de ra y onnemen t de l'ordre de celui du

v oisinage solaire. Les incertitudes sur ces mesures pro viennen t de la métho de d'a justemen t par

une droite et qui inclut la correction par le gradien t. Cette incertitude est généralemen t de l'ordre

de 3%. Viennen t ensuite les corrections par l'extinction ( � 5-10%) et par les raies du gaz (<

1%). En tenan t compte �nalemen t de la correction photométrique (v oir section 2.3 page 66), les

incertitudes totales son t d'en viron 15% sur l'ensem ble des couleurs.

Ces couleurs son t les v aleurs mo y ennes mesurées sur des cartes relativ emen t grandes (1

�
par

15

0
) et ne renden t donc pas compte des v ariations à p etites éc helles. Cep endan t, la comparaison

en tre les di�éren ts c hamps IRA C mon tren t d'ores et déjà des v ariations à grandes éc helles sur les

rapp orts R3:6=8:0 et R4:5=8:0 . La couleur R5:8=8:0 est quan t à elle relativ emen t constan te autour

d'une v aleur mo y enne de 0.3 que l'on retrouv e égalemen t sur le sp ectre ISOCAM/CVF.
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2.7.
R

ésultats
et

inc
ertitudes

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 � 0:010 0. 065 � 0:008 0.37 � 0:05 0.014 � 0:002 a

0.062 � 0:007 a 80� 20

Spitzer 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� 12

Spitzer 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� 8

Spitzer 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� 12

Spitzer 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� 12

Spitzer 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� 9

Giard et al. (1994) - - - 0.016 � 2:10� 3

-

T anak a et al. (1996) - - - 0.016 � 4:10� 3

-

Dw ek 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

a

T ab. 2.3 � Couleurs IRA C de l'émission di�use galactique mesurée sur les c hamps du GFLS et de GLIMPSE ( R� i =� j ). Les mesures résultan t des

observ ations DIRBE on t été con v erties et celles déduites du mo dèle de Draine on t été rep ortées. La con tribution de la bande à 3.3 � m et celle du

con tin uum sous-jacen t son t données par R3:6=8:0;feat et R3:6=8:0;cont resp ectiv emen t. La taille mo y enne des P AHs que l'on déduit du mo dèle est donnée

par la dernière colonne.

a

déduits des équations 3.1 and 3.2

b

déduit de Giard et al. (1994) et T anak a et al. (1996)
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Chapitr e 3. Sp e ctr e infr ar ouge moyen du milieu di�us galactique

Nous a v ons com biné les couleurs IRA C mesurées sur le c hamp GLIMPSE a v ec des mesures de

la mission AR OME p our étendre le sp ectre ISOCAM/CVF de la p oussière aux courtes longueurs

d'onde (en tre 3 et 5 � m) et construire un sp ectre de l'émission di�use galactique.

3.1 Construction du sp ectre

Les observ ations menées par Kris Sellgren sur des nébuleuses par ré�exion (Sellgren et al.

1983, 1985) on t rév élé que le sp ectre de la p oussière aux longueurs d'onde inférieures à 5 � m se

décomp ose en une bande attribuée aux P AHs à 3.3 � m et un con tin uum sous-jacen t caractérisé

par une temp érature de couleur TC � 1000� 1500 K qui s'étend en-deçà de 3 � m et qui domine

l'émission en tre 3.5 et 5 � m. Nous a v ons c herc hé à in terpréter les couleurs IRA C mesurées sur

le c hamp GLIMPSE a v ec ces deux comp osan tes.

La bande P AH à 3.3 � m a v ait déjà été détectée et mesurée sp ectroscopiquemen t par le satellite

jap onais IR TS v ers les régions in ternes de la galaxie (T anak a et al. 1996). L'exp érience ballon

AR OME a égalemen t détecté et mesuré photométriquemen t cette bande dans l'émission di�use

du plan galactique (Giard et al. 1988). Les mesures déduites de ces deux observ ations son t

parfaitemen t cohéren tes. De plus, elles corresp onden t au plan galactique, là même où on t été

relev ées les observ ations IRA C. Nous dé�nissons alors la con tribution de la bande dans le canal

IRA C à 3.6 � m, notée R3:6=8:0;feat , ainsi que son complémen taire, la con tribution du con tin uum

sous-jacen t dans ce même canal IRA C à 3.6 � m, notée R3:6=8:0;cont .

A�n de construire le sp ectre de l'émission di�use galactique en dessous de 5 � m, nous prenons

la forme de la bande à 3.3 � m d'un sp ectre ISO/SWS de la nébuleuse par ré�exion NGC7023 et

un con tin uum en forme de corps noir. L'in tensité de la bande P AH, dé�nie par R3:6=8:0;feat = 0 :16,

est prise en accord a v ec celle mesurée par AR OME et IR TS. L'in tensité et la temp érature du

con tin uum son t alors a justées a�n d'obtenir les v aleurs mesurées p our les couleurs R3:6=8:0 et

R4:5=8:0 sur le c hamp GLIMPSE. La temp érature de couleur du con tin uum déterminée est de

1100� 300 K, ce qui corresp ond aux v aleurs mesurées sur les nébuleuses par ré�exion, bien que

les conditions ph ysiques y soien t très di�éren tes.

Grâce à ce sp ectre étendu de l'émission di�use galactique (v oir Fig. 3.1), nous p ouv ons obtenir

une relation donnan t les con tributions du con tin uum et de la bande des P AHs à 3.3 � m dans le

canal IRA C à 3.6 � en fonction des couleurs 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)
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3.2. Continuum pr o che infr ar ouge et b ande à 3.3 micr ons

Fig. 3.1 � Sp ectre ISOCAM/CVF de la ligne de visée principale, cen trée sur les co ordonnées galactiques

(l,b) = (26.8, + 0.8), complété par les couleurs des observ ations IRA C (diaman ts). L'extension du sp ectre

en-deçà de 5 � m (tirets) est con train te par ces v aleurs ainsi que celle des observ ations AR OME et IR TS.

3.2 Con tin uum pro c he infrarouge et bande à 3.3 microns

Nous a v ons utilisé les relations 3.1 et 3.2 p our déterminer la con tribution du con tin uum et de

la bande P AH dans les c hamps GLIMPSE et GFLS. Concernan t les c hamps GFLS, nous n'a vions

pas accès à une mesure de l'in tensité de la bande à 3.3 � m. Nous a v ons donc fait l'h yp othèse

que le con tin uum sous-jacen t était le même que sur le c hamp GLIMPSE. Cette h yp othèse est

renforcée par (1) la faible v ariation du rapp ort des �ux dans les canaux IRA C à 3.6 et 4.5 � m

en fonction de la temp érature du con tin uum et (2) cette temp érature ne v arie que très p eu en tre

une nébuleuse par ré�exion et le milieu di�us. Les v aleurs de R3:6=8:0;feat et R3:6=8:0;cont son t

rep ortées dans la T able 2.7.

On constate immédiatemen t que l'in tensité relativ e du con tin uum ne c hange pas de manière

signi�cativ e a v ec une v aleur mo y enne de 0.046, une déviation standard de 0.009 et un facteur

inférieur à 1.9 en tre ses v aleurs extrêmes. Au con traire, l'in tensité relativ e de la bande P AH à

3.3 � m a une disp ersion plus imp ortan te a v ec une v aleur mo y enne de 0.026, une disp ersion de

0.011 et un facteur sup érieur à 3.2 en tre ses v aleurs extrêmes. De plus, on ne remarque aucune

corrélation en tre ces deux grandeurs. En�n, la con tribution du con tin uum au canal IRA C à 3.6

� m est en mo y enne de 62% et v arie en tre 50% et 82%, ce qui en fait la comp osan te dominan te.

3.3 Comparaison a v ec les couleurs DIRBE

En utilisan t des données du relev é du ciel réalisé par DIRBE à b ord du satellite COBE,

Dw ek et al. (1997) et Arendt et al. (1998) on t mesuré les couleurs de l'émission à haute latitude

galactique. Grâce au sp ectre de l'émission di�use galactique que nous v enons de construire,

nous sommes capables de con v ertir ces couleurs DIRBE en couleurs IRA C, via les facteurs de
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Chapitr e 3. Sp e ctr e infr ar ouge moyen du milieu di�us galactique

Instrumen t et canal F acteur de con v ersion

DIRBE 3:5=IRAC 3:6 0.917

DIRBE 4:9=IRAC 4:5 1.03

DIRBE 12=IRAC 8:0 0.749

T ab. 3.1 � F acteurs de con v ersion en tre les canaux DIRBE et les canaux IRA C déduits de notre sp ectre

de référence.

con v ersion que nous donnons en T able 3.2. Nous donnons les v aleurs corresp ondan tes à ces

tra v aux en T able 2.7. On constate que nos couleurs son t globalemen t sup érieures à celle déduites

des observ ations DIRBE. Cet écart p eut pro v enir de plusieurs raisons parmi lesquelles (1) des

erreurs systématiques dans l'analyse des données DIRBE liées à la soustraction des étoiles, (2) le

fait que ces couleurs corresp onden t à des régions de haute latitude galactique et (3) notre sp ectre

de référence qui p eut induire une con v ersion inadaptée.
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Chapitr e 4. Diagnostics sp e ctr osc opiques

Le sp ectre d'émission des P AHs dép end fortemen t de leurs propriétés ph ysiques, parmi les-

quelles leur état de c harge et de leur taille. Je citerai par exemple les tra v aux de Bak es et al.

(2001a) ou les nom breux articles de Bruce T. Draine et Aigen Li (v oir �gure 4.1). Dans cette

partie, je v ais mon trer qu'un p etit nom bre de critères observ ationnels p ermet de con traindre ces

propriétés. Je les appliquerai ensuite à nos observ ations.

4.1 Métho de de diagnostic

Dans leur mo dèle de p oussières, Li & Draine (2001) construisen t le sp ectre de l'émission

di�use des P AHs dans le milieur in terstellaire à partir de données de lab oratoire. Les couleurs

infrarouges qu'ils obtiennen t p our l'instrumen t IRA C on t été rep ortées dans la T able 2.7. Elles

son t en désaccord a v ec nos mesures, tout du moins sur les v aleurs de R3:6=8:0 et R4:5=8:0 , ce qui

p ourrait mon trer une sous-estimation de con tin uum pro c he infrarouge dans leur mo dèle.

Nous a v ons décidé de dév elopp er notre propre mo dèle p our cette raison et les suiv an tes. (1)

Les v aleur de Li & Draine (2001) corresp onden t à un mélange �xe en tre les phases CNM, WNM

et WIM du MIS, a v ec des prop ortions en masse de 43%, 43% et 14% resp ectiv emen t. Ce t yp e de

milieu est caractéristique des régions de haute latitude galactique mais ne s'applique sans doute

pas aux c hamps IRA C de faible latitude de notre analyse. P our ces lignes de visée, une fraction

non négligeable du gaz est sous forme moléculaire et par conséquen t la prop ortion de phase neutre

froide du MIS doit être plus imp ortan te. (2) Nos mesures de l'in tensité relativ e de la bande P AH

à 3.3 � m mon tren t une disp ersion imp ortan te qu'il v a falloir retranscrire en terme de taille et état

d'ionisation des P AHs. P our ce faire, nous aurons b esoin d'exécuter notre mo dèle de p oussière sur

une large grille de paramètres. (3) Dans une étude récen te sur des données de sp ectro-imagerie

ISOCAM/CVF, Rapacioli et al. (2005) on t prop osé une décomp osition du sp ectre d'émission des

P AHs en une comp osan te neutre et une comp osan te cation. Nous c hoisissons, tout comme eux,

et con trairemen t à Li & Draine (2001), de dé�nir les propriétés des P AHs à partir d'observ ations

plutôt qu'en nous appuy an t sur des données de lab oratoire. Le mo dèle de Désert et al. (1990),

que j'ai présen té section 3 page 33, tien t main tenan t compte de ces mises à jour sur les sections

e�caces des P AHs neutres et cations.

J'ai donc utilisé ce mo dèle en l'asso cian t à un mo dule de calcul de la fraction ionisée de P AHs

en fonction de leur taille et des conditions ph ysiques. Ce mo dule tien t compte des pro cessus de

photoionisation, de recom binaison électronique, d'attac hemen t électronique et de photo détac he-

men t électronique (Le P age et al. 2001). Les paramètres libres son t donc a priori les suiv an ts :

l'in tensité du c hamp de ra y onnemen t G (�ux ultra violet loin tain in tégré en tre 6 et 13.6 e V),

exprimé en unité de Habing (normalisation au v oisinage solaire), la temp érature du gaz T , la

densité électronique ne et l'exp osan t de la loi de puissance de la distribution de taille des P AHs � .

Le paramètre qui régit l'équilibre en tre P AH cations et neutres via les pro cessus de photionisation

et recom binaison électronique est en fait le rapp ort G
p

T =ne. D'autre part, nous con v ertissons

l'exp osan t � en taille mo y enne des P AHs exprimée en nom bre de carb one en in tégran t la distri-

bution de taille des P AHs en tre 4 et 12 Å et à l'aide de la relation a = 0 :9
p

NC en tre la taille a
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4.2. Intensité r elative de la b ande à 3.3 micr ons

(a) Sections e�caces d'absorption par

atome de carb one p our un P AH neutre et io-

nisé. L'ionisation renforce les mo des d'élon-

gation C-C (6.2 et 7.7 � m) et de pliage C-H

(8.6 � m) mais attén ue le mo de d'élongation

C-H (3.3 � m). D'après Li & Draine (2001).

(b) Émissivité par atome de carb one p our

des P AHs cations de taille di�éren te sous

un ra y onnemen t in terstellaire standard. Les

P AHs les plus p etits émetten t relativ emen t

plus d'énergie aux longueurs d'ondes les

plus courtes. D'après Draine & Li (2001).

Fig. 4.1 � V ariations des propriétés des P AHs en fonction de leur état de c harge (a) ou de leur taille (b)

telles qu'elles son t mo délisées par Draine et ses collab orateurs.

d'un P AH et le nom bre d'atomes de carb one NC de la molécule. S'a jouten t à ces deux paramètres

la temp érature de couleur et l'in tensité du con tin uum pro c he infrarouge qui n'était alors pas une

comp osan te incluse dans le mo dèle de p oussières.

A�n de con traindre ces paramètres, j'ai utilisé deux diagnostics : le rapp ort R7:7=11:3 en tre les

bandes P AHs à 7.7 et 11.3 � m d'une part, et le rapp ort R3:6=8:0;feat qui donne l'in tensité de la

bande P AH à 3.3 � m relativ emen t au canal IRA C 8.0 � m d'autre part. Ces deux con train tes seron t

complétées par les couleurs IRA C R3:6=8:0 , R4:5=8:0 et R5:8=8:0 dé�nies et mesurées précédemmen t.

4.2 In tensité relativ e de la bande à 3.3 microns

La couleur IRA C R3:6=8:0;feat nous renseigne sur l'in tensité de la bande P AH à 3.3 � m. Cette

bande est conn ue p our être à la fois sensible à la taille et à l'état de c harge des P AHs. Un gros

P AH ou un P AH ionisé n'émettra pas b eaucoup dans cette bande, tandis qu'un P AH p etit et

neutre émettra fortemen t à 3.3 � m (v oir �gures 4.1). Nous le v éri�ons a v ec notre mo dèle de

p oussières. P our c haque sp ectre d'émission de la p oussière obten u p our un couple de paramètres

( G
p

T =ne, < N C > ), nous calculons, p our la comp osan te P AH, le �ux que l'on mesurerait dans

les canaux IRA C à 3.6 et 8.0 � m. Comme cette comp osan te est vierge de tout con tin uum pro c he-

infrarouge (il n'est p our le momen t pas inclus dans le mo dèle), le rapp ort de ces deux �ux donne

directemen t R3:6=8:0;feat .

Comme le mon tre la Figure 4.2, ce rapp ort dép end bien à la fois de la taille mo y enne et de
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Chapitr e 4. Diagnostics sp e ctr osc opiques

Fig. 4.2 � V ariations des deux diagnostics sp ectroscopiques utilisés p our con traindre les propriétés des

P AHs observ és en fonction de la taille mo y enne de la distribution des P AHs et du paramètre d'ionisation

G
p

T=ne . R3:6=8:0;feat est en trait con tin u et R7:7=11:3 est en tirets.

l'état de c harge des P AHs. Le sens des v ariations est celui que nous nous attendions à v oir. Les

v aleurs extrêmes obten ues p our les paramètres utilisés son t de 0.005 et 0.05. Nos mesures son t

incluses dans cet in terv alle.

En utilisan t uniquemen t ce diagnostic, il est imp ossible de lev er la dégénérescence en tre taille

et ionisation. Si nous prenons la v aleur mesurée par AR OME et IR TS p our R3:6=8:0;feat , à sa v oir

0.016, la seule utilisation de ce diagnostic ne p ermet pas de distinction en tre des P AHs don t la

taille mo y enne serait de 75 atomes de carb one dans des conditions ph ysiques paramétrées par

G
p

T=ne � 200 K1=2cm3
et des P AHs de 50 atomes de carb one en mo y enne dans un milieu

où G
p

T =ne � 3000 K1=2cm3
. Il est donc nécessaire de trouv er un second diagnostic don t la

dép endance par rapp ort à la taille et à la c harge des P AHs ne soit pas la même que p our

R3:6=8:0;feat .

4.3 Rapp ort des bandes à 7.7 et 11.3 microns

Le sp ectre d'émission des P AHs est conn u p our être p eu sensible aux v ariations de taille p our

les bandes de longueurs d'onde in termédiaires (en tre 6 et 13 � m) et si on se limite à des tailles

de P AHs raisonnables (quelques dizaines d'atomes de carb one au maxim um). On se rep ortera

par exemple à la �gure 4.1(b).Notre mo dèle de p oussières est en accord a v ec cela. P our c haque

sp ectre d'émission de la p oussière obten u via le mo dèle, p our un jeu de paramètres G
p

T =ne et

< N C > , nous décomp osons le sp ectre des P AHs en une succession de loren tziennes. Chaque

bande d'émission des P AHs en tre 6.2 et 12.7 � m est ainsi a justée par une loren tziennes. Les

longueurs d'onde cen trales son t �xées à 6.2, 7.6, 8.6, 11.3 et 12.7 � m tandis que les largeurs à

mi-hauteur et les amplitudes son t laissées libres. Le pro duit en tre largeur et amplitude donne
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4.4. T ail le et état d'ionisation des ar omatiques

V alue

NC 60 � 9

G
p

T =ne 1350 � 450 K1=2 cm3

PAH + =PAH 42% � 7%

Con tribution du con tin uum à IRA C 3.6 70% � 12%

T ab. 4.1 � P aramètres de sorties du mo dèle p our le meilleur a justemen t. Les incertitudes résulten t des

disp ersions aléatoire et systématique qui con tribuen t c hacune p our moitié à l'incertitude totale.

ainsi le �ux estimé de c haque bande P AH.

Nous calculons alors le rapp ort R7:7=11:3 en tre les �ux de la bande à 7.7 � m et celle à 11.3

� m en fonction de la taille mo y enne des P AHs et du paramètres d'ionisation. Les résultats son t

présen tés en Figure 4.2. Dans le cadre du mo dèle et a v ec les v aleurs des paramètres utilisés, le

rapp ort R7:7=11:3 dép end presque uniquemen t de l'état d'ionisation des P AHs, et pratiquemen t

pas de leur taille mo y enne, sauf aux très p etites tailles. Ce rapp ort v arie ici en tre 0.9 et 2. En

comparaison, Draine & Li (2001) obtiennen t des v aleurs comprises en tre 0.04 et 0.07 p our des

P AHs ionisés, et en tre 0.3 et 0.6 p our des P AHs neutres, si on se limite à NC < 100. J'ai utilisé

ce rapp ort de bandes p our con traindre la v aleur du paramètre G
p

T =ne et donc l'état de c harge

des P AHs sur les lignes de visée étudiées. A l'aide de cette donnée et du rapp ort R3:6=8:0;feat , je

déduis la taille mo y enne de la distribution des P AHs.

4.4 T aille et état d'ionisation des aromatiques

A�n de con traindre les propriétés des P AHs en termes de taille mo y enne et d'état de c harge,

nous a v ons utilisé 5 observ ables : les 3 couleurs IRA C R3:6=8:0 , R4:5=8:0 et R5:8=8:0 ainsi que

les deux diagnostics R7:7=11:3 et R3:6=8:0;feat , détaillés au c hapitre précéden t. Les paramètres à

con traindre son t au nom bre de 4 : la taille mo y enne de la distribution des P AHs, le paramètre

d'ionisation G
p

T =ne, la temp érature de couleur du con tin uum pro c he infrarouge et l'in tensité

de ce con tin uum.

