
HAL Id: tel-00385070
https://theses.hal.science/tel-00385070v1

Submitted on 18 May 2009

HAL is a multi-disciplinary open access
archive for the deposit and dissemination of sci-
entific research documents, whether they are pub-
lished or not. The documents may come from
teaching and research institutions in France or
abroad, or from public or private research centers.

L’archive ouverte pluridisciplinaire HAL, est
destinée au dépôt et à la diffusion de documents
scientifiques de niveau recherche, publiés ou non,
émanant des établissements d’enseignement et de
recherche français ou étrangers, des laboratoires
publics ou privés.

Emission à grande longueur d’onde des PAH
interstellaires

Nathalie Ysard

To cite this version:
Nathalie Ysard. Emission à grande longueur d’onde des PAH interstellaires. Astrophysique [astro-ph].
Université Paris Sud - Paris XI, 2009. Français. �NNT : �. �tel-00385070�

https://theses.hal.science/tel-00385070v1
https://hal.archives-ouvertes.fr


Ecole Doctorale d’Astronomie et d’Astrophysique d’Ile-de-France

THESE
présentée pour obtenir le grade de

DOCTEUR DE L’UNIVERSITE PARIS-SUD 11
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avoir tout au long de ma thèse. Je remercie également Jean-Philippe Bernard et Isabelle Ristorcelli
pour leurs conseils.
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Je remercie enfin ma famille et mes amis pour leur appui : mes parents Chantal et Dominique,
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4.2.1 Le modèle de Ferrara et Dettmar (1994) . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 69
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INTRODUCTION

On a longtemps cru que l’espace entre les étoiles était vide. Il apparaı̂t dans ce milieu comme
des zones sombres, des trous dans la distribution des étoiles. En réalité, le milieu interstellaire est
un mélange de gaz et de grains intimement liés. Ces grains ne représentent qu’un pourcent de la
masse du milieu interstellaire qui ne représente lui-même que 10 % de la masse de notre Galaxie.
Cependant, leur rôle dans l’évolution physique et chimique de la Galaxie est primordial. Ainsi, la
molécule la plus abondante de l’Univers, le dihydrogène H2, est formée à la surface des grains.
De plus, ils absorbent environ la moitié du rayonnement UV/visible des étoiles pour le réémettre
à des longueurs d’onde plus grandes. Dans les régions les plus denses, les grains écrantent le
rayonnement dissociant des étoiles et permettent la survie des molécules formées sur leur surface
ou en phase gazeuse. Ils dominent également le chauffage du gaz dans le milieu interstellaire diffus
par effet photoélectrique. Par ailleurs, la formation, l’évolution et la destruction des grains sont
étroitement liées au cycle de vie des étoiles. En effet, ces dernières se forment au sein de nuages
interstellaires denses en incorporant une partie des grains présents. Le flux UV des ces étoiles
jeunes influe sur la dynamique, la chimie du gaz et la distribution de taille des grains. Enfin, à la
fin de leur vie, elles éjectent une partie de leur matière dans le milieu interstellaire, l’enrichissant
ainsi en éléments lourds, composants majoritaires des grains. La compréhension du cycle de vie
de la poussière a donc des implications bien plus larges que la simple étude des grains.

De l’infrarouge (IR) au submillimétrique, le spectre du milieu interstellaire est dominé par
la contribution des grains ou poussières interstellaires. Pour expliquer cette émission ainsi que
l’extinction du rayonnement des étoiles dans la Galaxie, il faut au moins trois populations de grains
distribuées en tailles (Désert et al. 1990) : les “gros grains” de taille supérieure à 10 nm, les “très
petits grains” de 1 à 10 nm et les hydrocarbures aromatiques hydrogénés interstellaires de taille
subnanométrique (PAH pour Polycyclic Aromatic Hydrocarbons). Ces PAH interstellaires sont en
fait de grosses molécules qui émettent dans l’IR moyen une série de bandes vibrationnelles.

La présence de PAH dans le milieu interstellaire est donc attestée par l’observation d’une fa-
mille de bandes dans l’IR moyen caractéristiques de modes de vibration C-C et C-H sur des cycles
aromatiques. Cependant, en dépit de plus de vingt ans de travaux expérimentaux et théoriques, la
nature des PAH interstellaires reste incertaine : quelle est leur distribution de taille ? Sont-ils des
espèces radicalaires ou à couches fermées ? Sont-ils plans ou ont-ils une structure tridimension-
nelle ? Sont-ils compacts ?... Etant donnée l’importance des PAH pour la physique et la chimie du
milieu interstellaire, il est nécessaire d’utiliser d’autres observables afin de contraindre leurs pro-
priétés. L’émission micro-onde des grains interstellaires qui sera observée prochainement avec le
satellite Planck est de ce point de vue une opportunité. En effet, les efforts faits récemment dans
le but de mesurer les fluctuations du fonds diffus cosmologique ont motivé une étude détaillée des
émissions Galactiques dans le domaine micro-onde. Un excès d’émission inattendu a été découvert
entre 10 et 90 GHz et ne peut être expliqué par aucun des mécanismes d’émission déjà connus dans
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ce domaine de fréquences (synchrotron, free-free, émission thermique des gros grains). Cet excès,
baptisé “émission anormale” pour éviter toute interprétation prématurée, s’est révélé être corrélé à
l’émission IR des grains interstellaires. Draine et Lazarian (1998b) ont proposé deux explications :
l’émission anormale pourrait être due à l’émission dipolaire électrique de PAH en rotation ou à
l’émission dipolaire magnétique de gros grains magnétisés. Comme on le verra dans cette thèse,
l’hypothèse favorisée aujourd’hui est celle de l’émission rotationnelle.

L’objectif central de ma thèse est la compréhension de l’émissivité des PAH interstellaires à
grande longueur d’onde (de l’IR lointain au domaine micro-onde) en vue de préparer l’analyse
des données Planck et Herschel. La première étape de ce travail a été de modéliser la distribution
d’énergie interne des PAH, en particulier la partie basse énergie. J’ai également inclus de façon
cohérente le traitement de l’excitation rotationnelle des PAH. Ces travaux de modélisation ont été
effectués en fonction de la taille des grains, de leurs propriétés optiques et des conditions physiques
du milieu dans lequel ils se trouvent.

Afin de contraindre les propriétés des PAH et de parvenir à un modèle physique de l’émission
anormale, j’ai confronté ces résultats aux données disponibles. Mettant en œuvre une séparation
basée sur des modèles physiques des composantes Galactiques, nous avons extrait l’émission anor-
male des données WMAP. L’émission anormale déduite de cette séparation a été incluse dans le
Planck Sky Model et m’a permis de tester les prédictions de notre modèle de rotation. L’extrac-
tion de l’émission anormale des données WMAP permettra une séparation des composantes plus
performante pour l’étude du fond diffus cosmologique avec les données Planck. Cette composante
d’émission permettra d’apporter des informations sur ses porteurs : distribution de taille, moment
dipolaire électrique, abondance.

Ma thèse est organisée de la façon suivante : le chapitre 1 est une brève introduction sur le
milieu interstellaire (composition, structure, chauffage et refroidissement, champ magnétique...).
Le chapitre 2 présente les poussières interstellaires de façon très générale à travers leur extinction
et leur émission. Les notions d’abondance et de déplétion sont définies et le cycle de la matière
interstellaire décrit. Dans le chapitre 3, je décris l’émission rovibrationnelle des PAH de l’IR proche
au submillimétrique. Le chapitre 4 est une revue des données disponibles en émission anormale et
des modèles qui tentent de l’expliquer. Je détaille ici les contradictions existant entre ces modèles
et les raisons pour lesquelles nous avons décidé de créer un nouveau modèle de rotation des PAH.
Le chapitre 5 est une description de ce modèle. Les prédictions observationnelles qui en découlent
sont également détaillées. Le chapitre 6 décrit la méthode utilisée pour l’extraction de l’émission
anormale dans les données WMAP. Enfin, le chapitre 7 présente les résultats de la comparaison de
notre modèle aux données.



Chapitre 1
LE MILIEU INTERSTELLAIRE

Sommaire
1.1 Introduction . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1
1.2 Les phases du milieu interstellaire . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 2
1.3 Distribution Galactique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 4
1.4 Sources d’énergie . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 6
1.5 Processus de chauffage . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 8
1.6 Processus de refroidissement . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 9
1.7 Paramètres du gaz à l’équilibre thermique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 10
1.8 Le champ magnétique Galactique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 12

1.1 Introduction

Selon des critères terrestres, on pourrait qualifier le milieu interstellaire de vide quasiment par-
fait. Avec en moyenne un atome par cm3 dans notre Galaxie1, sa densité est environ 1019 fois plus
faible que celle mesurée sur Terre au niveau de la mer. Malgré son caractère extrêmement ténu,
le milieu interstellaire joue un rôle primordial dans la vie de la Galaxie. Les objets compacts et
brillants que sont les étoiles et les planètes n’occupent qu’une faible partie du volume de la Ga-
laxie. Le milieu interstellaire remplit la quasi-totalité du volume de la Galaxie et représente environ
10 % de sa masse. Il est composé de 70 % d’hydrogène, de 28 % d’hélium et de 2 % d’éléments
lourds ou métaux2 (C, O, N, Si, Fe, S, Mg sont les plus abondants). Ces éléments se retrouvent
sous forme de gaz atomique et moléculaire (H 2 et CO sont les molécules les plus abondantes) et
de petites particules solides. Ces dernières, encore appelées grains ou poussières, représentent 1 %
de la masse totale du milieu interstellaire et seront décrites au chapitre 2.

Les nuages interstellaires apparaissent souvent comme des zones sombres, des trous dans la
distribution des étoiles. Des exemples bien connus de zones sombres sont la nébuleuse de la Tête de
Cheval ou le Sac de Charbon (voir Fig. 1.1). La première mise en évidence d’un milieu absorbant

1Dans toute la suite de cette thèse, le terme “Galaxie” avec un G majuscule désignera notre galaxie, la Voie Lactée,
les galaxies en général sinon.

2On appelle métal tous les éléments plus lourds que l’hélium.
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et diffusant fut faite par Trumpler en 1930 qui compara la taille apparente et la luminosité d’amas
globulaires. Ces deux mesures n’étaient cohérentes qu’en supposant la présence sur la ligne de
visée de particules absorbantes : les grains de poussière. Depuis, les observateurs ont pu montrer
que le milieu interstellaire est composé de nuages de formes variées dans des états physiques et
chimiques différents, formant un tissage complexe de structures imbriquées les unes dans les autres
sur une très large gamme de tailles. Loin d’être statique, le milieu interstellaire est le siège de
mouvements à grande et à petite échelle et d’interactions constantes avec la composante stellaire.
De nouvelles étoiles naissent après l’effondrement de nuages interstellaires denses. Ces jeunes
étoiles produisent alors un rayonnement visible-UV intense dans lequel baigne toutes les particules
interstellaires et leurs vents engendrent de la turbulence dans le milieu. Finalement, quand ces
étoiles évoluent et meurent, elles l’enrichissent en éléments lourds et créent des ondes de chocs
capables de modifier son état physique et chimique et de provoquer la naissance de nouvelles
étoiles. Par ailleurs, le milieu interstellaire possède un champ magnétique relativement intense, qui
avec la matière ordinaire (gaz & poussières) et les rayons cosmiques forment les trois composants
de base du milieu interstellaire.

Ce chapitre décrit succinctement les différents états de la matière présents dans le milieu in-
terstellaire et la manière dont ils sont distribués dans la Galaxie. Les sources de chauffage et de
refroidissement du milieu sont passées en revue ainsi que les états d’équilibre thermique possibles.
Enfin, la dernière partie présente brièvement le champ magnétique Galactique et son influence sur
le milieu interstellaire.

Figure 1.1 - Nuage moléculaire Barnard 68 dans le complexe d’Ophiucus. Image compo-
site dans le visible et le proche IR en bandes B (bleu), V (vert) et I (rouge), obtenue avec
un des télescopes de 8 m du Very Large Telescope de l’Observatoire Européen Austral.

1.2 Les phases du milieu interstellaire

Le milieu interstellaire présente une très large gamme de densités et de températures. La repré-
sentation classique est de le diviser en un ensemble de phases du gaz. On les caractérise par la
densité d’hydrogène nH, l’état d’ionisation et la température Tgaz. Une des descriptions habituelles
consiste à séparer le milieu interstellaire en deux composantes : le milieu neutre et le milieu ionisé
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(Field et al. 1969; McKee et Ostriker 1977). Nous adopterons ici cette vision simple malgré une
réalité beaucoup plus complexe. En effet, le milieu dit neutre, là où il n’y a pas de photons d’énergie
supérieure à 911 Å susceptibles d’ioniser l’hydrogène, a un degré d’ionisation non nul (quelques
10−4 à 10−1, cela est négligeable). Les rayons cosmiques ionisent l’hydrogène partout dans le
milieu interstellaire et dans les zones exposées à l’UV, certains éléments lourds s’ionisent (C,
S, Si, Fe). Par ailleurs, le milieu interstellaire étant agité par des vents stellaires, des explosions de
supernovae ou encore la rotation de la Galaxie elle-même, les phases sont partiellement mélangées.
Les caractéristiques des phases interstellaires typiques sont résumées dans le Tab. 1.1.

♣ Le milieu neutre

Le milieu neutre est la composante la plus importante en masse du milieu interstellaire. On la
divise en général en trois phases distinctes : le milieu neutre et froid (CNM pour Cold Neutral
Medium), le milieu neutre et tiède (WNM pour Warm Neutral Medium) dans lesquels l’hydrogène
est atomique, et les nuages moléculaires. Ces derniers occupent une très faible partie du volume
du milieu interstellaire mais représentent environ 30 % de sa masse en raison de leur densité plus
forte que dans les autres nuages (nH > 100 cm−3). Ces nuages sont froids, denses et leur taille
n’excède pas quelques dizaines de parsecs3. L’intérieur des nuages est écranté du rayonnement
stellaire permettant ainsi la formation de nombreuses molécules dont les plus abondantes : H 2 et
CO. Les nuages moléculaires peuvent être liés gravitationnellement et s’effondrer sur eux-mêmes
pour former des étoiles. Autour de ces nuages, on trouve un milieu plus diffus : le CNM. Cette
phase, organisée sous forme de filaments interconnectés et de nuages, est moins dense que la phase
moléculaire et l’hydrogène s’y trouve donc sous forme atomique. Enfin, il existe une phase plus
chaude et moins dense, le WNM, répartie de manière plus homogène et dans laquelle baignent le
CNM et les nuages moléculaires. Cette phase occupe un volume important du milieu interstellaire
(Tab. 1.1).

♣ Le milieu ionisé

Le gaz interstellaire peut être ionisé. Cette ionisation peut être produite par le rayonnement UV
des étoiles, par les rayons X ou par collision dans des chocs. On sépare le milieu ionisé en trois
phases : le milieu ionisé et tiède (WIM pour Warm Ionized Medium), le milieu chaud et ionisé (HIM
pour Hot Ionized Medium) et les régions HII (notation astrophysique pour H +). Les régions HII
résultent de l’interaction des photons UV des étoiles jeunes et massives avec le milieu interstellaire.
On observe alors la formation d’une coquille de gaz ionisé, localisée autour de l’étoile. C’est ce
qu’on appelle la sphère de Strömgren. En réalité, ces régions sont rarement sphériques en raison de
l’inhomogénéité du milieu dans lequel les étoiles se forment et également car les étoiles naissent le
plus souvent en “groupe”. Ces étoiles se forment dans les nuages moléculaires denses et la région
HII créée lors de la naissance de l’étoile peut percer le nuage parent et se déverser vers l’extérieur
sous l’effet de sa pression élevée (effet champagne). On a alors un milieu ionisé et moins dense, le
WIM, qui contient 90 % du HII galactique. Le WIM peut également être créé par ionisation du gaz
neutre très diffus par le rayonnement UV d’étoiles chaudes isolées. La troisième phase ionisée, le
HIM, est extrêmement diffuse. Elle occupe la majeure partie du volume du milieu interstellaire hors
du plan Galactique. Le HIM est chauffé par les ondes de chocs de supernova à des températures
de 10 5 à 107 K. C’est le gaz du HIM qui constitue la matière de ce que l’on appelle les fontaines
Galactiques : du gaz chaud est éjecté dans le halo de la Galaxie où il se refroidit et se condense
avant de retomber vers le plan de la Galaxie sous forme de nuages à haute vitesse ou à vitesse
intermédiaire (Miville-Deschênes et al. 2005).

31 parsec = 1 pc = 3×1018 cm
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Tableau 1.1 - Paramètres physiques caractéristiques et principaux traceurs observationnels
pour les nuages moléculaires (MC pour Molecular Clouds), le milieu neutre et froid (CNM
pour Cold Neutral Medium), le milieu neutre et tiède (WNM pour Warm Neutral Medium),
le milieu ionisé et tiède (WIM pour Warm Ionized Medium) et le milieu ionisé et chaud
(HIM pour Hot Ionized Medium).

Phase Tgaz (K) nH (cm−3) Volume (%) M(109M�) Traceurs
MC 10-30 ≥ 100 ∼ 1 2.3 CO

CNM 50-100 10-100 1-4 3 HI en absorption
WNM ∼ 6000 ∼ 0.4 30-60 2 HI en émission
WIM ∼ 8000 ∼ 0.1 ∼ 20 2 Hα

HIM ∼ 106 ≤ 0.01 20-50 0.02 rayonnements X et UV

♣ Les régions de photodissociation

Les régions de photodissociation (PDR pour PhotoDissociation Region) sont les régions du mi-
lieu interstellaire neutre dans lesquelles le flux de photons UV est suffisamment intense pour domi-
ner leur évolution physique et chimique. Une PDR est donc l’interface entre les régions HII et les
nuages moléculaires. Ces régions sont caractérisées par une forte intensité des raies [CII]λ158µm
et [OI]λ63µm, ainsi que des raies de rotation-vibration et de rotation de H2 et par une forte inten-
sité des bandes aromatiques dans l’IR moyen (voir les chapitres 2 et 3). L’échelle de grandeur de
ces régions dépend de la profondeur de pénétration du rayonnement UV. L’extinction à ces lon-
gueurs d’onde est surtout due aux grains de poussière. Le rayonnement UV devient donc moins
dur et moins intense à mesure qu’on s’enfonce dans le nuage dense. On observe ainsi une strati-
fication de la structure chimique des PDRs. La structure chimique caractéristique d’une PDR est
représentée sur la Fig. 1.2 (Draine et Bertoldi 1999). A τUV ∼ 0.6, il y a une transition assez brutale
de l’hydrogène atomique à l’hydrogène moléculaire. La profondeur et la brutalité de cette transi-
tion sont déterminées par l’auto-écrantage de H2 : environ 1 fois sur 10, l’absorption d’un photon
UV conduit à la dissociation de la molécule. Les transitions UV de H2 deviennent rapidement op-
tiquement épaisses et les molécules situées à l’intérieur sont donc auto-protégées vis-à-vis de la
photodissociation. Ce phénomène, surtout efficace pour H2 en raison de sa grande abondance, se
retrouve cependant pour CO. La transition C+/CO a lieu à une profondeur plus grande, τUV ∼ 3−5.
L’oxygène est toujours présent sous forme atomique avec une diminution de son abondance en rai-
son de la formation de CO. L’épaisseur maximale d’une PDR est définie par la condition suivante :
l’épaisseur optique dans l’UV lointain est d’environ 15 soit une densité de colonne d’hydrogène
NH ∼ 2 × 1022 cm−2.

Les PDR sont des objets privilégiés pour l’étude des processus physiques et chimiques du mi-
lieu interstellaire. Elles sont en effet facilement observables car brillantes, possèdent des conditions
physiques variées et sont d’excellents candidats pour l’étude des réactions chimiques, des interac-
tions photons/matière, et des mécanismes de chauffage et de refroidissement du gaz interstellaire.

1.3 Distribution Galactique

La matière interstellaire n’est pas distribuée de manière homogène dans la Galaxie : sa densité
peut varier énormément d’une région à une autre. Estimer sa distribution est une tâche compliquée
en raison des difficultés que l’on rencontre quand on veut mesurer la distance des nuages inter-
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Figure 1.2 - Le rayonnement UV pénètre dans un nuage de la gauche (région HII) vers la
droite (nuage neutre puis nuage moléculaire). La température du gaz, la densité de colonne
et la profondeur optique dans l’UV lointain sont données en bas de la figure. D’après
Draine et Bertoldi (1999).

stellaires4 . Seule la position des régions HII peut être évaluée de façon assez précise grâce à la
mesure de la distance des étoiles ionisantes qui les créent (soit par parallaxe, soit par photométrie).
La Fig. 1.3 montre la distribution des régions HII projetée sur le plan Galactique (Russeil 2003).
La nature spirale de notre Galaxie y est bien illustrée, mais le nombre et l’orientation exacte des
bras restent des questions ouvertes. Les modèles classiques donnent deux à quatre bras à la Ga-
laxie suivant les traceurs utilisés (régions HII, CO, HI, poussières). Par exemple, Drimmel (2000)
a fait des observations en bande K qui tracent la population stellaire de la Galaxie. Le meilleur
ajustement est obtenu avec un modèle à deux bras alors que les observations à 240 µm qui tracent
la poussière (voir chapitre 2) requièrent un modèle à quatre bras. Ce résultat, qui a aussi été obtenu
pour d’autres galaxies, semble suggérer que les étoiles et le gaz sont découplés dans la Galaxie
(Grosbol et Patsis 1998).

Par ailleurs, la distribution radiale du gaz moléculaire suit à peu près celle des régions ionisées.
En effet, les étoiles jeunes qui créent les régions HII sont formées au sein des nuages moléculaires.
Leur échelle de hauteur, perpendiculairement au plan de la Galaxie, est de l’ordre de 80 pc à demi-
densité. La composante plus diffuse du gaz ionisé atteint quant à elle 1 kpc. On observe par ailleurs
que le gaz atomique neutre est concentré dans le plan Galactique et qu’il décroı̂t en 1/ sin |b| à plus
haute latitude, où b est la latitude Galactique. Le milieu interstellaire est également structuré par les
explosions de supernova et les vents stellaires d’associations d’étoiles jeunes. Ceux-ci forment des
cavités qui apparaissent comme des trous dans la distribution de HI (Orion-Eridanus ou la Loop I
par exemple). Ce type de bulles occupe environ 20 % du volume du disque. Le gaz neutre est donc
structuré en coquilles et en filaments à grande échelle. Les observations de Kalberla et al. (1985)
à plus petite échelle montrent par ailleurs que les nuages sont structurés à toutes les échelles :

4La distance d’un nuage atomique neutre est estimée soit en mesurant la vitesse radiale du gaz, soit en mesurant
la distance de l’étoile la plus lointaine observée dans sa direction sans que la lumière soit absorbée ou rougie. Les
incertitudes sur les distances obtenues ainsi sont cependant importantes.
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ils observent des structures jusqu’à 0.5-1 pc. Plus récemment, Faison et Goss (2001) ont mis en
évidence des structures de 10 à 20 U.A.5. La seule limitation semble donc être la résolution spatiale
des instruments. Ainsi le milieu interstellaire est parfois décrit comme multi-échelle.