Dans le cas du c hamp GLIMPSE, nous p ouv ons mener une analyse complète puisque nous

a v ons toutes les données nécessaires. Dans le cas des c hamps GFLS et des autres lignes de visée

ISOCAM/CVF, nous ne p ouv ons raisonner qu'à partir de supp ositions sur les observ ables don t

nous ne disp osons pas.

4.4.1 Ligne de visée principale

Sur le c hamp où nous p ossédons à la fois les données IRA C et le sp ectre ISOCAM/CVF,

nous a v ons accès aux 5 observ ables : les 3 couleurs IRA C découlen t directemen t des observ ations

IRA C, le rapp ort R7:7=11:3 est directemen t mesuré sur le sp ectre ISOCAM/CVF et le rapp ort

R3:6=8:0;feat pro vien t des mesures AR OME et IR TS. Nous p ouv ons donc a juster au mieux les 4

paramètres libres, en tenan t compte de l'incertitude sur nos 5 con train tes. Nous calculons alors
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Chapitr e 4. Diagnostics sp e ctr osc opiques

(a) Con tours iso- � 2
déduits du pro cessus d'a juste-

men t des 5 con train tes observ ationnelles sur la ligne

de visée principale, en fonction de NC et G
p

T =ne .

(b) Con tours iso- � 2
déduits du pro cessus d'a jus-

temen t des 5 con train tes observ ationnelles sur la

ligne de visée principale, en fonction de NC et de

la con tribution du con tin uum pro c he infrarouge au

canal IRA C 3.6 � m.

Fig. 4.3 � Données sur le meilleur a justemen t de nos observ ations.

le � 2
p our tous les sp ectres du mo dèle que nous a v ons obten us (v oir Fig. 4.3(a) et 4.3(b)). Les

courb es à 3 � � corresp onden t à une v aleur de � 2 = 10 .

T aille mo y enne

P our notre ligne de visée principale, nous obtenons ainsi une taille mo y enne de 60 atomes de

carb one. En comparaison, le mo dèle standard de Désert et al. (1990) corresp ond à une v aleur de

6 ou 45 atomes de carb one, soit 30% plus p etit que sur nos observ ations.

P aramètre d'ioniation

Le paramètre d'ionisation que nous obtenons est G
p

T =ne = 1350 K1=2cm3
. Les mo dèles de Li

& Draine (2001) et W eingartner & Draine (2001c) donnen t, p our les phases neutre froide, neutre

c haude et ionisée c haude, les v aleurs de 250-380 K1=2cm3
, 2200-2900 K1=2cm3

et 1000 K1=2cm3

resp ectiv emen t. Ces v aleurs son t celles obten ues dans un c hamp de ra y onnemen t pro c he de celui

du v oisinage solaire. Si on considère que le c hamp de ra y onnemen t mo y en augmen te en viron d'un

facteur 3 lorsqu'on se déplace du v oisinage solaire v ers l'in térieur de la galaxie (So droski et al.

1997), les v aleurs de G
p

T=ne attendues p our les trois phases du MIS sur notre ligne de visée

devraien t être de 750-1140 K1=2cm3
, 6600-8700 K1=2cm3

et 3000 K1=2cm3
resp ectiv emen t. Ainsi,

notre sp ectre étendu du milieu di�us galactique sem ble être en b on accord a v ec un en vironnemen t

dominé par la phase neutre froide. Cette in terprétation n'est v alable que si l'on supp ose que

la densité mo y enne des électrons et la temp érature mo y enne du gaz ne v arie pas de manière

signi�cativ e au tra v ers de la galaxie.
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4.4. T ail le et état d'ionisation des ar omatiques

Fig. 4.4 � Sp ectre complet du meilleur a justemen t obten u (trait con tin u et étoiles). Les données son t

en tirets épais et diaman ts. La con tribution des P AHs neutres apparaît en tiret-p oin t, celle des P AHs

cations en tirets et le con tin uum en "tiret-3 p oin ts".

F raction d'ionisation

En com binan t la taille mo y enne des P AHs et le paramètre d'ionisation, nous a v ons accès à la

fraction de P AHs ionisés sur la ligne de visée. Nous déduisons ainsi une fraction de P AH cation de

42%, con tre 58% de neutre. En�n, la temp érature et l'in tensité du con tin uum pro c he infrarouge

se traduisen t par une con tribution de cette comp osan te dans la bande IRA C à 3.6 � m que l'on

estime à 70%. Cette forte con tribution équiv aut à une couleur R3:6=4:5;cont = 0 :90. En tenan t

compte des incertitudes, cette v aleur est en accord a v ec la v aleur déterminée empiriquemen t

(v oir Eq. 3.1 et 3.2). L'ensem ble des v aleurs corresp ondan t au meilleur a justemen t est donné

dans la table 4.1.

Sp ectre complet

A v ec les paramètres déduits de l'a justemen t des couleurs infrarouges du milieu di�us, il a

donc été p ossible de déterminer les propriétés mo y ennes des P AHs. Le sp ectre complet qui en

découle est donné par la �gure 4.4.

4.4.2 V ariations c hamp à c hamp

État d'ionisation

P our les autres c hamps IRA C et les autres lignes de visée ISOCAM/CVF, nous n'a v ons pas

accès à toutes les observ ables. P our les sp ectres, nous ne p ouv ons mesurer que le rapp ort R7:7=11:3 .

En utilisan t des données IR TS, Sak on et al. (2004) on t mesuré les �ux des bandes P AHs en tre

6.2 et 11.3 � m. Ils a v aien t conclu que les bandes à 8.6 et 11.3 � m étaien t systématiquemen t

plus fortes que celles à 6.2 et 7.7 � m dans les régions extérieures de la galaxie par rapp ort aux
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Chapitr e 4. Diagnostics sp e ctr osc opiques

Ligne de visée Co ordonnées galactiques 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

Sak on et al. (2004) l=-8 (-8,0) 2.85 � 0.17

Sak on et al. (2004) l=48 (48,0) 1.99 � 0.05

Sak on et al. (2004) l=-132 (-132,0) 1.42 � 0.40

Sak on et al. (2004) l=172 (172,0) 1.65 � 0.37

T ab. 4.2 � Rapp orts R7:7=11:3 mesurés sur les lignes de visée ISOCAM/CVF et d'après Sak on et al.

(2004).

régions in ternes de la galaxie. Ils suggéraien t alors que la désh ydrogénation ou la compacité des

P AHs p ouv ait expliquer de telles v ariations, mais ne tiraien t pas de conclusion dé�nitiv e. Nos

mesures du rapp ort R7:7=11:3 son t rep ortées dans la T able 4.2 a v ec celles de Sak on et al. (2004).

La détermination du rapp ort de bande via la décomp osition en loren tziennes du sp ectre n'a pas

été facilitée par le faible rapp ort signal sur bruit des lignes de visée. De plus, la faible couv erture

sp ectrale de ISOCAM/CVF ne fournit pas su�sammen t de p oin ts de mesures en-deçà de la bande

à 6.2 � m et au-delà de la bande à 12.7 � m. P our estimer l'incertitude de nos mesures, nous a v ons

essa y é plusieurs métho des qui di�èren t par leurs v ariables et leurs paramètres �xes, sélectionnés

parmi la longueur d'onde cen trale, la largeur à mi-hauteur et l'amplitude des loren tziennes. Les

v aleurs que nous obtenons son t comparables à celles obten ues par Sak on et al. (2004). P our les

lignes de visée ISOCAM/CVF qui p oin ten t v ers les régions in ternes de la Galaxie, nos v aleurs son t

inférieures à celles déduites des observ ations IR TS et en les comparan t à celles qui p oin ten t v ers

l'extérieur de la Galaxie, nous ne p ouv ons pas conclure quan t à l'existence d'un e�et systématique

sur les in tensités relativ es des bandes. Notons que le rapp ort R3:6=8:0;feat ne présen te pas non

plus de v ariations systématiques a v ec la longitude ou la latitude galactique (v oir T ab. 2.7).

T aille mo y enne

Dans le cadre du mo dèle de p oussières, la couleur R3:6=8:0;feat mesurée sur les c hamps GFLS

doit tracer les v ariations de propriétés des P AHs. Plus particulièremen t, dans notre cas, nous

dev ons p ouv oir remon ter à des v ariations de taille mo y enne des P AHs. En e�et, les c hamps

GFLS sonden t des régions plus externes que celle du c hamp GLIMPSE. T oujours en considéran t

que le c hamp de ra y onnemen t mo y en a plutôt tendance à dimin uer lorsqu'on s'éloigne des régions

in ternes de la galaxie, et en faisan t l'h yp othèse que la densité des électrons et que la temp érature

du gaz ne v arien t pas signi�cativ emen t, on décide de prendre la v aleur de 1350 K1=2cm3
trouv ée

sur le c hamp GLIMPSE comme limite sup érieure du paramètre G
p

T =ne sur les c hamps GFLS.

D'autre part, nous décidons de prendre comme limite inférieure la v aleur prop osée par Li &
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4.5. Extension du sp e ctr e de r éfér enc e aux plus gr andes longueurs d'onde

P aramètres V aleurs

IRA C 3.6 � m 0.065 MJy/sr

IRA C 4.5 � m 0.052 MJy/sr

IRA C 5.8 � m 0.32 MJy/sr

IRA C 8.0 � m 1.00 MJy/sr

IRIS 25 � m 1.43 MJy/sr

IRIS 60 � m 8.88 MJy/sr

IRIS 100 � m 31.2 MJy/sr

DIRBE 12 � m 1.05 MJy/sr

DIRBE 25 � m 1.23 MJy/sr

DIRBE 60 � m 10.2 MJy/sr

DIRBE 100 � m 31.2 MJy/sr

DIRBE 140 � m 59.3 MJy/sr

DIRBE 240 � m 34.7 MJy/sr

T ab. 4.3 � V aleurs mesurées p our la SED complète du milieu di�us galactique. Les observ ations son t

normalisées par rapp ort au �ux dans le canal IRA C 8 � m.

Draine (2001) et W eingartner & Draine (2001c) p our le MIS neutre froid, à sa v oir G
p

T=ne �

300 K1=2cm3
. Grâce à ces con train tes sur le paramètre d'ionisation, et en les com binan t aux

couleurs R3:6=8:0;feat sur la �gure 4.2, nous p ouv ons estimer la taille mo y enne des P AHs sur

c hacun des c hamps GFLS. P our ce faire, nous a v ons utilisé le rapp ort R3:6=4:5;cont déduit de

l'a justemen t par le mo dèle de notre ligne de visée principale. Les résultats son t donnés dans la

dernière colonne de la T able 2.7. Nous obtenons des tailles mo y ennes de P AHs don t les v aleurs

extrêmes son t de 38 et 80 atomes de carb one tandis que les trois autres v aleurs (52, 52 et 56

atomes de carb one) son t très pro c hes de celle de la ligne de référence (60 atomes de carb one).

Ainsi, nous a v ons mis en évidence, malgré les incertitudes assez larges sur ces tailles mo y ennes,

qu'une réelle disp ersion existe et que des P AHs de taille moléculaire son t présen ts dans le milieu

di�us galactique.

4.5 Extension du sp ectre de référence aux plus grandes longueurs

d'onde

Au-delà de 8 � m, des données photométriques son t égalemen t disp onibles p our ma ligne de

visée de référence. Il s'agit non pas de données Spitzer/MIPS mais de données IRIS (données

IRAS retraitées par Miville-Desc hênes & Lagac he 2005) et DIRBE. Comme l'éc han tillonnage de

ces données ne p ermet pas de réaliser des graphes de corrélation pixel-à-pixel a v ec les données

IRA C, j'ai utilisé des mesures de v aleurs mo y ennes sur le c hamp. J'ai considéré que les �ux

mesurés par IRIS p ouv aien t être pris tels quels et j'ai a justé les mesures DIRBE de telle sorte

que les p oin ts DIRBE et IRIS à 100 � m soien t iden tiques. J'ai ainsi obten u les couleurs de
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Chapitr e 4. Diagnostics sp e ctr osc opiques

P aramètres V aleurs

Champ de ra y onnemen t 1.2 x Mathis

Ab ondance VSGs 2 x Desert

Ab ondance BG 1 x Desert

T ab. 4.4 � P aramètres du mo dèle p our l'a justemen t de la SED complète du milieu di�us galactique.

l'émission di�use de 12 à 240 � m qui viennen t compléter celles déjà mesurées précédemmen t à

l'aide des données IRA C (v oir table 4.5).

J'ai ensuite a justé cette distribution sp ectrale d'énergie (SED) à l'aide du mo dèle de p ous-

sières en utilisan t la distribution en taille des P AHs con train te par les couleurs IRA C et le sp ectre

ISOCAM/CVF à la section 4.4.1. De cette manière, j'ai con train t les ab ondances relativ es des

P AHs, VSGs et BGs ainsi que le c hamp de ra y onnemen t inciden t. Les distributions de taille

des VSGs et des BGs son t inc hangées par rapp ort aux tra v aux de Désert et al. (1990). P our le

c hamp de ra y onnemen t, j'ai utilisé la forme sp ectrale du c hamp de ra y onnemen t in terstellaire de

Mathis. Les paramètres qui a justen t le mieux la SED de référence du milieu di�us galactique

son t donnés dans la table 4.5 et le sp ectre complet qui en résulte est donné par la �gure 4.5. Le

c hamp de ra y onnemen t requis est donc 20% plus élev é que le c hamp de ra y onnemen t standard

de Mathis. La mo di�cation la plus imp ortan te par rapp ort au mo dèle originel de Désert et al.

(1990) concerne l'ab ondance relativ e nécessaire des VSGs qui est deux fois plus élev ée. Cette

SED et l'a justemen t par le mo dèle qui en découle constitue doréna v an t le sp ectre de référence

du milieu di�us galactique que j'utilise dans le reste de ma thèse.

Fig. 4.5 � Sp ectre de référence complet du milieu di�us galactique. Les données (diaman ts) et les v aleurs

données par le mo dèle (croix) p our les bandes photomo étriques IRA C, IRIS et DIRBE son t sup erp osées

au sp ectre ISOCAM/CVF étendu (ligne con tin ue) et à l'a justemen t par le mo dèle (tiret). L'ensem ble est

normalisé à IRA C 8 � m.
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Origine du con tin uum pro c he infrarouge
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Chapitr e 5. Origine du c ontinuum pr o che infr ar ouge

L'un des principaux résultats de ce tra v ail p orte sur la détection d'un con tin uum pro c he

infrarouge, sous-jacen t à la bande P AH à 3.3 � m. Aupara v an t, cette comp osan te a v ait été détectée

d'ab ord dans des nébuleuses par ré�exion (Sellgren et al. 1983) puis dans des galaxies (Lu et al.

2003). Sa présence dans le milieu di�us, où le c hamp de ra y onnemen t est plusieurs ordres de

grandeur plus faible, est p our le moins surprenan te. De plus, la con tribution de ce con tin uum

s'élèv e à plus de 50% dans le canal IRA C à 3.6 � m et est pratiquemen t de 100% dans le canal

IRA C à 4.5 � m.

5.1 Nébuleuses par ré�exion

Un con tin uum pro c he infrarouge sous-jacen t à la bande P AH à 3.3 � m a été découv ert dans

des nébuleuses par ré�exion (NGC7023, NGC2023 et NGC2068) par Sellgren et al. (1983). Cette

comp osan te est relativ emen t bien décrite par un corps noir mo di�é don t la temp érature de

couleur, déduite de mesures photométriques en tre 2 et 5 � m, est v oisine de 1000 K. Sellgren

et al. (1983) on t tout d'ab ord écarté plusieurs in terprétations.

5.1.1 Les in terprétations rejetées

� L'émission libre-libre ne p eut con tribuer qu'à hauteur de 1% au maxim um, d'après les

mesures e�ectuées à 6 cm.

� En tenan t compte des sources de ra y onnemen t présen tes dans les nébuleuses par ré�exion, le

calcul de la lumière ré�éc hie dans NGC2023 ne p eut atteindre que 1/3 et 1/20 de l'émission

du con tin uum à 2.2 et 3.8 � m resp ectiv emen t. Ces v aleurs son t des limites sup érieures.

� Des étoiles faibles, mem bres des amas asso ciés aux nébuleuses, ne p euv en t pas non plus

être à l'origine de cette émission, qui apparaît uniformémen t étendue dans des ouv ertures

de 6

00
et 60

00
.

� La constance de la temp érature de couleur en fonction de l'éloignemen t à l'étoile excita-

trice p ose problème si l'on souhaite in terpréter ce con tin uum par l'émission thermique de

la p oussière. De plus, la temp érature e�ectiv e de la p oussière devrait être pro c he de la

temp érature de couleur observ ée ( � 1000 K) qui est bien plus grande que celle attendue

dans ce t yp e de région surtout à des distances sup érieures à quelques fractions de parsecs

de l'étoile.

� La �uorescence p eut être à l'origine de l'émission dans les bandes P AH à 3.3 et 3.4 � m

comme l'on t prop osé Allamandola et al. (1979) mais serait incapable de pro duire un con ti-

n uum sur l'in terv alle de longueurs d'onde où il est observ é et demanderait une e�cacité de

con v ersion des photons ultra violets en infrarouges qui paraît p eu raisonnable.

5.1.2 Mo dèle de �uctuations en temp érature de p etits grains

Plus tard, Sellgren (1984) a dév elopp é un mo dèle selon lequel le con tin uum est dû à l'émission

thermique de grains de très p etite taille ( � 10 ). Étan t donnée leur faible capacité thermique,
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5.1. Nébuleuses p ar r é�exion

ils son t c hau�és très brièv emen t à très haute temp érature ( � 200 � 500K, Allen & Robinson

1975) par l'absorption d'un photon ultra violet unique ou par la formation de liaisons c himiques

à leur surface. Dans la limite des p etites temp ératures, relativ emen t à la temp érature de Deb y e,

la capacité thermique CV / T3
. Dans la limite des grandes temp ératures, CV � 3NkB est une

appro ximation raisonnable p our une temp érature en fait aussi basse que 1/5 de la temp érature

de Deb y e. Cette temp érature caractéristique (v oir Éq. 5.1) attein t 2200 K p our le diaman t qui

est l'un des matériaux à haute temp érature de Deb y e. L'appro ximation des hautes temp ératures

est donc applicable. Le nom bre N sera le nom bre de molécules ou d'atomes du grain en fonction

du degré d'excitation attein t aux temp ératures observ ées ( � 1000 K).

TD =
hcs

2Lk B
� 3

r
6N
�

(5.1)

P armi les pro cessus d'excitation des grains à l'origine de �uctuations en temp érature, nous

p ouv ons a jouter les collisions gaz-grain et grain-grain, l'éjection de molécules formées à la surface

du grain et l'in teraction a v ec des ra y ons cosmiques à l'absorption de photons ultra violets et

aux réactions c himiques à la surface des grains cités plus haut. L'e�cacité de ces di�éren ts

pro cessus v a dép endre de leur probabilité et de l'énergie qu'ils dép osen t p our c hau�er le grain.

P our atteindre la temp érature de 1000 K observ ée dans les nébuleuses par ré�exion, p our des

densités d'h ydrogène comprises en tre 102
et 104 cm� 3

, le taux minim um d'o ccurrence doit être

compris en tre 7 � 10� 6
et 7 � 10� 8 s� 1

. Une telle fréquence élimine forcémen t des pro cessus tels

que l'in teraction a v ec les ra y ons cosmiques, les collisions grain-grain et l'éjection de molécules

formées à la surface du grain. La formation de molécules liées à la surface des grains ne fournit pas

assez d'énergie. P armi les pro cessus les plus énergétiques, les collisions gaz-grain son t éliminées

car p our que ces dernières soien t su�sammen t énergétiques, il faut se placer dans une zone de

c ho c alors que le con tin uum est observ é dans des zones bien plus étendues. L'absorption de

photons ultra violets est donc le pro cessus sur lequel Sellgren (1984) s'est concen trée. P our un

photon ultra violet de 10 e V et p our une temp érature au pic de 1000 K, il faut compter plusieurs

dizaines de molécules dans le grain. Cela corresp ond à des ra y ons inférieurs à 10 (9 p our des

silicates, 6 p our du graphite).

L'un des a v an tages de ce mo dèle est d'obtenir une temp érature maximale qui ne dép end que

de la taille des grains et de l'énergie des photons ultra violets. Il explique donc naturellemen t le

fait que la temp érature de couleur du con tin uum pro c he infrarouge ne dép end pas de la distance

à l'étoile cen trale. De plus, si l'on considère la distribution de taille standard des grains de Mathis

et al. (1977, ci-après MRN) et qu'on l'étend jusqu'aux tailles de l'ordre de 10 , on obtien t un

b on accord en tre les observ ations et les v aleurs prévues par la distribution MRN concernan t la

fraction en masse de ces p etits grains et la fraction de ra y onnemen t qu'ils absorb en t et réémetten t

en infrarouge.
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Chapitr e 5. Origine du c ontinuum pr o che infr ar ouge

5.1.3 Émission hors équilibre de grandes molécules

Dans les observ ations, la bande à 3.3 � m a très souv en t été asso ciée à ce con tin uum en tre 2

et 4 � m. C'est p ourquoi la question de l'origine du con tin uum est reliée de très près à celle de la

bande.

F aisan t suite aux tra v aux de Sellgren (1984), Leger & Puget (1984) on t prop osé d'in terpréter

la bande à 3.3 � m par l'émission thermique hors équilibre d'h ydro carbures aromatiques p olycy-

cliques, c hau�és de manière transitoire à très haute temp érature ( � 1000 K) par l'absorption

d'un photon ultra violet, et on t obten u un très b on accord sp ectroscopique a v ec les observ ations

de Sellgren et al. (1983). Puget et al. (1985) on t ensuite prédit l'émission d'un con tin uum en tre

1 et 3 � m à partir de transitions électroniques de ces mêmes P AHs, traités comme des solides et

non des molécules.

Con trairemen t à ces derniers, Allamandola et al. (1985) on t traité l'émission des molécules

P AHs non pas comme un phénomène thermique mais en utilisan t un pro cessus d'excitation

mono-photon. En prenan t exemple sur le c hrysène, ils obtiennen t égalemen t un b on accord a v ec

les données. Dans ce cadre, le con tin uum p ourrait a v oir p our origine la �uorescence et la phos-

phorescence de ces esp èces à partir de leur plus bas niv eau électronique ou par l'émission du

quasi-con tin uum vibrationnel.

En�n, An & Sellgren (2003) on t mené une étude détaillée de l'émission pro c he infrarouge de

la nébuleuse par ré�exion NGC7023. En comparan t des cartes de l'émission à 2.18 � m et à 3.3 � m

qui tracen t resp ectiv emen t le con tin uum et la bande plus le con tin uum, ils on t mis en évidence

des distributions spatiales distinctes. Le con tin uum à 2.18 � m a un maxim um d'in tensité plus

pro c he de l'étoile, tandis que l'émission à 3.3 � m est la plus in tense dans les �lamen ts moléculaires

détectés en H2 . Cette séparation spatiale suggère que les p orteurs du con tin uum et de la bande ou

que leurs mécanismes d'excitation di�èren t. De plus, le rapp ort observ é en tre ces deux émissions

v éri�e la relation I 2:18=I3:3 / r � 2
, où r est la distance pro jetée à l'étoile. Cela suggère une relation

directe en tre la luminosité de l'étoile et la di�érence de distribution spatiale de ces comp osan tes

de l'émission. An & Sellgren (2003) prop osen t trois in terprétations à ce phénomène, que nous

détaillons ci-dessous.

Un e�et de taille Il est comm unémen t admis que les p orteurs de la bande à 3.3 � m son t des

P AHs de p etite taille et que ces mêmes P AHs son t plus facilemen t détruits par un fort

c hamp de radiation ultra violet. Dans l'h yp othèse où le con tin uum serait pro duit par des

P AHs ou d'autres particules carb onées plus grosses et donc plus résistan tes, celles-ci ne

seraien t pas détruites à pro ximité de l'étoile et cela justi�erait les observ ations.

Un e�et d'ionisation La densité électronique et le c hamp de ra y onnemen t v arien t en sens

opp osé lorsqu'on s'éloigne de l'étoile. Le paramètre d'ionisation G
p

T =ne décroît donc

fortemen t a v ec la distance à l'étoile et la fraction de P AHs ionisés égalemen t. De plus,

comme cela a été dit aupara v an t, les P AHs neutres émetten t plus fortemen t dans la bande

à 3.3 � m que les P AHs ionisés. Dans l'h yp othèse où les p orteurs du con tin uum ne son t

pas a�ectés par les v ariations de G
p

T=ne, l'év olution de l'ionisation des P AHs su�rait à
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5.2. Couleurs des galaxies

expliquer les observ ations.

Un e�et d'excitation Plus on s'éloigne de l'étoile, et plus le c hamp de ra y onnemen t se ramollit

(Dole et Compiègne, comm unication priv ée). Si l'émission du con tin uum nécessite l'excita-

tion des p orteurs par des photons ultra violets (Sellgren 1984) alors que les p orteurs de la

bande à 3.3 � m absorb en t tout aussi e�cacemen t dans le visible que dans l'ultra violet, cela

p ermettrait de justi�er l'écart en tre le pic d'émission du con tin uum et celui de la bande.

Cep endan t, Sellgren et al. (1996) n'on t pas trouv é de relation éviden te en tre la temp érature

de l'étoile excitatrice et la couleur pro c he infrarouge de l'émission étendue.

On p eut a jouter à ces trois in terprétations la p ossibilité d'un e�et d'h ydrogénation, puisque

la bande à 3.3 � m est attribuée à une liaison C�H, ainsi que des e�ets liés aux altérations

c himiques des p orteurs du con tin uum et de la bande. Notons égalemen t que la mesure de I 3:3

n'est pas corrigée de la con tribution du con tin uum sous-jacen t à la bande. Ceci ne v a pas remettre

en cause la discussion précéden te dans la mesure où le con tin uum a une temp érature de couleur

relativ emen t constan te. La relation I 2:18=I3:3 / r � 2
traduit donc bien une relation en tre l'in tensité

du con tin uum et celle de la bande en fonction de la distance à l'étoile.

5.2 Couleurs des galaxies

En analysan t des données ISO sur un éc han tillon de 45 galaxies à disques, Lu et al. (2003)

on t mon tré qu'un con tin uum pro c he infrarouge était égalemen t présen t dans le sp ectre mo y en

qu'ils on t fabriqué. Cette comp osan te est très sem blable à celle détectée dans les nébuleuses

par ré�exion, a v ec une temp érature de couleur comprise en tre 750 et 1000 K. Cet écart dép end

de la façon don t est soustraite la comp osan te stellaire : soit a v ec rougissemen t du con tin uum

stellaire par la p oussière, soit sans rougissemen t. Sur l'ensem ble de leur éc han tillon, le rapp ort

F� (4�m )=(7:7) en tre la densité mo y enne du �ux à 4 � m (dé�nie par la mo y enne du �ux en tre

3.4 et 4.4 � m) et celle dans la bande P AH à 7.7 � m (dé�nie par le �ux in tégré en tre 7.20 et

8.22 � m divisé par 8.22-7.20 � m) est relativ emen t constan t autour de 0.11 lorsque la luminosité

infrarouge v arie sur plusieurs ordres de grandeur. Dans un article plus récen t, Lu (2004) a con v erti

ces mesures en couleur IRA C et obtien t les v aleurs extrêmes de 0.030 et 0.056 p our R4:5=8:0 et de

0.041 et 0.069 p our R3:6=8:0 . Même si sa métho de d'obten tion di�ère largemen t de la nôtre, nous

décidons d'appliquer à ces v aleurs les mêmes corrections qu'à nos mesures. En nous appuy an t

sur le rapp ort d'émission PAH=H� (Roussel et al. 2001), nous obtenons les couleurs corrigées

R3:6=8:0 = 0 :039� 0:067 et R4:5=8:0 = 0 :028� 0:054 cohéren tes a v ec celles que nous a v ons mesurées

sur les c hamps GFLS.

5.3 Lumière di�usée

Nous a v ons utilisé les propriétés d'extinction et d'absorption de la p oussière données par Li

& Draine (2001) p our estimer la con tribution de la lumière di�usée par les grains du milieu di�us
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� � ext
a

Alb edo ISRF In tensité di�usée

b
In tensité du con tin uum

( � m) ( 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� 20

3.4 2:37 � 10� 23
0.28 4:08� 10� 20 5:4 � 10� 21 2:5 � 10� 19

4.8 1:26 � 10� 23
0.16 2:90� 10� 20 1:2 � 10� 21 1:3 � 10� 19

a
section e�cace d'extinction par atome d'h ydrogène

b
in tensité di�usée p our une densité de colonne NH = 2 � 1022 cm� 2

T ab. 5.1 � Comparaison en tre lumière di�usée par les p oussières et in tensité du con tin uum.

dans les canaux IRA C à 3.6 et 4.5 � m. D'une part, nous a v ons la section e�cace d'extinction par

atome d'h ydrogène et l'alb edo de la p oussière dans leur T able 6 qui nous p ermetten t de calculer

la section e�cace de di�usion par atome d'h ydrogène aux longueurs d'onde infrarouge pro c he.

D'autre part, nous estimons le c hamp de ra y onnemen t mo y en en pro c he infrarouge grâce aux

cartes DIRBE. En com binan t ces deux grandeurs, nous p ouv ons estimer l'in tensité di�usée par

les p oussières dans les canaux IRA C p our une densité de colonne corresp ondan t à notre ligne de

visée et la comparer à l'in tensité du con tin uum pro c he infrarouge (v oir T ab. 5.3). On constate

que cette comp osan te n'équiv aut qu'à quelques p our cen t de l'in tensité mesurée sur nos données.

5.4 Fluorescence des aromatiques

J'ai considéré le pro cessus de �uorescence des P AHs comme p ouv an t être à l'origine du

con tin uum pro c he infrarouge. J'ai alors estimé l'e�cacité de con v ersion de photon qu'il serait

nécessaire d'a v oir p our pro duire l'émission observ ée. P our ce faire, j'ai calculé le rapp ort en tre

le nom bre de photons Ncont émis par le con tin uum en tre 2.5 et 5 � m et le nom bre de photons

Nabs;UV absorb és par les P AHs dans l'ultra violet (v oir Éq. 5.2).

� =
Ncont

Nabs;UV
(5.2)

Le nom bre de photons émis par le con tin uum s'obtien t simplemen t en in tégran t le sp ectre

d'émission de cette comp osan te en tre 2.5 et 5 � m.

Ncont =
Z 5 �m

2:5 �m

I �;cont

h�
d� (5.3)

Le nom bre de photons ultra violets absorb és s'obtien t en supp osan t que toute l'énergie absor-

b ée de la sorte par les P AHs est réémise dans l'infrarouge et en considéran t que l'énergie mo y enne

d'un photon ultra violet absorb é est < h� > UV = 5 :2 e V (Li & Draine 2001).
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Nabs;UV =
Eabs;UV

< h� > UV

=
Eemi;IR

< h� > UV

=

R1
0 I �;P AH d�
< h� > UV

(5.4)

L'e�cacité de con v ersion requise est alors de 120%. Chaque photon ultra violet absorb é doit

donc fournir au moins un photon infrarouge à l'émission. Une telle e�cacité est di�cilemen t

concev able. P ar comparaison, Gordon et al. (1998) on t estimé que l'émission rouge étendue (ERE,

v oir section 2.2.5 page 26) nécessitait une e�cacité au moins de l'ordre de 10%. Cep endan t, ils

considéraien t que les p orteurs de l'ERE absorbaien t l'ensem ble des photons ultra violets. Étan t

donné que les P AHs absorb en t en fait un quart seulemen t de l'énergie ra y onnée par les étoiles,

leur limite inférieure corresp ond donc à une e�cacité de con v ersion de 40%. Cela reste tout de

même un facteur 3 en dessous de notre estimation p our le con tin uum pro c he infrarouge. Si je

considère non pas la �uorescence des P AHs mais la photoluminescence des VSGs comme étan t

resp onsable de l'émission de cette comp osan te, le résultat est le même car l'énergie émise par

les VSGs est quasimen t la même que celle émise par les P AHs ( � 25% de l'émission infrarouge

totale).

On p eut égalemen t exprimer l'e�cacité de con v ersion requise p our le con tin uum pro c he infra-

rouge en terme d'énergie, plutôt qu'en terme de photons. Dans ce cas, la �uorescence moléculaire

ou la photoluminescence solide nécessite une e�cacité de 8.5%.

5.5 Origine de la bande à 3.3 � m

Le questionnemen t sur l'origine du con tin uum pro c he infrarouge soulèv e un problème au-

tremen t plus imp ortan t. S'il existe des matériaux capables d'émettre a v ec une grande e�cacité

aux longueurs d'onde comprises en tre 2 et 5 � m, p ourquoi ces matériaux ne laisseraien t-ils pas

d'autres signatures sp ectrales ? Plus précisémen t, p ourquoi la bande à 3.3 � m ne p ourrait-elle

pas être due aux mêmes p orteurs ?

En fait, d'après nos observ ations et nos résultats, l'émission dans la bande IRA C à 3.6 � m

et celle dans la bande IRA C à 4.5 � m sem blen t corrélées. Or, on a vu que sur la ligne de visée

principale, le con tin uum sous-jacen t à la bande à 3.3 � m représen tait en viron 70% de l'émission

dans le premier canal IRA C. Si l'on regarde alors les v aleurs de R3:6=8:0;feat . et R3:6=8:0;cont de

nos di�éren tes observ ations, on se rend compte que le con tin uum et la bande à 3.3 � m ne son t

pas du tout corrélés. Cela tendrait à mon trer que les p orteurs du con tin uum et ceux de la bande

ne son t pas les mêmes. Il n'est toutefois pas exclu que le mécanisme d'émission soit le même ou

que les p orteurs soien t structurellemen t pro c hes.
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6

Conclusions

En com binan t des données infrarouges Spitzer/IRA C, ISOCAM/CVF et AR OME ou IR TS,

j'ai c herc hé à caractériser l'émission infrarouge pro c he à mo y enne du milieu in terstellaire di�us

galactique. Mes résultats son t les suiv an ts :

L'émission di�use est visible sur tous les c hamps Spitzer (sauf à la plus haute latitude galac-

tique de 32

�
) et à toutes les longueurs d'onde.

Les couleurs infrarouges de l'émission di�use son t obten ues en traçan t les graphes de cor-

rélation pixel à pixel des données Spitzer/IRA C. Sur une ligne de visée particulière, la

distribution sp ectrale d'énergie est complétée par les données IRIS et DIRBE jusqu'à 240

� m. Cette ligne de visée constitue la référence du milieu di�us galactique. D'un c hamp à

l'autre, les couleurs mon tren t des v ariations imp ortan tes, sauf en ce qui concerne le rapp ort

IRA C5.8/IRA C8.0.

Les P AHs dominen t l'émission dans les canaux IRA C à 5.8 et 8.0 � m, essen tiellemen t via les

bandes d'émission à 6.2 et 7.7 � m, d'après les données sp ectroscopiques ISOCAM/CVF.

En com binan t ces données a v ec les mesures AR OME ou IR TS de la bande à 3.3 � m, je

déduis que cette signature d'émission des P AHs ne con tribue qu'à 25% de l'émission dans

le canal IRA C à 3.6 � m.

Un con tin uum pro c he infrarouge est requis p our rendre compte de la totalité de l'émission

dans le canal IRA C à 4.5 � m et de 75% de celle-ci dans le canal IRA C à 3.6 � m. Ce

con tin uum, d'ab ord détecté dans des nébuleuses par ré�exion, est égalemen t présen t dans

le milieu di�us et son in tensité c hange p eu relativ emen t au �ux dans le canal IRA C à 8.0

� m. Cette in tensité est compatible a v ec celle mesurée dans les galaxies. L'origine de ce

con tin uum reste inconn ue : son in tensité n'est pas corrélée à celle de la bande à 3.3 � m, ce

qui tendrait à prouv er que ses p orteurs ne son t pas les P AHs. Il ne s'agit pas de lumière

di�usée. En�n, le taux de con v ersion de photons nécessaire est au-delà de 100% (8.5% en

énergie) p our justi�er l'existence de ce con tin uum par des pro cessus de �uorescence de

P AHs ou de photoluminescence de VSGs.

L'in terprétation des données a été réalisée grâce à notre mo dèle de p oussière. Les couleurs
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dans le pro c he infrarouge et les données sp ectroscopiques on t été a justées en faisan t v arier

la taille mo y enne et l'état d'ionisation des P AHs. P our ce faire, j'ai mis à jour le mo dèle

a�n qu'il tienne compte de sections e�caces infrarouge di�éren tes p our les P AHs neutres

et cations, en m'appuy an t sur les observ ations de la nébuleuse NGC7023 et le précéden t

tra v ail de Rapacioli et al. (2005). Le rapp ort d'in tensité des bandes à 7.7 et 11.3 � m me

p ermet alors de con traindre le paramètre G
p

T =ne qui régit l'équilibre en tre P AHs cations

et neutres. L'in tensité relativ e de la bande à 3.3 � m par rapp ort à l'in tensité du canal

IRA C à 8.0 � m me p ermet alors de con traindre la taille mo y enne des P AHs. Les couleurs

dans l'infrarouge mo y en et loin tain m'on t p ermis de con traindre les ab ondances relativ es

des VSGs et des BGs ainsi que l'in tensité du c hamp de ra y onnemen t.

Le sp ectre de référence corresp ond à un paramètre d'ionisation G
p

T =ne ' 1350 K1=2:cm� 3
,

en accord a v ec la v aleur attendue sur une ligne de visée dominée par la phase neutre froide

du milieu in terstellaire et à pro ximité de l'anneau moléculaire de la Galaxie. La taille

mo y enne des P AHs est de 60 atomes de carb one et la fraction de P AHs cations est de 42%.

Les ab ondances relativ es des P AHs et BGs son t celles du mo dèle original de Désert et al.

(1990) tandis que celle des VSGs est doublée. En�n, le c hamp de ra y onnemen t requis p our

justi�er les observ ations dans l'infrarouge loin tain est de 20% sup érieur à celui de Mathis.

Les v ariations à grande éc helle, d'un c hamp à un autre ou d'une ligne de visée à une autre,

son t surtout mesurables sur les couleurs IRA C et non sur le rapp ort de bande 7.7/11.3. Sous

certaines h yp othèses p eu con traignan tes par rapp ort au paramètre G
p

T =ne, j'en déduis

une disp ersion signi�cativ e de la taille mo y enne des P AHs, de 38 à 80 atomes de carb one.

Des P AHs de taille moléculaire, don t une fraction non négligeable est ionisée, son t donc

requis p our in terpréter les observ ations infrarouges.

Les couleurs mesurées grâce aux données IRA C devraien t être utiles p our de futures analyses

de l'émission di�use. Dans la suite de ma thèse, j'ai c herc hé à quan ti�er leurs v ariations à p etites

éc helles spatiales en m'appuy an t sur les données du Nuage Moléculaire du T aureau (v oir partie

suiv an te) a�n d'étudier l'év olution de la distribution en taille des p oussières. Si des v ariations dans

cette distribution étaien t con�rmées, il serait in téressan t de v oir leur corrélation a v ec l'extinction

a�n de con traindre l'impact des p etits P AHs sur cette observ able.

L'ensem ble du tra v ail réalisé dans cette partie a été publié et l'article corresp ondan t est

disp onible en annexe, section A page 209. Les résultats qui y son t décrits on t depuis été utilisés

(v oir par exemple Sellgren et al. 2007) et con�rmés (v oir par exemple Draine & Li 2007).
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Chapitr e 1. L e Nuage Molé culair e du T aur e au

A�n d'étudier les v ariations aux p etites éc helles spatiales des propriétés des grains de p ous-

sières, je me suis in téressé aux observ ations infrarouges du Nuage Moléculaire du T aureau (TMC

p our T aurus Mole cular Cloud ). Ce tra v ail a nécessité une grande implication dans la réduction

des données du télescop e spatial Spitzer. Les résultats scien ti�ques obten us au cours de ma thèse

sur le TMC son t ainsi moins ab outis que ceux concernan t les deux autres parties de ma rec herc he.

Une fraction imp ortan te de ce que je v ais présen ter dans cette partie concerne donc le traitemen t

des observ ations, en particulier celles à 8, 24 et 160 microns.

1.1 Présen tation du Nuage Moléculaire du T aureau

Ce complexe moléculaire géan t se situe à en viron 140 p c du système solaire (Ken y on et al.

1994) et il est caractérisé par l'absence de jeunes amas stellaires et d'étoiles de t yp e OB. Cela en

fait donc l'une des plus pro c hes régions de formation d'étoiles de faibles masses. Le TMC s'étend

sur plusieurs dizaines de degrés carrés, ce qui corresp ond à une région de quelques cen taines de

parsecs carrés à cette distance. Le complexe du TMC fait partie d'une asso ciation de régions

activ es de formation d'étoiles, parmi lesquelles on retrouv e les complexes de P ersée, d'Ophiuc h us

et du Co c her ( A uriga en latin), et qui comp ose la Cein ture de Gould. Cette structure en forme

de disque aplati con tien t la plupart des étoiles et de la matière in terstellaire du v oisinage solaire.