Figure 1.3 - Spirale logarithmique à quatre bras : meilleur ajustement de la position des
régions HII (cercles) dans le plan Galactique, la taille des symboles est proportionnelle
à l’intensité de la source excitatrice (Russeil 2003). La position du Soleil est donnée par
la grande étoile. Les différents bras spiraux sont représentés : (1) Sagittaire-Carène, (2)
Ecu-Croix du Sud, (1’) La Règle, (2’) Persée. Les tirets représentent le bras local ou bras
d’Orion dans lequel se situe le Soleil.

1.4 Sources d’énergie

Nous avons vu précédemment que le milieu interstellaire est composé de différentes phases. On
les caractérise avec la densité, l’état d’ionisation et la température du gaz qui les composent. Cette
température étant supérieure à la température du fond diffus cosmologique, on en déduit donc qu’il
existe d’autres sources d’énergie. On peut les diviser en plusieurs catégories : les photons du champ
de rayonnement interstellaire, les rayons cosmiques, les photoélectrons, les réactions chimiques,
les collisions et l’énergie mécanique.

♣ Champ de rayonnement interstellaire : ISRF

Le champ de rayonnement interstellaire (ISRF pour Interstellar Standard Radiation Field) est
la résultante de tous les processus d’émission galactiques et extragalactiques. Il est composé es-

51 U.A. = 1 Unité Astronomique = 150×106 km
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Figure 1.4 - Champ de rayonnement interstellaire standard ISRF (Mathis et al. 1983).

sentiellement de trois types de photons : les photons du fond diffus cosmologique (corps noir à 2.7
K) ; les photons d’origine stellaire dans l’UV, le visible et l’IR proche (λ ≤ 8 µm) ; les photons
émis par les poussières interstellaires dans l’IR moyen et lointain (voir chapitre 2).

Pour déterminer la partie stellaire de l’ISRF en fonction de la distance au centre Galactique DG,
Mathis et al. (1983) ont ajusté le spectre de l’ISRF observé dans la cavité solaire avec un mélange
de quatre composantes stellaires de températures différentes :

- des étoiles jeunes qui dominent l’ISRF dans l’UV entre 0.09 et 0.25 µm
- des étoiles plus vieilles du plan Galactique décrites par des émissions de corps noirs diluées6

avec T = 4500 K pour W = 10−14 et T = 4000 K pour W = 10−13

- des géantes rouges avec T = 3000 K pour W = 4 × 10−13 situées à 4 ≤ DG ≤ 8 kpc
Cette composante stellaire a une intensité moyenne intégrée de 2.2 × 10 −2 erg.cm−2.s−1 entre 0.09
et 8 µm. Par ailleurs, l’émission des poussières interstellaires domine l’ISRF pour λ ≥ 8 µm
avec 4.9 × 10−3 erg.cm−2.s−1 entre 8 et 1000 µm. Mathis et al. (1983) estiment les variations de
l’émission des poussières et de l’émission stellaire avec DG par analogie avec d’autres galaxies et
à l’aide de l’étude spectrale des étoiles de la Galaxie. Ce champ de rayonnement n’inclut pas les
bandes IR d’hydrocarbures aromatiques hydrogénés vers 10 µm dont l’intensité varie d’une phase
interstellaire à l’autre. Le champ de rayonnement résultant est représenté sur la Fig. 1.4. Dans toute
la suite du manuscrit, à moins que cela soit explicitement indiqué, ce champ standard est utilisé
comme champ de rayonnement incident auquel est ajouté le fond diffus cosmologique (CMB pour
Cosmic Microwave Background). On définit le facteur G0 en fonction de l’intégrale de l’ISRF entre
5 et 13.6 eV (ou 912 Å et 0.25 µm). On pose G0 = 1 pour le champ standard que nous venons de
définir.

♣ Rayons cosmiques

Les rayons cosmiques sont des noyaux d’atomes (en général des protons) qui circulent dans
la Galaxie à des énergies relativistes pouvant atteindre 10 20 eV. On peut séparer ces rayons en

6On définit le facteur de dilution W du rayonnement stellaire comme W = J ν/Bν ∼ πR2
�/4πr2

0 où R� est le rayon
de l’étoile et r0 la distance au centre de l’étoile.
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deux catégories : les rayons cosmiques d’énergie < 10 GeV et les rayons cosmiques de très haute
énergie > 10 Gev. Les premiers, d’origine Galactique (Sreekumar et al. 1993), ont des énergies
comprises entre 1 et 10 GeV par nucléon, énergies assez faibles pour qu’ils soient confinés dans
la Galaxie. Les seconds, d’énergies beaucoup plus élevées, s’échappent car le champ magnétique
Galactique d’environ 5 µG ne permet pas de les confiner si on considère que ces cosmiques sont
des protons. Leur existence est expliquée de deux façons différentes. La première fait appel à
des noyaux plus lourds mais pose un problème d’abondance pour ces éléments. La deuxième fait
appel à des sources de rayons cosmiques extragalactiques mais pose un problème de dissipation
d’énergie sur des distances si grandes. L’origine des cosmiques de très haute énergie reste aujour-
d’hui une question ouverte (Morlino et al. 2009). Quelle que soit leur origine ou leur énergie, ces
rayons cosmiques circulent dans le milieu interstellaire et interagissent avec lui. Ils transfèrent de
l’énergie aux électrons liés des atomes ou des molécules du gaz (ionisation et excitation) et aussi
aux électrons libres (par collision coulombienne). Les électrons ainsi éjectés ou accélérés partagent
leur énergie cinétique avec les autres particules du gaz. Les rayons cosmiques participent donc au
chauffage du gaz interstellaire (Goldsmith et al. 1969).

1.5 Processus de chauffage

♣ Les photoélectrons

Divers processus peuvent aboutir à la présence de photoélectrons d’énergie trop faible (quelques
eV) pour produire une excitation ou une ionisation des particules du milieu interstellaire. On peut
donc considérer que toute leur énergie sert à chauffer le gaz lorsqu’ils se thermalisent sur les
électrons du milieu. Ces processus sont les suivants :

1) l’ionisation des atomes et des molécules par le rayonnement UV libère des électrons dont
l’énergie est la différence entre l’énergie du photon incident et l’énergie potentielle d’ioni-
sation ; ce processus domine le chauffage pour les régions HII (Spitzer 1978) ; dans le milieu
interstellaire neutre, le carbone est le principal producteur de photoélectrons (Lequeux 2002)

2) les rayons X provenant du milieu interstellaire chaud peuvent arracher des électrons de la
couche K des atomes et des ions ; ces électrons énergétiques primaires peuvent à leur tour
produire des ionisations secondaires et libérer d’autres électrons, moins énergétiques, qui vont
chauffer le gaz (Wolfire et al. 1995) ; le chauffage par les rayons X est efficace dans le cas du
milieu atomique tiède et près des sources de rayons X (restes de supernovae, étoiles très jeunes).

3) l’effet photoélectrique sur les grains (Draine 1978) : les photons UV peuvent être suffisamment
énergétiques pour arracher des électrons de la couche de valence des grains ; ce processus est
le mécanisme de chauffage dominant du milieu froid diffus (voir le §5.2).

♣ Les réactions chimiques

Le milieu interstellaire est le siège de nombreuses réactions chimiques dont certaines, exother-
miques, peuvent chauffer le gaz. Par exemple, la formation de H 2 à la surface des grains est très
exothermique. Elle libère 4.48 eV qui se répartissent entre l’excitation vibrationnelle et rotation-
nelle de H 2, le chauffage du grain et l’énergie cinétique de la molécule libérée (Hollenbach et
McKee 1979). Le chauffage du gaz qui s’ensuit est un processus collisionnel, efficace dans les
chocs et les régions photodominées denses.
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♣ Echange thermique gaz/grains

Dans les régions très denses, les collisions entre les atomes et les molécules du gaz et les grains
peuvent être assez fréquentes pour que le transfert d’énergie des uns aux autres soit efficace. Ce
processus est important, en particulier dans le coeur des nuages moléculaires où la densité est
grande et où les grains, chauffés par le rayonnement IR lointain, sont plus chauds que le gaz
(Falgarone et Puget 1985).

♣Mouvement macroscopique : l’énergie mécanique

Le milieu interstellaire est animé de mouvements macroscopiques qui peuvent également par-
ticiper au chauffage du gaz. Par exemple, l’effondrement d’un nuage sous l’effet de sa propre gra-
vité, prélude à toute formation stellaire, est une source de chaleur pour le gaz. Les explosions de
supernovae, les vents stellaires et l’expansion des régions HII produisent de l’énergie mécanique.
Cette dernière se transforme en énergie thermique via les chocs et les mouvements turbulents du
gaz. Le champ magnétique Galactique peut également induire un chauffage du gaz par dissipa-
tion visqueuse des ondes d’Alfven. Enfin, le phénomène appelé “diffusion ambipolaire” produit
un échauffement visqueux qui résulte des mouvements relatifs de la composante ionisée et de la
composante neutre du plasma interstellaire.

1.6 Processus de refroidissement

On peut distinguer deux types de mécanismes de refroidissement : le refroidissement par émis-
sion des atomes, des ions et des molécules du gaz excités par collisions - ils transfèrent ainsi
l’énergie cinétique du milieu en rayonnement - et le refroidissement par mécanisme inverse de
certains des mécanismes de chauffage décrits précédemment.

♣ Rayonnement des atomes, des ions et des molécules du gaz

Le refroidissement peut se faire par les raies de structure fine d’atomes et d’ions abondants dans
le milieu considéré, s’ils ont des niveaux de structure fine suffisamment proches du fondamental
pour pouvoir être excités facilement. Ce processus est dominant presque partout dans le milieu
interstellaire, neutre et ionisé. Il ne l’est pas dans les régions chaudes et dans le coeur des nuages
moléculaires. Dans le milieu neutre, CII et OI dominent le refroidissement et OII, OIII, NII, NIII,
NeII et NeIII le dominent dans les régions HII. Quand la température du milieu augmente, d’autres
niveaux que les niveaux de structure fine peuvent être peuplés par collisions avec les électrons
et ainsi produire un refroidissement. Par exemple, l’excitation du niveau n = 2 de l’hydrogène
qui se désexcite en émettant la raie Lyman α est un des processus les plus importants pour le
refroidissement (Le Bourlot et al. 1999). Dans les nuages moléculaires, c’est l’excitation des raies
de rotation de CO qui domine le refroidissement.

♣Mécanismes inverses

L’effet inverse de l’effet photoélectrique, la recombinaison des électrons sur les grains chargés,
peut produire un refroidissement non négligeable. Son taux croı̂t rapidement avec la température
(Bakes et Tielens 1994). Enfin, dans le milieu neutre et diffus, où les grains sont toujours plus
froids que le gaz, les échanges thermiques gaz/grains ne peuvent qu’entraı̂ner un refroidissement
du gaz. Ce processus inverse n’est cependant pas dominant en raison de la faible densité du milieu
considéré.
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1.7 Paramètres du gaz à l’équilibre thermique

Nous venons de faire un inventaire des différents processus qui peuvent chauffer ou refroidir
le gaz. Dans la suite, on désigne par Γ le gain d’énergie par unité de volume et de temps et par Λ
la perte d’énergie par unité de volume et de temps. Nous examinons ici l’équilibre thermique des
phases du milieu interstellaire pour une grande gamme de conditions physiques (nH,G0, Tgaz) :

Γ = Λ ou L = Γ − Λ = 0 (1.1)

La Fig. 1.5 montre les résultats de Wolfire et al. (1995) pour l’équilibre thermique dans le cas
où un milieu de densité nH est illuminé par l’ISRF. Dans le cas d’un gaz parfait, on peut exprimer
la pression thermique comme (en négligeant l’hélium) :

Pth

kB
= (nH0 + nH+ + ne)Tgaz (1.2)

C’est ce diagramme de phase (Pth/kB, nH) qui est à l’origine du modèle à deux phases de Field
et al. (1969). Ils considèrent que le milieu interstellaire est constitué de nuages froids et denses
plongés dans un milieu internuage chaud et ténu. Tous les états en dehors de la courbe d’équilibre
représentée sur la Fig. 1.5 sont instables (Wolfire et al. 1995). Dans le cas isobare, si un nuage
se trouve au-dessus de cette courbe d’équilibre dans le diagramme de phase (P > Péq), il va se
contracter et se déplacer vers la droite du diagramme jusqu’à atteindre l’équilibre. S’il se trouve
sous la courbe (P < Péq), il va au contraire se dilater et donc se déplacer vers la gauche du dia-
gramme. Les deux états d’équilibre de pression intermédiaire et de densité haute (nuage atomique
froid) et basse (milieu internuage tiède) correspondent aux phases définies par Field et al. (1969).
La pression moyenne du milieu interstellaire correspond bien aux valeurs obtenues dans ce cadre
hydrostatique : P/k B ∼ 103−104 cm−3.K. Ce résultat est en accord avec l’existence de deux phases
en équilibre. On mesure cependant des pressions beaucoup plus élevées et beaucoup plus faibles
dans certaines régions de la Galaxie. L’équilibre de pression n’est donc pas toujours établi. La pres-
sion du milieu interstellaire est une moyenne des pressions thermique, magnétique et mécanique,
induite par les mouvements du gaz (supernova, vent stellaire...), les deux dernières pouvant être
du même ordre de grandeur que la première. La description hydrostatique n’est donc pas réaliste.
Cependant, comme les différentes phases tendent toujours à s’approcher de l’équilibre, il est pos-
sible de décrire le milieu interstellaire à l’aide du modèle à deux composantes. Les paramètres
physiques à l’équilibre peuvent être vus comme des valeurs moyennes, vérifiées à grande échelle
(Lequeux 2002).

Les paramètres physiques du gaz obtenus ici en fonction de la densité du milieu et de l’intensité
du champ de rayonnement (Fig. 1.6) sont ceux utilisés au chapitre 5 pour étudier l’excitation rota-
tionnelle des grains interstellaires. Les couples de densité et de température du gaz vont ainsi nous
permettre d’évaluer les taux de collision gaz/grain. Les calculs, faits en considérant que l’équilibre
thermique est réalisé, ont été exécutés à l’aide du logiciel CLOUDY (Ferland et al. 1998).
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Figure 1.5 - Pression thermique Pth/kB à l’équilibre en fonction de la densité du gaz nH

dans le cas où G0 = 1 (Wolfire et al. 1995). La courbe représente le cas L = 0 : au-
dessus de la courbe, L > 0, le milieu se refroidit alors qu’en-dessous, L < 0, le milieu se
réchauffe.

Figure 1.6 - A gauche : paramètres physiques du gaz à l’équilibre thermique, pour G0 = 1,
en fonction de la densité d’hydrogène nH. La figure du haut montre la température du
gaz Tgaz, celle du milieu la fraction d’hydrogène ionisé nH+/nH (en noir) et la fraction
d’électrons ne/nH (en bleu). La figure du bas présente les fonctions de refroidissement et
de chauffage, Λ = Γ. A droite : paramètres du gaz à l’équilibre thermique en fonction de
l’intensité du champ de rayonnement G0. L’ordre des figures est le même et les résultats
sont présentés pour trois densités d’hydrogène différentes : nH = 0.1 cm−3 en pointillés,
nH = 30 cm−3 en trait plein et nH = 300 cm−3 en tirets. Tous ces résultats ont été obtenus
avec le logiciel CLOUDY (Ferland et al. 1998).
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1.8 Le champ magnétique Galactique

Il est aujourd’hui bien établi que le milieu interstellaire baigne dans un champ magnétique ayant
une intensité de quelques µG en moyenne. Ce champ a une grande importance dans l’évolution
dynamique et énergétique du milieu interstellaire. La façon dont il a été créé et amplifié reste
aujourd’hui une question ouverte. Le but de ce paragraphe est de présenter les techniques d’obser-
vation utilisées pour mesurer la direction et l’intensité de ce champ et de faire un état des lieux des
connaissances actuelles sur la structure à grande échelle du champ magnétique dans la Galaxie.
Enfin, nous décrivons brièvement son influence sur le milieu interstellaire.

1.7.1 Méthodes de diagnostique
♣ Polarimétrie stellaire

La première mise en évidence de l’existence d’un champ magnétique dans le milieu interstel-
laire a été faite avec la méthode de polarimétrie stellaire. C’est-à-dire l’observation d’une polari-
sation linéaire de la lumière en provenance de certaines étoiles (Ferrière 2007), corrélée avec l’ex-
tinction (§2.2). Cette polarisation s’explique par l’extinction sélective du rayonnement en présence
de grains non sphériques, au moins partiellement alignés. Cet alignement est obtenu si les grains
sont paramagnétiques (Annexe 7.5). En effet, le champ magnétique exerce un couple

−→
M = −→µm ∧ −→B

sur le grain, où −→µm est son moment magnétique. Ce couple va faire précesser le moment angulaire
du grain autour de

−→
B et créer un alignement partiel. On observe une polarisation linéaire du rayon-

nement stellaire dans la direction de
−→
B (Fig. 1.7). Cette méthode a permis de montrer que le champ

local est parallèle au plan de la Galaxie et pointe dans la direction azimutale (Heiles 1996).

Figure 1.7 - Polarisation de la lumière stellaire émise et transmise par une poussière in-
terstellaire alignée avec le champ magnétique Galactique. D’après Ponthieu et Lagache
(www.planck.fr).

♣ Effet Zeeman

On appelle “effet Zeeman” dans un atome ou une molécule la levée de dégénérescence d’un
niveau de moment angulaire total

−→
J en 2J + 1 sous-niveaux (MJ = −J, ...,+J) sous l’effet d’un

champ magnétique extérieur. En effet, si l’espèce en question a un moment magnétique non nul,
celui-ci interagit avec

−→
B et
−→
J va précesser autour de

−→
B . Les règles de sélection pour les transitions

de type J+1→ J conduisent à l’existence de trois composantes différentes : les composantes π, po-
larisées linéairement, parallèlement à

−→
B , et les composantes σ ±, polarisées circulairement en sens

inverse, dans le plan perpendiculaire à
−→
B . Ce sont ces dernières qu’on utilise pour l’observation. La
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différence entre les fréquences de ces composantes est proportionnelle à B ‖ (composante du champ
magnétique parallèle à la ligne de visée). Cette méthode a permis de mesurer l’intensité de la com-
posante longitudinale du champ magnétique : B ‖ ∼ 6 µG dans le gaz HI et B ‖ ∼ 10 − 3000 µG
dans les nuages moléculaires (Myers et al. 1995; Han et Zhang 2007).

♣ Rotation Faraday

Quand une onde électromagnétique polarisée linéairement se propage dans un milieu ionisé
baignant dans un champ magnétique, son plan de polarisation rectiligne subit une rotation appelée
“rotation Faraday”. En effet, les électrons libres présents dans un milieu ionisé transforment ce der-
nier en diélectrique, avec des indices de réfraction différents pour deux ondes polarisées circulai-
rement dans des directions opposées. Or de nombreuses sources, les pulsars par exemple, émettent
un rayonnement polarisé linéairement qui peut être décomposé en deux ondes polarisées circulaire-
ment en sens inverse. Le déphasage entre ces deux composantes, dû aux indices différents, produit
la rotation Faraday. L’angle de rotation est proportionnel à λ2RM où RM est appelé “mesure de
rotation” ou “Rotation Measure” (avec B ‖ la composante longitudinale de

−→
B) :

RM ∝
∫ L

0
neB‖ds où L est la longueur de la ligne de visée et ne la densité électronique (1.3)

Des mesures de RM sur des pulsars ont permis d’obtenir les résultats suivants. Le champ magnéti-
que a une composante régulière et une composante aléatoire d’intensités égales à ∼1.5 et ∼5 µG
respectivement. La composante régulière est azimutale et subit plusieurs inversions de direction
du centre vers l’extérieur de la Galaxie. Cela indique une structure spirale du champ magnétique.
Enfin, dans le plan Galactique, son intensité est plus forte au centre que sur les bords et elle diminue
quand l’altitude augmente (Han et al. 2006; Vallée 2008).

♣ Rayonnement synchrotron

Les électrons relativistes qui circulent dans la Galaxie spiralent autour du champ magnétique
Galactique et émettent ainsi un rayonnement synchrotron (voir §6.1.3 pour la description complète
du mécanisme d’émission). Ce rayonnement est polarisé linéairement, perpendiculairement au
champ magnétique. L’émission synchrotron permet donc de connaı̂tre la direction de

−→
B et son

intensité totale - pas seulement celle de la composante longitudinale - si on connaı̂t la densité
d’électrons (Beck 2007).

1.7.2 Origine et structure du champ magnétique
♣ Origine

L’idée selon laquelle le champ magnétique Galactique serait le reliquat d’un champ magnétique
primordial, préexistant à la formation de la Galaxie, ne permet pas de rendre compte de son inten-
sité actuelle (Langer et al. 2005). La théorie du champ primordial suppose que les mouvements
du gaz associés à l’effondrement de la protogalaxie auraient compressé les lignes de champ du−→
B primordial et que la rotation différentielle de la Galaxie les auraient enroulé autour du centre
Galactique. Cependant, même en supposant une diffusion magnétique par des mouvements turbu-
lents, l’intensité du champ magnétique ainsi obtenu est très inférieure aux quelques µG observés
aujourd’hui. Cela suppose donc qu’il existe un mécanisme d’amplification de ce champ : la dy-
namo Galactique. Une fois le disque de la Galaxie formé et la formation stellaire enclenchée, la
turbulence interstellaire peut être engendrée par les vents stellaires et les explosions de supernovae.
Ces mouvements turbulents deviennent cycloniques sous l’effet de la force de Coriolis et de la rota-
tion Galactique. De tels mouvements créent un champ magnétique orthogonal au champ ambiant :
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de nombreuses boucles poloı̈dales ou toroı̈dales7 sont ainsi formées. Par ailleurs, les mouvements
à plus grande échelle mélangent et lissent ces boucles jusqu’à la création de champs toroı̈daux et
poloı̈daux à plus grande échelle. De plus, la rotation différentielle produit un champ poloı̈dal à
partir de n’importe quel champ toroı̈dal.

Ainsi, dans la théorie dynamo, la rotation différentielle à grande échelle va étirer les lignes de
champ dans la direction azimutale (effet Ω) alors que les mouvements circulaires à petite échelle
vont régénérer sa composante radiale à partir de la composante azimutale (effet α). C’est la com-
binaison de ces deux effets qui conduit à l’amplification du champ magnétique dans la Galaxie.

♣ Structure

La plupart des galaxies spirales possèdent un champ magnétique de type “spirale bisymétrique”
qu’on appelle communément BSS (pour BiSymmetric Spiral). La structure de ce champ est représen-
tée schématiquement sur la Fig. 1.8. Les mesures de rotation dans notre Galaxie suggèrent que son
champ magnétique est également organisé suivant une structure de type BSS (Sofue et al. 1986).
C’est cette structure que nous utilisons au §6.2.3 pour étudier la polarisation de l’émission syn-
chrotron et nous détaillons dans ce paragraphe la forme analytique utilisée pour décrire le champ
magnétique.

Figure 1.8 - Configuration bisymétrique spirale du champ magnétique Galactique et va-
riations caractéristiques de la mesure de rotation RM.

1.7.3 Influence du champ magnétique sur le milieu interstellaire
L’impact dynamique et énergétique du champ magnétique sur le milieu interstellaire est très

important. A grande échelle, la pression magnétique, la pression des rayons cosmiques et la pres-
sion cinétique s’additionnent pour s’opposer à l’effondrement gravitationnel du disque Galactique.
Dans le plan de la Galaxie, ces pressions sont :

- pression magnétique : pB = B2/8π

7La composante poloı̈dale est la composante “verticale” (suivant les méridiens) et la composante toroı̈dale est la
composante “horizontale” (suivant les parallèles).
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- pression des rayons cosmiques : pCR = uCR/3 où uCR est la densité d’énergie des particules
relativistes de haute énergie

- pression cinétique : pC = ρ〈v2〉 où 〈v2〉 est la vitesse quadratique moyenne des mouvements
à grande échelle des nuages interstellaires

Ces trois pressions sont à peu près équivalentes, de l’ordre de 10 −13 N.m−2 chacune. Le champ
magnétique a donc un rôle important à jouer dans la détermination de l’échelle de stabilité gravita-
tionnelle de la Galaxie et participe à la détermination de la distribution verticale du gaz (équilibre
hydrostatique). C’est également au champ magnétique que l’on doit le confinement des rayons
cosmiques dans la Galaxie. La polarisation de la lumière stellaire, due à l’alignement partiel de
la poussière, est aussi une conséquence de la présence d’un

−→
B �

−→
0 . Le champ magnétique joue

aussi un rôle dans la formation stellaire en facilitant la fragmentation des nuages interstellaires et
leur effondrement (Boss 2002). Il est par ailleurs essentiel pour maintenir les forts gradients de
température à l’interface entre les différentes phases du milieu interstellaire, pour l’évaporation et
la forme des nuages, et pour la durée de vie des cavités à haute température créées par les explo-
sions de supernova. Pour une introduction complète au sujet du champ magnétique Galactique, on
pourra consulter l’article de Ferrière (2007).
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Chapitre 2
LES GRAINS INTERSTELLAIRES
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2.1 Introduction

Les grains représentent seulement 1 % de la masse du milieu interstellaire. Ils jouent cependant
un rôle extrêmement important quand on veut étudier la physique de ce milieu. Les plus petits
d’entre eux sont en fait de grosses molécules et sont le sujet de cette thèse. Le but de ce chapitre
est de décrire les différents types de grains que l’on rencontre dans le milieu interstellaire à travers
leur interaction avec le champ de rayonnement (extinction et émission), leur composition, leur
taille ainsi que leur évolution qui se trouvent être intimement liée au cycle de vie et de mort des
étoiles.

♣ Les grains : des acteurs importants dans le milieu interstellaire

Les grains sont présents dans tous les environnements interstellaires décrits au chapitre précé-
dent : les régions HI, les régions HII (où ils sont peu abondants), les nuages moléculaires, les
régions de photodissociation et même les nuages à haute vitesse qui tombent sur le plan Galac-
tique. Dans tous les cas, ils sont liés à l’évolution de ces milieux aussi bien d’un point de vue
thermodynamique que chimique ou même dynamique.
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Les grains ont une grande influence sur le transfert de rayonnement dans la Galaxie. Ils ab-
sorbent environ la moitié du rayonnement stellaire dans les domaines UV et visible avant de le
réémettre à des longueurs d’onde plus grandes : de l’IR moyen au submillimétrique. Si ces grains
ne sont pas sphériques, ils peuvent éventuellement s’aligner avec le champ magnétique Galac-
tique. Ceci a pour effet de polariser partiellement le rayonnement stellaire transmis et diffusé (Fig.
1.7). Par ailleurs, les grains sont des acteurs importants pour le chauffage du milieu interstellaire :
d’une part à travers l’effet photoélectrique (voir §1.4) et d’autre part par les collisions avec les
atomes du gaz dans les milieux denses. Ces collisions peuvent produire des transferts d’énergie
efficaces comparativement aux autres processus de chauffage et de refroidissement si n H ≥ 104

cm−3 (Lequeux 2002). Le rôle de la poussière est également crucial pour la chimie interstellaire.
La molécule H 2 ne peut se former en phase gazeuse que dans les milieux très denses (n H > 1011

cm−3). Cette molécule, la plus abondante, est formée à la surface des grains qui ont un rôle de
catalyseur (Hollenbach et Salpeter 1971; Duley et Williams 1986). De plus, une partie des rayons
cosmiques pourrait trouver son origine dans les grains. En effet, ces derniers étant chargés, ils
peuvent être accélérés par les ondes de choc de supernova et entrer en collision avec les atomes et
les ions du gaz. Ces collisions libèrent des éléments lourds qui peuvent être accélérés à leur tour et
seraient à l’origine de certains rayons cosmiques. Enfin, l’émission des grains interstellaires sont
un avant-plan pour toutes les observations extragalactiques. Leur étude est donc nécessaire pour
traiter les observations cosmologiques.

♣ Abondances et déplétions des éléments

L’abondance des éléments lourds en phase gazeuse est en général beaucoup plus faible dans
les nuages interstellaires que dans les atmosphères stellaires sensées être représentatives du mi-
lieu dans lequel les étoiles se sont formées (Lequeux 2002). Cette déplétion indique donc que les
éléments lourds doivent être piégés dans la phase solide, autrement dit dans les grains. Elle nous
apprend également quelle fraction des éléments lourds cosmiques est incluse dans les grains. La
connaissance de cette valeur est un paramètre contraignant très important pour tous les modèles
de poussières (extinction et émission), mais également pour les modèles de formation stellaire
dont l’efficacité dépend du rapport gaz/grains au sein du nuage parent. On définit traditionnel-
lement l’abondance d’un élément X de manière logarithmique, en rapport avec l’abondance de
l’hydrogène :

AN(X) = 12 + log

(
NX

NH

)
et AM(X) = 12 + log

(
mXNX

mHNH

)
abondances en nombre et en masse (2.1)

Dans les atmosphères stellaires, cette abondance est mesurée par l’observation des raies en absorp-
tion du gaz présent dans la photosphère et par mesures spectroscopiques dans le cas de la phase
gazeuse du milieu interstellaire. La déplétion dans la phase gazeuse est quant à elle définie de la
façon suivante :

D(X) = log

(
NX

NH

)
− log

(
NX

NH

)
cosmique

(2.2)

Cette relation donne accès à la fraction de l’élément X incorporée dans les grains à condition
de connaı̂tre son abondance cosmique. Par définition, la déplétion est donc une grandeur tou-
jours négative. Le Soleil a naturellement été la première étoile de référence ; on suppose que sa
nucléosynthèse interne n’est à priori pas visible dans la photosphère (Whittet 1992). Cependant,
ce choix a posé problème : les déplétions mesurées ainsi conduisent à inclure dans les grains une
trop grande quantité de éléments lourds (en particulier pour l’oxygène). On a ensuite utilisé les
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étoiles de type B1, plus jeunes et donc sensées avoir une composition plus proche du milieu inter-
stellaire dans lequel elles se sont formées. L’oxygène y est beaucoup moins abondant (environ 40
% de moins). Cependant, en les prenant pour référence, les astronomes ont dû faire face à la “crise
du carbone” : la déplétion était trop faible pour que l’on puisse incorporer suffisamment de carbone
dans les grains pour reproduire les observations. Cela s’explique par le fait que les étoiles B pour-
raient avoir une métallicité systématiquement moins élevée que celle du milieu interstellaire. Les
grains ne s’intègrent pas bien aux étoiles en formation à cause des phénomènes de sédimentation,
de diffusion ambipolaire et de la pression de radiation. Enfin, les derniers objets utilisés comme
référence sont les étoiles de types F et G2, très jeunes (≤ 2 × 109 ans), qui ont des abondances
proches de celles du Soleil, exception faite de l’oxygène (voir Tab. 2.1). Par ailleurs, la métallicité
d’objets de type et d’âge identiques diminue quand on s’éloigne du centre Galactique. Cette ob-
servation s’explique par un taux de formation stellaire plus élevé dans le noyau que dans les bras
spiraux de la Galaxie et donc un enrichissement en éléments lourds plus rapide (Whittet 1992).

Malgré des incertitudes sur les abondances cosmiques, les mesures de déplétions permettent
donc d’apporter des contraintes fortes sur la composition des poussières (Zubko et al. 2004). Les
composants principaux que l’on retrouve dans les grains sont le carbone, l’oxygène, le magnésium,
le silicium et le fer. Les composants minoritaires sont le sodium, l’aluminium, le calcium et le
nickel. Enfin, on trouve à l’état de traces le potassium, le titane, le chrome, manganèse et le cobalt
(ces résultats sont résumés dans le Tab. 2.1). La Fig. 2.1 montre la corrélation entre la déplétion
et la température de condensation des éléments lourds : plus les éléments sont réfractaires, plus
ils sont déplétés. La déplétion est quasiment totale pour tous les éléments avec D(X) ≤ −2, ce
qui correspond à une incorporation à 99 % dans les grains (Jenkins 1989). Cette figure présente
également l’abondance de l’oxygène en phase gazeuse en fonction de la densité du milieu nH : ces
deux grandeurs sont anti-corrélées. Dans les régions denses, les grains sont soumis à des processus
de coagulation alors que dans le milieu diffus, ils peuvent être fragmentés, érodés voire vaporisés
(Sofia 2004). La dépendance de la déplétion en fonction du type d’environnement interstellaire
observé apporte des informations sur les mécanismes de formation et de destruction des grains.

2.2 Extinction interstellaire

Quand la lumière émise par une étoile traverse un nuage de poussières, elle est partiellement
absorbée et diffusée par les grains : l’addition de ces deux phénomènes est appelée extinction inter-
stellaire. Observationnellement, cela correspond au rougissement de la lumière des étoiles et aux
trous dans le ciel qu’avait pu observer Herschel en 1784 en direction de ρ-Ophiucus. L’extinction
dépend de la distribution de tailles des grains présents sur la ligne de visée, de leur composition
minérale et de la longueur d’onde du flux lumineux. Si on appelle I0 l’intensité à l’entrée d’un
nuage et I l’intensité en sortie, on peut écrire :

I(λ, τ) = I0(λ) e−τλ (2.3)

où τλ = τabs+τdi f f est l’épaisseur optique du nuage. L’extinction est reliée à l’épaisseur optique par
la relation Aλ = 1.086τλ. La quantité I0 n’est cependant jamais mesurable. On va donc avoir recours
à l’excès de couleur qui est la différence de l’épaisseur optique à deux longueurs d’onde différentes.

1Les étoiles de type spectral B ont des températures de l’ordre de 10 000 à 25 000 K.
2Les étoiles de type F ont des températures de l’ordre de 6000 à 7500 K et celles de type G de l’ordre de 5000 à

6000 K.
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Figure 2.1 - A gauche : abondance de l’oxygène dans la phase gazeuse en fonction de
la densité moyenne. D’après Sofia (2004). A droite : déplétions des éléments lourds en
fonction de leur température de condensation TC pour une densité d’hydrogène nH = 3
cm−3. D’après Jenkins (1989).

Tableau 2.1 - Abondances des principaux éléments lourds entrant dans la composition des
grains (Zubko et al. 2004). Les trois premières lignes donnent les abondances cosmiques
avec pour référence le Soleil, les étoiles F et G et les étoiles B respectivement. La qua-
trième ligne donne l’abondance des éléments lourds en phase gazeuse dans le milieu inter-
stellaire. Les trois dernières lignes donnent l’abondance en phase solide avec différentes
références pour l’abondance cosmique.

Éléments C O Si Mg Fe N
Z 6 8 14 12 26 7
[X/106H]� 391±98 545±100 34.4±3.9 34.5±4.8 28.1±5.4 85.2±21.9
[X/106H]F,G� 358±82 445±156 39.9±13.1 42.7±17.2 27.9±7.7 -
[X/106H]B� 190±77 350±133 18.8±8.9 23.0±7.0 28.5±18.0 64.7±34.2
. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .

[X/106H]MIS ,gaz 108±16 319±14 ∼0 ∼0 ∼0 75.0±4.0
. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .

[X/106H]grains/� 283±99 226±101 34.4±3.9 34.5±4.8 28.1±5.4 10.2±22.3
[X/106H]grains/F,G� 250±84 126±157 39.9±13.1 42.7±17.2 27.9±7.7 -
[X/106H]grains/B� 82±79 31±134 18.8±8.9 23.0±7.0 28.5±18.0 0.0±35

Dans un premier temps, nous allons donc définir l’excès de couleur, puis la loi d’extinction qui est
la représentation classique de l’extinction interstellaire. Enfin, nous donnerons quelques résultats
observationnels pour l’extinction Galactique.

♣ Excès de couleur

La quantité appelée excès de couleur est obtenue par photométrie. La méthode consiste en
l’observation de deux étoiles de même type spectral et de même classe de luminosité, l’une étant
rougie et l’autre pas. Le flux reçu des étoiles de luminosité L�, situées à des distances Di de
l’observateur, et leur magnitude s’expriment comme :

Fi(λ) =
L�(λ)

4πD2
i

e−τi =⇒ mi(λ) = lnL�(λ)−τi(λ)+2ln(Di)+constante où i = 1, 2 (2.4)
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La seconde étoile n’étant pas rougie τ2 = 0 et la différence de magnitude entre les deux étoiles
vaut :

∆m(λ) = −τ1(λ) − 2ln(D1/D2) (2.5)

On définit alors l’excès de couleur comme E(λ, λ′) = ∆m(λ)−∆m(λ′) = τ1(λ′)− τ1(λ). L’excès de
couleur dit standard est l’excès de couleur entre les bandes B (λ = 0.44 µm) et V (λ = 0.55 µm) :
E(B,V) = EB−V .

♣ Loi d’extinction

En fixant λ′ = 0.55 µm dans l’excès de couleur et en le normalisant par l’excès de couleur
standard, on obtient la forme classique de la loi d’extinction :

Ext(λ) =
E(λ,V)
EB−V

=
Aλ − AV

AB − AV
=
τλ − τV

τB − τV
(2.6)

La normalisation par EB−V permet de comparer les variations de l’extinction avec la longueur
d’onde pour des étoiles ayant des rougissements différents. Par ailleurs, Cardelli et al. (1988) ont
montré qu’il est possible de caractériser la loi d’extinction à partir d’un unique paramètre, R V .
Cette grandeur est le rapport entre l’absorption dans la bande V et l’excès de couleur standard,
c’est-à-dire la pente de la loi d’extinction dans le domaine visible :

RV =
AV

EB−V
= −Ext(λ = ∞) (2.7)

Par ailleurs, on peut définir des efficacités d’absorption et d’émission, Qabs et Qdi f f :

Qabs =
σabs

πa2
et Qdi f f =

σdi f f

πa2
(2.8)

où σabs et σdi f f sont les sections efficaces d’absorption et de diffusion du grain, et πa 2 sa section
efficace géométrique. Pour un grain sphérique de rayon a et dans la limite de Rayleigh, la théorie
de Mie nous apprend que Qabs ∝ a/λ et Qdi f f ∝ (a/λ)4. Cela implique que l’absorption domine
quand a � λ et la diffusion quand λ ∼ 2πa. On appelle albédo le rapport entre les efficacités de
diffusion et d’extinction :

A =
Qdi f f

Qext
(2.9)

où Qext = Qdi f f + Qabs. Par définition, l’albédo est donc compris entre 0 et 1.

♣ Extinction Galactique

A l’aide de toutes les grandeurs que nous venons de définir, il est maintenant possible de com-
prendre la loi d’extinction mesurée dans le milieu diffus Galactique. Elle est représentée sur la Fig.
2.2 (Savage et Mathis 1979; Draine 2003). Dans le milieu diffus, quelle que soit la ligne de visée, la
loi d’extinction est relativement uniforme dans les domaines visible et IR. On peut la caractériser
par R V ∼ 3.1 (Finkbeiner 2003). En revanche, d’une source à l’autre, la forme de Ext(λ) varie
dans tous les domaines de longueurs d’onde. Ces variations spatiales sont dues à des variations
de la distribution de tailles des grains. Par exemple, une réduction de l’extinction dans le domaine
UV suggère que les plus petites particules ont disparu dans le nuage observé. Le paramètre RV

a des valeurs allant de ∼ 2.1 pour les nuages à haute latitude Galactique à ∼ 5 pour les nuages
moléculaires. Par ailleurs, on peut remarquer la présence d’une bande large à 2175 Å usuellement
appelée bump. Sa position ne varie quasiment pas d’une région à l’autre, seules sa largeur et son
intensité changent. L’albédo est voisin de 0.6 dans le visible et l’UV sauf autour du bump où il
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Figure 2.2 - A gauche : courbe d’extinction du milieu diffus dans le visible et l’UV (Désert
et al. 1990). Les croix représentent la courbe d’extinction moyenne mesurée par Savage
et Mathis (1979) normalisée avec RV = 3.1 et NH/E(B − V) = 5.8 × 1021 H/cm2. D’après
Désert et al. (1990). A droite : bandes interstellaires diffuses (DIBs) dans la région 1.5 à
1.75 µm−1 (Draine 2003).

diminue fortement. L’absorption doit donc dominer l’extinction. Cela suggère que cette bande est
créée par des particules très petites devant la longueur d’onde (a < 100 Å). On constate sur la
Fig. 2.2 que de l’IR au bump l’extinction augmente continûment : la lumière stellaire est rougie.
Au-delà du bump à 2175 Å, l’extinction diminue un peu et la lumière stellaire est bleuie ; puis, dans
l’UV lointain, la courbe croı̂t à nouveau (λ−1 > 6 µm−1). Avec une meilleure résolution spectrale
(cadran droit de la Fig. 2.2), on peut constater la présence des Bandes Interstellaires Diffuses (DIBs
pour Diffuse Interstellar Bands). Elles sont quelques centaines entre 0.4 ≤ λ ≤ 0.9 µm avec des
intensités, des largeurs et des formes différentes. Découvertes il y a environ 80 ans, leurs porteurs
n’ont toujours pas été identifiés avec précision. Ayant des largeurs supérieures à 1 Å, elles sont trop
larges pour être dues à des molécules avec moins de 5 atomes. Les DIBs ne sont pas polarisées : les
espèces qui produisent ces bandes ne sont donc pas alignés avec le champ magnétique Galactique.
Les candidats les plus sérieux à l’origine des DIBs sont de grosses molécules/très petits grains
carbonés, parmi lesquels les PAH (Draine 2003, voir §2.4).

2.3 Distribution de tailles

La loi d’extinction représentée sur la Fig. 2.2 s’étend sur une large gamme de longueurs d’onde.
Cela signifie que des particules de tailles variées doivent exister dans le milieu interstellaire pour
la produire. On a besoin de gros grains pour faire la partie IR, de grains de tailles intermédiaires
pour la partie visible et de petits grains pour la partie UV, UV lointain et le bump à 2175 Å. En
effet, on s’attend à ce qu’à la longueur d’onde λ le grain, pertinent pour expliquer l’extinction, ait
un rayon a tel que 2πa/λ ∼ 1. Dans la suite, on définit la distribution de tailles des grains de la
façon suivante :

n(a)da = nombre de grains par atome d′hydrogène avec a ∈ [a, a + da] (2.10)

Mathis et al. (1977) montrent que la meilleure façon de reproduire la courbe d’extinction est
d’adopter une forme en loi de puissance : n(a) ∝ a−α avec α ∼ 3.5. Cette distribution est connue
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sous le nom de distribution MRN pour Mathis, Rumpl et Nordsieck. Ces derniers considèrent deux
types de grains : des grains carbonés nécessaires pour rendre compte du bump à 2175 Å et de la
remontée UV, et des grains silicatés responsables de deux bandes larges à 9.7 et 18 µm (vibration
d’élongation de Si-O et de flexion de O-Si-O respectivement). Pour fixer la distribution de tailles,
la taille minimale a− et la taille maximale a+ doivent également être spécifiées, Mathis et al. (1977)
trouvent : a− ∼ 10 Å et a+ ∼ 0.3 µm. Cependant, la loi d’extinction n’est pas très sensible à ces
limites, en particulier pour les petits grains qui sont dans la limite de Rayleigh. Les limites sur la
gamme de tailles seront donc plus facilement déduites du spectre d’émission des grains que de leur
extinction (voir §2.4). Pour la distribution MRN, avec α = 3.5, le volume ou la masse sont dominés
par les gros grains alors que la surface géométrique est dominée par les plus petits. Si α > 4, alors
les plus petits grains contiennent la majorité de la masse (ou du volume).

2.4 Emission des grains interstellaires

Si les poussières créent des trous dans la distribution d’étoiles quand on les observe dans le
visible, elles peuvent en revanche être très brillantes dans l’IR. Nous allons donc maintenant nous
intéresser au spectre d’émission des poussières. Quand on observe le milieu interstellaire de l’IR
proche à l’IR lointain, on constate la présence de bandes d’émission de 3 à 20 µm, d’un corps
gris entre 20 et 100 µm et d’une émission de corps noir modifié dans l’IR lointain (Fig. 2.3). Pour
rendre compte de l’extinction et de l’émission interstellaire, Désert et al. (1990) ont proposé une
séparation en trois populations de grains de tailles croissantes, donnant lieu à une émission IR de
longueur d’onde croissante. L’objet de ce paragraphe est de décrire ces trois populations : les PAH
dans un premier temps, les gros grains ensuite et enfin les très petits grains.

♣Molécules polycycliques aromatiques hydrogénées (PAH pour Polycyclic Aromatic Hydrocar-
bons)

En chimie, un PAH est une molécule composée de cycles aromatiques (C6) accolés les uns aux
autres. Des atomes d’hydrogène peuvent être attachés sur les bords de la molécule, le fait que la
couverture soit complète ou non n’affectant pas son caractère aromatique. Il est également possible
de trouver d’autres espèces à la place de l’hydrogène, comme OH ou des radicaux plus complexes.
La présence de PAH est attestée sans ambiguı̈té dans le milieu interstellaire. Ils permettent en effet
de rendre compte des bandes d’émission IR de 3 à 20 µm qui correspondent à des fréquences
caractéristiques de vibration, d’élongation et de flexion de liaisons C-H et C-C sur des cycles
aromatiques (voir le chapitre 3 pour une description complète de ces bandes) et la remontée de
l’extinction dans le domaine UV (Léger et Puget 1984; Léger et al. 1989; Allamandola et al. 1985).
Cependant, aucun PAH tels qu’on les connaı̂t sur Terre n’a pu être formellement identifié jusqu’à
aujourd’hui. Nous utiliserons donc le terme de “PAH interstellaire” pour désigner les molécules de
type aromatique présentes dans le milieu interstellaire.

Pour reproduire l’émission IR et l’extinction interstellaires, il faut faire appel à un mélange de
PAH neutres et ionisés (Flagey et al. 2006), avec des tailles allant de ∼ 4 à 13 Å (ou NC ∼ 18−216
en nombre d’atomes de carbone). On estime qu’environ 20 % du carbone interstellaire est piégé
dans les PAH (Joblin et al. 1992). Les bandes aromatiques émettent une fraction importante du
rayonnement de la matière interstellaire. On les trouve partout où le rayonnement UV/ visible des

4L’instrument AROME est un photomètre dans l’IR proche embarqué sur un ballon ; il a survolé l’Australie le 29
octobre 1988.
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Figure 2.3 - Spectre d’émission des grains interstellaires des nuages atomiques diffus à
haute latitude Galactique, normalisé à NH = 1020 cm−2. Le triangle représente les données
AROME4(Giard et al. 1994b) ; les croix et les losanges les données COBE/ DIRBE (Dwek
et al. 1997; Arendt et al. 1998) ; le spectre IR moyen est un spectre ISOCAM-CVF (Bou-
langer 2000) ; le spectre dans l’IR lointain est un spectre COBE/FIRAS (Boulanger et al.
1996a).