Sa masse totale serait de l'ordre de quelques 105
M � .

1.2 Imp ortance du Nuage Moléculaire du T aureau

Le TMC, de part sa pro ximité, est le n uage moléculaire parfait p our des études à haute

résolution spatiale. Les études principales qui on t été menées grâce à des observ ations du TMC

concernen t la formation d'étoiles de faibles masses. Le programme d'observ ations T A UPR OP

(P adgett et al. 2006), qui utilise des données Spitzer, est essen tiellemen t dédié à l'étude des

sources pré-stellaires, des en vironnemen t circumstellaires et à la construction de fonctions de

luminosité p our les sources du n uage. La couv erture complète du TMC en infrarouge par le

télescop e spatial Spitzer est complétée par un relev é en ra y on X (le XEST, v oir Güdel et al.

2007) et par des observ ations du CFHT.

Le TMC a égalemen t été observ é p our étudier la c himie in terstellaire. De nom breux relev és

son t ainsi disp onibles p our les raies caractéristiques de certaines molécules, parmi lesquelles CO

(Sunada & Kitam ura 1999), C I (Maeza w a et al. 1999), OH, HC 3 N, CCS, CS, SO, NH 3 , N 2 H

+

... (Harju et al. 2000, et références dans cet article).

Le TMC est en�n le lieu idéal p our étudier la structuration du milieu in terstellaire car il

représen te la phase in termédiaire en tre le milieu di�us, turbulen t et pas encore structuré, et

les régions de formations d'étoiles massiv es, dominées par le ra y onnemen t d'étoiles OB jeunes.

Cep endan t, p eu d'études globales on t été menées à l'aide d'observ ations infrarouges. Langer

et al. (1989) et Ab ergel et al. (1994) on t corrélé l'émission infrarouge loin taine vue par IRAS

à l'émission des isotop es de CO et à l'extinction, et on t mon tré que la comp osan te froide en
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infrarouge (rapp ort 60/100 faible) était particulièremen t bien corrélée à celle du gaz. Stepnik

et al. (2003) on t concen tré leur analyse sur un �lamen t étroit et on t observ é des v ariations des

couleurs infrarouges imp ortan tes, qui seraien t liées à une év olution des propriétés des p oussières

à mesure que l'on p énètre dans le n uage.

D'autres n uages pro c hes on t été observ és dans le cadre de programmes d'observ ations du

télescop e spatial Spitzer (Camaeleon, Lupus, P erseus ...) mais aucun résultat n'a été publié en

ce qui concerne l'émission étendue. Dans cette partie, j'ai c herc hé à me concen trer sur cet asp ect

à l'aide des données Spitzer sur le TMC.
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Chapitr e 2. R é duction des donné es Spitzer

Les données Spitzer sur le TMC on t été obten ues dans le cadre du programme T A UPR OP que

j'ai présen té section 4.1.3 page 51. Lors de l'analyse de ces données, nous a v ons fait face à plusieurs

problèmes. D'une part, les observ ations MIPS 160 microns on t une très faible redondance et, le

détecteur a y an t "p erdu" des pixels suite à un problème de câblage, la reconstruction de la carte

a nécessité le dév elopp emen t d'algorithmes d'in v ersion. D'autre part, les observ ations MIPS 24

microns et IRA C 8 microns, en dehors du fait qu'elles présen ten t des trous dans la couv erture de

la région, liés à la stratégie d'observ ation, son t surtout a�ectées par la lumière zo diacale. P our

les trois cartes, le problème principal a donc été d'obtenir une photométrie absolue de l'émission

di�use.

2.1 T raitemen t des données MIPS 160 microns

Les données à 160 � m sou�ren t essen tiellemen t des défauts inhéren ts au détecteur. En e�et,

ce dernier a été abîmé suite à un problème de câblage et un nom bre non négligeable de pixels est

donc in utilisable. Ainsi, les cartes obten ues a v ec cet instrumen t on t une très faible redondance.

P ar endroits, il n'y a même aucune donnée disp onible. Les cartes o�ciellemen t fournies par

l'arc hiv e présen ten t donc de nom breux défauts (v oir Fig. 2.1).

Thomas Ro det, maître de conférence au Lab oratoire des signaux et systèmes (L2S), tra v aille à

l'amélioration de la c haîne de traitemen t du détecteur MIPS 160 � m grâce à un pro cessus d'in v er-

sion des données. L'un des principaux problèmes est de tenir compte des p erturbations pro v o quées

par les particules de haute énergie. En e�et, ces dernières p euv en t pro v o quer une mo di�cation

temp oraire de la rép onse du capteur touc hé. Il est donc nécessaire d'estimer conjoin temen t le

signal (observ ations infrarouges) et le gain (rép onse du détecteur).

2.1.1 Chaîne d'acquisition du signal

Mon but ne v a pas être ici de détailler l'algorithme mais de présen ter la métho de générale

et les résultats qu'elle fournit. P our bien se représen ter la problématique, il faut tout d'ab ord

comprendre commen t fonctionne la c haîne d'acquisition des données du détecteur (v oir Fig. 2.2).

Fig. 2.1 � Agrandissemen t d'une observ ation MIPS 160 microns du TMC telle qu'elle est fournie par

l'arc hiv e o�cielle et qui fait apparaître les défauts inhéren ts au détecteur.
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2.1. T r aitement des donné es MIPS 160 micr ons

Fig. 2.2 � Sc héma représen tan t la c haîne d'acquisition des données.

La première étap e consiste en la con v ersion de l'énergie app ortée par les photons en une

c harge électrique. P endan t le temps de p ose, plusieurs lectures de la c harge totale son t réalisées

(de 16 à 40). A v an t de passer à une autre p osition du ciel, le capteur est vidé des c harges présen tes.

À c haque capteur corresp ond donc, au �nal, une ramp e de p oin ts qui donne l'év olution de la

c harge de ce capteur en fonction du temps.

Après c haque observ ation, le détecteur se déplace et observ e une nouv elle région du ciel.

La façon don t le détecteur se déplace (la stratégie d'observ ation) a�ecte la façon don t l'image

complète v a être reconstruite. Chaque image est donc la mosaïque d'une m ultitude de p etites

vignettes de 20x2 pixels (taille du détecteur). La redondance (fait d'observ er un même "pixel

du ciel" plusieurs fois) dép end de la stratégie d'observ ation. Il est nécessaire de trouv er un b on

équilibre en tre redondance et coût de l'observ ation en terme de temps au momen t de la prise des

données. Dans le cas du n uage du T aureau, la redondance est très faible (v oir Fig. 2.1).

À tout momen t, les capteurs p euv en t être frapp és par une particule de haute énergie (glitc h).

Dans le cas idéal, la ramp e corresp ondan te subit simplemen t un décro c hage en tre les deux lectures

qui précèden t et suiv en t l'impact de la particule. En réalité, ce t yp e d'év énemen t p eut pro duire

une saturation du capteur et donc la p erte de données. Il se p eut égalemen t que la rép onse du

capteur soit temp orairemen t mo di�ée. La mo délisation de ce phénomène n'est pas p ossible car

de trop nom breux paramètres en tren t en jeu. C'est p ourquoi le gain sera estimé conjoin temen t

au signal.

En�n, le détecteur étan t comp osé de 2 rangées de 20 capteurs, il faut tenir compte de pro-

priétés propres à c hacun d'eux.

2.1.2 In v ersion du problème

Le but du problème est d'estimer à la fois la carte du ciel et la carte du gain. P our faciliter

cette tâc he, il faut in tro duire des informations a priori . Dans le cas de nos cartes du milieu

in terstellaire, on p eut supp oser que la v ariation spatiale de l'émission infrarouge est douce. De

même, en dehors des impacts de particules de haute énergie, on p eut supp oser que le gain de

c haque capteur v arie len temen t. En�n, une calibration du gain a lieu régulièremen t en v ol. Il
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Chapitr e 2. R é duction des donné es Spitzer

(a) Carte du TMC dans le ca-

nal DIRBE 100 � m pro jetée

sur la grille MIPS 160 � m.

(b) Carte du TMC dans le

canal DIRBE 140 � m pro je-

tée sur la grille MIPS 160 � m.

(c) Carte du TMC dans le ca-

nal DIRBE 240 � m pro jetée

sur la grille MIPS 160 � m.

Fig. 2.3 � Données DIRBE sur le Nuage Moléculaire du T aureau. Les in tensités son t en MJy/sr.

est donc p ossible de se rattac her à cette estimation et de considérer que le gain sera pro c he de

l'unité.

Le détail de la métho de (dé�nition du critère de minimisation, tec hnique de descen te par

métho de du gradien t conjugué, ...) est présen té dans un article en préparation don t je fournis les

références en annexe.

2.2 V alidation de la métho de

L'algorithme dév elopp é par Thomas Ro det fournit une carte en unités instrumen tales. A�n

de v alider la métho de, j'ai v éri�é, sur la carte du TMC, que le facteur de con v ersion en unités

astroph ysiques était compatible a v ec le facteur o�ciel

4

. J'ai donc calculé le facteur m ultiplicatif

qu'il faut appliquer à la carte MIPS 160 � m p our qu'elle s'a juste a v ec les données du relev é

DIRBE (v oir section 4.5 page 54) à 100, 140 et 240 � m (v oir Fig. 2.3). Il est en e�et généralemen t

admis que les données DIRBE serv en t de référence photométrique.

À ces quatre longueurs d'onde (100, 140, 160 et 240 � m), la comp osan te qui domine l'émis-

sion infrarouge est celle des BGs, qui émetten t à l'équilibre thermique. Je fais l'h yp othèse que

l'émission des BGs est donnée par un corps noir don t l'émissivité est en � 2
. P our c haque pixel

des cartes DIRBE du TMC, je calcule la temp érature des BGs qui a juste au mieux les v aleurs

de l'émission à 100, 140 et 240 � m. Je pro cède en fait à 3 a justemen ts di�éren ts p our estimer

l'incertitude sur la métho de : j'a juste (1) les 3 bandes sim ultanémen t, (2) les bandes à 100 et

240 � m uniquemen t, (3) les bandes à 140 et 240 � m uniquemen t. J'in terp ole ensuite la v aleur

à 160 � m à l'aide de la rép onse sp ectrale du canal MIPS 160 � m et je pro duis une carte de

l'émission attendue à 160 � m, à la résolution spatiale de DIRBE.

Je compare alors cette carte "DIRBE 160 � m" (en unités astronomiques) à la carte MIPS

4

Le facteur de con v ersion o�ciel en MJy/sr p our MIPS 160 � m est de 44.7 ( � 12%)

h ttp ://ssc.spitzer.caltec h.edu/mips/calib/con v ersion.h tml
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2.3. T r aitement des donné es MIPS 24 micr ons et IRA C 8 micr ons

(a) La carte "DIRBE 160

� m" est déduite de l'in terp o-

lation des 3 canaux DIRBE

sim ultanémen t.

(b) La carte "DIRBE 160

� m" est déduite de l'in terp o-

lation des canaux DIRBE 100

et 240 � m uniquemen t.

(c) La carte "DIRBE 160

� m" est déduite de l'in terp o-

lation des canaux DIRBE 140

et 240 � m uniquemen t.

Fig. 2.4 � Comparaison en tre la carte MIPS 160 � m pro duite par l'algorithme (en unités instrumen tales)

et la carte déduite de l'a justemen t des données DIRBE (en unités astronomiques).

160 � m pro duite par l'algorithme (en unités instrumen tales). La résolution de la carte MIPS est

aupara v an t dégradée à la résolution DIRBE. Comme le lob e DIRBE n'est pas circulaire mais

signi�cativ emen t asymétrique, il faut tenir compte de la direction dans laquelle le détecteur s'est

déplacé lors des observ ations du TMC. À pro ximité du plan de l'écliptique, où se situe le TMC,

les observ ations on t été réalisées en suiv an t les latitudes écliptiques qui corresp onden t au grand

axe de la carte du TMC.

Je trace donc le graphe de corrélation pixel à pixel de ces deux cartes (MIPS 160 � m et

DIRBE 160 � m). Ce graphe est visible sur la �gure 2.4. Le premier constat que l'on p eut faire

est que les deux cartes son t très bien corrélées. La structure spatiale du TMC repro duite par

l'algorithme, à la résolution DIRBE, est cohéren te a v ec celle déduite des données DIRBE à des

longueurs d'onde très v oisines. Le second constat concerne le facteur de con v ersion à appliquer à

la carte MIPS 160 � m en unités instrumen tales p our être au mieux compatible a v ec les données

DIRBE. Ce facteur est de 43.8 lorsque l'on utilise les 3 canaux DIRBE p our in terp oler la carte à

160 � m, de 44.9 lorsque seuls les canaux à 140 et 240 � m son t exploités et de 42.8 lorsqu'on ne

se sert que des canaux à 100 et 240 � m. Je considère donc un facteur de con v ersion de 43.8 � 1,

en très b on accord a v ec le facteur de con v ersion o�ciel de 44.7 ( � 12%). La carte complète du

TMC, calibrée de la sorte, est présen tée à la �gure 2.5.

2.3 T raitemen t des données MIPS 24 microns et IRA C 8 microns

2.3.1 Lumière zo diacale

Aux plus courtes longueurs d'onde, la con tamination par la lumière zo diacale p eut être im-

p ortan te. Cette émission a p our origine la ré�exion du ra y onnemen t solaire sur les particules

in terplanétaires. Comme ces p oussières son t essen tiellemen t concen trées au niv eau du plan de

l'écliptique, c'est à ce niv eau que la con tamination des arrière-plans est la plus imp ortan te.

Les observ ations du Nuage Moléculaire du T aureau, situé à pro ximité immédiate du plan de

l'écliptique, son t donc fortemen t a�ectées par cette comp osan te d'a v an t plan, tout du moins aux
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Chapitr e 2. R é duction des donné es Spitzer

Fig. 2.5 � Carte complète MIPS 160 microns reconstruite grâce à l'algorithme d'in v ersion et calibrée

grâce aux données DIRBE. Les unités son t des MJy/sr.

longueurs d'onde inférieures à 25 � m. On p eut s'en rendre compte grâce aux observ ations du

satellite IRAS à 12 et 25 � m (v oir Fig. 2.6). De larges bandes brillan tes d'égale latitude son t

visibles de part et d'autre du plan de l'écliptique. La con tribution totale de l'émission zo diacale,

à la p osition du TMC, attein t � 10 MJy/sr dans le canal IRA C à 8 � m, � 50 MJy/sr dans le canal

MIPS à 24 � m et � 5 MJy/sr dans le canal MIPS à 160 � m. L'in tensité de la lumière zo diacale

p eut ainsi dominer l'émission aux longueurs d'ondes de l'infrarouge mo y en. Il est donc nécessaire

de soustraire cette comp osan te a v ec précision.

L'une des di�cultés de cette étap e du traitemen t réside dans le fait qu'il n'existe pas de

mo dèle totalemen t �able de l'émission zo diacale, qui reste une comp osan te d'a v an t-plan mal

conn ue. De plus, ces mo dèles on t év olué de manière signi�cativ e a v ec le temps. Ainsi, les données

du relev é DIRBE on t b éné�cié d'une meilleure soustraction de cette comp osan te que les premières
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2.3. T r aitement des donné es MIPS 24 micr ons et IRA C 8 micr ons

(a) Données IRIS 12 � m. (b) Données IRIS 25 � m.

Fig. 2.6 � Observ ations IRIS à pro ximité du TMC sur lesquelles les bandes de lumière zo diacale son t

nettemen t visibles. Les cartes son t présen tées en co ordonnées écliptiques p our mieux mettre ces bandes

en évidence.

générations de données du relev é IRAS. Les données IRIS (Miville-Desc hênes & Lagac he 2005)

tiennen t compte de cet app ort dans le sens où leur niv eau zéro a été recalibré grâce aux données

DIRBE.

2.3.2 Application aux données Spitzer

Dans le cas des cartes Spitzer, nous a v ons fait face à plusieurs di�cultés :

Une correction est déjà incluse dans la c haîne de traitemen t. Chaque c hamp observ é (5x5 mi-

n utes d'arc p our l'instrumen t IRA C) est asso cié à une v aleur (ZOD Y_EST) de l'émission

zo diacale estimée à partir du mo dèle DIRBE (Kelsall et al. 1998). Cep endan t, dans la

c haîne de traitemen t o�cielle, ce n'est pas cette v aleur qui est soustraite mais l'estimation

(SKYDRKZB) de l'émission zo diacale du c hamp qui sert à la mesure du couran t d'obscu-

rité. A�n d'obtenir des cartes don t la comp osan te zo diacale prédite par le mo dèle de Kelsall

et al. (1998) est soustraite, il faut donc, a v an t de pro duire la mosaïque, retirer à c haque

c hamp qui la comp ose l'in tensité (ZOD Y_EST - SKYDRKZB). Ces deux v aleurs estimées

de l'émission zo diacale son t corrigées par un facteur photométrique similaire à celui que j'ai

emplo y é dans la partie précéden te p our corriger les couleurs de l'émission di�use galactique

et qui son t données dans le man uel de l'utilisateur des instrumen ts.

Dans le cas des données MIPS à 24 � m (je néglige la con tribution de l'émission zo diacale à

160 � m), il n'y a pas b esoin de tenir compte de la con tribution de la lumière zo diacale

au couran t d'obscurité car ce dernier n'est pas pris sur le ciel, con trairemen t à ce qu'il se

passe p our les données IRA C. La mosaïque MIPS 24 � m a donc directemen t été obten ue en

soustra y an t la v aleur prédite par le mo dèle de Kelsall et al. (1998) à c haque c hamp MIPS

qui la comp ose.
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Fig. 2.7 � Observ ations MIPS à 24 � m du TMC a v an t correction de la lumière zo dicale. La carte est

présen tée en co ordonnées écliptiques p our mieux mettre la bande zo diacale en évidence.

Après cette première correction, il nous est apparu que l'in tégralité de l'émission zo diacale

n'était pas soustraite. Cela est sans doute lié au mo dèle et à la di�culté de prév oir exac-

temen t l'in tensité de l'émission zo diacale. Il est p ossible de s'en rendre compte sur la carte

MIPS à 24 � m (v oir Fig. 2.7) où l'on détecte une bande d'émission imp ortan te d'égale lati-

tude écliptique ( 2 < � < 3). On p eut se con v aincre qu'il s'agit bien d'une bande zo diacale

car cette bande d'émission n'est pas visible sur les données IRIS à 25 � m (v oir Fig. 2.6(b)).

En fait, une bande est visible à 25 � m, mais sa p osition n'est pas celle de la bande visible à

24 � m. Cette di�érence prouv e qu'il s'agit d'une comp osan te d'a v an t-plan don t la p osition

sur le ciel est grandemen t a�ectée par la p osition dans le système solaire du télescop e qui

l'a observ ée (IRAS ou Spitzer). J'ai donc c herc hé à supprimer cette comp osan te qui ne p eut

être liée à l'émission du TMC. P our ce faire, j'ai considéré que l'émission zo diacale était

in v arian te par translation le long des courb es d'iso-latitude écliptique. J'ai donc �ltré la

carte MIPS à 24 � m en ne retenan t p our c haque latitude écliptique que la v aleur médiane

de l'émission sur les 50 rangées de pixels v oisines, ce qui corresp ond à � 1

0
. Je soustrais

ensuite cette carte qui estime les v ariations de l'émission zo diacale résiduelle à la carte

d'origine a�n d'obtenir les v ariations de l'émission di�use du TMC à 24 � m.

La carte IRA C à 8 � m ne présen te pas un tel "défaut" de manière aussi apparen te, mais

j'ai décidé de corriger cette carte en accord a v ec la carte MIPS24. J'applique donc cette

correction à la carte IRA C à 8 � m à l'aide du mo dèle de Kelsall et al. (1998) : à la date

des observ ations, en direction du Nuage Moléculaire du T aureau (�; � ) = (68 :097; 28:247),
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2.3. T r aitement des donné es MIPS 24 micr ons et IRA C 8 micr ons

la couleur IRA C8/MIPS24 de l'émission zo diacale est de 0.283. Je soustrais donc à la carte

de l'émission à 8 � m la carte des v ariations de l'émission zo diacale résiduelle à 24 � m,

à laquelle j'applique ce facteur 0.283. J'obtiens ainsi la carte des v ariations de l'émission

di�use du TMC à 8 � m. Les cartes résultan t de ces op érations son t présen tées par la �gure

2.8.