étoiles peut les exciter, peu importe les conditions physiques. Le spectre IR des PAH est observé
partout où il y a des photons UV pour les exciter : on retrouve les à peu près les mêmes bandes dans
des nuages interstellaires ayant des conditions très différentes (Boulanger et al. 1998). Les varia-
tions observées, largeur, position et rapport entre les bandes, semblent devoir être expliquées par
des variations d’abondance et par des modifications de la distribution de tailles (Lequeux 2002).
Par exemple, la disparition de la bande à 3.3 µm indique la disparition des plus petits PAH (Vers-
traete et al. 2001) : soit par photo-destruction dans les régions où le champ de rayonnement est très
dur et intense, soit par coagulation dans les milieux denses. La modification des rapports de bandes
peut quant à elle s’expliquer soit par une modification du rapport PAH neutres/PAH ionisés (Rapa-
cioli et al. 2005; Joblin et al. 1994), soit par une augmentation ou une diminution de la couverture
en hydrogène des molécules (Le Page et al. 2003).

L’observation des bandes aromatiques de l’IR proche à moyen indique que les PAH doivent
être chauffés à plusieurs centaines de degrés Kelvin avant de se refroidir par émission de photons
vibrationnels dans l’IR. On dit que ces molécules sont chauffées stochastiquement dans le MIS.
Leur capacité calorifique est en effet suffisamment faible pour que l’absorption d’un seul photon
UV/visible permette de les exciter jusqu’aux températures requises. Le taux d’absorption dans le
milieu diffus est de l’ordre de 7.8 × 10 −8 s−1, soit un photon tous les 5 mois environ (Verstraete
et al. 2001). En revanche, le gros du refroidissement prend de l’ordre de quelques secondes. Les
PAH ne sont donc pas en équilibre thermique avec le champ de rayonnement incident et émettent
au cours de fluctuations de température (Fig. 2.5).
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Figure 2.4 - Quatre molécules polycycliques aromatiques hydrogénées (PAH) : le pyrène,
le coronène, le terrylène et le circumpyrène.

♣ Gros grains (BG pour Big Grains)

Les poussières que l’on appelle gros grains sont celles requises pour rendre compte de l’extinc-
tion dans le visible et l’IR et de l’émission de corps noir modifié aux longueurs d’onde supérieures
à 60 µm (Fig. 2.2 et 2.3). Les BG dominent l’émission de 100 µm à 1 mm. Ces grains sont suffi-
samment gros pour être en équilibre thermique avec le champ de rayonnement. Ils ont des tailles
supérieures à 15 nm avec une taille maximale au moins supérieure à une centaine de nanomètres
pour rendre compte de l’extinction (Désert et al. 1990). On estime par ailleurs leur température
dans le voisinage solaire à environ 17.5 K avec un maximum d’émission dans l’IR lointain autour
de 140 µm (Boulanger et al. 1996b; Lagache et al. 1998). Cette température varie significative-
ment d’une région à l’autre suivant l’intensité du champ de rayonnement (10 ≤ T BG ≤ 100 K). On
utilise les propriétés optiques d’un mélange de graphite et de silicates pour reproduire l’émission
IR et l’extinction des gros grains, avec une distribution de tailles de type MRN. Les deux bandes à
9.6 et 18 µm sur la courbe d’extinction indiquent la présence de silicates amorphes. Les observa-
tions d’ISO (pour Infrared Space Observatory) montrent que la bande à 9.6 µm n’est observée en
émission que dans le voisinage immédiat d’étoiles très lumineuses comme dans le Trapèze d’Orion
par exemple (Krügel 2003). Là, la température des gros grains est suffisamment élevée pour qu’ils
puissent émettre dans l’IR moyen (Cesarsky et al. 2000). Cette bande est alors attribuée aux gros
grains. Ceci indique que les silicates interstellaires seraient essentiellement sous forme de gros
grains.

Comme pour les PAH, on constate une évolution des propriétés des BG suivant l’environnement
dans lequel ils se trouvent. Ainsi, l’évolution des propriétés observationnelles des BG quand on
passe du milieu diffus au milieu dense est très intéressante et sera observée au cours de mission
Planck/Herschel. Cette évolution se traduit essentiellement par la variation de leur indice spectral β
en fonction de la température et de la longueur d’onde (voir §2.4.1 et §2.6.2). Elle semble indiquer
une grande variation de leurs propriétés physiques et chimiques. Ces variations sont détaillées dans
le §2.6.2.

♣ Très petits grains (VSG pour Very Small Grains)

Pour rendre compte du bump à 2175 Å et de l’émission de corps gris entre 20 et 100 µm, on fait
appel à une population de petits grains carbonés avec des tailles de l’ordre de 12 à 150 Å (Désert
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et al. 1990). Ces particules sont encore assez petites pour subir des fluctuations de température lors
de l’absorption de photons UV (Fig. 2.5). Elles sont cependant suffisamment grosses pour qu’il y
ait des coı̈ncidences temporelles dans ces absorptions. Comme leur chauffage n’est pas le fait d’un
unique photon, la distribution spectrale de leur émission IR dépend de l’intensité du champ de
rayonnement, contrairement aux PAH. Leurs bandes d’émission sont différentes de celles des PAH
et le contraste avec le continuum beaucoup plus faible (Rapacioli et al. 2005). Papoular et al.
(1996) ont par ailleurs souligné la ressemblance des bandes des VSG dans les milieux soumis à un
champ de rayonnement intense avec celles de certains charbons. Cela suggère que les VSG sont
des particules carbonées, peut-être des agrégats de PAH. La nature des VSG est cependant mal
contrainte en raison du manque d’observations spectroscopiques entre 20 et 80 µm.

Dans la suite, les différents mécanismes d’émission des grains sont décrits succinctement : dans
un premier temps, l’émission IR pour les grains à l’équilibre thermique (BG) et pour les grains
hors d’équilibre (PAH et VSG), dans un second temps l’Emission Rouge Etendue (ERE) et dans
un dernier temps l’émission dite “anormale”.

Figure 2.5 - Variations de la température de quatre tailles de grains carbonés illuminés
par l’ISRF. Les propriétés optiques de ces grains sont intermédiaires entre celles des PAH
et celles du graphite. τabs est le temps moyen entre deux absorptions de photons. D’après
Draine et Li (2001).

2.4.1 Emission IR : grains à l’équilibre thermique avec le rayonnement

Un grain baignant dans un champ de rayonnement, l’ISRF par exemple, acquiert une température
d’équilibre Téq si le temps de refroidissement est supérieur au temps entre deux absorptions de pho-
tons stellaires (τcool > τabs). Elle est déterminée par la condition suivante : le grain absorbe autant
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d’énergie par unité de temps, Eabs, que ce qu’il émet, Eém. Si on appelle uν la densité de rayon-
nement à laquelle est soumis le grain, alors avec σabs la section efficace du grain, Qa l’efficacité
d’absorption et Bν la fonction de Planck :

Eabs =

∫ ∞

0
4πa2Qa(ν)π

cuν
4π

dν où σabs = πa2Qa (2.11)

Eém =

∫ ∞

0
4πa2Qa(ν)πBν(T )dν où T est la température du grain (2.12)

Eabs = Eém à l′équilibre thermique (2.13)

On peut alors déduire la température d’équilibre du grain, Téq, à partir de l’Eq. 2.13. Cela nécessite
une estimation de l’efficacité d’absorption. On peut l’obtenir en tenant compte du fait que les grains
à l’équilibre thermique émettent la majeure partie de leur énergie dans l’IR lointain où la limite de
Rayleigh est valide 5. D’après Draine et Lee (1984) on peut exprimer l’efficacité d’absorption du
graphite de la façon suivante :

Qa(ν) = Q0

(
ν

ν0

)β a
a0

avec β ∼ 2 et
λQa

a
∼ 1 pour λ = 100 µm (2.14)

En pratique, des valeurs de β comprises entre 1 et 2 ont été mesurées6 (Ristorcelli et al. 1999).
La valeur de l’indice spectral β est en effet très dépendante de la nature du matériau considéré.
En combinant les Eq. 2.13 et 2.14, on peut montrer que la température des grains varie comme
a−1/6 : les grains les plus gros seront donc les plus froids. Par ailleurs, pour obtenir le spectre
d’émission des BG, il faut intégrer sur une distribution de tailles. Le maximum du spectre se
déplacera en fonction de l’intensité et de la dureté du champ de rayonnement incident. Quand G0

augmente, le spectre se déplace vers les plus courtes longueurs d’onde, en accord avec la loi de
Wien (généralisée à des corps noirs avec une émissivité en ν−β).

2.4.2 Emission IR : grains chauffés stochastiquement

Pour les grains plus petits, dont la capacité calorifique est faible, l’absorption d’un seul photon
UV-visible conduit à une élévation importante et immédiate de la température. Elle est suivie
d’un refroidissement rapide jusqu’à l’arrivée d’un nouveau photon. Ce chauffage stochastique des
grains concerne les PAH et les VSG qui émettent hors équilibre thermique. La condition pour que
les fluctuations de température soient importantes est :

hνabs ≥
∫ Téq

0
C(T )dT où C(T ) est la capacité calorifique du grain à la température T (2.15)

avec Téq la température qu’aurait le grain si on le considérait à l’équilibre thermique (Eq. 2.13)
et hν abs l’énergie moyenne des photons absorbés. Cette condition peut également être représentée
en terme de temps : on considère qu’une fluctuation est importante si le temps de refroidissement
est beaucoup plus court que le temps entre deux absorptions consécutives de photons énergétiques.

5La théorie de Mie, dans le cas de grains sphériques de rayon a, nous dit que si les particules sont très petites devant
la longueur d’onde, alors l’efficacité d’absorption est proportionnelle au facteur 2πa/λ multiplié par une fonction qui
ne dépend que de la fréquence.

6β ne peut pas être inférieur à 1 car sinon les relations de Kramers-Kronig ne sont pas respectées (Krügel 2003).
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Pour les PAH, l’absorption d’un photon UV est un événement beaucoup plus rare que pour les gros
grains. L’absorption d’un photon d’énergie hν chauffe le grain à la température T telle que :

hν =
∫ T

T0

C(T )dT où T0 est la température initiale du grain (2.16)

La connaissance de la capacité calorifique des grains est donc essentielle pour pouvoir déterminer
leur température. En première approximation, on peut considérer que Cmax = (3Nat − 6)kB où Nat

est le nombre d’atomes dans le grain (Léger et al. 1989). En négligeant l’énergie initiale du grain,
on obtient donc T ∼ hν/(3Nat − 6)kB. Ainsi un grain formé de 36 atomes comme le coronène,
absorbant un photon de 1000 Å (12.4 eV), est chauffé à 1300 K7. Il se refroidit ensuite en émettant
des photons IR de longueurs d’onde de plus en plus grande pendant le refroidissement (de l’IR
proche à moyen). Si on appelle P(a, T ) la probabilité qu’un grain de rayon a ait une température
comprise entre T et T + dT , avec

∫
P(a, T )dT = 1, on peut exprimer son émissivité comme :

εν =

∫ ∞

0
σabsP(a, T )Bν(T )dT (2.17)

La puissance émise par un corps noir étant proportionnelle à T 4, on remarque que l’essentiel de
l’énergie absorbée par un grain est dissipée à courte longueur d’onde. Par ailleurs, plus un grain
est gros, plus il se rapproche de l’équilibre thermique. En réalité, même les gros grains dont nous
avons succinctement décrit l’émission au paragraphe précédent subissent de petites fluctuations de
température (Fig. 2.5).

2.4.3 Emission rouge étendue (ERE)

L’émission rouge étendue (ERE, pour Extended Red Emission) a été détectée pour la première
fois dans la nébuleuse du Rectangle Rouge (Schmidt et al. 1980). Cette émission a ensuite été ob-
servée dans de nombreux environnements différents : des nébuleuses par réflexion, des nébuleuses
planétaires, des régions HII, le milieu interstellaire diffus, et également dans d’autres galaxies.
L’ERE est caractérisée par une bande large, non structurée, entre 540 et 950 nm avec un maximum
d’émission situé entre 610 et 820 nm en fonction des conditions physiques de l’environnement
où elle est produite. Cette émission est attribuée à la photoluminescence de grains interstellaires
soumis à un flux de photons UV et visibles. Les observations apportent un certain nombre d’infor-
mations sur l’ERE :

- l’intensité de la bande implique que l’émetteur ait un rendement élevé, Gordon et al. (1998)
ont montré que l’efficacité de conversion des photons doit être de l’ordre de 10% dans le
milieu diffus

- l’énergie des photons nécessaires pour initier l’ERE doit être de l’ordre de 10 eV (Witt et al.
2006)

- les porteurs doivent être facilement modifiés ou détruits par un champ UV intense (Witt
2000) : en effet, on a pu constater que le maximum d’émission se déplace vers les grandes
longueurs d’onde quand l’intensité du flux UV augmente. Il se déplace également quand on
s’éloigne de l’étoile produisant ces photons. Cela suggère que les porteurs de l’ERE sont
de très petites particules (nanométriques) car ces dernières luminescent efficacement et sont

7Si on réalise ce calcul avec une description microcanonique, on trouve une température de l’ordre de 2100 K (voir
chapitre 3).
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facilement détruites ou ionisées par des photons UV. La disparition des plus petits grains
diminue l’efficacité d’émission.

Les porteurs de l’ERE n’ont toujours pas été formellement identifiés mais plusieurs candidats ont
été proposés : les nanoparticules de silicium cristallin, isolées ou incluses dans une matrice (Witt
et al. 1998) ; les nanoparticules de carbone (Seahra et Duley 1999) ; les dimères de PAH8 ionisés
une fois [PAH]+2 (Berné et al. 2008).

2.4.4 Emission “anormale”

L’émission dite “anormale” a été observée pour la première fois par Kogut et al. (1996). Il s’agit
d’une émission inattendue sur la gamme de fréquences allant de 10 à 90 GHz. Cette émission
est par ailleurs bien corrélée avec l’émission des poussières interstellaires (Leitch et al. 1997; de
Oliveira-Costa et al. 1997; Casassus et al. 2006a). Draine et Lazarian (1998b) ont suggéré qu’elle
pourrait être due à l’émission dipolaire électrique des PAH ou à l’émission dipolaire magnétique
des BG. Une étude détaillée de l’émission anormale/rotationnelle a été menée au cours de cette
thèse : les chapitres 4, 5, 6 et 7 détaillent les résultats obtenus. Nous ne détaillerons donc pas plus
ce mécanisme d’émission ici.

2.5 Polarisation

Un autre moyen de contraindre la nature de la poussière interstellaire est d’étudier l’émission
polarisée de la Galaxie. Les informations que ce type d’observations peut apporter concernent la
forme des grains (sphériques, allongés ou plans ?) et leur propriétés magnétiques (qui favorisent ou
non l’alignement sur le champ magnétique). Les trois mécanismes permettant de produire de la po-
larisation sont : l’absorption de lumière par des grains alignés sur le champ magnétique Galactique
(de l’UV à l’IR proche), l’émission par des grains alignés (de l’IR lointain au millimétrique) et la
diffusion de lumière stellaire par les grains présents dans les enveloppes circumstellaires ou dans
les nébuleuses par réflexion (λ ∼ a). Les bases de la polarimétrie sont présentées dans l’annexe
7.5.

La polarisation trouve son origine dans l’interaction de la lumière stellaire avec les grains de
poussière interstellaires. Cela est attesté par la corrélation entre le taux de polarisation et l’extinc-
tion (Serkowski et al. 1975; Poidevin et Bastien 2006). Ce résultat est illustré par la Fig. 2.6 où
l’on constate que malgré une corrélation nettement visible, la dispersion des points de mesure est
importante. Ces derniers obéissent tous à la relation PV ≤ 9 % mag−1 représentant l’alignement
optimal des grains. Le fait que le taux de polarisation soit inférieur à cette limite s’explique de
plusieurs façons : l’alignement des grains n’est pas parfait, le champ magnétique n’est pas per-
pendiculaire à la ligne de visée ou encore il change de direction sur la ligne de visée. On peut par
ailleurs noter que le taux de polarisation linéaire varie avec la longueur d’onde suivant la “loi de
Serkowski” (Serkowski et al. 1975) :

P(λ) = Pmax exp
[
−K ln2

(
λmax

λ

)]
(2.18)

8Ces dimères seraient la dernière étape de la photo- dissociation des VSGs dans les régions soumises à un champ
de rayonnement UV intense.
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où Pmax est le maximum de polarisation, λmax est la longueur d’onde au maximum de polarisation et
K est une constante qui détermine la largeur du pic de la courbe. Cette dépendance avec la longueur
d’onde est illustrée sur la Fig. 2.6. On mesure 0.3 ≤ λmax ≤ 0.8 µm suivant les lignes de visée,
avec une valeur moyenne à 0.55 µm. Cette longueur d’onde dépend de la taille moyenne des grains
dans l’objet observé : on peut montrer que λmax augmente avec la taille des grains (Bastien 2007).
Par ailleurs, des observations dans l’UV ont permis de mettre en évidence que, comme le prédisait
la loi de Serkowski, la courbe décroı̂t à ces longueurs d’onde (Bastien 2007). Cela implique donc
que les petites particules, responsables de l’extinction dans ce domaine de fréquences, sont quasi-
sphériques et/ou peu alignées avec le champ magnétique Galactique. Enfin, l’émission des gros
grains dans l’IR lointain et le domaine submillimétrique est polarisée : le taux de polarisation est
de l’ordre de 10 %. On peut par ailleurs noter que l’émission des silicates à 9.7 µm est polarisée.

Figure 2.6 - A gauche : loi de Serkowski normalisée en fonction de la longueur d’onde
normalisée à la longueur d’onde du maximum de polarisation λmax. Les cercles ouverts
comprennent 20 mesures et les cercles plein seulement une. D’après Serkowski et al.
(1975). A droite : taux de polarisation en fonction de l’extinction. La droite représente
la relation PV = 9EB−V . D’après Poidevin et Bastien (2006).

2.6 Evolution de la poussière

La formation, l’évolution et la destruction des grains interstellaires sont étroitement liées à
l’évolution des étoiles. En effet, ces dernières se forment au sein de nuages interstellaires denses
en incorporant une partie des grains présents. Leur flux UV et leur vent stellaire influent sur la
dynamique, la chimie, l’état physique et la distribution de tailles des grains. Enfin, à la fin de leur
vie, elles éjectent une partie de leur matière dans le milieu interstellaire, l’enrichissant ainsi en
éléments lourds, composants majoritaires des grains. Le but de ce paragraphe n’étant pas de faire
une revue détaillée de l’évolution stellaire, le cycle d’évolution de la poussière ne sera décrit que
brièvement. La Fig. 2.8 représente schématiquement ce cycle (Jones 2004).

2.6.1 Formation des poussières

Il est aujourd’hui largement admis que les poussières sont en grande partie formées dans les
enveloppes d’étoiles évoluées (Lequeux 2002). Le spectre des enveloppes des étoiles de masse
moyenne en fin de vie, qui se trouvent sur la branche asymptotique des géantes dans le diagramme
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de Hertzsprung-Russell (branche AGB), montre qu’elles sont riches en silicium, en carbone ou en
oxygène. Les étoiles riches en oxygène vont former préférentiellement des silicates amorphes et
cristallins alors que les étoiles riches en carbone formeront des grains carbonés9 (hydrocarbures
aliphatiques et/ou aromatiques, graphite, nanodiamants, SiC, TiC). Au cours de son évolution, la
pression de radiation de l’étoile va finir par éjecter l’enveloppe circumstellaire et enrichir le milieu
interstellaire avec les grains qu’elle contient (Whittet 1992).

2.6.2 Evolution des poussières dans le milieu interstellaire

Une fois éjectés dans le milieu interstellaire, les grains vont évoluer au gré des conditions phy-
siques auxquelles ils seront soumis. Par exemple, les silicates cristallins que l’on peut observer
dans les spectres d’étoiles AGB ne sont pas présents dans le milieu interstellaire. Ils doivent donc
être rendus amorphes sous l’action d’ondes de choc ou de rayons cosmiques (Lequeux 2002). On
estime qu’en moyenne un grain passe autant de temps dans le milieu diffus que dans le milieu
dense (McKee 1989). On a vu dans le paragraphe 2.1 que dans le premier les processus destructifs
dominent alors que dans le second toutes les conditions sont réunies pour permettre la croissance
des grains. Par ailleurs, les interactions des grains avec les photons UV/visibles des étoiles jeunes
vont influencer l’état chimique et physique des grains, pendant que les ondes de choc générées par
les explosions de supernovae modifieront leur distribution de tailles (destruction/érosion). Cette
distribution de tailles est également modifiée quand on passe du milieu dense au milieu diffus avec
la coagulation des petits grains sur des grains plus gros. Finalement, l’effondrement des nuages
denses incorporera les grains, au moins partiellement, dans une nouvelle génération d’étoiles. Et
le cycle pourra recommencer.

La suite de ce paragraphe a pour objet de détailler les preuves observationnelles de la croissance
et de la destruction des grains dans le milieu interstellaire. Les différentes explications proposées
pour rendre compte de ces processus sont également exposées.

♣ Croissance des grains

L’émissivité des gros grains à l’équilibre thermique présente des variations importantes quand
on observe le milieu diffus ou les régions denses. Ces variations sont les suivantes :

- Le rapport de bandes IRAS I 60/I 100 est plus faible dans les régions denses que dans le milieu
diffus. Cette diminution est d’autant plus importante que l’on se rapproche des zones les plus
denses du nuage (Laureijs et al. 1991; Stepnik et al. 2003). Cela suggère une diminution de
l’abondance des VSG par rapport aux BG quand la densité augmente.

- De même, la température d’équilibre des gros grains est plus faible au cœur des nuages denses
que dans les régions plus diffuses. Cependant, cette diminution est trop importante pour être
expliquée par la seule extinction du rayonnement. Il semble que les gros grains soient plus
gros dans ces régions froides et denses où les plus plus grains s’agrègent sur les plus gros
(Bernard et al. 1999).

- L’émissivité submillimétrique des gros grains est multipliée d’un facteur 3 à 4 au cœur des
régions denses (Stepnik et al. 2003). Par conséquent, l’indice spectral β n’est pas constant
avec la longueur d’onde.

- On peut constater l’apparition de bandes d’absorption dans l’IR, caractéristiques du mode

9Le carbone et l’oxygène réagissent préférentiellement pour former la molécule CO. Si C/O < 1 alors tout le
carbone réagit avec l’oxygène. Dans le cas contraire, il reste du carbone en phase gazeuse, libre de former des grains
carbonés.
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d’élongation O-H de l’eau, quand la densité augmente. Cela suggère la formation de man-
teaux de glace à la surface des grains (Tielens et Allamandola 1987). On a également pu
constater une déplétion de la molécule CO dans les nuages denses : le gaz pourrait être phy-
sisorbé sur les grains (Bacmann et al. 2002).

- Enfin, la longueur d’onde du maximum de polarisation, définie au §2.5 augmente, ainsi que
l’albédo dans l’IR proche quand la densité augmente (Vrba et al. 1993).

Toutes ces observations montrent une grande variabilité de la distribution spectrale d’énergie des
grains en fonction de la densité. La formation de manteaux de glace à la surface des gros grains
n’est pas suffisante pour l’expliquer. Elle doit donc être due à un réel changement des propriétés
physiques et chimiques des grains (Dupac et al. 2003; Stepnik et al. 2003).

Plusieurs instruments ont permis d’observer le milieu interstellaire dans le domaine submil-
limétrique. Ainsi, Dupac et al. (2003) ont mesuré l’indice spectral β et la température des gros
grains dans plusieurs nuages interstellaires à l’aide du télescope PRONAOS10. La Fig. 2.7 illustre
leurs résultats. Une anticorrélation entre l’indice spectral et la température des grains a pu être
mise en évidence. Pour les régions froides (T < 20 K), β est compris entre 1.6 et 2.4 ; pour les
régions plus chaudes, il varie de 0.8 à 1.6. Par ailleurs, l’instrument FIRAS, embarqué sur le sa-
tellite COBE, a observé un excès d’émission dans le submillimétrique (Finkbeiner et al. 1999).
L’indice spectral dépend donc à la fois de la température des grains et de la longueur d’onde :
β = β(λ, T ). Dupac et al. (2003) et Stepnik et al. (2003) ont montré que la coagulation de VSG à
la surface des BG peut rendre compte des observations – le temps de coagulation est inférieur au
temps de vie des nuages. Les agrégats poreux ainsi obtenus ont des émissivités supérieures aux BG
du milieu diffus, leur température va donc diminuer. Par ailleurs, les VSG coagulés à la surface des
BG se trouvent dans le thermostat formé par l’agrégat. Leur température arrête donc de fluctuer et
leur émissivité dans l’IR moyen diminue : cela explique la diminution du rapport I 60/I 100 dans les
régions denses. Enfin, la capacité d’absorption n’est pas modifiée significativement dans l’UV, le
visible et le proche IR pour un grain poreux, mais l’émissivité dans le submillimétrique augmente
avec la porosité (Stepnik et al. 2003). Cela permet donc d’expliquer la baisse de température et
l’excès d’émissivité.

Par ailleurs, Dupac et al. (2003) proposent une autre explication : une dépendance intrinsèque
de l’émissivité des grains avec la température. L’anticorrélation T − β a en effet déjà été observée
en laboratoire (Mennella et al. 1998; Boudet et al. 2005). Meny et al. (2007) ont développé un
modèle de grains amorphes, le modèle DCD/TLS pour Disordered Charge Distribution et Two
Level System. Le modèle DCD décrit l’excitation de vibrations acoustiques dues à l’interaction
entre le réseau désordonné de charges et une onde électromagnétique. Pour ce modèle, l’émission
ne dépend pas de la température et il donne les grandes valeurs de β. Le modèle TLS est un
modèle quantique. S’il y a des lacunes dans la distribution de charge, des ions peuvent y être
piégés. Ils peuvent migrer de lacune en lacune par effet tunnel ou activation thermique. Ce modèle
donne une émission fortement dépendante de la température. Les processus qu’il décrit pourraient
être très importants dans le milieu interstellaire où l’on sait que les grains sont amorphes et pas
cristallins. Paradis et al. (en préparation) ont montré que le modèle DCD/TLS permet de reproduire
l’anticorrélation β − T mesurée par Dupac et al. (2003).

10PRONAOS = PROgramme NAtional d’Astronomie Submillimétrique. Ce télescope, de type Cassegrain, équipé
d’un miroir de 2 m, a été actif entre 1992 et 1996. Il couvrait le domaine spectral allant de 200 à 580 µm avec des
résolutions angulaires de 2’ à 3.5’.
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♣ Destruction des grains

Plusieurs types d’interactions peuvent produire une fragmentation, une érosion ou une destruc-
tion des grains. Les collisions grain-grain, produites par les ondes de chocs de supernova, peuvent
provoquer leur fragmentation si la vitesse est supérieure à 1 km.s−1 voire leur vaporisation si v > 20
km.s−1 (Jones 2004). Dans le second cas, les espèces contenues dans les grains vont alors enrichir
la phase gazeuse en éléments lourds. D’après Jones (2004), la vaporisation ne représenterait pas
plus d’1 % de la destruction des grains dans les ondes de choc de supernova. Les seuils de vi-
tesse donnés ici sont plus bas si on a affaire à des agrégats faiblement liés plutôt qu’à des grains
réfractaires. La fragmentation des grains conduit à une distribution de tailles en loi de puissance et
à une redistribution de la masse totale en faveur des plus petits (Jones 2004; Guillet et al. 2007).
La section efficace d’absorption et donc l’extinction dans l’UV/visible sont augmentées. Des colli-
sions avec les espèces du gaz sont également possibles. Dans ce cas, les grains sont érodés, majo-
ritairement par H et He (Dwek et al. 1996). La durée de vie des grains interstellaires est limitée par
les ondes de choc de supernova : tvie ∼ 5× 108 ans d’après Jones (2004). Par ailleurs, la turbulence
est une autre voie de fragmentation des grains en grains plus petits. Ainsi, Miville-Deschênes et al.
(2000) ont montré dans Ursa Major que l’émission des PAH est fortement corrélée avec l’émission
du HI à forte vorticité (∼ 10 km.s −1) mais pas au HI moins turbulent (évaporation des VSG). Enfin,
l’interaction avec un flux de photons UV peut causer l’évaporation des manteaux de glaces qui se
forment au cœur des nuages denses sur les gros grains.

Figure 2.7 - Indice spectral des gros grains, β, en fonction de leur température pour Orion
(étoiles noires), M17 (losanges), le Cygne (triangles), ρ-Ophiucus (étoiles grises), Pola-
ris (carrés noirs), le Taureau (carrés gris), NCS (croix grises) et NGC 91 (croix noires).
D’après Dupac et al. (2003), avec des données PRONAOS.



34 2.6. EVOLUTION DE LA POUSSIÈRE

Figure 2.8 - Cycle d’évolution des poussières. D’après Jones (2004).
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3.1 Introduction

Les PAH interstellaires absorbent environ un tiers de l’énergie du champ de rayonnement
UV/visible Galactique pour le réémettre à plus grande longueur d’onde (voir chapitre 2). Les mis-
sions spatiales ISO, Spitzer et maintenant AKARI ont observé leur émission dans le domaine IR.
Les PAH présentent des bandes d’émission caractéristiques entre 3 et 20 µm qui dominent le refroi-
dissement radiatif. Cette signature spectrale a longtemps été l’unique source d’information quant
à leur nature mais les missions Planck et Herschel vont bientôt révéler l’émission micro-onde
(submillimétrique et centimétrique) des grains interstellaires dont l’exploration a déjà commencé
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avec les données du satellite WMAP. Ce chapitre présente les outils nécessaires à la description de
l’émission rovibrationnelle des PAH, de l’IR jusqu’au domaine submillimétrique.

Dans le milieu interstellaire neutre, l’excitation des PAH est dominée par l’absorption de pho-
tons UV/visible d’origine stellaire1 (Léger et al. 1989; Allamandola et al. 1989). En l’absence d’ex-
citation radiative, la molécule est dans son état électronique fondamental : l’état singulet S 0 pour
les neutres et l’état doublet D0 pour les ions. L’absorption d’un photon stellaire apporte une énergie
interne de plusieurs électron-volts à la molécule qui est alors portée dans un niveau électronique
excité (S n ou Dn avec n > 0). La désexcitation se déroule alors suivant 3 voies : par radiation
(émission de photons fluorescents ou rovibrationnels), photoionisation ou photodissociation. Pour
les énergies des photons stellaires absorbés et les tailles des PAH interstellaires, les deux dernières
voies ont des taux 10 à 100 fois plus faibles que l’émission de photons (Le Page et al. 2003) : nous
les négligerons dans la suite. Une fois que la molécule est excitée électroniquement, des transitions
radiatives ou non peuvent se produire entre les niveaux vibrationnels et/ou électroniques (Fig. 3.1) :

- conversion interne : transition non radiative entre états électroniques de même multiplicité
qui transfère l’énergie électronique d’un niveau excité à un niveau vibrationnel excité d’un
niveau électronique moins excité (∼ 10 −12 − 10−8 s, S i → S j pour les neutres et Di → Dj

pour les ions avec i > j)
- croisement inter-système : transition non radiative entre états électroniques de multiplicités

différentes (S i → T j pour les neutres et Di → Qj pour les ions avec i > j)
- fluorescence : processus radiatif entre états électroniques de même multiplicité (∼ 10 −7 s)

qui produit un photon visible (S i → S j pour les neutres et Di → Dj pour les ions avec
i > j). Pour beaucoup de molécules, cette transition a principalement lieu entre S 1/D1 et
S 0/D0 en conséquence de la conversion interne rapide ; la conversion de l’énergie d’excita-
tion initiale en niveaux excités vibrationnellement dans le fondamental électronique est donc
quasi-complète

- phosphorescence : transition très lente (quelques secondes) entre états électroniques de mul-
tiplicités (état de spin) différentes (Ti → S j pour les neutres et Qi → Dj pour les ions avec
i > j) avec émission d’un photon visible. Cette transition est négligeable pour les ions car la
conversion interne domine par rapport au croisement inter-système si bien que la molécule
est dans un niveau vibrationnellement excité du fondamental électronique

- redistribution vibrationnelle interne : processus isoénergétique non radiatif entre les niveaux
vibrationnels de la molécule qui répartit rapidement (∼ 10 −12−10−10 s) l’énergie d’excitation
entre tous les degrés de liberté vibrationnels

- émission IR : transition radiative entre deux niveaux vibrationnels du même niveau électroni-
que (∼ 0.1 s). Ce type de transitions a principalement lieu dans le fondamental électronique
avec ∆v = 1 (si on prend en compte l’anharmonicité, les transitions avec ∆v = 2, 3,... sont
aussi autorisées mais sont généralement à l’origine de bandes d’émission peu intenses)

En faisant l’hypothèse que la conversion interne vers le fondamental est très efficace et suivie
par la redistribution vibrationnelle interne, on voit donc que l’absorption d’un photon énergétique
visible/UV conduit très rapidement la molécule dans un état vibrationnel excité du fondamental
électronique. Les paragraphes suivants décrivent en détail le refroidissement radiatif des PAH in-
terstellaires.

1D’autres mécanismes d’excitation des grains peuvent être efficaces dans des cas particuliers : par exemple, l’ex-
citation par collisions avec les espèces du gaz devient importante dans le milieu chaud et ionisé (Dwek 1986).
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Figure 3.1 - Excitation des niveaux vibrationnels pour une molécule neutre. Les niveaux
électroniques singulets et triplets, ainsi que les niveaux vibrationnels sont représentés ici.
Lors de l’absorption d’un photon UV/visible, la molécule passe de l’état fondamental S 0

à l’état excité S n avec n > 0. Cette transition est suivie d’une conversion interne puis
d’une redistribution vibrationnelle interne, des transitions électroniques radiatives et des
transitions vibrationnelles dans l’IR. Dans le cas des ions, il faut remplacer les niveaux
électroniques singulets par des doublets et les triplets par des quadruplets ; par ailleurs,
dans le cas des ions, la phosphorescence et la fluorescence sont négligeables en raison
d’un conversion interne très efficace vers D 0 : l’émission IR est ainsi un processus de
désexcitation dominant (Allamandola et al. 1989).

3.2 Propriétés des PAH interstellaires

3.2.1 Structure et couverture en hydrogène

Les observations et l’étude de la photostabilité des PAH interstellaires montrent que ce sont des
espèces compactes (Hony et al. 2001; Le Page et al. 2003). Les petits PAH sont plans mais au-delà
d’une taille seuil (40 à 70 atomes de carbone), les molécules non planes pourraient être favorisées
lors de la formation : les espèces résultantes se présenteraient ainsi sous la forme de “bols” ou de
“cages” contenant des cycles de carbones pentagonaux et non plus seulement hexagonaux (Moutou
et al. 2000). Cependant, la présence de PAH non plans dans le milieu interstellaire reste mal connue
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(Moutou et al. 1999). Nous considérerons donc que les PAH interstellaires sont plans et compacts,
quelle que soit leur taille (N C = 18 à 216 ici), et qu’ils sont de symétrie hexagonale (groupe D6h).
Les PAH modélisés dans la suite de cette thèse sont des disques fins de rayon a(Å) = 0.9

√
NC où

NC est le nombre d’atomes de carbone dans le grain (Omont 1986). La formule de ces molécules
est C6p2 H6p avec p−1 couronnes autour du cycle central et 3p 2−3p+1 cycles hexagonaux. On ne
doit cependant pas oublier que les PAH interstellaires sont probablement un mélange complexe de
structures différentes. Leurs structures réelles sont certainement des formes altérées du cas idéal
que nous venons de décrire : ces PAH ont en effet toutes les chances d’être chargés, partiellement
déshydrogénés et ils pourraient également contenir des hétéroatomes comme l’azote ou l’oxygène.

Avec la structure idéale que nous utilisons, le rapport carbone/hydrogène des PAH est H
C = fH

√
6

NC

avec fH le taux d’hydrogénation ( fH = 1 pour un PAH complètement hydrogéné).

3.2.2 Section efficace des PAH interstellaires

L’excitation et le refroidissement radiatifs des PAH interstellaires dépendent de leur section
efficace d’absorption : c’est donc une quantité importante pour décrire l’émission des PAH. La
description de la section efficace est ici divisée en trois sous-parties : les deux premières traitent de
la section efficace dans l’UV/visible et le proche IR, qui découlent directement des observations
ou d’expériences en laboratoire ; la deuxième décrit la section efficace des PAH dans l’IR lointain,
à partir de calculs théoriques. Dans ce modèle, on considère que tous les PAH ont exactement les
mêmes modes actifs dans l’IR.

♣ Section efficace dans l’UV/visible

Le domaine visible-UV est celui des transitions électroniques. Nous utilisons la section efficace
de Verstraete et Léger (1992) représentative du carbone sp 2 qui est en bon accord avec les me-
sures en laboratoire sur des analogues de PAH interstellaires neutres (Joblin et al. 1992). A basse
énergie, les transitions électroniques cessent au-delà d’une longueur d’onde de coupure λC qui est
proportionnelle au rayon a de la molécule (Robertson 1986). Pour des molécules contenant de 20 à
200 atomes de carbone, λC est entre 0.7 et 2 µm, en assez bon accord avec les mesures de Mattioda
et al. (2005). La position de cette coupure est importante car le domaine spectral visible/proche-IR
porte environ 50 % de l’énergie du champ de rayonnement interstellaire standard (Mathis et al.
1983). Ainsi, les petits PAH (NC < 50) sont uniquement excités par les photons UV, alors que les
plus gros le sont aussi par les photons visibles et proche-IR. Nous supposons que la forme de cette
coupure est raide (fonction tangente inverse telle que C(λ) ∝ arctan(λC/λ)) afin de rendre compte
du creux relatif de l’émission IR interstellaire dans cette région.

♣ Section efficace dans l’infrarouge moyen

Grâce aux données spectroscopiques ISO2 et Spitzer entre 2 et 20 µm, nous avons maintenant
une vision assez exhaustive des bandes associées aux PAH dans ce domaine spectral. Les bandes
d’émission rovibrationnelles utilisées pour décrire l’émission des PAH interstellaires sont données
dans le tableau 3.1. Dans un souci de simplicité, les modes de vibration considérés sont décrits
comme étant dus soit à des vibrations C-H soit à des vibrations C=C du squelette. Cependant, dans
des molécules aussi complexes que les PAH, il existe des interactions vibrationnelles et le label H

2Le satellite européen ISO (Infrared Space Observatory) a été lancé en novembre 1995. Il couvrait un domaine
de longueurs d’onde allant de 2.5 à 240 µm pour des résolutions spatiales de 6” à 1.5’. L’instrument SWS (Short
Wavelengths Spectrometer) a quant à lui produit des spectres dans la gamme de longueur d’onde de 2.5 à 45 µm.
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ou C dans la Tab. 3.1 indique seulement le type de vibration dominant à la fréquence considérée.
Les principales bandes de vibration pour les molécules aromatiques sont les suivantes (Socrates
2001) :

- les vibrations dues à l’étirement de liaisons C-H qui sont à l’origine de bandes entre 3.2 et
3.3 µm

- les vibrations dues au pliage dans le plan de la molécule de liaisons C-H qui produisent des
bandes de 8 à 10 µm

- les vibrations dues au pliage de liaisons C-H hors du plan de la molécule qui donnent des
bandes de 11 à 15 µm (la position exacte de ces bandes dépend du nombre d’atomes d’hy-
drogène adjacents sur le squelette carboné), le couplage de ces modes avec des modes inactifs
produit des bandes entre 5 et 6 µm

- les vibrations dues à l’étirement de liaisons C=C qui sont à l’origine de bandes entre 6.1 et 8
µm

- les vibrations dues à des déformations du squelette hors du plan de la molécule qui sont à
l’origine de bandes au-delà de 11 µm

Nous considérons que les modes vibrationnels décrits ci-après sont harmoniques et qu’on peut
les représenter avec un profil de Drude3 (normalisé à 1 ici) :

D(E, E0,∆E) =
(E∆E)2

(E2 − E2
0)2 + (E∆E)2

(3.1)

où E = 1/λ, E0 est la position centrale de la bande et ∆E sa largeur à mi-hauteur. Dans ce profil
décrivant l’interaction entre les photons et les électrons liés, la forme du cœur de la bande est
similaire à celui d’un profil lorentzien. La différence est qu’il s’extrapole en E2 à basse fréquence
contrairement à une lorentzienne qui reste constante. Nous attribuons à chaque bande considérée
la largeur observée dans le milieu interstellaire ∆ν. La valeur au pic est ajustée de manière à ce que
la quantité (σ∆ν) soit égale à celle mesurée en laboratoire. Le fait d’adopter la largeur observée
nous permet de rendre compte empiriquement de la relaxation moléculaire et de l’élargissement
des bandes pour les PAH interstellaires (Pech et al. 2002; Mulas et al. 2006a,b). Il existe d’autres
définitions de la section efficace d’absorption dans l’IR comme celles de Flagey et al. (2006);
Draine et Li (2006). Pour ce modèle, nous avons pris le parti d’utiliser des propriétés optiques
proches de celles obtenues en laboratoire.

En ce qui concerne les bandes à 3.3, 6.2, 7.7, 11.3 et 12.7 µm, nous utilisons les forces d’os-
cillateur (ou sections efficaces intégrées σ∆ν) de Pech et al. (2002) pour les cations et celles de
Joblin et al. (1994) pour les neutres (voir Tab. 3.1). La décomposition de l’émission IR de régions
Galactiques a montré qu’il existe d’autres bandes liées aux PAH (Verstraete et al. 2001; Smith
et al. 2007). Ainsi le continuum d’émission observé vers 7 µm ne peut s’expliquer par les ailes des
bandes à 6.2 et 7.7 µm. Dans la mesure où ce continuum suit à peu près les variations des bandes
PAH en fonction du champ de rayonnement, nous le représentons par une bande large à 6.9 µm.
Pour les mêmes raisons, nous introduisons une bande à 8.3 µm. Dans les spectres observés par
ISO et Spitzer, la bande à 7.7 µm est composée de 3 sous-bandes à 7.5, 7.6 et 7.8 µm que nous
prenons en compte avec une force d’oscillateur totale égale à celle mesurée en laboratoire et avec
les rapports de bandes de Verstraete et al. (2001). Par ailleurs, la force d’oscillateur de la bande
à 8.6 µm a été multipliée par 3 par rapport à la valeur mesurée en laboratoire (Pech et al. 2002).
Nous introduisons les bandes secondaires à 5.25 et 5.75 µm dont les caractéristiques sont déduites

3Ce profil est obtenu dans le cadre d’un modèle de Lorentz (oscillateur harmonique amorti et forcé) pour le mou-
vement des électrons (Krügel 2003).
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Tableau 3.1 - Bandes vibrationnelles des PAH interstellaires dans l’IR moyen, pour les
cations et les neutres. La dernière colonne indique si la transition se fait dans le plan (“ip”
pour in-plane) ou hors du plan (“op” pour out-of-plane) de la molécule.

λi νi ∆νi σi/NH σi/NH Type
(µm) (cm−1) (cm−1) (10−20cm2) (10−20cm2)

cations neutres
3.3 3040 39 2.44 10.8 ip
5.2 1905 23 0.58 0.58 op
5.7 1754 60 0.49 0.49 op
8.3 1205 63 1.74 1.74 ip
8.6 1162 47 5.34 0.51 ip

11.3 890 18 17.3 18.3 op
12.0 830 30 3.17 3.17 op
12.7 785 16 5.06 4.06 op

λi νi ∆νi σi/NC σi/NC Type
(µm) (cm−1) (cm−1) (10−20cm2) (10−20cm2)

cations neutres
6.2 1609 44 2.48 0.52 ip
6.9 1450 300 0.40 0.40 ip
7.5 1328 70 2.70 0.12 ip
7.6 1315 25 1.38 0.06 ip
7.8 1275 70 2.70 0.12 ip

16.4 609 6 1.83 1.83 ip
17.1 585 17 2.48 2.48 ip

de Roche et al. (1996) et Boersma et al. (2008) (position, largeur et rapport à la bande à 11.3 µm).
Ces bandes sont dues à la combinaison du mode de vibration à 11.3 µm et de deux modes interdits
à 9.8 et 11.7 µm (Roche et al. 1996; Tripathi et al. 2001). A plus grande longeur d’onde, nous
avons les bandes à 16.4 et 17.1 µm caractérisées à partir des observations de Moutou et al. (1999)
et Smith et al. (2004). La Tab. 3.1 indique également si les transitions vibrationnelles ont lieu dans
le plan (ip pour in-plane) ou hors du plan (op pour out-of-plane) de la molécule : pour les bandes
de 3.3 à 12.7 µm, j’ai adopté le type défini par Socrates (2001) et pour les bandes à 16.4 et 17.1
µm celui défini par Moutou et al. (1999).

♣ Section efficace dans l’infrarouge lointain

Les PAH interstellaires sont la plupart du temps dans des états à basse énergie à partir desquels
ils émettent des photons de l’IR lointain au submillimétrique (voir le chapitre 2). De 20 µm à 1 mm
l’émission interstellaire est dominée par la contribution des VSGs d’abord puis des BGs ensuite.
Dans cette gamme de longueur d’onde se pose donc la question de la contribution des PAH. Afin
d’estimer cette émission nous décrivons à présent la section efficace d’absorption correspondante,
σFIR.

Des mesures en laboratoire (Moutou et al. 1999) et des calculs théoriques (Malloci et al. 2007)
montrent la présence de modes actifs de vibration du squelette carboné des PAH pour des longueurs
d’onde λ > 20 µm (ou E < 500 cm −1). La force d’oscillateur (ou section efficace intégrée)
correspondante est en assez bon accord avec celle obtenue à partir de l’expression de Schutte et al.
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Tableau 3.2 - Bandes rovibrationnelles adoptées pour la modélisation de σFIR, avec le
pourcentage de la force d’oscillateur totale à E ≤ 500 cm−1 pour chaque bande. La dernière
colonne indique si la transition se fait dans ou hors du plan de la molécule.