La dernière di�culté à laquelle nous a v ons fait face réside dans la stratégie d'observ ation em-

plo y ée p our les données IRA C. Les di�éren tes observ ations qui comp osen t la mosaïque

en tière du TMC ne se recouvren t pas parfaitemen t. Ces "sauts" dans les données génèren t

des défauts dans l'image complète (v oir Fig. 2.8(a)). Un gradien t à grande éc helle, similaire

à celui observ é dans certaines données du GFLS et du relev é GLIMPSE étudiées dans la

partie précéden te, a�ecte certaines régions du TMC. Puisqu'en outre la taille du n uage est

conséquen te, tan t ph ysiquemen t ( � 30 degrés carrés) qu'informatiquemen t (plus de 400

millions de pixels p our la carte IRA C à 8 � m), j'ai décidé de me limiter à une section

du n uage où les e�ets décrits ci-dessus sem blen t négligeables et cep endan t su�sammen t

grande p our présen ter une gamme non négligeable d'in tensité pro c he infrarouge (v oir la

Fig. 2.8(a)).

Les cartes de l'émission di�use du TMC son t présen tées par la �gure 2.8. Comme cela est indiqué

sur les éc helles en in tensité, le �ux résiduel est inférieur à zéro. En e�et, la con tribution de

la lumière zo diacale que j'ai retirée de la carte MIPS à 24 � m est par construction pro c he

de la v aleur mo y enne de l'émission à cette longueur d'onde. A�n de calibrer en absolu les

données à 24 � m, il aurait fallu a v oir une référence. A priori, les données DIRBE son t les

plus à même de tenir ce rôle. Cep endan t, comme je l'ai men tionné plus haut, le mo dèle de

l'émission zo diacale utilisé p our la calibration de ces données (et celles du relev é IRIS) est

p erfectible. Sur les données DIRBE à 12 et 25 � m, on distingue la présence d'une bande

d'égale latitude écliptique similaire à celle visible sur les données IRIS à 12 et 25 � m (v oir

Fig. 2.6). Sans référence totalemen t �able p our la photométrie, j'ai donc pris le parti de

me con ten ter d'étudier les v ariations de l'émission di�use du TMC, tout du moins p our les

données IRA C à 8 � m et MIPS à 24 � m.
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Chapitr e 2. R é duction des donné es Spitzer

(a) Données IRA C 8 � m et con tour (tirets noirs) de la sous-région

à laquelle je v ais me limiter par la suite.

(b) Données MIPS 24 � m.

Fig. 2.8 � Observ ations Spitzer du TMC après correction de la lumière zo diacale.
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Chapitr e 3. Pr opriétés de la p oussièr es p our l'émission étendue

Mon ob jectif sur le Nuage Moléculaire du T aureau était de con traindre globalemen t les pro-

priétés de l'émission infrarouge. J'a v ais p our cela à ma disp osition les données Spitzer ainsi que

celles du relev é IRIS. J'ai pu dresser une distribution sp ectrale d'énergie globale de l'émission

étendue et la comparer à celle du milieu di�us galactique. J'ai égalemen t estimé la temp érature

des gros grains et comparé leur émission à celle du gaz.

3.1 Comparaison des données sur l'émission infrarouge

J'ai commencé mon analyse en comparan t globalemen t les observ ations infrarouges du TMC.

Qualitativ emen t, l'év olution de l'émission infrarouge, de 8 à 160 � m, est illustrée par la �gure

2.23 qui regroup e les données IRA C 8, MIPS 24, IRIS 60, IRIS 100 et MIPS 160 � m, toutes

à la résolution IRIS 100 � m (4.3

0
)

5

. En comparan t les données sur l'ensem ble de la surface

disp onible, il apparaît immédiatemen t des ressem blances aux grandes éc helles spatiales, surtout

aux grandes longueurs d'onde ( � > 60� m). Aux longueurs d'onde les plus courtes, des di�érences

signi�cativ es apparaissen t. Quan titativ emen t, j'ai c herc hé à estimer la corrélation en tre les cartes

d'émission à c haque longueur d'onde. Lorsque cela est p ossible, c'est-à-dire lorsque la corrélation

est su�sammen t b onne, j'ai alors mesuré les couleurs infrarouges de l'émission de la p oussière

du TMC en mesuran t la p en te des graphes de corrélation pixel à pixel. À la résolution IRIS 100

� m, si l'on v a des courtes longueurs d'onde v ers les grandes longueurs d'onde, v oici ce que l'on

constate :

3.1.1 Cartes IRA C à 8 � m et MIPS à 24 � m

Les cartes IRA C à 8 � m et MIPS à 24 � m son t relativ emen t bien corrélées (v oir �gure

3.3(a)). J'ai donc mesuré la couleur mo y enne IRA C8/MIPS24 de l'émission du TMC. La v aleur

que j'obtiens est de 1.04 ce qui est di�éren t de la couleur IRA C8/IRIS25 du sp ectre de référence

galactique (1.43, v oir section 4.5 page 85). Comme cela apparaît clairemen t sur la �gure 3.3(a),

cette v aleur mo y enne cac he en réalité une grande disp ersion qu'il serait utile de dév elopp er par

la suite. Celle-ci me p ermettrai d'estimer les v ariations spatiales des ab ondances relativ es des

P AHs et des VSGs.

3.1.2 Cartes MIPS à 24 � m et IRIS à 60 � m

Les cartes MIPS à 24 � m et IRIS à 60 � m son t relativ emen t mal corrélées (v oir �gure 3.3(b)).

Je décide de ne pas mesurer de couleur mo y enne MIPS24/IRIS60 p our le TMC. Cep endan t, je

déduis de cette comparaison une év olution imp ortan te des propriétés des grains en tre 24 et 60

� m. De grandes v ariations, au sein du TMC, dans les ab ondances relativ es des VSGs, principale

5

Les données IRIS à c haque longueur d'onde se comp osen t de 3 cartes qui ne s'a justen t pas parfaitemen t. A�n

de ne pas être a�ecté par ces e�ets de b ords par la suite, j'ai pris le parti de traiter c hacune de ces sous-cartes

indép endammen t et de tenir compte des v ariations qui p ourraien t apparaître dans les barres d'erreurs.
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3.1. Comp ar aison des donné es sur l'émission infr ar ouge

(a) Carte de l'émission dans le canal IRA C à 8

� m.

(b) Carte de l'émission dans le canal MIPS à

24 � m.

Fig. 3.1 � Comparaison de l'émission infrarouge dans le Nuage Moléculaire du T aureau à 8 et 24 � m à

la résolution IRIS 100 � m (4.3

0
).

source d'émission à 24 � m, et des BGs, imp ortan ts con tributeurs à l'émission à 60 � m p ourrait

être à l'origine de ce phénomène.

3.1.3 Cartes IRIS à 60 � m et IRIS à 100 � m

Les cartes IRIS à 60 � m et IRIS à 100 � m son t très bien corrélées (v oir �gure 3.4). La couleur

IRIS60/IRIS100 que je déduis du graphe de corrélation pixel à pixel est de 0.162. En comparaison,

la couleur IRIS60/IRIS100 du sp ectre de référence galactique est de 0.285. Cet écart p eut a priori

se justi�er de deux manières : soit les grains de grande taille son t plus c hauds sur la ligne de

visée de référence que dans le TMC, soit l'ab ondance relativ e des VSGs par rapp ort aux BGs

est plus faible dans le n uage moléculaire. Je tâc herai de lev er cette dégénérescence par la suite.

3.1.4 Cartes IRIS à 100 � m et MIPS à 160 � m

Les cartes à 100 et 160 � m son t très fortemen t corrélées (v oir Fig. 3.5). L'ensem ble des

structures qui émetten t fortemen t à 160 � m émetten t égalemen t fortemen t à 100 � m et vice-v ersa.

La couleur IRIS100/MIPS160 que je mesure est de 0.25. Les deux canaux tracen t principalemen t

l'émission des BGs, ce qui explique la très b onne corrélation en tre les deux cartes. Cep endan t,

tout comme cela était visible sur le graphe de corrélation pixel à pixel en tre les cartes IRIS 60 et

IRIS 100 � m, il existe une légère disp ersion qui s'explique par des v ariations aux p etites éc helles

spatiales des propriétés des grains.
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Chapitr e 3. Pr opriétés de la p oussièr es p our l'émission étendue

(a) Carte de l'émission dans le canal IRIS à

60 � m. Les e�ets de b ords en tre les trois sous-

cartes son t visibles.

(b) Carte de l'émission dans le canal IRIS à

100 � m. Les e�ets de b ords en tre les trois sous-

cartes son t visibles.

(c) Carte de l'émission dans le canal MIPS à

160 � m.

Fig. 3.2 � Comparaison de l'émission infrarouge dans le Nuage Moléculaire du T aureau à 60, 100 et 160

� m à la résolution IRIS 100 � m (4.3

0
).

3.1.5 Commen taires sur la comparaison des cartes d'émission infrarouge

La comparaison des di�éren tes cartes de l'émission infrarouge au sein du Nuage Moléculaire

du T aureau p ermet d'ores et déjà de tirer quelques conclusions. Au-delà de 60 � m, les cartes son t

particulièremen t bien corrélées ce qui suggère que la comp osan te des BGs domine l'émission à

116



3.1. Comp ar aison des donné es sur l'émission infr ar ouge

(a) IRA C 8 � m vs MIPS 24 � m. (b) MIPS 24 � m vs IRIS 60 � m.

Fig. 3.3 � Graphes de corrélation pixel à pixel en tre les cartes de l'émission infrarouge à la résolution

IRIS 100 � m (4.3

0
).

(a) (b) (c)

Fig. 3.4 � Graphes de corrélation pixel à pixel en tre l'émission dans le canal IRIS à 60 � m et celle dans

le canal IRIS à 100 � m.

(a) (b) (c)

Fig. 3.5 � Graphes de corrélation pixel à pixel en tre l'émission dans le canal IRIS à 100 � m et celle dans

le canal MIPS à 160 � m.

ces longueurs d'onde. Cep endan t, un examen plus détaillé rév èle de légères v ariations que je v ais

tâc her d'in terpréter par la suite. En-deçà de 60 � m, il sem ble que les VSGs et les P AHs soien t

particulièremen t décorrélés des BGs. De plus, même s'il est p ossible de mesurer une couleur

mo y enne IRA C8/MIPS24, il apparaît clairemen t qu'une disp ersion imp ortan te existe dans la

répartition spatiale de l'émission à ces deux longueurs d'onde.
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Chapitr e 3. Pr opriétés de la p oussièr es p our l'émission étendue

Fig. 3.6 � Comparaison en tre la SED du milieu di�us galactique et celle de l'émission étendue du TMC.

Le p oin t de normalisation est à 100 � m.

3.1.6 Distribution sp ectrale d'énergie de l'émission étendue

À l'aide des comparaisons e�ectuées en tre les di�éren tes cartes d'émission infrarouge, il m'est

p ossible de dresser la distribution sp ectrale d'énergie (SED) de l'émission étendue dans le TMC.

Comme la corrélation 24/60 est très mauv aise et que je n'en ai pas déduis de couleur, je v ais

comparer les autres couleurs d'émission à celles mesurées sur mon sp ectre de référence du milieu

di�us galactique. P our ce faire, j'ai repris la SED du milieu di�us galactique déterminée section

4.5 page 85 et j'ai a jouté les p oin ts de mesures du TMC, en normalisan t à 100 � m (v oir �gure

3.6).

Il apparaît immédiatemen t une di�érence imp ortan te au niv eau de l'émission infrarouge loin-

tain. Comme je l'ai déjà men tionné plus haut, le fait que les rapp orts 160/100 et 100/60 soien t

plus élev és dans le TMC que p our l'émission di�use p eut s'expliquer de deux manières : soit

les grains son t moins c hauds dans le n uage moléculaire, soit l'ab ondance des VSGs relativ emen t

à celle des BGs est plus faible, soit une com binaison des deux e�ets. Dans les deux cas, on ne

p eut pas considérer que l'émission étendue du TMC est comparable à celle du milieu di�us.

Les p oussières présen ten t donc des propriétés di�éren tes, qu'il con vien t de relier aux conditions

ph ysiques qui règnen t dans le n uage et à sa structuration.

3.2 T emp érature de la p oussière

Je viens de mon trer que l'émission de la p oussière à 100 � m et à 160 � m est quasimen t

iden tique, même si des v ariations lo cales existen t. Je supp ose que les BGs son t les seuls grains

à émettre à 100 et 160 � m. Cette h yp othèse n'est pas très forte d'après la SED déterminée à

la section précéden te. Je décide d'estimer les v ariations de temp érature des BGs qui p ermetten t

de justi�er les v ariations dans le rapp ort IRIS100/MIPS160. Je supp ose que leur émissivité est
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3.2. T emp ér atur e de la p oussièr e

(a) (b) (c)

Fig. 3.7 � Cartes de la temp érature des BGs déduite du rapp ort 100/160, à la résolution IRIS 100 � m

(4.3

0
).

(a) (b) (c)

Fig. 3.8 � Graphe de corrélation pixel à pixel en tre l'émission dans le canal MIPS à 160 � m et la

temp érature de la p oussière déduite du rapp ort 100/160.

en � 2
. J'obtiens alors directemen t une carte de la temp érature de la p oussière, présen tée par la

�gure 3.7.

La temp érature des BGs est ma joritairemen t comprise en tre 14 et 16 K. Ces temp ératures

son t parfaitemen t compatibles a v ec celles que l'on attend dans ce t yp e de région du milieu

in terstellaire. La carte de temp érature mon tre que les régions froides et les régions c haudes ne

son t pas réparties au hasard. Des structures froides sem blen t immergées dans un milieu plus

c haud. Si l'on compare cette carte de la temp érature des BGs à celle de leur émission à 160

� m, il apparaît de manière assez éviden te qu'elles son t fortemen t corrélées. Plus l'émission des

BGs est imp ortan te à 160 � m, plus leur temp érature est faible. Cela se manifeste encore plus

clairemen t sur le graphe de corrélation pixel à pixel de la �gure 3.9. Les régions les moins in tenses

à 160 � m corresp onden t à une temp érature des BGs légèremen t inférieure à 16 K tandis que les

régions les plus in tenses corresp onden t à des temp ératures légèremen t sup érieures à 14 K.

Stepnik et al. (2003) on t décomp osé l'émission infrarouge d'un �lamen t ( AV � 4) du TMC

à l'aide de données IRAS (60 et 100 � m) et PR ONA OS (200, 260, 360 et 580 � m). Ils on t

déduit des mesures en tre 100 et 580 � m une temp érature à grande éc helle de 16.8 K et une

temp érature d'en v elopp e de 14.8 K, ce qui corresp ond aux mesures présen tées ici. Cep endan t,

ils détecten t égalemen t un dé�cit de l'émission à 60 � m par rapp ort à celle à 100 � m au niv eau
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Chapitr e 3. Pr opriétés de la p oussièr es p our l'émission étendue

(a) Carte de l'in tensité in tégrée en C I et

con tours de l'in tensité in tégrée en C

18
O.

D'après Maeza w a et al. (1999)

(b) Émission des p oussières à 160

� m pro jetée sur la même grille que

l'émission du gaz.

Fig. 3.9 � Comparaison en tre l'émission du gaz et celle des p oussières à 160 � m.

du �lamen t, qu'ils justi�en t par l'absence de VSGs et par une comp osan te BG plus froide don t

la temp érature au sein même du �lamen t est de 12 K. Cette temp érature est bien inférieure aux

plus faibles temp ératures déduites des observ ations IRIS 100 � m et MIPS 160 � m. Sur ls données

que je présen te, je ne c herc he pas à faire apparaître plusieurs comp osan tes en temp érature. Cette

comp osan te froide p ourrait donc être mo y ennée a v ec les couc hes plus c haudes. Il paraît a priori

imp ossible de con�rmer ou d'in�rmer les résultats de Stepnik et al. (2003) à l'aide de ces mesures.

Il est tout de même p ossible de constater que l'émission à 160 � m p ermet de sonder les

structures les plus froides du n uage moléculaire, c'est-à-dire son squelette. Nous allons v oir par

la suite que ce constat est con�rmé par d'autres observ ations. Notons que quelques sources

enfouies dans le n uage principal son t égalemen t visibles sur la carte de temp érature alors qu'elles

n'apparaissen t pas aussi nettemen t sur les observ ations MIPS à 160 � m.

3.3 Cartes du gaz

Sunada & Kitam ura (1999) on t réalisé des observ ations d'une région du TMC (le n uage

de Heiles 2) à l'aide de l'émission de la raie C

18
O (J = 1-0). Ces observ ations, visibles sur la

�gure 3.9(a), rév èlen t plusieurs �lamen ts ainsi que des surdensités très lo calisées, au nom bre

de cinq. Ces surdensités corresp onden t aux sources enfouies que l'on distingue sur la carte de

temp érature de la p oussière. De même, les �lamen ts sem blen t corresp ondre aux structures les

plus froides visibles sur la �gure 3.7. Le �lamen t nommé TMC 1 sur la �gure 3.9(a) apparaît par

exemple très clairemen t sur la carte de temp érature des BGs.

Maeza w a et al. (1999) on t complété cette carte par des observ ations de la même région en

C I (3P1-3P0, 492 GHz). L'extension globale de cette émission est similaire à celle détectée en

120



3.3. Cartes du gaz

C

18
O. Cep endan t, les régions les plus denses, tracées par l'émission moléculaire, n'émetten t que

faiblemen t en C I. Au con traire, l'émission atomique augmen te dans la partie sud du n uage de

Heiles 2, de manière similaire à l'émission infrarouge à 160 � m. Ces régions, où l'émission en C I

est la plus forte, corresp onden t aux régions les moins év oluées, où la formation de CO n'a pas

encore été complétée, par opp osition aux co eurs denses, détectés en C

18
O.

Le n uage de Heiles 2 corresp ond ainsi à des états relativ emen t a v ancés d'év olution. L'émission

infrarouge loin taine p ermet de distinguer à elle seule les di�éren tes étap es de formation des co eurs

denses et c hauds. D'une part, les régions les plus brillan tes à 100 et 160 � m tracen t les régions les

plus denses, où l'on observ e égalemen t l'émission de C I. D'autre part, lorsque la densité augmen te

à tel p oin t que se forme CO, des structures denses et froides deviennen t visibles (�lamen ts). En�n,

lorsque la densité augmen te encore, ces structures se fragmen ten t en co eurs denses et c hauds,

précurseurs de la formation d'étoiles. Ces �lamen ts froids et ces co eurs c hauds son t les structures

que l'on détecte sur la carte de la �gure 3.7.
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Comparaison a v ec la carte d'extinction
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Chapitr e 4. Comp ar aison ave c la c arte d'extinction

D'après les deux études comparativ es précéden tes en tre émission infrarouge loin taine et tem-

p érature des grains d'une part, en tre émission infrarouge loin taine et émission moléculaire d'autre

part, il sem ble que l'in tensité mesurée dans le canal MIPS à 160 � m p ermette de sonder les struc-

tures froides et denses du n uage moléculaire. L'émission à 160 � m rév èle ainsi le squelette du

n uage moléculaire. Je me suis alors p enc hé sur la comparaison de l'émission infrarouge et de l'ex-

tinction. Je me suis servi de la carte d'extinction de P adoan et al. (2002) aimablemen t fournies

par Lauren t Cam bresy (v oir Fig. 4.1).

4.1 Carte d'extinction

Ces données on t été obten ues à l'aide des observ ations 2MASS en bandes J, H et Ks et en

appliquan t les deux métho des décrites section 2.1 page 14. Étan t donné que l'une des métho des

fait app el à un comptage d'étoiles et que la densité de ces étoiles n'est pas une constan te sur le

ciel, la résolution d'une telle carte d'extinction est v ariable. Les régions les plus étein tes on t ainsi

une résolution de l'ordre de 8 à 10

0
tandis que les régions les moins étein tes on t une résolution de

l'ordre de 3-4

0
. Si l'on souhaite comparer les cartes de l'émission infrarouge à celle de l'extinction,

il faut donc tenir compte de cet e�et et pro duire des cartes de l'émission infrarouge don t la

résolution est v ariable et iden tique à celle de la carte d'extinction. Notons en�n que le niv eau

zéro est à décaler d'en viron 0.8 magnitude.