λcations νcations ∆ν σi/NC % Type
(µm) (cm−1) (cm−1) (10−20cm2) (cations)
30.2 331 300 9.6×10−3 69.5 ip
74.1 135 100 9.9×10−3 23.9 ip

4.9×NC 2040/NC 100 2.7×10−3 6.6 ip

λneutres νneutres ∆ν σi/NC % Type
(µm) (cm−1) (cm−1) (10−20cm2) (neutres)
28.7 349 300 9.6×10−3 74.2 ip
74.6 134 100 7.8×10−3 20.1 ip

5.3×NC 1900/NC 100 2.2×10−3 5.7 ip

(1993) et c’est donc cette valeur que nous retiendrons4. En ce qui concerne les caractéristiques
(fréquence, largeur, intensité) des bandes vibrationnelles dans ce domaine de longueur d’onde,
nous utilisons la base de données théoriques de Malloci et al. (2007).

Cette base fournit les propriétés énergétiques, rotationnelles, vibrationnelles et électroniques de
molécules avec différentes structures et états d’ionisation (Z = −1, 0,+1,+2). Toutes les espèces
considérées possèdent de nombreux modes de vibration pour E ≤ 500 cm−1. Pour les molécules
compactes, on remarque que ces modes s’accumulent dans trois groupes d’énergie croissante : un
groupe de modes, peu nombreux, avec E ≤ 100 cm−1 ; un autre avec 100 ≤ E ≤ 200 cm−1 et le
dernier avec 200 ≤ E ≤ 500 cm−1. Nous avons donc décidé de modéliser σFIR pour les molécules
compactes avec trois modes dont les caractéristiques sont déduites des travaux de Malloci et al.
(2007) (voir Tab. 3.2). La fréquence de chaque mode est la moyenne pondérée par leur section
efficace intégrée de tous les modes tombant dans chacun des groupes d’énergie. Leur largeur est
celle de la gamme d’énergie correspondant au groupe considéré. Ce travail a été effectué pour les
neutres et les cations. Nous trouvons ainsi que l’énergie du premier mode dépend de la taille de la
molécule considérée : ν 0 ∼ 2040/NC cm−1 pour les cations et ν0 ∼ 1900/NC cm−1 pour les neutres.
En revanche, la position des deux autres modes est à peu près indépendante de la taille. La section
efficace intégrée de ces trois modes a été estimée de la manière suivante : à partir de la base de
données de Malloci et al. (2007), on calcule la fraction de la force d’oscillateur totale pour E ≤ 500
cm−1 incluse dans chacun des trois modes décrits précédemment. Cette opération est répétée pour
chaque molécule considérée. On suppose par ailleurs que cette force d’oscillateur totale est donnée
par l’intégrale de la section efficace obtenue par Schutte et al. (1993) : σFIR = 4.3 × 10−20λ−1.24

cm2 par atome de carbone. Il suffit alors de multiplier cette intégrale par les fractions obtenues
précédemment à l’aide de la base de données. Les bandes obtenues sont présentées dans la table
3.2. Nous faisons par ailleurs l’hypothèse que ces modes de vibration sont dans le plan de la
molécule5.

4A partir de mesures en laboratoire de la section efficace d’absorption d’un mélange de PAH ayant de 14 à 42
atomes de carbone, Schutte et al. (1993) ont montré que pour une telle distribution de tailles, la section efficace
moyenne dans l’IR lointain est un “quasi-continuum”, si on la mesure à basse résolution, proportionnelle à λ −1.24.

5Une façon d’améliorer cela serait de placer 2/3 de la force d’oscillateur de ces bandes dans la catégorie “ip” et
1/3 dans la catégorie “op”. Ces bandes étant des bandes “moyennes”, on peut en effet supposer que les deux types de
modes coexistent à ces longueurs d’onde. Cela n’a pas été réalisé au cours de cette thèse.
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Finalement, la section efficace d’absorption des PAH est modélisée de la manière suivante :

σabs = σUV/visible ×C(λC/λ) + σIR + σFIR (3.2)

avec C la fonction de coupure pour l’UV/visible et σIR et σFIR la somme des profils de Drude pour
les bandes décrites précédemment. La section efficace est représentée sur la Fig. 3.3 pour quatre
tailles de PAH.

Figure 3.2 - Fréquence du premier mode de vibration (plus basse énergie) en fonction
du nombre d’atomes de carbone NC dans la molécule. Les diamants noirs représentent
les PAH cations et les disques gris les PAH neutres. Les molécules considérées sont les
suivantes : pérylène C20H12, benzo[g,h,i]pérylène C22H12, coronène C24H12, bisanthène
C28H14, dibenzo[bc,ef]coronène C30H14, ovalène C32H14, circumbiphényl C38H16, circu-
manthracène C40H16, circumpyrène C42H16 et circumovalène C66H20. Le trait plein noir
montre la relation ν0 ∼ 2040/NC pour les cations et le trait plein gris ν0 ∼ 1900/NC pour
les neutres. Les lignes en tirets présentent deux cas extrêmes que nous utiliserons par la
suite pour montrer l’influence de la position de cette “première” bande sur les calculs
d’excitation rotationnelle.

3.2.3 Spectre de modes vibrationnels

Un PAH interstellaire plan contenant NC atomes de carbones et NH =
√

6NC atomes d’hy-
drogène possède 3(NC + NH − 2) modes vibrationnels. Ils peuvent être classés de la manière sui-
vante :

- (NC − 2) modes C-C hors du plan de la molécule
- 2(NC − 2) modes C-C dans le plan
- NH modes de déformation C-H hors du plan
- NH modes d’élongation C-H

On peut représenter le spectre de mode de chaque type de vibration avec un modèle de Debye à
2 dimensions, d’énergie maximale kΘ où Θ est la température de Debye (Draine et Li 2001). Le
spectre de mode est alors représenté par les expressions suivantes :
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Figure 3.3 - La courbe en trait plein représente la section efficace d’absorption par atome
de carbone pour des cations de NC = 24, les pointillés pour NC = 54, les tirets pour NC = 96
et les tirets-pointillés pour NC = 216 (1 Mb = 10−18 cm2).

- pour les modes C-C :

�ωi = kΘt

√
i − δt

i

Nt
pour i = 1,Nt (3.3)

avec t = op, ip représente le type de mode (hors ou dans le plan de la molécule) et N t le
nombre de modes C-C du type en question. On adopte Θop = 876 K et Θip = 2318 K pour
reproduire les modes à 6.2 µm et 16.4 µm respectivement avec : δop

i = 3/2 si i = 2, 3 et 3/4
sinon ; et δip

i = 1 si i = 2,3 et 1/2 sinon
- pour les modes C-H :

�ωi = kΘt

√
3i

2Nt
pour i = 1,Nt (3.4)

avec t = op, ip, st (st pour les modes d’élongation) et N t le nombre de modes C-H d’un type
donné. On adopte Θop = 1281 K, Θip = 1672 K et Θst = 4375 K pour reproduire les modes à
11.3 µm, 8.6 µm et 3.3 µm respectivement.

Les valeurs numériques données ci-dessus ont été ajustées de manière à reproduire au mieux les
modes donnés par Malloci et al. (2007). Toujours dans ce but, nous avons ajouté au spectre de
modes décrit ici le mode de plus basse énergie calculé dans le §3.2.2. La figure 3.4 montre qu’il y
a un bon accord entre notre spectre de modes et les calculs de Malloci et al. (2007).

3.2.4 Densité d’états rovibrationnels

Dans le cas d’un traitement microcanonique, toutes les grandeurs thermodynamiques intéres-
santes sont connues une fois qu’on a déterminé la densité d’états d’un système. Dans notre cas,
cette dernière va nous permettre de calculer l’émission IR rovibrationnelle des PAH.
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Figure 3.4 - Distributions cumulatives des modes vibrationnels du coronène (C24H12), de
l’ovalène (C32H14) et du circumovalène (C66H20) calculées à partir des résultats de Malloci
et al. (2007) (traits pleins) et à partir du modèle de Debye (pointillés).

On considère le cas d’un système possédant des niveaux d’énergie rotationnels et vibrationnels
avec les densités d’états correspondantes, ρrot et ρvib. Maintenant, on suppose que la molécule a
l’énergie x pour la vibration et E − x pour la rotation. La contribution à la densité d’états pour des
valeurs fixées de E et x sera le produit : ρvib(x)ρrot(E − x). Pour obtenir la densité totale d’états
à l’énergie E, il est nécessaire de sommer sur toutes les combinaisons possibles d’énergies en
rotation et vibration :

ρ(E) =
∫ E

0
ρvib(x)ρrot(E − x)dx ou

∫ E

0
ρvib(E − x)ρrot(x)dx (3.5)

On trouve pour la densité d’états rotationnels (Baer et Hase 1996) :

ρrot(E) =
2
√

2E

B
√

B
(3.6)

où B est la constante rotationnelle associée à l’axe d’inertie dans le plan de la molécule (voir Fig.
5.1 et §5.1.1). La manière la plus précise pour déterminer la densité d’états vibrationnels harmo-
niques est une méthode de calcul directe développée par Beyer et Swinehart (1973). Comme l’ont
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démontré Gilbert et Smith (1990), cette approche est basée sur la convolution décrite plus haut. On
suppose que le système consiste en s oscillateurs harmoniques avec des énergies vibrationnelles
ω i = νi/c (cm−1) déterminées avec le modèle de Debye. Chacune d’entre elles sera à l’origine
d’une suite d’états également espacés et situés à des énergies Ei = nωi avec n = 0, 1, .... On choisit
le point zéro en énergie comme le zéro de l’échelle en énergie et on divise celle-ci en “bins” de lar-
geur finie égale à 1 cm−1. On commence avec un vecteur densité d’états ρ(E) initialisé à la densité
d’états rotationnels ρrot. Le vecteur est ensuite rempli de la manière suivante :

ρ = ρrot

For j = 1, s

For i = ω(j), nombre de ‘‘bins’’

ρ(i) = ρ(i) + ρ(i − ω( j))

End For

End For

avec w(j) le j-ième mode vibrationnel, où les modes sont classés par ordre d’énergie croissante.
On voit que la boucle discrète sur i est équivalente à la convolution continue

∫
ρ(i)ρ(i − j)di. Son

application répétée remplit tous les modes vibrationnels les uns après les autres et on obtient la
densité d’états rovibrationnels totale après s itérations (Gilbert et Smith 1990). Ce vecteur densité
d’états nous sera utile par la suite pour calculer les probabilités de transition d’un niveau rovibra-
tionnel à un autre et en déduire l’émission IR des PAH interstellaires.

3.2.5 Capacité calorifique et limite de la notion de “température”

Pour une molécule de taille donnée, dont on connaı̂t le spectre de modes, le modèle d’Einstein-
Debye permet d’exprimer sa capacité calorifique comme :

C(T ) =
dĒ
dT
= k

Nm∑
j=1

e−�ω j/kT

[
�ω j/kT

1 − exp(�ωj/kT)

]2

(3.7)

où Nm est le nombre total de modes vibrationnels. On constate sur la Fig. 3.5 que la capacité
calorifique atteint sa limite haute température ([3Nat − 6]kB) pour T ≥ 200 K (loi de Dulong
et Petit). On remarque également une différence à basse température entre la capacité calorifique
calculée à partir des modes vibrationnels précédemment décrits et la capacité calorifique de Draine
et Li (2001). La différence est due à la présence des modes à basse énergie. En effet, si on retire
artificiellement les modes ayant des énergies inférieures à 500 cm−1 (ou λ > 20 µm), on retrouve
la même capacité calorifique que Draine et Li (2001) pour T = 10 K.

Dans un modèle thermique, où le PAH a une température vibrationnelle T , l’énergie interne
moyenne est donnée par :

E(T ) =
∫ T

0
C(T ′) dT ′ (3.8)

La Fig. 3.6 montre cette relation E(T ). Dans une description thermique (ou canonique), l’état
du PAH (à un instant donné au cours de son refroidissement) est décrit par sa température vibra-
tionnelle T et son énergie interne moyenne est donnée par l’Eq. 3.8. Dans ce cas, l’énergie interne
moyenne de la molécule est égale à (3Nat − 6)kT . La courbe de la Fig. 3.6 montre que cette égalité
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Figure 3.5 - A gauche : capacité calorifique des PAH interstellaires. Les courbes en trait
plein représentent le cas de PAH complètement hydrogénés. Les courbes grisées sont les
capacités calorifiques pour NC = 216, les noires pour NC = 24. Les pointillés montrent
la capacité calorifique obtenue avec le modèle de Draine et Li (2001) et les triangles celle
du graphite (Furukawa et Douglas 1972). A droite : contributions des modes C-C et C-H à
la capacité calorifique. La courbe en trait plein noir représente la capacité calorifique d’un
PAH complètement hydrogéné avec NC = 24, les tirets noirs représentent la contribution
des modes C-C à C(T ) et les pointillés la contribution des modes C-H. Les courbes grises
représentent le cas d’un PAH avec NC = 216.

n’est plus vérifiée pour des températures T < 200 K : dans un système à basse énergie, proche
des premiers niveaux vibrationnels excités, la quantification devient importante et la notion de
température/thermostat perd son sens. L’état du système doit alors se décrire à partir de de son
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Figure 3.6 - La courbe en trait plein représente l’énergie vibrationnelle par mode d’un
PAH compact et complètement hydrogéné avec 50 atomes de carbone, exprimée ici en
Kelvins, en fonction de la température. La courbe en tirets montre la même quantité cal-
culée avec la capacité calorifique de Draine et Li (2001). La courbe en pointillés montre
le cas d’une molécule avec une énergie kT par mode.

énergie interne. Dans la suite, nous utilisons une statistique microcanonique qui permet de décrire
correctement la répartition d’énergie interne dans un PAH afin d’en décrire l’émission.

3.3 Distribution de l’énergie interne

L’émission rovibrationnelle IR des PAH dépend de la densité d’énergie du champ de radiation
interstellaire uE = 4πνIν où Iν est l’intensité du champ de radiation, de leur taille (qu’on exprime
ici en nombre d’atomes de carbone NC) et enfin de leur distribution d’énergie interne P(E).

3.3.1 Détermination de P(E)

Après chaque absorption d’un photon stellaire, on suppose que l’énergie est rapidement redis-
tribuée entre tous les niveaux vibrationnels de la molécule. Ce processus isoénergétique, se pro-
duisant sans émission de photon, est appelé IVR pour “Internal Vibrational Redistribution”. Cette
redistribution de l’énergie se produit en ∼ 10−12 − 10−15 s alors que la désexcitation par émission
de photons rovibrationnels est beaucoup plus lente ∼ 0.1 s (Li 2004). La distribution d’énergie
P(E) est ensuite calculée suivant le formalisme micro-canonique de Draine et Li (2001) que nous
décrivons ci-après. L’échelle en énergie est divisée en M boı̂tes d’énergie Ei = (Ei,max + Ei,min)/2
et de largeur ∆Ei = Ei,max − Ei,min avec i = 1, ..., M (M = 500, cette valeur étant choisie comme
un bon compromis entre précision et rapidité du calcul). Si on appelle Pi la probabilité d’avoir un
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PAH dans l’état i, on peut écrire :

dPi

dt
=

M∑
j�i

T j→iP j −
M∑

i� j

Ti→ jPi (3.9)

avec Ti→ j la probabilité par unité de temps pour qu’un PAH passe de l’état i à l’état j (Draine et
Li 2001). L’échelle en énergie est définie de la manière suivante : l’énergie de la dernière boı̂te est
supérieure à 1 Ryd6 et telle que P(EM) est négligeable devant les autres valeurs de P(E) ; la largeur
en énergie ∆Ei = Ei,max − Ei,min augmente progressivement avec Ei, suivant un pas logarithmique.
Le niveau fondamental E0 a une énergie et une largeur nulle (E0 = E0,min = E0,max = ∆E0 = 0).

Trois hypothèses sont faites pour estimer les taux de transition entre les différents états, c’est-
à-dire pour remplir la matrice T :

- la section efficace d’absorption σabs(hν) dépend de l’énergie du photon hν mais pas de
l’énergie vibrationnelle qu’avait le grain avant l’absorption

- on considère que les modes vibrationnels du PAH sont bien représentés par des oscillateurs
harmoniques

- l’énergie des photons absorbés est également répartie entre tous les niveaux vibrationnels du
PAH avant toute émission de photons IR

On peut distinguer deux types de transitions : les transitions “vers le haut”, qui font passer le PAH
d’un niveau moins énergétique à un niveau plus énergétique, et les transitions “vers le bas”, qui le
font passer d’un niveau énergétique à un niveau moins énergétique.

♣ Transitions “vers le haut”

D’après Draine et Li (2001), le taux de transitions entre les niveaux l et u avec El < Eu est :

Tl→u =
c∆Eu

Eu − El

∫ Wc

W1

Gl→u(E) σabs(E) uE dE pour u < M (3.10)

Tl→M =
c

EM − El

[∫ Wc

W1

E −W1

Wc −W1
σabs(E) uE dE +

∫ ∞

Wc

σabs(E) uE dE

]
(3.11)

où uE dE est la densité d’énergie du champ de rayonnement interstellaire due aux photons d’énergie
comprise entre E et E+dE. Les facteurs Gl→u(E) corrigent le fait que l’on travaille avec des boı̂tes
d’énergie de tailles finies (passage d’une intégrale 2D à une intégrale 1D). D’après Draine et Li
(2001) :

Gl→u(E) =
E −W1

∆Eu∆El
pour W1 < E < W2

=
min(∆Eu,∆El)
∆Eu∆El

pour W2 < E < W3

=
W4 − E
∆Eu∆El

pour W3 < E < W4

= 0 pour E < W1 ou E > W4

W1 = Eu,min − El,max

W2 = min [Eu,min − El,min, Eu,max − El,max]

W3 = max [Eu,min − El,min, Eu,max − El,max]

W4 = Eu,max − El,min

Wc = EM,min − El,min

61 Ryd = 1 Rydberg = 2.179 × 10−11 erg = 13.606 eV
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Enfin, pour le cas des transitions u − 1 → u, il faut ajouter les transitions dites “intrabins” (ou
“intraboı̂tes”) :

Tu−1→u =
c

Eu − Eu−1

[∫ W4

0
∆Eu Gu−1→u(E)σabs(E) uE dE +

∫ ∆Eu−1

0

(
1 − E
∆Eu−1

)
σabs(E) uE dE

]
(3.12)

En effet, la largeur des boı̂tes d’énergie augmentant avec l’énergie de la boı̂te, il est alors possible
d’avoir des boı̂tes plus larges que l’énergie E de la transition considérée : on a alors des transitions
à l’intérieur de la boı̂te u − 1 → u − 1. On remarque cependant que la contribution des transitions
intrabins est en général négligeable comparée aux autres types de transitions.

♣ Transitions “vers le bas”

Pour les transitions “vers le bas”, Draine et Li (2001) ont montré que les taux d’émission
peuvent être exprimés de la manière suivante (ce sont des valeurs moyennées sur les sous-niveaux
présents dans la boı̂te d’énergie u) :

Tu→l =
8π

h3c2

gl

gu

∆Eu

Eu − El

∫ W4

W1

Gu→l(E) E3 σabs(E)

[
1 +

h3c3

8πE3
uE

]
dE pour l < u − 1 (3.13)

où le terme proportionnel à uE représente la contribution de l’émission stimulée (négligeable tant
que G0 < 1010) ; gu et gl sont les dégénérescences des niveaux u et l respectivement. On définit la
dégénérescence du niveau u comme la différence entre le nombre d’états accessibles à l’énergie
Eu,max et à l’énergie Eu,min :

gu = N(Eu,max) −N(Eu,min) =
∫ Eu,max

Eu,min

ρ(E) dE (3.14)

avec ρ(Eu) la densité rovibrationnelle que l’on a calculée précédemment (voir le §3.2.4). Ensuite,
comme pour les transitions “vers le haut”, dans le cas des transitions entre deux niveaux d’énergie
adjacents, il faut inclure les contributions des transitions intrabins :

Tu→u−1 =
8π

h3c2

gu−1

gu

∆Eu

Eu − Eu−1

∫ W4

0
Gu→u−1(E) E3 σabs(E)

[
1 +

h3c3

8πE3
uE

]
dE

+
8π

h3c2

1
Eu − Eu−1

∫ ∆Eu

0

(
1 − E
∆Eu

)
E3 σabs(E)

[
1 +

h3c3

8πE3
uE

]
dE (3.15)

Ainsi, connaissant la densité d’états et la section efficace d’absorption en fonction de la taille des
grains, il est possible de complètement déterminer la matrice T .

♣ Calcul de P(E)

Maintenant que la matrice de transitions est connue, il est possible de résoudre l’équation 3.9.
Suivant la méthode de Draine et Li (2001), on pose :

Tu→u = −
∑
l<u

Tu→l −
∑
l>u

Tu→l = −
∑
l�u

Tu→l (3.16)

Les éléments diagonaux de la matrice sont donc égaux à l’opposé de la somme de toutes les tran-
sitions “vers le haut” et “vers le bas” qui partent du niveau u. On peut alors réécrire l’équation
3.9 :

M∑
u=0

Tu→lPu = 0 pour l = 0, ..., M (3.17)
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En injectant dans cette équation la condition de normalisation
∑M

u=0 Pu = 1, on obtient M + 1
équations linéaires :

M−1∑
u=0

(Tu→l − TM→l)Pu = −TM→l pour l = 0, ..., M − 1 (3.18)

et PM = − (TM→M)−1
M−1∑
u=0

Tu→MPu (3.19)

Nous utilisons pour résoudre cette équation la méthode des gradients bi-conjugués (GBiC) qui
est une méthode itérative approchée (Press et al. 1992). L’apport de ce travail par rapport aux
travaux de Draine et Li (2001) est double : les niveaux rotationnels ont été ajoutés lors du calcul
de la densité d’états et la distribution d’énergie interne est calculée précisément jusqu’au niveau
fondamental vibrationnel (Draine et Li (2001) obtenaient des résultats pour E > à quelques 10
cm−1 avec des instabilités numériques fortes pour E � 200 cm−1).

3.3.2 Variations de P(E)

La Fig. 3.7 présente les résultats du calcul de la distribution d’énergie interne des PAH inter-
stellaires dans le cas du milieu interstellaire diffus, des nuages moléculaires et enfin de la Barre
d’Orion. On peut constater que cette distribution dépend fortement de la taille des molécules
considérées et de l’intensité du champ de rayonnement à laquelle elles sont soumises.

♣ Variations de P(E) avec la taille des PAH

La distribution d’énergie interne pique à des énergies d’autant plus élevées que les PAH sont
gros ou que l’intensité du champ de rayonnement est élevée (voir Fig. 3.7 b) et c)). En effet, dans
ces conditions le taux d’absorption de photons visible/UV par un PAH est élevé et son refroidisse-
ment est ainsi plus fréquemment interrompu : il se trouve donc en moyenne à une énergie interne
plus élevée. La coupure à ∼ 1.1 × 10 5 cm−1 (ou 912 Å) est quant à elle due à la coupure Lyman de
l’hydrogène dans les milieux neutres : il existe en effet de grandes quantités d’hydrogène atomique
HI dans la Galaxie qui absorbe complètement le rayonnement pour E ≥ 1.1× 105 cm−1 jusqu’à ce
qu’il redevienne transparent en X mous (cette coupure est donc inexistante dans les régions HII).
On remarque par ailleurs l’existence d’une “queue” à plus grande énergie dont l’apparition est
liée à des absorptions multiples (interruption du refroidissement IR du PAH par l’absorption d’un
deuxième photon). Cette “queue” est d’autant plus importante que le PAH est grand ou le champ
de rayonnement intense, ce qui accroı̂t dans les deux cas la probabilité d’absorption d’un photon.

♣ Variations de P(E) avec le champ de rayonnement incident

Ceci nous amène donc naturellement à discuter les variations de P(E) avec l’intensité du champ
de rayonnement. Si l’on compare les Fig. 3.7a) et b), on constate que lorsque l’intensité du champ
de rayonnement incident augmente (et donc le nombre de photons absorbés par les PAH, quelle
que soit leur taille) mais que sa couleur ne change pas (l’énergie moyenne des photons absorbés
est donc la même dans les deux cas), la probabilité d’être à une énergie interne élevée augmente.
On peut alors se demander si la couleur du champ de rayonnement influence P(E) : ceci est illustré
par les Fig. 3.7b) et c). On compare P(E) dans le cas de la Barre d’Orion où G0 = 14 000 avec
un rayonnement de corps noir à 37 000 K et le cas d’un corps noir à 37 000 K ramené à G0 = 1.
On constate alors que la couleur n’a qu’une influence mineure sur la distribution d’énergie interne.
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Figure 3.7 - Distribution de l’énergie interne P(E) des PAH interstellaires pour NC = 24
(trait plein et carré pour P(0)) et pour NC = 216 (tirets et triangle pour P(0)) dans le
cas a) des nuages moléculaires (G0 = 10−2), b) du milieu interstellaire diffus et c) de
la Barre d’Orion où le champ de rayonnement est la somme de l’ISRF, du Fond Diffus
Cosmologique (FDC) et d’un corps noir à 37 000 K correspondant à G0 = 14 000. A titre
de comparaison, on a ajouté dans la figure b) le cas d’un champ de rayonnement du même
type que celui de la Barre d’Orion mais ramené à G0 = 1 (courbe en tirets-pointillés pour
NC = 24 et en pointillés pour NC = 216).
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Figure 3.8 - La courbe en trait plein montre notre distribution d’énergie interne pour
un PAH avec 50 atomes de carbone convertie en température à l’aide de notre re-
lation énergie/température illustrée dans la Fig. 3.6. Les tirets pointillés montrent ce
même modèle mais avec la capacité calorifique de Draine et Li (2001) pour la conver-
sion énergie/température. Les tirets montrent une loi en T −2 entre 2.73 et 897 K. Elle
correspond à la capacité calorifique utilisée par Draine et Lazarian (1998b). Les croix
représentent la distribution de température calculée avec le modèle DUSTEM qui utilise
la capacité calorifique de Draine et Li (2001). Enfin, les triangles représentent la position
du premier mode vibrationnel (E0 = 2040/NC = 40.8 cm−1).

En effet, on peut voir sur la figure que son maximum est à la même énergie que dans le cas de
l’ISRF. Les deux distributions ne diffèrent qu’à plus haute énergie : dans le cas du corps noir, le
photon moyen absorbé ayant une énergie plus élevée, le refroidissement prend plus de temps. Mais
la position du maximum ne dépend que du taux d’absorption de photons UV/visibles.

♣ Comparaison de P(E) avec d’autres modèles

La Fig. 3.8 montre la distribution de température P(T ) équivalente à notre distribution d’énergie
interne P(E). La conversion entre l’énergie et la température est faite de deux façons différentes.
Dans le premier cas, on l’obtient avec notre capacité calorifique (voir §3.2.5) et dans le second
cas, avec celle de Draine et Li (2001). Le rapport E/T étant inférieur avec la nôtre qu’avec celle
de Draine et Li (2001), le maximum est décalé à plus haute température. Par ailleurs, on peut
comparer la distribution de température que l’on obtient dans le second cas à celle calculée avec
le modèle DUSTEM. La capacité calorifique utilisée dans ce modèle thermique d’émission des
poussières est celle de Draine et Li (2001). On constate que les deux distributions sont identiques
pour T > 200 K, soit la zone pour laquelle l’approche thermique est valable (Fig. 3.6, §3.2.5).
En-deçà de cette température, le modèle DUSTEM place un unique état à 2.73 K, la température
du corps noir cosmologique.
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Figure 3.9 - Soit hν l’énergie d’un photon IR émis : si hν ≤ Eu,max alors il peut y avoir des
transitions interbins à l’origine de l’émission de ce photon (à gauche) et si hν ≤ ∆Eu alors
il peut également se produire des transitions intrabins (à droite).

3.4 Emission IR rovibrationnelle résultante

3.4.1 Détermination de νFν

Considérons deux niveaux d’énergie i et f tels que Ei < E f et appelons A ji et et Bji les co-
efficients d’Einstein d’émissions spontanée et stimulée. Ces deux probabilités de transitions sont
reliées par les relations suivantes :

Aj i =
8πhν3

c3
Bj i (3.20)

avec Bj i =
c

hν
σabs(ν)∆ν (3.21)

ce qui donne A j i =
8πν2

c2
σabs(ν)∆ν en terme de force d′oscillateur (3.22)

L’énergie émise par une molécule par unité d’angle solide est :

Fν = hν × Aj i × P(ν) × 1
4π

soit νFν =
2hν4

c2
σabs(ν) × ∆νP(ν) (3.23)

où P(ν) exprime la probabilité d’émettre un photon d’énergie hν. Connaissant la distribution
d’énergie interne des PAH, il est possible de déterminer leur spectre d’émission IR rovibration-
nelle. Pour une molécule ayant NC atomes de carbone, on a :

νFν(ν,NC) =
2hν4

c2
σabs(ν)

⎡⎢⎢⎢⎢⎢⎣∑
u

Pu

u−1∑
l=0

gl

gu
∆Eu Gl→u(hν) +

∑
u

Pu

(
1 − hν
∆Eu

)⎤⎥⎥⎥⎥⎥⎦
[
1 +

λ3

8π
uE

]
(3.24)
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où la somme sur u représente les contributions des transitions interbins (limitée aux niveaux u
tels que Eu,max > hν). La seconde somme représente la contribution des transitions intrabins (li-
mitée aux niveaux d’énergie tels que ∆Eu > hν, Fig. 3.9). Le terme proportionnel à uE donne la
contribution de l’émission stimulée.

On obtient le spectre IR total des PAH en se donnant une distribution de tailles n(NC) pour les
PAH :

νFν(ν) =
∫ Nmax

NC=Nmin

νFν(ν,NC) × n(NC) dNC (3.25)

Dans la suite, on utilise par défaut la distribution de tailles de Mathis et al. (1977), dite distribu-
tion MRN, telle que n(a) ∝ a−3.5 soit7 n(NC) ∝ N−2.25

C . La Fig. 3.10 présente les résultats de ce
modèle dans le cas du milieu interstellaire diffus et de la Barre d’Orion. L’émission IR du milieu
diffus est bien expliquée avec ce modèle pour une abondance standard du carbone dans les PAH
et une fraction de cations importante, comparable aux résultats de Flagey et al. (2006). L’accord
est également bon dans le cas de la Barre d’Orion avec une déplétion des PAH importante, qui
témoigne probablement d’un phénomène de photodestruction non négligeable dans cet environne-
ment fortement excité (Giard et al. 1994a).

3.4.2 Comparaison avec un modèle moléculaire

L’estimation du spectre d’émission IR des PAH dépend de l’estimation de leur distribution
d’énergie interne P(E). Cette estimation est faite en supposant que l’IVR est toujours réalisée (voir
§3.3.1). Or d’après Mulas et al. (2006a) et Joblin et Mulas (2008), à basse énergie, les modes sont
découplés (le temps de vie radiatif est alors inférieur au temps de redistribution de l’énergie entre
les modes). On note Edéc l’énergie seuil10 en dessous de laquelle l’IVR n’est plus réalisée. Quand
un PAH atteint Edéc, ses populations vibrationnelles ne peuvent plus être décrites par la physique
statistique. Elles doivent alors être décrites par des transitions vibrationnelles spécifiques entre des
états spécifiques. Les modes à très basse énergie, qu’ils soient actifs ou non, sont donc favorisés
par ce découplage des modes à basse énergie11.

Notre modèle suppose que l’IVR est toujours réalisée. Nous avons testé l’influence de cette
hypothèse en comparant notre spectre d’émission IR aux spectres calculés par Mulas et al. (2006a)
qui considèrent le découplage des modes. Cette comparaison est illustrée par la Fig. 3.11. Mulas
et al. (2006a) montrent que le spectre IR (λIλ) d’une distribution de petits PAH (NC = 18 − 48)
décroı̂t en λ−3.3 pour 100 ≤ λ ≤ 1000 µm. Ce résultat est en assez bon accord avec notre modèle,
nous obtenons en effet une décroissance en λ−3. Par ailleurs, nous avons calculé la fraction du flux
total émis dans chaque mode vibrationnel de la molécule C24H+12 (Fig. 3.11). Ces fractions ont
des valeurs comparables aux fractions calculées par Joblin et Mulas (2008) en tenant compte du
découplage des modes. La seule différence notable concerne la bande à 3.3 µm. Cela s’explique

7n(a)da = n(NC)dNC d’où a−αda ∝ N−βC dNC . Avec a = 0.9
√

NC , on obtient da/dNC = 0.45N−1/2
C soit β = (α+1)/2.

Pour α = 3.5, on trouve β = 2.25.
9ISOCAM était une caméra IR embarquée sur le satellite ISO, couvrant la bande de 2.5 à 17 µm (voir Fig. 3.10).

10L’énergie seuil Edéc dépend de la taille, de l’état d’ionisation et de l’état d’hydrogénation de la molécule
considérée. C’est donc une grandeur difficile à contraindre dans le milieu interstellaire. Par ailleurs, jusqu’à main-
tenant, seules les énergies seuil du pérylène et de l’anthracène ont été mesurées en laboratoire.

11Quand le champ de rayonnement incident est suffisamment intense pour interrompre le refroidissement des PAH,
alors ces derniers ont toujours E > Edéc. Les modes à basse énergie ne sont pas favorisés dans les environnements
fortement irradiés.
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Figure 3.10 - En haut : spectre IR du milieu interstellaire diffus (trait plein et symboles)
avec une densité de colonne NH ∼ 1020 cm−2 (Boulanger 2000). Le modèle d’émission de
la poussière est superposé en gris. Une distribution de tailles de type MRN a été utilisée
pour toutes les populations de grains. La contribution des PAH (tirets) provient du modèle
présenté dans ce chapitre avec NC = [18− 96] pour un mélange contenant un tiers de PAH
neutres pour deux tiers de cations, totalement hydrogénés avec une abondance de carbone
de 43 ppm. Les contributions des grains plus grands proviennent de la version mise à
jour du modèle de Désert et al. (1990) (Compiègne et al., soumis). Les pointillés sont
la contribution des VSG graphitiques de rayons a = 0.9 à 4 nm pour une abondance du
carbone égale à 39 ppm. Les tirets-pointillés représentent la contribution des BG silicatés
avec une abondance de S i de 37 ppm pour a = 0.4 à 250 nm. En bas : spectre IR de
la Barre d’Orion (la courbe en trait plein est le spectre ISO-SWS de cette région) avec
NH ∼ 1.8 × 1021 cm−2. Les paramètres du modèle de poussières sont les mêmes que
précédemment sauf pour les PAH qui sont moins abondants (18 ppm de C) et plus ionisés
(82 % de cations). On peut par ailleurs remarquer l’émission des petits grains de silicate à
10 µm, également révélée par des observations ISOCAM9(Cesarsky et al. 2000).
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par le fait que la section efficace d’absorption déduite des observations astrophysiques est très
différente de celle mesurée en laboratoire à cette longueur d’onde.

Figure 3.11 - A gauche : spectre d’émission IR obtenu avec notre modèle qui considère
que l’IVR est réalisée quelle que soit l’énergie interne du PAH. Ce spectre est obtenu
pour une distribution de taille de PAH de type MRN avec NC = 18 − 48, illuminée par
l’ISRF. A droite : pourcentage du flux total émis dans chaque bande vibrationnelle, avec
le modèle moléculaire de Joblin et Mulas (2008) qui considèrent le découplage des modes
pour E ≥ 500 cm−1 en abscisse et notre modèle sans découplage des modes en ordonnée.
Cette figure est faite pour la molécule C24H+12, illuminée par l’ISRF. La droite en pointillés
est la droite de pente 1.

3.4.3 Importance des photons émis à basse énergie

Nous avons vu au §3.3 qu’une modélisation précise de la distribution d’énergie interne est
nécessaire à basse énergie car c’est à ces énergies là que les grains passent la plupart de leur temps.
Il est également intéressant de savoir de quels niveaux d’énergie E proviennent les photons émis
par les PAH. On peut représenter cela à l’aide de l’équation suivante :

C(E) = Pu

u−1∑
l=0

gl

gu
∆Eu Gl→u(hν0) + Pu

(
1 − hν
∆Eu

)
(3.26)

La quantité C(E), calculée pour chaque fréquence des 18 modes vibrationnels des PAH (Tab. 3.1
et 3.2), représente le nombre de photons d’énergie hνi émis à partir de la boı̂te d’énergie E. Les
résultats sont présentés sur la Fig. 3.13. On peut ainsi remarquer que la majorité des photons émis
par les PAH interstellaires le sont alors que ces derniers sont à faible énergie interne. Ces photons
sont souvent négligés lorsqu’on modélise l’émission IR des PAH car ils sont très peu énergétiques.
En revanche, dans le cas où l’on cherche à modéliser l’émission de rotation des PAH, ce qui sera
détaillé au chapitre 5, c’est alors le nombre de photons émis qui compte et non plus leur énergie.
Les photons émis à basse énergie ont donc une très grande importance dans ce cas. Par ailleurs,
la Fig. 3.12 montre que l’émissivité à courte longueur d’onde (3.3 µm) est dominée par les plus
petits PAH avec NC � 100, qui peuvent être fortement excités par l’absorption d’un seul photon
UV. Quand la taille des PAH augmente, l’émissivité à courte longueur d’onde chute et une partie
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de plus en plus importante de l’énergie absorbée est réémise à des longueurs d’onde plus grandes.
Pour la gamme de tailles considérée ici (NC = 18 − 216), l’émissivité dans l’IR moyen domine (∼
7 à 12 µm).

Figure 3.12 - Pourcentage de l’émissivité totale émise dans chaque mode vibrationnel
en fonction de la taille des PAH (cations). Dans un souci de lisibilité, certains modes de
fréquences proches ont été regroupés en fonction de leur énergie. Le regroupement et les
couleurs sont similaires à ceux de la Fig. 3.13.

3.4.4 Emission rovibrationnelle dans le domaine micro-onde

Le spectre d’émission rovibrationnelle des PAH obtenu dans ce chapitre s’étend de l’IR proche
au domaine micro-onde (0.05 µm à 8.3 mm). On peut donc s’interroger sur la contribution, négli-
geable ou non, des transitions de rovibration à l’intensité observée dans l’IR lointain où les gros
grains dominent. En effet, si l’émissivité des PAH dans l’IR moyen est strictement proportionnelle
à l’intensité du champ de rayonnement G0, on peut montrer que la variation de l’émissivité à
plus grande longueur d’onde est beaucoup plus lente (Fig. 3.14). L’émissivité des PAH dans l’IR
lointain pourrait donc ne pas être négligeable comparée à celle des gros grains dans les régions
faiblement irradiées. Pour mener cette étude, on utilise la bande IRIS12 à 12 µm comme référence
pour toutes les variations de l’émissivité des PAH à grande longueur d’onde. La manière d’estimer
l’intensité du champ de rayonnement sur tout le ciel est détaillée dans le §7.3.2. L’étude a été
menée dans la bande WMAP13 à 94 GHz et dans les bandes PLANCK LFI et HFI14 à 70, 100, 143,
217, 353, 545 et 857 GHz.

♣ Variations en fonction de n(NC), de G0 et de ν

La Fig. 3.15 donne la valeur du rapport de l’émissivité des PAH dans la bande IRIS à 12 µm
et de l’émissivité des PAH dans les bandes indiquées ci-dessus en fonction de la distribution de

12Improved Reprocessing of the IRAS Survey, voir §7.3.1
13Wilkinson Microwave Anisotropy Probe, voir §6.2.1
14LFI = Low Frequency Instrument ; HFI = High Frequency Instrument
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Figure 3.13 - Nombre de photons d’énergie hν0, correspondant aux 18 modes vibration-
nels décrits dans les Tab. 3.1 et 3.2, émis à partir de la boı̂te d’énergie E, pour un PAH+

avec 50 atomes de carbone illuminé par l’ISRF (tirets colorés). La courbe en trait plein noir
est la somme pour toutes les bandes vibrationnelles. Certains modes ont été regroupés en
fonction de leur énergie. Le mode à 5.5 µm regroupe les modes à 5.25 et 5.75 µm ; le mode
à 6.5 µm les modes à 6.2 et 6.9 µm ; le mode à 7.7 µm les modes à 7.5, 7.6 et 7.8 µm ; le
mode à 8.5 µm les modes à 8.3 et 8.6 µm ; le mode à 12 µm les modes à 11.3, 12 et 12.7
µm ; le mode à 17 µm les modes à 16.4 et 17.1 µm.

Figure 3.14 - Spectre d’émission rovibrationnelle pour une distribution de PAH avec NC =

18 − 216 et n(a) ∝ a−3.5. La courbe en trait plein représente le cas de l’ISRF avec G0 = 1
et les pointillés le cas où G0 = 100. La zone hachurée obliquement montre la position et
la largeur de la bande IRAS à 12 µm et celle hachurée verticalement la bande WMAP à
94 GHz.
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Figure 3.15 - Les figures ont été faites pour deux distribution de tailles : NC = 18 − 96
représentée par les triangles et NC = 18 − 216 représentée par les croix. Une distribution
MRN n(a) ∝ a−3.5 est utilisée dans les deux cas. A gauche : rapport de l’émissivité intégrée
dans la bande IRAS à 12 µm et de l’émissivité intégrée dans la bande WMAP à 94 GHz,
en fonction de l’intensité du champ de rayonnement. A droite : rapport de l’émissivité
intégrée dans la bande IRAS à 12 µm et dans la bande WMAP à 94 GHz, les bandes LFI
à 70 et 100 GHz, et les bandes HFI à 143, 217, 353, 545 et 857 GHz, calculé pour G0 = 1.

tailles considérée, de l’intensité du champ de rayonnement et de la fréquence. On peut tout d’abord
remarquer que lorsqu’on tronque la distribution de tailles à 96 atomes de carbone (soit ∼ 9 Å)
au lieu de l’étendre jusqu’à NC = 216 (soit ∼ 13Å), l’émissivité à grande longueur d’onde est
diminuée par rapport à celle dans l’IR moyen. On note également que le rapport I12 µm/I94 GHz=3.2 mm

n’augmente pas de façon monotone avec G0 : l’importance de l’émissivité dans le FIR et dans
le domaine micro-onde par rapport à l’IR moyen est beaucoup plus grande pour des valeurs de
G0 faibles que pour de plus grandes valeurs. D’où la possibilité que l’émissivité des PAH dans le
domaine micro-onde pourrait ne pas être négligeable dans les régions faiblement irradiées, d’autant
plus que les gros grains sont plus froids dans ce type de régions. Par ailleurs, la Fig. 3.15 présente
également les variations du rapport I12 µm/I94 GHz dans le cas où G0 = 1 : quand la fréquence
augmente, l’émissivité à grande longueur d’onde augmente.

♣ Comparaison avec l’émission des gros grains

Nous sommes donc maintenant à même de comparer l’émissivité des PAH dans l’IR lointain et
le domaine micro-onde, connaissant leur émissivité à 12 µm, à l’émissivité des gros grains. La Fig.
3.16 présente les résultats pour les distributions de tailles et les fréquences citées précédemment.
On constate tout d’abord que les résultats obtenus sont dépendants de la distribution de tailles. Dans
le cas où l’on prend la distribution de tailles tronquée, la contribution des PAH est négligeable
presque partout sur le ciel alors qu’elle ne l’est plus lorsqu’on considère la présence de “gros”
PAH. Ce sont donc ces gros PAH avec plus de 100 atomes de carbone qui sont responsables de
l’émissivité à grande longueur d’onde. Par ailleurs, les résultats obtenus ici l’ont été en modélisant
les modes vibrationnels avec des profils de Lorentz ayant des queues en ν2. Changer la forme de
ces profils pourrait donc augmenter ou diminuer la contribution des PAH à l’émissivité submil-
limétrique.

Finkbeiner et al. (1999) ont montré que pour ν ≥ 500 GHz, le spectre des gros grains est
compatible avec un modèle tel que β = 2 (Iν ∝ Bν(T )νβ) mais qu’à plus basses fréquences, il y



60 3.5. CONCLUSIONS

a plus d’émission que ce que prédit ce modèle. Cela est généralement expliqué de deux manières
différentes : la première explication tient au fait que l’indice spectral est susceptible de varier sur
une aussi large gamme de fréquences (Meny et al. 2007). Boudet et al. (2005) ont montré au
cours d’expériences en laboratoire que pour les silicates amorphes, β varie effectivement avec la
fréquence. La deuxième explication fait appel à deux populations de grains de températures et
d’indices spectraux différents (Finkbeiner et al. 1999; Bourdin et al. 2002). Nous apportons donc
ici un nouvel élément de réponse : les transitions de rovibration des PAH pourraient également
contribuer à l’aplatissement du spectre d’émission observé pour les basses fréquences. Tester cette
hypothèse observationnellement risque cependant d’être compliqué vu le niveau de flux de cette
contribution. Elle pourrait éventuellement être testée à l’aide d’observations en polarisation. En
effet, si l’émission des gros grains est polarisée, on ne s’attend pas en revanche à ce que celle des
PAH le soit. En mesurant le taux de polarisation pour 100 ≤ ν ≤ 500 GHz, on pourrait estimer une
valeur limite pour la contribution des PAH à l’intensité totale. Cependant, les variations du taux
de polarisation attendues sont très faibles : si on suppose que les PAH contribuent à l’émissivité
dans le FIR à hauteur de 10 % de l’émissivité totale, alors la variation sera de l’ordre de quelques
pourcents seulement. L’émission rovibrationnelle des PAH sera dans tous les cas négligeable par
rapport à l’émission des gros grains dans le domaine FIR/submillimétrique.

Figure 3.16 - Rapport de l’émissivité des PAH à celle des BGs dans l’IR lointain (en %)
(70, 94, 143, 217 et 353 GHz) pour deux distributions de tailles données : NC = 18 − 96
(croix) et NC = 18 − 216 (triangles) avec n(a) ∝ a−3.5.