Fig. 4.1 � Carte de l'extinction visuelle, en magnitude, dans le Nuage Moléculaire du T aureau et con tour

de la carte MIPS à 160 � m. D'après P adoan et al. (2002).
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4.2. Comp ar aison émission infr ar ouge et extinction

4.2 Comparaison émission infrarouge et extinction

4.2.1 Canal MIPS à 160 � m

La première comparaison que j'ai e�ectuée est celle en tre l'extinction et l'émission à 160

� m, p our con�rmer le constat e�ectué dans ce c hapitre : l'émission infrarouge loin tain trace

les structures denses et froides du n uage moléculaire. Les structures visibles sur la carte de

l'extinction présen ten t de très fortes similitudes a v ec la carte de l'émission dans l'infrarouge

loin tain, comme le mon tre la �gure 4.2. Le graphe de corrélation pixel à pixel de la �gure 4.3

con�rme cela : les deux cartes son t particulièremen t bien corrélées. L'émission à 160 � m est donc

un très b on traceur des structures denses et froides du n uage moléculaire. Un tel constat con�rme

les résultats de Langer et al. (1989) et Ab ergel et al. (1994).

4.2.2 Un mo dèle simple

A�n d'aller plus loin que ces précéden tes études, j'ai c herc hé à comprendre la corrélation

qui existe en tre émission infrarouge et extinction. J'ai alors c herc hé à mo déliser de façon simple

l'év olution de l'in tensité à 160 � m en fonction de l'extinction visuelle. P our ce faire, je considère

un n uage d'épaisseur totale AV don t la comp osition en p oussière est celle dé�nie par mon sp ectre

de référence du milieu di�us galactique, et cela quelle que soit la profondeur optique. Ce n uage

est illuminé des deux côtés (faces a v an t et arrière) par le c hamp de ra y onnemen t dé�ni par ce

même sp ectre de référence (v oir Fig. 4.4). À l'aide du mo dèle de Désert mis à jour, je calcule

alors le �ux émis par c haque tranc he du n uage, en tenan t compte de l'extinction du c hamp

de ra y onnemen t inciden t. J'in tègre en�n le �ux sur l'épaisseur totale du n uage p our obtenir le

sp ectre de la p oussière p our une extinction visuelle donnée. La con v olution de ce sp ectre par les

(a) Extinction visuelle. D'après P adoan

et al. (2002).

(b) Émission infrarouge dans le canal MIPS

à 160 � m.

Fig. 4.2 � Comparaison en tre l'extinction visuelle et l'émission infrarouge à 160 � m.
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Fig. 4.3 � Graphe de corrélation pixel à pixel en tre l'extinction visuelle et l'émission infrarouge à 160

� m.

�ltres des instrumen ts me p ermet de mo déliser l'év olution de l'in tensité en fonction de AV aux

5 longueurs d'onde étudiées (IRA C8, MIPS24, IRIS60, IRIS100 et MIPS160).

4.2.3 Résultats de la mo délisation

Dans l'infrarouge loin tain ( � � 60�m )

Les résultats p our MIPS 160 � m, IRIS 100 et 60 � m son t présen tés par la �gure 4.5. P our

le canal MIPS à 160 � m, l'accord en tre le mo dèle et les données est très b on. À la disp ersion

Fig. 4.4 � Mo délisation très sc hématique d'un n uage moléculaire.

126



4.2. Comp ar aison émission infr ar ouge et extinction

(a) IRIS 60 (b) IRIS 60 (c) IRIS 60

(d) IRIS 100 (e) IRIS 100 (f ) IRIS 100

(g) MIPS 160

Fig. 4.5 � Graphes de corrélation pixel à pixel en tre l'émission infrarouge et l'extinction visuelle au-delà

de 60 � m. La courb e en rouge représen te la prédiction du mo dèle.

près des mesures, le mo dèle repro duit quasi-parfaitemen t l'év olution de l'émission à 160 � m en

fonction de l'extinction visuelle du n uage. Ce p oin t de départ me p ermet de considérer comme

une base solide la simple mo délisation décrite ci-dessus. Je v ais main tenan t étudier l'év olution

de l'émission aux autres longueurs d'onde.

Les �gures 4.5(d) à 4.5(f ) présen ten t les graphes de corrélation en tre les données IRIS à 100

� m et l'extinction visuelle ainsi que le résultat du mo dèle. Con trairemen t à ce que l'on a observ é

à 160 � m, l'accord est ici moins b on. Le mo dèle surestime l'émission dans le canal IRIS 100

� m et cela d'autan t plus que l'extinction est imp ortan te. À 60 � m, l'e�et est le même, en plus

marqué : les données formen t un graphe de corrélation assez "plat", tandis que le mo dèle prédit

une croissance assez forte de l'émission à cette longueur d'onde jusqu'à des extinctions visuelles

de plus de 3 magnitudes (v oir Fig. 4.5(a) à 4.5(c)). Deux in terprétations son t p ossibles p our

justi�er la faiblesse de l'émission à 60 et 100 � m. Soit les grains qui émetten t à ces longueurs

d'onde ne son t pas su�sammen t excités par le ra y onnemen t, soit ces grains son t en nom bre

moins imp ortan t que prévu. Comme l'e�et de l'extinction est in tégré dans la mo délisation du
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n uage, l'in terprétation du désaccord en tre données et mo dèle ne p eut pro v enir de l'attén uation

du c hamp de ra y onnemen t. Le dé�cit de l'émission à 60 et 100 � m s'explique donc par une

dimin ution de l'ab ondance des grains qui émetten t à ces longueurs d'onde lorsque l'extinction

augmen te. Comme d'une part, l'e�et n'est pas présen t à 160 � m, et d'autre part, l'e�et est

plus imp ortan t à 60 qu'à 100 � m, j'en déduis que ce son t les VSGs don t l'ab ondance v arie a v ec

l'extinction.

J'écarte l'h yp othèse selon laquelle l'ab ondance des VSGs ou des BGs serait a�ectée de ma-

nière globale, sans e�et de l'extinction, malgré ce que p ouv ait suggérer la distribution sp ectrale

d'énergie mo y enne du TMC calculée au c hapitre précéden t. En e�et, si je c herc he à a juster de la

sorte l'év olution des données à 60 et 100 � m en fonction de l'extinction, je m'ap erçois que cela

est imp ossible. Certes, l'accord p eut être globalemen t amélioré aux faibles extinctions visuelles

( AV � 1) en réduisan t l'ab ondance relativ e des VSGs par rapp ort à celle des BGs. Cep endan t,

un simple facteur correctif ne p ermet par de rendre compte de la forme de l'év olution des �ux à

60 et 100 � m en fonction de l'extinction. En particulier, la courbure que le mo dèle prév oit p our

des extinctions de l'ordre de l'unité n'est pas observ ée. Il s'agit là, selon moi, d'un argumen t en

fa v eur d'une év olution des propriétés des grains à mesure que l'on p énètre dans les régions denses

du n uage. Cette év olution n'est pas incluse dans le mo dèle, et la propriété a�ectée p ourrait tout

simplemen t être l'ab ondance.

Dans l'infrarouge pro c he et mo y en ( � � 24�m )

Même si la calibration photométrique des données à 8 et 24 � m n'est pas réalisée, je me

p ermets de présen ter l'év olution des �ux mesurés à ces deux longueurs d'onde en fonction de AV

(v oir Fig. 4.6). Dans un souci de présen tation, j'ai a jouté une constan te arbitraire au �ux des

données IRA C à 8 � m (0.5 MJy/sr) et MIPS à 24 � m (0.6 MJy/sr). Les graphes de corrélation

obten us p our ces deux canaux mon tren t que l'émission infrarouge ne dép end pas de l'extinction

visuelle, à la disp ersion imp ortan te des mesures près.

Ce constat v a dans le même sens que ce qui a été observ é à 60 et 100 � m. Lorsque l'on en tre

dans les régions les plus étein tes du n uage, au-delà de AV � 1, les VSGs mais aussi les P AHs

disparaissen t. Ces deux comp osan tes n'existen t qu'en surface des régions les plus denses, sur une

épaisseur d'au plus 1 magnitude visuelle. Cette v aleur se déduit des �gures 4.6. À la disp ersion

près de l'émission dans les deux canaux étudiés, l'in tensité à 8 et 24 � m est constan te au-delà

de AV � 1.

4.2.4 V ers une mo délisation plus réaliste

D'après la comparaison e�ectuée en tre les observ ations et le mo dèle très simple de n uage que

j'ai utilisé, je p eux déduire certains résultats. T out d'ab ord en ce qui concerne la structuration

du n uage et de sa comp osition en p oussières. La représen tation d'un n uage dense devrait ainsi

être plutôt celle de la �gure 4.7 : une couc he sup er�cielle où P AHs, VSGs et BGs existen t, dans

des prop ortions qui p euv en t di�érer du milieu di�us galactique et un co eur d'où les P AHs et les
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VSGs son t absen ts. La séparation en tre la couc he sup er�cielle où les trois comp osan tes de grains

co existen t et la région plus profonde où seuls les BGs son t présen ts n'est sans doute pas aussi

nette qu'indiquée sur la �gure 4.7. La transition se fait de manière progressiv e, au fur et à mesure

que les p oussières les plus p etites se collen t sur les plus grosses, ou qu'elles coagulen t les unes

a v ec les autres. De plus, cette séparation ne se situe certainemen t pas à une profondeur optique

constan te. En fonction des conditions lo cales, la disparition des P AHs puis des VSGs p eut ainsi

se pro duire à des extinction plus ou moins imp ortan tes.

Une représen tation plus complète, qui tiendrait égalemen t compte des résultats de Stepnik

et al. (2003), mon trerait une troisième région, plus au co eur du n uage, où ce son t non pas les

P AHs et les VSGs don t les propriétés év oluen t, mais celles des BGs. Cep endan t, comme je le

men tionnais déjà au momen t de présen ter les cartes de temp ératures des grains, rien dans mes

tra v aux ne p ermet de con�rmer cette thèse.

(a) IRA C8 (la v aleur mo y enne des don-

nées est forcée à 0.5 MJy/sr à l'aide d'une

constan te).

(b) MIPS 24 (la v aleur mo y enne des don-

nées est forcée à 0.6 MJy/sr à l'aide d'une

constan te).

Fig. 4.6 � Graphes de corrélation pixel à pixel en tre l'émission infrarouge et l'extinction visuelle en-deçà

de 24 � m. La courb e en rouge représen te la prédiction du mo dèle.
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Fig. 4.7 � Mo délisation sc hématique d'un n uage moléculaire a v ec existence des P AHs et VSGs unique-

men t dans une couc he sup er�cielle.
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5

Conclusions

En com binan t des observ ations infrarouges de 8 à 160 � m, j'ai débuté une étude du Nuage

Moléculaire du T aureau (TMC), l'un des plus pro c hes n uages moléculaires. Mon ob jectif était de

caractériser l'émission étendue des p oussières, de con traindre leurs propriétés et de les relier à la

structuration du n uage. La part la plus imp ortan te de ce tra v ail a cep endan t consisté à réduire

les données. Je détaille ci-après les principales étap es de mes tra v aux.

Les données Spitzer son t celles du programme d'observ ations T A UPR OP . Elles couvren t près

de 30 degrés carrés du TMC. Initialemen t, mon am bition était d'utiliser la totalité des

informations fournies par ces cartes mais des soucis liés à la calibration et à la taille des

observ ations m'on t in vité à plus de réalisme.

La carte MIPS à 160 � m a été obten ue grâce à un algorithme d'in v ersion dév elopp é par Tho-

mas Ro det. A�n de v alider la photométrie de cette carte, j'ai estimé le signal prédit par les

observ ations DIRBE et en ai déduit le facteur de con v ersion des unités instrumen tales en

unités astroph ysiques qu'il fallait appliquer. À quelques p ourcen ts près, j'obtiens le facteur

o�ciel du Cen tre Spatial Spitzer.

Les cartes MIPS à 24 � m et IRA C à 8 � m on t comme principal défaut d'être fortemen t

con taminées par l'émission zo diacale. Les mo dèles utilisés p our soustraire cette comp osan te

étan t mal con train ts et comme une bande d'émission zo diacale apparaissait clairemen t sur

les données, j'ai dû corriger ces deux cartes a�n de ne plus a v oir que l'émission étendue

du n uage. Je p erdais cep endan t tout mo y en de calibrer la photométrie absolue de ces

observ ations dans la mano euvre. D'autres défauts inhéren ts à la stratégie d'observ ation

m'on t obligé à me limiter sur l'étendue spatiale étudiée.

La comparaison des cartes d'émission infrarouge Spitzer et IRIS rév èle une év olution cer-

taine des courtes v ers les grandes longueurs d'onde. La structure du TMC à 8 � m, qui cor-

resp ond à l'émission des P AHs, ressem ble à celle que l'on observ e à 24 � m, qui corresp ond

aux VSGs, mais n'a strictemen t rien en comm un a v ec celle à 160 � m, qui corresp ond aux

BGs.

L'émission infrarouge loin taine, au-delà de 60 � m, présen te des couleurs qui se di�érencien t
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de manière signi�cativ e par rapp ort aux couleurs de l'émission di�use galactique. Un tel

constat ne p ermet cep endan t pas de lev er la dégénérescence en tre v ariations des conditions

d'excitations des grains les plus gros ou v ariations des ab ondances relativ es de ces mêmes

grains.

Des v ariations lo cales des couleurs infrarouges m'on t p ermis de dresser une carte de tem-

p ératures des BGs. Les régions les plus froides du n uage (14 K) corresp onden t aux régions

les plus in tenses à 160 � m. Ces régions corresp onden t égalemen t aux régions d'émission en

CO. En�n, les zones de forte émission à 160 � m son t très bien corrélées a v ec les régions les

plus fortemen t étein tes. Cela con�rme donc que la structure in terne du n uage, son squelette,

ses régions denses, son t particulièremen t bien signalés par l'émission infrarouge loin taine.

Une mo délisation simple du n uage m'a p ermis de rendre compte de l'év olution de l'in ten-

sité à 160 � m en fonction de l'extinction visuelle. Cep endan t, aux plus courtes longueurs

d'onde, un désaccord signi�catif suggère la disparition des P AHs et des VSGs en dehors

d'une couc he sup er�cielle, lorsque l'on p énètre dans les régions les plus profondes du n uage.

La présence de BGs aux propriétés distinctes de ceux présen ts dans le milieu di�us ne p eut

pas être con�rmée.

L'analyse des données du TMC est un tra v ail en cours. Les observ ations on t été réduites

et quelques résultats globaux on t été obten us. Il est éviden t que l'étude est à p oursuivre dans

deux directions. D'une part, il faut caractériser l'émission étendue sur l'ensem ble du TMC. En

particulier, il apparaît nécessaire de rendre plus réaliste la mo délisation du n uage. Mon souhait

est de p ouv oir quan ti�er la profondeur à laquelle P AHs et VSGs disparaissen t, puis con�rmer ou

non la présence d'une comp osan te BGs froids. D'autre part, il con vien t d'estimer les v ariations

lo cales, aux p etites éc helles spatiales, des couleurs de l'émission infrarouge, que ce soit dans

l'infrarouge pro c he ou loin tain. Mon ob jectif serait de relier ces v ariations aux c hangemen ts de

propriétés des grains puis aux conditions ph ysiques qui règnen t dans le n uage.
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Quatrième partie

Une sup erno v a dans la nébuleuse de

l'Aigle
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1

La nébuleuse de l'Aigle

(June 3, 1764) `A cluster of small stars, enmeshed in a fain t glo w, near the tail of

Serp ens, at little distance to the parallel of Zeta of this constellation ; with an inferior

telescop e this cluster app ears lik e a nebula.' (diam. 8') M.Messier
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Chapitr e 1. L a nébuleuse de l'A igle

Ascension droite (J2000.0) 18 : 18 : 48

Déclinaison (J2000.0) � 13 : 49

Distance 2.0 � 0.1 kp c (Hillen brand et al. 1993)

2.14 � 0.10 kp c (Belik o v et al. 1999)

1.7 kp c (Kharc henk o et al. 2005b,a)

1.8 � 0.5 kp c (Bonatto et al. 2006)

T aille de l'amas (co eur) � 1.3 arcmin (0.7 p c)

T aille de l'amas (limite) � 12 arcmin (7 p c)

T aille mo y enne de la nébuleuse � 30 arcmin (17 p c)

T aille caractéristique des piliers � 2 arcmin (1.2 p c)

Magnitude visuelle apparen te � 6.0

Magnitude visuelle absolue � -8.2

Dénominations M16, NGC6611, IC4703, Sh 2-49, R CW 165, Gum 83, W37

Nébuleuse de l'Aigle, Nébuleuse Star Queen

T ab. 1.1 � Caractéristiques principales de la Nébuleuse de l'Aigle.

Au cours de ma troisième année de thèse, j'ai p ostulé p our une b ourse au Cen tre Spatial

Spitzer. J'y ai été admis p our tra v ailler a v ec Alb erto Noriega-Cresp o et Sean Carey au sein

de l'équip e MIPSGAL. Mon tra v ail dev ait se découp er en deux phases : étudier l'émission des

p oussières dans la Nébuleuse de l'Aigle en utilisan t les comp étences et tec hniques que j'a v ais

dév elopp ées précédemmen t, puis étendre mon étude à l'ensem ble du relev é du plan Galactique

d'un p oin t de vue systématique et statistique. Comme souv en t en rec herc he, ce que l'on prév oit

de faire et ce que l'on fait en réalité son t deux c hoses di�éren tes.

1.1 Présen tation générale

La Nébuleuse de l'Aigle est une région de formation d'étoiles massiv es située à en viron 2 kilo-

parsecs (7000 années-lumières) de la T erre en direction de la constellation du Serp en t à l'in térieur

du bras Galactique du Sagittaire (ou Sagittaire-Carina). L'amas ouv ert d'étoiles NGC6611, dé-

couv ert en 1745-6 par Philipp e Lo ys de Chéseaux, illumine un grand n uage de gaz et p oussières

in terstellaires qui s'étend sur plus de 50 années lumières. La nébuleuse qui en résulte n'a été

découv erte qu'en 1764 par Charles Messier et est la seizième de son catalogue. Elle doit son nom

de Nébuleuse de l'Aigle à sa forme en lumière visible (Fig. 1.1).

En 1995, le Télescop e Spatial Hubble a observ é l'in teraction du ra y onnemen t stellaire a v ec

le n uage moléculaire en vironnan t et a rév élé comme jamais aupara v an t des structures de gaz et

de p oussières en forme de pilier : les Piliers de la Création (Fig. 1.2). Cette image reste l'une

des plus célèbres icônes du ciel. Elle est égalemen t à l'origine de mon désir de tra v ailler dans la

rec herc he en astroph ysique.
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1.2. L'amas NGC6611

Fig. 1.1 � Observ ation de la Nébuleuse de l'Aigle en optique (Don et Elizab eth v an Akk er, Victoria

Cen tre, National Ro y al Astronomical So ciet y of Canada) a v ec les con tours de la forme st ylisée d'un aigle.

Les Piliers de la Création et l'amas NGC6611 son t clairemen t visibles.

1.2 L'amas NGC6611

L'amas ouv ert d'étoiles NGC6611 qui illumine et ionise le n uage moléculaire W37 fait partie

de l'asso ciation OB1 du Serp en t. Cet amas a été l'ob jet de nom breuses observ ations car il présen te

la particularité d'être très jeune. Son étude est donc d'imp ortance p our la compréhension de la

formation et l'év olution stellaire. D'après Hillen brand et al. (1993), l'âge mo y en des étoiles de

plus de 9 M � est de 2 millions d'années mais la disp ersion p ourrait être de l'ordre du million

d'années. Une étoile très massiv e ( � 30 M � ) se serait formée il y a au moins 6 millions d'années

tandis que des cen taines d'étoiles de plus faibles masses (3 à 8 M � ) auraien t un âge inférieur

à 1 million d'années. La fonction de masse initiale globale de l'amas serait similaire à celle de

Salp eter ( dN=dM / M � 2:35
).

À la lecture de ces résulats, on p eut supp oser que la formation de l'amas NGC6611 s'est

déroulée en plusieurs étap es ou de manière con tin ue, au cours des 6 derniers millions d'années

au moins. Les premières étoiles à s'être formées on t creusé le n uage moléculaire dans lequel elles

son t nées et pro duit une ca vité via leurs v en ts et leur c hamp de ra y onnemen t. La matière éjectée

par les étoiles a formé un fron t dense au momen t de sa rencon tre a v ec le milieu in terstellaire froid

am bian t, en traînan t la formation de structures en forme de piliers dans lesquels s'est déclenc hée

la formation d'une nouv elle génération d'étoiles.

1.3 Les Piliers de la Création

Les structures les plus célèbres de la Nébuleuse de l'Aigle son t les Piliers de la Création,

parfois égalemen t app elés "tromp es d'éléphan ts" (v oir Fig. 1.2 et 1.3). D'après Hester et al.

(1996), ces colonnes de gaz et de p oussières, don t la taille est de l'ordre du parsec, résulten t
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Fig. 1.2 � Les Piliers de la Création vus par

la caméra WFPC-2 du Télescop e Spatial Hubble

en a vril 1995. Cette image est la com binaison de

trois �ltres sur les raies de [S I I] (rouge), H �

(v ert) et [O I I I] (bleu).

Fig. 1.3 � Les Piliers de la Création vus par le

VL T dans l'infrarouge pro c he en bandes Js (1.24

� m, bleu), H (1.65 � m, v ert) et Ks (2.16 � m,

rouge).

de l'in teraction en tre le ra y onnemen t de l'amas NGC6611 et le n uage moléculaire en vironnan t.

Les observ ations du Télescop e Spatial Hubble s'in terprèten t par la photoionisation d'un couran t

de matière photo év ap orée. Cette photo év ap oration se distingue en particulier très nettemen t au

sommet de c hacun des piliers et trace la présence de matière s'éc happan t du gaz moléculaire v ers

le gaz ionisé sous l'e�et d'un imp ortan t gradien t de pression.

De nom breuses structures à plus p etite éc helle son t égalemen t visibles à la surface des piliers :

des EGGs (p our Evap or ating Gase ous Globules ). Ces mini-piliers dans les piliers, don t le ra y on

v arie de moins de 150 UA à 1000 UA, trahissen t la présence d'inhomogénéités à l'in térieur

du n uage moléculaire d'origine. Les régions les plus denses s'év ap oren t moins rapidemen t que

leur v oisinage plus tén u et son t donc dév oilées p eu à p eu. Le même raisonnemen t s'applique à

l'éc helle des Piliers de la Création, don t la densité est plus élev ée que le milieu am bian t qui a été

c hassé très rapidemen t. Ces EGGs ne sem blen t cep endan t pas a v oir une très grande durée de vie

puisqu'aucun n'est détac hé de la surface des piliers principaux.

La présence à pro ximité d'étoiles massiv es et brillan tes de l'amas NGC6611 p ourrait a v oir

comme seule conséquence la destruction du n uage moléculaire et la cessation pure et simple de

toute formation stellaire ou, dans une moindre mesure, l'év ap oration de toute matière circum-
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stellaire et l'imp ossibilité de former des systèmes planétaires. Cep endan t, ces étoiles massiv es

p euv en t aussi amorcer la formation d'une nouv elle génération d'étoiles par l'e�ondremen t de

n uages denses. C'est ce que l'on a pu observ er dans la Nébuleuse de l'Aigle.

En comparan t la p osition de certains EGGs a v ec celle de jeunes ob jets stellaires (YSOs,

p our Y oung Stel lar Obje cts ), Hester et al. (1996) on t suggéré que les piliers étaien t de v éritables

p oup onnières d'étoiles en pleine activité. Grâce au VL T et à l'instrumen t ISAA C, McCaughrean

& Andersen (2002) on t pu p ercer les Piliers de la Création et rév éler ces étoiles naissan tes (v oir

Fig. 1.3). Les sommets des deux plus imp ortan ts piliers abriten t des YSOs de plusieurs masses

solaires. En viron 15% des EGGs con tiennen t des YSOs ou des naines brunes : ils p euv en t donc

être considérés comme de v éritables o eufs prêts à éclore. Le pro cessus détaillé de formation reste

cep endan t inconn u : l'étoile se forme-t-elle a v an t ou après l'EGG ?

Ces quelques dizaines d'étoiles qui son t en train de se former ne doiv en t cep endan t pas faire

oublier les milliers d'étoiles de l'amas, nées au cours des précéden ts millions d'années et parmi

lesquelles se trouv en t des étoiles très massiv es (jusqu'à 80 M � ).
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Chapitr e 2. Observations

2.1 Données infrarouges

Les données infrarouges les plus récen tes et sur lesquelles j'ai tra v aillé son t celles obten ues

par le Télescop e Spatial Spitzer. Ce dernier a observ é la Nébuleuse de l'Aigle a v ec les instru-

men ts IRA C et MIPS dans le cadre des relev és du plan Galactique GLIMPSE et MIPSGAL. Un

programme plus sp éci�que, don t le principal in v estigateur est Je� Hester, a égalemen t observ é

M16 à 24 microns. Ces observ ations on t été réalisées en o ctobre 2004 a v ec l'instrumen t IRA C

et en septem bre 2005 p our l'instrumen t MIPS. J'ai égalemen t utilisé les données infrarouges en

bandes larges obten ues par les satellites MSX et ISO, ainsi que les données sp ectroscopiques de

ce dernier. T outes les images en bande large son t group ées section 2.2 page 149.

2.1.1 En dessous de � 10 � m

Aux courtes longueurs d'onde infrarouges ( . 10� m), les structures visibles son t celles des

piliers et plus globalemen t de la PDR dans son ensem ble. Les structures visibles dans les quatre

canaux IRA C son t presque parfaitemen t iden tiques comme on p eut le constater sur l'image en

fausses couleurs sur la droite de la �gure 2.22. On p eut faire les mêmes constatations sur les

observ ations ISO à 6.7 et 7.7 � m et MSX à 8 � m. En dehors des étoiles qui apparaissen t en bleu,

les structures de la nébuleuse son t toutes de la même tein te rosée et les v ariations de couleur

son t di�cilemen t discernables.

Je disp ose par ailleurs de données sp ectroscopiques cen trées sur la partie sup érieure des Piliers

de la Création, observ ée par ISOCAM/CVF (v oir Fig. 2.1) et corresp ondan t au c hamp observ é

par Hubble. Ces observ ations couvren t l'in terv alle en tre 5 et 17 � m. Les bandes P AHs ainsi que

de nom breuses raies du gaz son t observ ables. La �gure 2.1 mon tre les piliers à trois longueurs

d'onde particulière : au pic de la bande P AH à 7.7 � m, au pic de la bande P AH confondue a v ec la

raie du Ne I I à 12.7 � m et dans le con tin uum à 14.5 � m. Les piliers apparaissen t très nettemen t à

7.7 � m et l'on distingue pratiquemen t la plus faible des trois structures de gaz et p oussières. Dans

la suite, je décide d'app eler "tête" le sommet du pilier principal et "épaule" la PDR brillan te qui

relie le pilier principal aux deux autres (v oir Fig.2.1). La �gure 2.2 mon tre les sp ectres relev és à

trois endroits particuliers : la tête, l'épaule et le blob de Pilbratt (Pilbratt et al. 1998). Les deux

premiers présen ten t une émission caractéristique de PDRs a v ec des bandes P AHs fortes. Le cas

du blob est très di�éren t : une fois soustrait une p osition "OFF" v oisine, le sp ectre ne présen te

qu'un con tin uum fortemen t croissan t et presqu'aucune trace de bandes P AHs ou de raies du gaz.

2.1.2 En tre � 10 � m et � 30 � m

Aux longueurs d'onde infrarouges mo y ennes ( 10� m . � . 30� m), la structure de la nébuleuse

c hange considérablemen t, comme le suggèren t déjà les données ISOCAM/CVF (v oir Fig. 2.1(c)).

Les piliers et l'ensem ble de la PDR disparaissen t p eu à p eu et ne dominen t plus l'émission. C'est

l'in térieur de la nébuleuse qui devien t la région la plus brillan te, a v ec des structures lo calisées

telles que le "blob de Pilbratt" à l'Est des Piliers de la Création ou un �lamen t orien té Nord-Sud
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(a) à 7.7 � m (bande P AH) (b) à 12.7 � m (bande P AH + raie du Néon)

(c) à 14.5 � m (con tin uum)

Fig. 2.1 � Données ISOCAM/CVF cen trées sur les Piliers de la Création. Les trois images représen ten t

le �ux mesuré par ISO à trois longueurs d'onde caractéristiques. Les structures nommées "tête", "épaule"

et "blob" son t indiquées.

sur le b ord Ouest de M16. Cette év olution est assez rapide : sur les données MSX à 12 � m, les

régions les plus in tenses des Piliers de la Création son t en viron 50% plus brillan tes que le blob

de Pilbratt, tandis qu'à 14 et 15 � m, sur les données ISO et MSX, le blob devien t au moins

aussi in tense que le sommet du pilier principal. Les PDRs plus éloignées se distinguen t à p eine.

Au-delà de 20 � m (MSX 21 � m et MIPS 24 � m), l'émission des Piliers de la Création et les

PDRs est dominée par celle au cen tre de la nébuleuse, le �lamen t à l'Ouest et le blob.

Sur les données les plus sensibles (ISO L W 15 � m et MIPS 24 � m), on distingue deux

structures arrondies. La première est quasi-circulaire, à grande éc helle, a v ec un diamètre apparen t

de � 10

0
. Elle p ossède un b ord très net au niv eau des Piliers de la Création et l'autre côté,

plus di�us et �lamen taire, est à l'opp osé, au Nord-Ouest de la Nébuleuse (v oir Fig. 2.3). La

seconde bulle, plus p etite, est légèremen t elliptique et ses dimensions apparen tes son t de 8

0
par

6

0
. Elle sem ble cen trée sur les Piliers de la Création et p eut être distinguée sur plus de la moitié
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Chapitr e 2. Observations

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

(c) Blob de Pilbratt

Fig. 2.2 � Données ISOCAM/CVF cen trées sur les Piliers de la Création. Les trois sp ectres son t ceux

relev és par ISO à trois p ositions particulières. Une p osition "OFF" v oisine de c haque p osition "ON" a

été soustraite.

de sa circonférence à 15 et 24 � m (v oir Fig. 2.4). Ces structures (blob, �lamen t, co quilles)

étaien t donc déjà visibles sur les données ISO et certaines a v aien t été relev ées par Pilbratt

et al. (1998) mais aucune in terprétation n'a v ait alors été fournie. En analysan t les données

ISOCAM/CVF, Urquhart et al. (2003) on t observ é que le sp ectre du blob était dominé par une

émission con tin ue et ne présen tait que de faibles raies d'émission (v oir Fig. 2.2(c)). Ils n'on t pas

observ é de corrélation en tre l'émission du blob et les raies du [Ne I I] et [Ne I I I]. Ils on t suggéré

que l'émission du blob était due à des VSGs c hau�és par une source alors inconn ue.

2.1.3 Au-delà de 30 � m

Aux grandes longueurs d'ondes infrarouges (MIPS 70 � m), la qualité des données est moins

b onne, mais on constate tout de même que l'émission est dominée par les piliers et la PDR. Les

structures à l'in térieur de la nébuleuse on t disparu (blob, co quilles, �lamen ts). L'émission à 70

� m est donc qualitativ emen t corrélée a v ec l'émission infrarouge aux longueurs d'onde inférieures

à 10 � m. Cette comp osan te à grande longueur d'onde n'était pas accessible à l'ép o que d'ISO et
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2.1. Donné es infr ar ouges

Fig. 2.3 � Co quille visible à l'in térieur de la Nébuleuse de l'Aigle sur les données MIPS à 24 � m.

Fig. 2.4 � Bulle visible autour des Piliers de la Création sur les données ISO L W à 15 � m et MIPS à

24 � m.
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(a) La ramp e ne sature pas.

La "p en te" et la "première

di�érence" donne le b on ré-

sultat.

(b) La ramp e sature au-delà

du 3

e
p oin t. La "p en te" sous-

estime le �ux tandis que la

"première di�érence" donne

le b on résultat.

(c) La ramp e sature au 3

e

p oin t. La "p en te" et la "pre-

mière di�érence" sous-estime

le résultat.

Fig. 2.5 � Illustration de l'estimation du �ux reçu par un pixel de la matrice MIPS 24 � m. Les croix

représen ten t les di�éren ts relev és au cours du temps, la "p en te" est donnée par l'a justemen t par une

droite (tirets) et la "première di�érence" est l'écart en tre les p oin t 3 et 2.

nous allons nous en servir p our con traindre les propriétés de la p oussières.

2.1.4 Notes sur les données MIPS à 24 microns

Au court de mon séjour au Cen tre Spatial Spitzer, mon but était de me consacrer à la science

qu'il était p ossible de faire a v ec les données MIPSGAL. Cep endan t, je me suis tout d'ab ord

emplo y é à obtenir des données de qualité à 24 � m. En e�et, les premières cartes auxquelles j'ai

eu accès atteignaien t le niv eau de saturation de l'instrumen t dans des régions parfois très étendues

de la nébuleuse. A�n d'expliquer la façon de corriger cela, il me faut présen ter brièv emen t le mo de

de fonctionnemen t de l'instrumen t.

De manière très sc hématique, le �ux de c haque pixel de la matrice MIPS 24 � m est relev é

à plusieurs momen ts au cours de l'in tégration sur le ciel (toutes les demi-secondes). À c hacun

de ces relev és, la v aleur lue corresp ond à l'in tensité totale reçue par le pixel depuis le début de

l'in tégration. Dans un cas idéal, les di�éren ts p oin ts du relev é s'alignen t donc parfaitemen t sur

une droite don t la p en te donne le �ux observ é par le pixel (v oir Fig. 2.5(a)). C'est cette v aleur

que le satellite en v oie v ers la T erre. Il en v oie égalemen t une autre information : la di�érence en tre

les p oin ts 3 et 2 de la ramp e, faussemen t app elée "première di�érence".

Les raisons d'un écart à ce cas idéal son t nom breuses. Je ne détaille ci-après que l'une d'en tre

elles : la saturation. Chaque pixel de la matrice MIPS 24 � m p eut atteindre son niv eau de

saturation si la source observ ée est su�sammen t in tense. En fonction du �ux reçu par le pixel,

la saturation est attein te plus au moins vite au cours du temps (v oir Fig. 2.5(b) et 2.5(c)).

Dès que cette v aleur est attein te, le �ux total du pixel en question reste constan t à ce niv eau

de saturation. L'a justemen t de cette courb e par une droite sous-estime donc signi�cativ emen t le

�ux réel observ é par le pixel. Dans le cas de la �gure 2.5(b), le �ux réel est 1.5 fois plus imp ortan t

que celui de la �gure 2.5(a) mais la p en te de la droite qui a juste les p oin ts du relev é n'est que de

1.08. Dans ce premier cas, la "première di�érence" donne le b on résultat car la saturation n'est
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2.1. Donné es infr ar ouges

Fig. 2.6 � Données MIPS 24 de la Nébuleuse de l'Aigle : �ux donné par la carte en �n de c haîne de

traitemen t en fonction du �ux "première di�érence". Le remplacemen t de la v aleur "p en te" devrait être

e�ectué à partir 600 MJy/sr mais ne l'est qu'au-delà de 950 MJy/sr.

(a) Données MIPS 24 de la Nébuleuse de

l'Aigle : �ux donné par la "p en te" en fonction

du �ux "première di�érence".

(b) Mo délisation simple de l'év olution des v a-

leurs de "p en te" et "première di�érence" p our

MIPS 24 � m. L'allure de la courb e est iden tique

à celle des données.

Fig. 2.7 � Mise en évidence de la saturation des ramp es MIPS 24 � m et mo délisation simple de cet e�et.

pas trop imp ortan te. Si l'on augmen te encore le �ux, à 6 fois la v aleur initiale (v oir Fig. 2.5(c)),

la p en te se réduit encore plus nettemen t, à 0.84. Dans ce second cas, le troisième p oin t de la

ramp e attein t la saturation et la "première di�érence" sous-estime alors égalemen t le �ux réel.

La �gure 2.7(b) illustre de manière simple l'év olution des v aleurs de la "p en te" et de la

"première di�érence". T an t que la ramp e ne sature pas, "p en te" et "première di�érence" donnen t

la même et b onne estimation du �ux. Lorsque la �n de la ramp e commence à saturer, la "p en te"

sous-estime la v aleur réelle du �ux tandis que la "première di�érence" con tin ue de donner la

b onne v aleur. En�n, si le �ux est vraimen t trop imp ortan t, le troisième p oin t de la ramp e sature
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et la "première di�érence" est donc égalemen t faussée. Au-delà de cette v aleur, la "p en te" et

la "première di�érence" décroissen t lorsque le �ux augmen te. Les v aleurs de la "p en te" et de la

"première di�érence" des données MIPS 24 � m son t représen tées sur la �gure 2.7(a) p our M16. On

constate que l'allure de la courb e est exactemen t celle prédite par une mo délisation très simple.

On p eut déduire des données que la "p en te" sature v ers 700 MJy/sr tandis que la "première

di�érence" sature v ers 1800 MJy/sr. Grâce à ce dernier c hi�re, nous p ouv ons estimer le niv eau

de saturation de la ramp e à 3600 MJy/sr ( 2 � 1800). Com biné aux 700 MJy/sr de saturation de

la "p en te", nous déduisons qu'il y a 6 p oin ts dans la ramp e qui on t servi à calculer cette "p en te".

C'est exactemen t la réalité puisque le temps d'in tégration sur les données MIPSGAL est de 3

secondes a v ec un éc han tillonnage toutes les demi-secondes.

A�n de tenir compte de cet e�et, il con vien t donc de remplacer, dans les cartes MIPS 24 � m,

la v aleur de la "p en te" par celle de la "première di�érence" lorsque la "p en te" sature. C'est ce

qui est réalisé dans la c haîne de traitemen t o�ciel du Cen tre Spatial Spitzer. Sur les données

de la Nébuleuse de l'Aigle, nous nous sommes cep endan t ap erçus que le remplacemen t n'était

pas e�ectué à un niv eau de �ux su�sammen t faible (v oir Fig. 2.6). Il faut a jouter à cela des

problèmes (liés à la non-linéarité du détecteur par exemple) qui ne son t apparus que lors de

l'analyse détaillée des images de M16. La c haîne de traitemen t MIPS 24 � m a donc été passée en

revue de manière presque in tégrale lors de mon séjour au Cen tre Spatial Spitzer a�n d'app orter

les corrections nécessaires à l'obten tion de données de meilleure qualité.
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2.2. L a Nébuleuse de l'A igle en infr ar ouge

2.2 La Nébuleuse de l'Aigle en infrarouge

Dans les pages suiv an tes, je présen te l'ensem ble des données infrarouges en bande large qui

étaien t à ma disp osition. Les Piliers de la Création se situen t à pro ximité des co ordonnées équa-

toriales ( �; � ) = (18h19m00,-13 :50 :00). Les éc helles de couleurs son t en MJy/sr.
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2.2. L a Nébuleuse de l'A igle en infr ar ouge

Fig. 2.22 � À gauche : com binaison en fausses couleurs des quatres canaux IRA C (3.6 en bleu, 4.5 en

v ert, 5.8 en orange et 8.0 en rouge). A u c entr e : observ ation MIPS 24 � m en fausse couleur. À dr oite :

com binaison en fausses couleurs de deux canaux IRA C et des deux canaux MIPS (4.5+8.0 en bleu, 24 en

v ert, 70 en rouge)
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(a) Com binaison en fausses couleurs de

deux canaux IRA C et d'un canal MIPS (4.5

en bleu, 8 en v ert, 24 en rouge) et compa-

raison a v ec le c hamp observ é par Hubble.

(b) Comparaison en tre l'émission infra-

rouge des piliers vue par Spitzer et les piliers

observ és par Hubble.

(c) Com binaison en fausses couleurs de

deux canaux IRA C et d'un canal MIPS (4.5

en bleu, 8 en v ert, 24 en rouge).

Fig. 2.23 � Images en fausses couleurs de la Nébuleuse de l'Aigle vue par Spitzer.
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Chapitr e 3. Distributions sp e ctr ales d'éner gie

A�n de caractériser les p oussières au sein de la Nébuleuse de l'Aigle, j'ai com biné toutes les

observ ations infrarouges à ma disp osition p our dresser la distribution sp ectrale d'énergie (SEDs)

en des endroits particuliers. Je commencerai par décrire la métho de d'obten tion de ces SEDs

a v an t de présen ter les résultats.

3.1 Métho de d'obten tion

J'ai commencé par pro jeter toutes les cartes sur une seule et même grille de co ordonnées

qui ne dégrade l'éc han tillonnage original d'aucune observ ation. Les images qui en résulten t son t

celles présen tées dans le c hapitre précéden t. Je récapitule dans la T able 3.1 les instrumen ts en

question ainsi que les longueurs d'onde de référence.

Ensuite, p our c haque structure don t je souhaite connaître la SED, et p our c haque longueur

d'onde, j'ai calculé le �ux mo y en dans une ouv erture de taille v ariable en fonction de la dimension

de la structure. J'ai m ultiplié les ouv ertures a�n d'estimer les incertitudes sur les mesures du

�ux. J'ai estimé de la même manière le �ux dans une p osition "OFF" v oisine de c haque structure

don t je c herc he à obtenir la SED. La di�érence en tre les p ositions "ON" et "OFF" me donne

le �ux émis par la structure. La taille des ouv ertures utilisées est toujours sup érieure à la plus

mauv aise des résolutions (20

00
, MSX), a�n que la v aleur mesurée ait un sens. La table 3.1 résume

les v aleurs des SEDs obten ues p our les piliers et la co quille.

3.2 Les structures particulières de M16

3.2.1 Les piliers

Au niv eau des piliers, je me suis in téressé à "la tête" et à "l'épaule" du pilier principal.

Dans les deux cas, la mesure est rendue p eu aisée par la forme et le con traste imp ortan t de ces

structures. De plus, au niv eau de la tête du pilier principal, la présence d'une source enfouie

biaise les mesures. Au niv eau de l'épaule, ce problème ne se p ose pas. La mesure "OFF" est

réalisée complètemen t à l'extérieur des piliers, au Nord de la tête principale ou à l'Est des piliers.

La �gure 3.1 mon tre la SED mo y enne ainsi que le sp ectre mo y en obten us en com binan t données

photométriques et données sp ectroscopiques. Une normalisation à 24 � m a été e�ectuée.

3.2.2 La co quille in terne

A�n d'estimer la SED de la co quille in terne, j'ai mesuré la SED de plusieurs structures

à l'in térieur de celle-ci, parmi lesquelles le blob de Pilbratt, le �lamen t au Nord-Ouest de la

nébuleuse et l'émission di�use au Sud-Ouest.

Le blob de Pilbratt

Le blob de Pilbratt est une structure quasi-circulaire qui se situe à pro ximité immédiate de

la tête du pilier principal (moins d'une min ute d'arc). Sa dimension caractéristique est de 1

0
, ce

160



3.2. L es structur es p articulièr es de M16

Fig. 3.1 � Distribution sp ectrale d'énergie des Piliers de la Création, com binan t données sp ectrosco-

piques et photométriques. L'ensem ble est normalisé à 24 � m. Les incertitudes sur les p oin ts photomé-

triques son t données par les barres d'erreur. Les incertitudes sur le sp ectre son t données par les sp ectres

en tirets.

qui corresp ond à en viron 0.6 p c à cette distance. Le blob a été iden ti�é par Pilbratt et al. (1998)

mais aucun in terprétation satisfaisan te n'a v ait alors été a v ancée.

P our mesurer la SED du blob, qui est une structure très lo calisée et juste à côté des Piliers de

la Création, j'ai utilisé deux t yp es de "OFF". Dans le premier cas, les p ositions de mesures son t

disjoin tes et le "OFF" est pris dans une région très v oisine de faible in tensité. Dans le second

cas, la p osition "OFF" en toure la p osition "ON". Les résultats, en absolu, son t di�éren ts puisque

l'on soustrait une v aleur d'émission plus élev ée a v ec cette dernière métho de. Cep endan t, la SED

normalisée est presque rigoureusemen t iden tique dans les deux cas. P our c haque métho de, je

prends des ouv ertures de di�éren tes tailles a�n d'estimer l'incertitude sur les mesures. La �gure

3.2(a) présen te les di�éren tes SEDs mesurées p our cette structure, normalisées à 24 � m.

Le �lamen t

Le �lamen t est cette structure quasi-rectiligne très brillan te sur les données MIPS 24 � m et

que l'on v oit à l'opp osé des Piliers de la Création. Sa taille est d'en viron 1

0
par 4

0
et il sem ble

relié à l'ensem ble d'une structure �lamen taire au Nord-Ouest de la Nébuleuse de l'Aigle. Cette

région qui s'étend sur plus de 10

0
s'incurv e légèremen t et sem ble être le p endan t de l'arc très

con trasté que l'on distingue au niv eau des piliers. P our mesurer la SED du �lamen t, je considère

une ouv erture rectangulaire p our le "ON" et une mesure "OFF" su�sammen t éloignée a�n de

ne pas être a�ecté par certains e�ets instrumen ts sur les données MIPS à 70 � m. La �gure 3.2(b)

présen te les di�éren tes SEDs mesurées p our cette structure, normalisées à 24 � m.
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L'émission di�use

Au Sud-Est de la Nébuleuse de l'Aigle, l'émission à 24 � m dimin ue signi�cativ emen t. Cette

région ressem ble à une ouv erture dans la grande co quille. À cet endroit, l'émission MIPS 24 � m

n'est pas très con trastée et l'on ne distingue que quelques structures très di�uses. L'estimation

d'une SED a été plus ardue, surtout aux longueurs d'ondes les plus courtes, p our lesquelles

l'incertitude est très grande. J'ai décidé de ne rep orter que les v aleurs de la SED au-delà de 15

� m. La �gure 3.2(c) présen te les di�éren tes SEDs mesurées p our cette structure, normalisées à

24 � m.

3.2.3 Commen taires

La comparaison en tre la co quille et les piliers mon tre une di�érence frappan te. Les sp ectres

ISOCAM/CVF (Fig. 2.2(a),2.2(b) et 2.2(c)) suggéraien t déjà des caractéristiques très particu-

lières p our le blob : absence de bandes P AHs, faibles raies du gaz, fort con tin uum. Les données

photométriques con�rmen t ces premières observ ations et l'étenden t à l'ensem ble de la co quille

(�lamen t, blob, di�us).

D'une part, la co quille présen te une SED sans con tribution signi�cativ e des bandes P AHs,

tandis que les piliers mon tren t ces signatures sp ectrales que l'on attend dans une PDR t ypique.

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

(c) SED de l'émission di�use sud-ouest.

Fig. 3.2 � Distributions sp ectrales d'énergie de la co quille com binan t toutes les données photométriques

à ma disp osition et normalisées à 24 � m.
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3.3. Échantil lon de c omp ar aison

Instrumen t � ref M16

Blob Filamen t Di�us Pilier

IRA C 3.6 3.55 < 8 � 10� 4
0.0024 � 0.0002 - 0.045 � 0.014

IRA C 4.5 4.49 < 1:3 � 10� 3
0.003 � 0.0002 - 0.028 � 0.004

IRA C 5.8 5.73 0.0026 � 0.0011 0.013 � 0.001 - 0.25 � 0.07

ISO/L W2 6.7 0.009 � 0.002 - - 0.55 � 0.16

ISO/L W6 7.7 0.019 � 0.01 0.04 � 0.001 - 0.68 � 0.24

IRA C 8.0 7.87 0.039 � 0.007 0.062 � 0.003 - 0.64 � 0.19

MSX A 8.3 0.031 � 0.005 0.037 � 0.002 - 0.33 � 0.13

MSX C 12.1 0.13 � 0.02 0.15 � 0.01 - 0.67 � 0.23

ISO/L W3 14.3 0.30 � 0.02 - - 0.55 � 0.07

MSX D 14.7 0.21 � 0.05 0.29 � 0.01 0.20 � 0.03 0.30 � 0.06

ISO/L W9 14.9 0.32 � 0.02 0.32 � 0.01 0.20 � 0.04 0.36 � 0.07

MSX E 21.3 0.65 � 0.13 0.94 � 0.01 0.73 � 0.08 0.62 � 0.11

MIPS 24 23.7 1 1 1 1

MIPS 70 71.4 0.64 � 0.08 0.78 � 0.07 0.81 � 0.19 6.7 � 1.3

Blob Filamen t Di�us Pilier

Instrumen t � ref M16

T ab. 3.1 � V aleurs des distributions sp ectrales d'énergie mesurées dans la Nébuleuse de l'Aigle et

normalisées à 24 � m, p our le Blob de Pilbratt, le �lamen t nord-ouest, l'émission di�use sud-ouest et le

pilier principal. P our l'émission di�use, seules les mesures au-delà de � � 15 � m son t données.

Cette propriété est directemen t tracée par les rapp orts en tre le �ux v ers 6-12 � m et celui v ers

20-25 � m, plutôt de l'ordre de quelques p our cen t dans le cas de la co quille et généralemen t

sup érieur à 0.5 p our les piliers. Les P AHs son t donc absen ts de la co quille.

D'autre part, le con tin uum infrarouge mo y en a la particularité d'a v oir son maxim um v ers

24 � m dans le cas de la co quille, et d'a v oir un rapp ort 24/70 sup érieur à 1. Au con traire, la

SED des piliers sem blen t piquer nettemen t au-delà de 24 � m, et présen te un rapp ort 24/70

signi�cativ emen t inférieur à 1 (en viron 0.15). Le rapp ort d'émission 24/70 p eut être exprimé en

terme de temp érature de couleur de la p oussière. Un rapp ort élev é indique une temp érature plus

imp ortan te.

3.3 Éc han tillon de comparaison

L'obten tion d'un rapp ort 24/70 sup érieur à 1 nous a in terp ellés. J'ai donc c herc hé à mesurer ce

même rapp ort dans d'autres en vironnemen ts : certaines bulles observ ées dans les relev és du plan

Galactique GLIMPSE/MIPSGAL, des régions H I I ultra-compactes (UCHI I), M17, la Nébuleuse

d'Orion et Cassiop eia-A.
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Fig. 3.3 � Bulle d'un reste de sup erno v a (à gauc he) qui apparaît sur les données MIPSGAL à 24 � m

à pro ximité du n uage som bre du "Serp en t" (en haut) et de la bulle N2 de Ch urc h w ell et al. (2006) (à

droite). Le co de de couleur est le suiv an t : IRA C 3.6 � m en bleu, IRA C 8 � m en v ert et MIPS 24 � m en

rouge.

Concernan t les bulles du plan galactique, j'ai utilisé l'article de Ch urc h w ell et al. (2006)

et sélectionné des structures don t la morpholgie était analogue, dans une certaine mesure, à

celle de M16 : émission à 8 et 70 � m concen trée au niv eau des PDRs et émission à 24 � m plus

in tense à l'in térieur. Un autre critère de sélection est d'a v oir une distance/taille conn ue de l'ob jet

a�n d'a v oir une b onne estimation du �ux total, qui doit être comparable, encore une fois dans

une certaine mesure, à celui mesuré sur M16. Mon c hoix s'est �nalemen t p orté sur 7 bulles,

nommées N2, N24, N59, N64, N68, N94 et N107 par Ch urc h w ell et al. (2006). P our c haque bulle

sélectionnée, j'ai pro cédé de la même manière que p our M16 : j'ai mesuré des p ositions "ON" à

div ers endroits des bulles, en iden ti�an t des structures brillan tes à 24 � m et les ai com binées à

div erses p ositions "OFF", dans le souci d'estimer les incertitudes sur ces mesures. J'ai égalemen t

pro cédé à l'estimation du rapp ort 24/70 p our les PDRs de ces bulles, en utilisan t la même

métho de. Les résultats, p our les "co quilles" in ternes et p our les PDRs son t résumés dans la table

3.2 : rapp ort 24/70, disp ersion du �ux à 70 � m des structures mesurées et taille de la bulle.

Le constat est immédiat : le rapp ort 24/70 mo y en de l'in térieur de ces bulles est de l'ordre de

0.2-0.3. Les v aleurs obten ues p our leurs PDRs son t systématiquemen t plus faibles, d'un facteur

compris appro ximativ emen t en tre 2 et 10 par rapp ort à la région ionisée cen trale. Cet écart est

celui que l'on attend en tre une région H I I et la PDR asso ciée (v oir ci-après). La disp ersion des

mesures s'explique par la présence, p our c haque mesure PDR e�ectuée, d'une con tribution de

la région H I I v oisine. On mesure donc en réalité un mélange PDR/H I I don t les prop ortions
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resp ectiv es v arien t d'un ob jet à l'autre.

En dehors des bulles du plan galactique, j'ai égalemen t mesuré le rapp ort 24/70 d'ob jets

conn us p our être bien plus excités : la nébuleuse d'Orion, M17 et des régions H I I ultra-compactes

(UCHI I). P our M17 et Orion, je me suis appuy é sur les données infrarouge loin tain de Gatley

et al. (1979) et W erner et al. (1976) obten ues a v ec le KA O (Kuip er Airb orne Observ atory) à 30

et 100 � m. J'ai con v erti ces couleurs en un rapp ort 24/70 en in terp olan t les mesures KA O à l'aide

un corps noir et d'une émissivité en � ou � 2
. P our les régions UCHI I, j'ai utilisé les observ ations

IRAS de W o o d & Ch urc h w ell (1989) à 60 et 25 � m que j'ai con v erties en un rapp ort 24/70 de la

même manière que p our M17 et la nébuleuse d'Orion. P our ces régions, il faut a v oir conscience

que les couleurs mesurées son t forcémen t un mélange en tre région ionisée et PDR, que l'on ne

p eut séparer sur la ligne de visée. Les résultats �guren t égalemen t dans la table 3.2. Les v aleurs,

comprises en tre 0.12 et 0.25, son t comparables à celles mesurées dans les bulles du plan galactique,

et bien inférieures à celles de la Nébuleuse de l'Aigle.

En�n, j'ai décidé d'a jouter deux restes de sup erno v a (SNR) : Cassiop eia-A, observ ée a v ec

MIPS par Hines et al. (2004) et un SNR qui apparaît sur les données MIPSGAL à 24 � m aux

co ordonnées galactiques (11.2, -0.3) (v oir Fig. 3.3). P our Cassiop eia-A, j'ai directemen t utilisé

les v aleurs données par Hines et al. (2004) p our obtenir le rapp ort 24/70. P our SNR g11.2-0.3,

j'ai pro cédé comme p our M16 et les bulles du plan galactique. Les résultats apparaissen t en bas

de la table 3.2. Con trairemen t à toutes les autres régions analysées dans cet éc han tillon, ces deux

restes de sup erno v a présen ten t un rapp ort 24/70 sup érieur à 1, de manière analogue à la co quille

de M16. Cette première constatation, puremen t observ ationnelle, nous a p oussés à considérer

l'h yp othèse d'une sup erno v a à l'origine de la co quille observ ée à 24 � m.

3.3.1 Remarque sur les bulles

A�n de v éri�er que les écarts mesurés en tre région H I I et PDR d'une même bulle étaien t

réalistes, nous a v ons utilisé notre mo dèle de p oussières. Nous a v ons considéré une mo délisation

simple en plan-parallèle des régions étudiées. Un c hamp inciden t illumine la région H I I et la

PDR se forme lorsque la totalité du ra y onnemen t ionisan t ( � < 912 Å) a été absorb ée. Nous

calculons ensuite le sp ectre émis à di�éren te profondeur optique dans la région H I I et la PDR.

Nous en déduisons l'év olution du rapp ort 24/70 en fonction de l'extinction et de l'in tensité du

c hamp de ra y onnemen t inciden t p our ces deux t yp es d'en vironnemen t (v oir Fig. 3.4).

T out d'ab ord, les v aleurs obten ues p euv en t être repro duites, indép endammen t les unes des

autres, puisque les v aleurs minimales p our la région PDR son t d'en viron 0.03, aussi bien p our le

mo dèle que p our les observ ations. Les v aleurs du rapp ort 24/70 p our les régions H I I prévues par

le mo dèle p euv en t être aussi faibles que 0.04 et atteindre l'unité dans des c hamps de ra y onnemen t

très in tense. À nouv eau, les observ ations son t en accord a v ec cela.

Nous c herc hons main tenan t à placer nos p oin ts de mesures en tenan t compte du fait que

p our une bulle donnée, la région H I I et la PDR son t soumises au même c hamp de ra y onnemen t

inciden t. P our cela, il nous faut con traindre à la fois le c hamp de ra y onnemen t inciden t et les
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Fig. 3.4 � Év olution du rapp ort MIPS 24 � m sur MIPS 70 � m en fonction du c hamp de ra y onnemen t

(en unité de Habing). Les courb es rouges concernen t la région H I I et les courb es noires la région PDR,

p our les AV qui son t indiqués. Les mesures du rapp ort 24/70 p our 3 bulles son t indiquées en v ert (N2),

orange (N64) et bleu (N107), en tirets p our la région PDR et en con tin u p our la région H I I.

profondeurs optiques des régions H I I et PDR auxquelles leurs émissions resp ectiv es dominen t.

A�n de ne pas alourdir da v an tage la �gure 3.4, je ne v ais considérer que 3 exemples parmi nos

observ ations : les cas extrêmes p our lesquels le rapp ort 24/70 v arie le plus et le moins en tre

région H I I et PDR (bulles "N2" et "N64") et un cas in termédiaire (bulle "N107"). P our des

v aleurs raisonnables d'extinction dans les régions PDR et H I I ( 10� 3 . AV (H II ) . 0:5 et

0:1 . AV (PDR) . 5), un c hamp de ra y onnemen t de l'ordre de quelques 103
p ermet de retrouv er

les v aleurs observ ées p our c haque bulle. Il est di�cile de con traindre plus que cela le c hamp

de ra y onnemen t et les extinctions resp ectiv es des régions H I I et PDR. Cep endan t, il apparaît

clairemen t que les rapp orts 24/70 resp ectifs de ces deux régions p euv en t être repro duits par le

mo dèle p our c haque bulle de notre éc han tillon.

3.3.2 Conclusions

Les conclusions que l'on tire des observ ations son t donc les suiv an tes :

� la morphologie de la Nébuleuse de l'Aigle présen te des caractéristiques que l'on retrouv e

dans de nom breuses régions H I I du plan galactique (émission infrarouge mo y en v ers 15-25

� m concen trée à l'in térieur tandis que l'émission infrarouge pro c he et loin tain v ers 5-10 � m

et 70 � m est plus imp ortan te au niv eau de la PDR). Cep endan t, la structure particulière de

l'émission v ers 15-25 � m év o que très clairemen t une(des) co quille(s) presque parfaitemen t

circulaire(s) que l'on ne retrouv e dans aucune autre région H I I analysée.

� le rapp ort d'émission 24/70 et plus globalemen t la SED des Piliers de la Création est

en b on accord a v ec l'estimation du c hamp de ra y onnemen t pro duit par l'amas NGC6611

tandis que les données sp ectroscopiques présen ten t les bandes P AHs et raies du gaz que
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l'on attend p our une PDR.

� la co quille présen te un décalage v ers les courtes longueurs d'onde du pic d'émission des

grains de p oussières par rapp ort aux régions H I I t ypiques. Un tel rapp ort de couleur 24/70

se retrouv e uniquemen t dans une catégorie d'ob jet de notre éc han tillon de comparaison :

les SNRs. Les données sp ectroscopiques mon tren t en�n une absence signi�cativ e des P AHs,

don t il faudra justi�er la destruction/disparition.
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Ob jet MIPS 24 / MIPS 70 T emp érature de couleur (K) I �; 70�m (MJy/sr) Ra y on (

0

) Référence

� 2 �
Blob 1.58 � 0.20 82 107 100-600 7

M16 Filamen t 1.28 � 0.12 78 101 650-850

Di�us 1.3 � 0.3 79 102 75-150

Piliers 0.15 � 0.03 55 64 1700-3000

N2 PDR 0.03 � 0.01 45 51 500-1800 6.95 MIPSGAL

In térieur 0.37 � 0.05 63 76 70-280 MIPSGAL

N24 PDR 0.045 � 0.005 47 54 750-800 7.96 MIPSGAL

In térieur 0.27 � 0.02 59 71 150-200 MIPSGAL

N59 PDR 0.06 � 0.01 48 56 1100 6.68 MIPSGAL

In térieur 0.20 � 0.02 57 67 150-500 MIPSGAL

N64 PDR 0.17 � 0.10 56 66 30-300 4.80 MIPSGAL

In térieur 0.19 � 0.04 56 67 180-250 MIPSGAL

N68 PDR 0.07 � 0.02 49 57 500 4.68 MIPSGAL

In térieur 0.27 � 0.07 59 71 400-500 MIPSGAL

N94 PDR 0.08 � 0.02 50 58 130 3.75 MIPSGAL

In térieur 0.14 � 0.02 54 63 100-120 MIPSGAL

N107 PDR 0.055 � 0.01 48 55 500-1000 11.39 MIPSGAL

In térieur 0.27 � 0.01 59 71 100-400 MIPSGAL

Orion 0.25 � 0.15 59 70 W erner et al. (1976)

M17a 0.19 � 0.07 56 67 Gatley et al. (1979)

UCHI I 0:12+0 :10
� 0:06 53 62 W o o d & Ch urc h w ell (1989)

SNR g11.2-0.3 1.3 � 0.5 79 102 50-100 2 MIPSGAL

Cas-A 2.05 � 0.20 87 117 1.5 Hines et al. (2004)

T ab. 3.2 � Rapp ort 24/70, temp érature de couleur corresp ondan te (p our des émissivités en � et � 2

) et in tensité mo y enne à 70 � m p our les di�éren tes

structures de la Nébuleuse de l'Aigle, plusieurs bulles du relev é Galactique de Ch urc h w ell et al. (2006), des régions H I I fortemen t excitées et des

restes de sup erno v ae.
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