3.5 Conclusions

Ce chapitre présente les propriétés d’absorption et d’émission des PAH interstellaires : la posi-
tion et la largeur des modes vibrationnels sont fixées quels que soient la taille et l’état d’ionisation
des molécules. Cependant il existe des variations aussi bien au niveau de la position et de la lar-
geur que de l’intensité des bandes d’émission des PAH en fonction des objets observés et de leur
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position à l’intérieur d’un objet donné (Draine et Li 2007; Berné et al. 2007; Peeters et al. 2002).
Certaines des variations observées, comme la variation des rapports de bandes, peuvent être ex-
pliquées par des variations de l’ionisation et/ou de l’hydrogénation et/ou de la taille des PAH. Par
ailleurs, Hudgins et al. (2005) ont montré que l’existence de PAH contenant des hétéroatomes
(azote) dans le milieu interstellaire pourrait expliquer la modification de la position centrale de la
bande à 6.2 µm par exemple. Nous avons pris le parti de modéliser un spectre d’émission moyen
qui permet de reproduire de façon satisfaisante le spectre d’émission d’un cirrus galactique (le
Caméléon) et d’une PDR (la Barre d’Orion) à l’aide d’un mélange de PAH neutres et ionisés.

Par ailleurs, nous mettons en évidence le fait que la majorité des photons émis par les PAH
le sont quand ces derniers sont à faible énergie interne. Ces photons, très peu énergétiques, sont
souvent négligés quand on modélise l’émissivité IR des PAH. Ils sont cependant très importants
quand on étudie leur rotation car c’est alors le nombre de photons émis qui compte plus que leur
énergie (voir chapitre 5). Nos résultats sont cependant en accord avec les modèles thermiques
puisque l’émissivité IR est bien dominée par l’émissivité dans l’IR moyen (7 ≤ λ ≤ 12 µm).

Nous montrons également que l’émission rovibrationnelle des PAH pourrait contribuer à l’émis-
sivité des grains dans l’IR lointain et le submillimétrique et ainsi participer aux variations de l’in-
dice spectral constatées pour ν ≤ 500 GHz dans les régions faiblement irradiées. On s’attend
cependant à ce que cette contribution reste faible comparée à celle des gros grains (< 10 %).
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Chapitre 4
EMISSION MICRO-ONDE ANORMALE
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4.1 L’émission anormale

4.1.1 Qu’est-ce que l’émission anormale ?

La mesure des fluctuations du fond diffus cosmologique (CMB pour Cosmologic Microwave
Background, corps noir à 2.7 K) permet de connaı̂tre les conditions initiales de la formation de
l’Univers et de déterminer la valeur des paramètres cosmologiques (constante de Hubble, den-
sités de matière brillante et sombre, ...). Depuis les premières mesures faites avec le satellite
COBE1 en 1992, la sensibilité et la résolution angulaire des instruments d’observation au sol (CBI2,
TOCO3...), en vols ballon (BOOMERanG4, Maxima5, Archeops6...) ou dans l’espace (WMAP7...)
n’ont cessé de s’améliorer. L’étude de ces fluctuations ne peut se faire qu’après la soustraction,

1C0smic Background Explorer, http://aether.lbl.gov/www/projects/cobe/
2Cosmic Background Imager, http://www.astro.caltech.edu/ t̃jp/CBI/
3Du nom du mont Chilien El Toco situé à proximité de l’instrument, http://www.physics.princeton.edu/

cosmology/mat/
4Balloon Observations Of Millimetric Extragalactic Radiation ANd Geophysics, http://www.astro.caltech.

edu/˜lgg/boomerang_front.htm
5Millimeter Anisotropy eXperiment IMaging Array, http://cosmology.berkeley.edu/group/cmb/
6http://www.archeops.org/
7Wilkinson Microwave Anisotropy Probe, http://lambda.gsfc.nasa.gov/product/map/current/
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aussi précise et réaliste que possible, des avant-plans Galactiques. Ces avant-plans Galactiques
sont les suivants : l’émission synchrotron, le rayonnement de freinage (ou free-free), l’émission
thermique des gros grains et “l’émission anormale”.

Ce dernier avant-plan a été découvert par Kogut et al. (1996) à l’aide des données à 4 ans de
l’instrument DMR (Differential Microwave Radiometer) de COBE. Il s’agit d’un excès inattendu
(d’où le terme “anormale”) d’émission Galactique entre 30 et 90 GHz, corrélé aux cartes DIRBE8

dans l’IR lointain mais pas avec l’émission synchrotron Galactique. Un an plus tard, Leitch et al.
(1997) à l’Observatoire radio de la vallée Owens confirmèrent l’existence de cet excès (dans deux
bandes d’observation : 14.5 et 32 GHz), et montrèrent sa corrélation avec l’émission des gros grains
dans la bande à 100 µm des données du satellite IRAS9. de Oliveira-Costa et al. (1997) ont quant à
eux détecté cet excès en bandes Ka (33 GHz) et Q (41 GHz) avec des données Saskatoon10. Ils ont
confirmé sa corrélation avec l’émission thermique des gros grains dans les bandes DIRBE à 100,
140 et 240 µm et ont également montré que cet excès n’est pas corrélé avec l’émission synchrotron
à 408 MHz (Haslam et al. 1981) et 1420 MHz (Reich et Reich 1988). Par la suite, Draine et Laza-
rian (1998a); de Oliveira-Costa et al. (2002); Banday et al. (2003) ont montré que cette émission
ne pouvait être expliquée par les mécanismes d’émission classiques connus dans cette gamme de
fréquences : en effet, elle n’est pas corrélée avec le synchrotron, et est bien trop brillante pour être
expliquée par l’émission free-free tracée à l’aide de la transition Hα. Entre temps, des observations
à basses fréquences (de 8 à 15 GHz) ont montré que l’émission anormale a un spectre croissant
dans cette gamme de fréquence (de Oliveira-Costa et al. 1999; Banday et al. 2003; Finkbeiner et al.
2004; Davies et al. 2006) ; les données WMAP montrent qu’elle a un spectre décroissant au-delà de
20 GHz, avec un maximum d’émission entre 20 et 30 GHz (Gold et al. 2008). Ces résultats rendent
toute explication à l’aide des émissions free-free et synchrotron impossible. A ce stade, toutes les
observations disponibles semblent indiquer que l’émission anormale est liée à la poussière inter-
stellaire. La communauté a donc cherché à savoir à quel type de grains elle est plus particulièrement
liée. Lagache (2003) a ainsi montré que l’émission anormale décroı̂t quand la densité de colonne de
l’hydrogène NHI croı̂t, contrairement à l’émission de la poussière dans l’IR lointain qui reste rela-
tivement constante. Cela indique que l’émission anormale n’est vraisemblablement pas associée à
l’émission des gros grains. En revanche, cette décroissance est caractéristique du comportement de
l’émission des plus petits grains dans les nuages interstellaires denses. D’autre part, Casassus et al.
(2006a) ont mené une étude sur un nuage dense, LDN 1622. Ceux-ci ont montré que l’émission
anormale à 31 GHz mesurée par l’instrument CBI (Cosmic Background Imager) est mieux corrélée
avec l’émission dans les bandes IRAS à 12 et 25 µm qu’avec l’émission à 60 et 100 µm (Fig. 4.1).
Ces deux études suggèrent donc que l’émission anormale n’est pas liée aux gros grains mais plutôt
aux très petits, i.e. aux PAH interstellaires ou aux VSG.

Par ailleurs, l’émission anormale est aujourd’hui aussi bien observée à grande échelle sur tout
le ciel qu’à petite échelle dans des nuages interstellaires dont les caractéristiques physiques sont
variées : elle est détectée aussi bien dans des régions HII (Dickinson et al. 2006a, 2007) que dans
des nuages denses et froids (Watson et al. 2005; Casassus et al. 2006b) ou bien encore dans des
nébuleuses planétaires (Casassus et al. 2004, 2007). Le tableau 4.1 donne un aperçu des données
disponibles aujourd’hui. Dans les cas où ces valeurs sont disponibles, on constate que l’émission
anormale est corrélée spatialement à l’émission des poussières (la plupart de ces études ont été

8Diffuse Infrared Background Experiment, http://lambda.gsfc.nasa.gov/product/cobe/dirbe_

overview.cfm
9InfraRed Astronomical Satellite, http://lambda.gsfc.nasa.gov/product/iras/

10Du nom de la ville où est localisé le télescope, http://www.physics.princeton.edu/cosmology/sk/
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Figure 4.1 - Comparaison de l’émission anormale à 31 GHz avec l’émission des
poussières interstellaires dans les bandes IRAS à 12, 25, 60 et 100 µm (Casassus et al.
2006a). Toutes les intensités sont en MJy.sr −1. L’échelle grisée représente l’émission IR
et les contours noirs l’émission à 31 GHz. Les contours jaunes épais montrent les bandes
IRAS pour un certain pourcentage de l’intensité maximale : 89% pour la bande à 12 µm,
85% à 25 et 60 µm, et 95% à 100 µm.

menées avec la bande IRAS à 100 µm) et que son taux de polarisation est faible (< 5%). Cette
corrélation de l’émission anormale avec l’émission des gros grains à 100 µm n’est cependant pas
une preuve que c’est à ces grains là qu’elle est liée. La recherche de corrélations avec l’émission
des petits grains (12-25 µm) n’a été que rarement menée : en effet, la contribution de la lumière
zodiacale à ces fréquences est importante (émission thermique des poussières interplanétaires pi-
quant à 25 µm). Cela rend difficile l’extraction de la contribution des petits grains.

4.1.2 Les explications proposées

Devant la nécessité de comprendre cette nouvelle composante de l’émission Galactique, Draine
et Lazarian (1998, 1999) ont proposé deux mécanismes différents pour expliquer l’émission anor-
male : l’émission dipolaire électrique de très petits grains en rotation (1998) et l’émission dipolaire
magnétique de gros grains ayant des propriétés magnétiques (1999).

♣ Emission dipolaire magnétique (Draine et Lazarian 1999)

Aux fréquences IR et optique, il est courant de négliger les propriétés magnétiques des grains
quand on modélise leur absorption et/ou leur émission. Ceci est justifié dans la mesure où la plu-
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Tableau 4.1 - Aperçu des données disponibles. Pour chaque région, on donne l’émissivité,
les facteurs de corrélation avec les bandes IRAS à 12 et 100 µm, le taux de polarisation
et les auteurs. Les instruments avec lesquels ces données ont été obtenues sont : CBI
(Cosmic Background Imager) à 31 GHz, WMAP (Wilkinson Anisotropy Probe) à 23 GHz,
COSMOSOMAS (COSMOlogical Structures On Medium Angular Scales) de 10 à 15
GHz, SIMBA (Sest Imaging Bolometer Array sur le télescope SEST) à 1.2 mm.

Sources Emissivité Corrél. Corrél. Taux de Référence
(100 µm) (12 µm) polar.

µK(MJy/sr)−1

Tout le ciel
Tout le ciel (WMAP) 10.9±1.1 - - - Davies et al. (2006)

Régions HII
6 régions (CBI) 3.3±1.7 “bonne” - <0.6% Dickinson et al. (2007)
LPH96 (CBI) 5.8±2.3 0.9 - - Dickinson et al. (2006a)

Nuages moléculaires
5 régions (WMAP) 11.2±1.5 0.9 - - Davies et al. (2006)
LDN 1622 (CBI) 24.1±0.7 0.62 0.78 - Casassus et al. (2006a)

G159.6-18.5 (Cosmosomas) 17.8±0.3 “bonne” - 3.4+1.5%
−1.9% Watson et al. (2005)

Nébuleuse planétaire
Hélice (SIMBA, WMAP, CBI) 4.8 ? “bonne” - - Casassus et al. (2004)

mJy
40 régions (CBI) 18-2578 - - � 10% Casassus et al. (2007)

part des matériaux ont une réponse magnétique négligeable quand ils sont soumis à des champs
magnétiques oscillant à des fréquences supérieures à 100 GHz. En effet, le magnétisme est dû à
l’organisation des spins des électrons et la fréquence maximale pour laquelle le spin des électrons
s’oriente est la fréquence de précession d’un électron dans le champ local : elle n’excède ja-
mais 20 GHz. Les champs électriques ont eux une influence sur la distribution de charges des
électrons pour des fréquences d’oscillation allant jusqu’à 10 16 Hz (dans l’UV). Aux fréquences
micro-ondes qui nous intéressent, les champs électrique et magnétique ont une influence sur l’ab-
sorption et l’émission des grains (σabs = σdipôle électrique + σdipôle magnétique). L’émission dipolaire
magnétique provient ainsi des fluctuations thermiques de la magnétisation des grains (autrement
dit du changement de direction de leur moment magnétique). L’intensité de ces fluctuations dépend
des propriétés magnétiques du matériau considéré : Draine et Lazarian (1999) considèrent les cas
de matériaux paramagnétiques, superparamagnétiques, ferromagnétiques et ferrimagnétiques (voir
Annexe 7.5). Lors du calcul de l’émission dipolaire magnétique, la dépendance aux propriétés
magnétiques des matériaux va apparaı̂tre dans la susceptibilité magnétique χ ou la perméabilité
magnétique µ = µ 1+ iµ2 = 1+4πχ. Draine et Lazarian (1999) montrent que l’émissivité par atome
d’hydrogène du dipôle magnétique pour un grain (avec V le volume par atome d’hydrogène) est :

jν
nH
=

ngr

nH
σdm

abs Bν(T ) =
ngr V

nH

4π
c3

hν4

exp(hν/kT) − 1
9µ2

(µ1 + 1)2 + µ2
2

(en erg.s−1.sr−1.Hz−1/H) (4.1)

avec T la température des grains et ngr leur densité. Les spectres d’émission dipolaire magnétique
résultants sont présentés sur la Fig. 4.2. Draine et Lazarian (1999) concluent que si une grande
partie du fer interstellaire est incluse dans les grains alors il est possible qu’une partie de l’émission
anormale soit expliquée par l’émission dipolaire magnétique. En effet la composante anormale ne
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Figure 4.2 - Prédictions pour l’émission dipolaire magnétique dans le cas de : (1) grains
de silicate paramagnétiques contenant 100% du Fe, du Mg et du Si (courbe rouge en trait
plein) ; (2) grains de Fe 3O 4 contenant 100% du Fe (matériau ferrimagnétique, courbe
verte) ; (3) 5% du Fe, métallique, est présent dans les grains sous forme d’inclusions
(matériau superparamagnétique, courbe bleue) ou sous forme de billes de Fe (matériau
ferrimagnétique, courbe rouge en pointillés). L’émission vibrationnelle des gros grains est
également montrée avec un indice spectral de 1.7 (courbe noire). Les observations sont is-
sues des données de Kogut et al. (1996), losanges vides ; de de Oliveira-Costa et al. (1997),
losanges pleins ; de Leitch et al. (1997), carrés pleins ; de Lim et al. (1996), triangles roses.
D’après Draine et Lazarian (1999).

peut être totalement expliquée par ce processus. Si on considère le cas des inclusions de Fe ou de
billes de Fe, la forme du spectre n’est pas satisfaisante puisque ce dernier est piqué autour de 70
GHz et décroı̂t très rapidement pour les fréquences plus courtes. Ensuite les candidats matériaux
contenant 100 % du Fe produisent des spectres de forme compatible avec l’émission anormale,
cependant leur émissivité dipolaire magnétique n’est pas assez grande pour rendre compte des
observations.

Par ailleurs, Draine et Lazarian (1999) montrent que si les grains interstellaires ont des pro-
priétés magnétiques telles que celles décrites précédemment, ils devraient être capables de s’aligner
avec le champ magnétique Galactique. L’émission dipolaire magnétique doit donc être polarisée,
le taux de polarisation dépendant de la fréquence. Draine et Lazarian (1999) ont modélisé les cas
ferromagnétiques et superparamagnétiques : ils montrent que ces grains magnétiques doivent être
à l’origine d’une signature en polarisation de forme complexe, cette forme dépendant d’une part de
la manière dont les grains sont magnétisés et d’autre part de leur forme. Draine et Lazarian (1999)
montrent que le taux de polarisation peut atteindre 30 %.
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♣ Emission dipolaire électrique de grains en rotation rapide

La deuxième explication avancée par Draine et Lazarian pour rendre compte de l’émission
anormale est l’émission dipolaire électrique de grains en rotation rapide. Les détails concernant ce
modèle sont donnés au §4.2.3 et on peut voir les spectres correspondants sur la Fig. 4.3. La forme
du spectre semble être mieux reproduite avec le modèle de rotation qu’avec le modèle d’émission
dipolaire magnétique. De plus, le moment dipolaire électrique étant plus grand que le moment di-
polaire magnétique, l’émission anormale pourrait être dominée par l’émission dipolaire électrique
de très petits grains en rotation. Cependant, la présence d’émission dipolaire magnétique ne peut
être exclue pour l’instant. Lazarian et Draine (2000) ont estimé le taux de polarisation attendu pour
l’émission dipolaire électrique : il ne devrait pas excéder 7 % à 2 GHz, 5 % à 10 GHz et 0.5 %
au-delà de 30 GHz. Avec les missions Planck LFI et HFI, il devrait être possible de quantifier dans
quelle mesure ces deux mécanismes interviennent dans l’émission micro-onde et si l’émission di-
polaire magnétique est effectivement marginale. Bien que le domaine spectral de Planck ne soit pas
optimal pour l’observation de l’émission anormale, son apport devrait être double pour la connais-
sance de cette composante : la polarisation et une résolution angulaire deux fois meilleure à 30
GHz qu’avec les données WMAP.

Dans toute la suite de ce manuscrit, nous allons donc concentrer notre attention sur la modélisa-
tion de l’émission dipolaire électrique de petits grains en rotation. L’analyse des données exposée
dans les chapitres suivants sera faite à l’aide de cette dernière.

Figure 4.3 - Emissivité par atome d’hydrogène dans le cas du milieu neutre et froid (CNM,
courbe tirets- pointillés rose). La courbe bleue est la somme de cette composante et de
l’émissivité vibrationnelle des gros grains (courbe tirets rouges). Les observations sont
des données Tenerife (cercles rouges), COBE DMR (losanges vides), Saskatoon (losanges
rouges), observatoire radio de la vallée Owens (carrés verts) et MAX5 (Microwave Ani-
sotropy Experiment, triangles roses).
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4.2 Modèles de rotation précédents

4.2.1 Le modèle de Ferrara et Dettmar (1994)

De nombreuses galaxies spirales, par exemple la Voie Lactée, possèdent un disque d’émission
Hα dans leur plan (Franco et al. 1991; Keppel et al. 1991). Ferrara et Dettmar (1994) ont modélisé
l’émission de rotation des grains chargés présents dans cette couche de gaz ionisé. La vitesse de
rotation ω B des grains est évaluée en supposant que ces derniers ont un mouvement Brownien :

3
2

kTe f f = Erot =
1
2

Iω2
B (4.2)

avec Te f f la température caractéristique du mouvement et I le moment d’inertie du grain. En
moyenne E rot est répartie équitablement dans les trois degrés de liberté rotationnels : ω 2

xIx =

ω2
y Iy = ω

2
z Iz. Le moment angulaire tend à s’aligner avec l’axe de plus grand moment d’inertie ; en

effet, si I x < Iy < Iz alors Lx < Ly < Lz. On obtient alors : ωB =
√

3kTe f f /I. Si les seuls processus
capables d’exciter la rotation des grains étaient les collisions avec les atomes du gaz suivies de
l’évaporation de ces mêmes atomes, alors Te f f serait la moyenne de la température de la poussière
et de la température d’évaporation. En réalité des contributions non thermiques interviennent :
l’effet photoélectrique, l’émission et l’absorption de photons et la formation de H2 à la surface des
grains. Ferrara et Dettmar (1994) ont montré que Te f f ∼ Te/2 avec Te la température des électrons.

Ferrara et Dettmar (1994) ont montré que dans le cas d’un gaz chaud et peu dense, avec des
grains de 3 Å à 0.25 µm, l’émission de rotation est produite dans l’intervalle de 3.1×10 4 Hz à
620 GHz. La coupure à haute fréquence νC dépend directement de la plus petite taille de grains
présente dans le milieu. Cependant, leur modèle présente une limitation : n’ayant pas inclus le
refroidissement radiatif dans leurs calculs, le spectre de rotation qu’ils obtiennent est donc toujours
croissant en fonction de la fréquence. En effet ce sont les plus petits grains qui émettent à plus haute
fréquence et c’est pour eux que le refroidissement radiatif est le plus important : le ralentissement
radiatif domine le ralentissement collisionnel pour a � 10 Å. Ce modèle a cependant été la première
tentative pour montrer que l’émission de rotation des grains interstellaires est détectable et utile
pour contraindre les propriétés de la poussière.

4.2.2 Le modèle de Rouan et al. (1992/1997)

Les travaux de Rouan et al. (1992) ont pour but de modéliser la physique de la rotation des
PAH interstellaires dans des environnements interstellaires variés. Ils examinent d’un point de vue
statistique toutes les interactions entre les PAH et leur environnement donnant lieu à un échange
de moment angulaire ∆J. Les processus considérés sont : les collisions gaz-grains et l’émission de
photons IR.

Rouan et al. (1992) montrent que le processus dominant pour la rotation est l’émission rovi-
brationnelle IR et que c’est l’asymétrie des probabilités d’émission avec ∆J = +1 ou -1 qui limite
la croissance du moment angulaire. Ils concluent également que le moment angulaire précesse au-
tour du champ magnétique local (précession de Larmor) mais qu’il n’y a pas d’alignement par le
mécanisme de Davis-Greenstein : la modification du moment angulaire par émission de photons
IR est plus rapide. Les hypothèses simplificatrices faites par Rouan et al. (1992) sont les suivantes :

- la branche Q (∆J = 0) des transitions rovibrationnelles est négligée alors que leur probabilité
de transition n’est pas négligeable devant celle des branches P et R (∆J = ±1)
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Figure 4.4 - A gauche : dépendance de la fréquence de coupure νC en fonction de la plus
petite taille de grains a0 présente dans la distribution de taille. Les valeurs de νC sont
représentées pour différentes températures : Te f f = 104 K (courbe en trait plein), Te f f =

7000 K (pointillés), Te f f = 1.2 × 104 K (tirets). A droite : comparaison entre l’émission
free-free (courbe en pointillés de faible pente) produite par un gaz avec Te f f = 104 K et
ne = 0.1 cm−3 et l’émissivité des poussières par atome d’H (forte pente). La courbe en trait
plein est la somme des deux. La région hachurée montrent la gamme de fréquences pour
laquelle le spectre est modifié par le ralentissement radiatif non inclus ici.

- ils supposent que les photons IR émis ont la même longueur d’onde effective, égale à 20 µm
- les énergies des transitions vibrationnelles sont supposées très grandes devant celles des tran-

sitions rotationnelles
Par ailleurs, un certain nombre d’interactions importantes avec le gaz sont négligées (Draine et
Lazarian 1998b).

4.2.3 Le modèle de Draine et Lazarian (1998b)

Après la découverte de l’émission anormale, Draine et Lazarian (1998b) ont construit un nou-
veau modèle de rotation des grains interstellaires. Leur apport principal est d’avoir décrit de
manière détaillée les interactions gaz-grains. Les processus pris en compte sont :

- les collisions avec les atomes neutres et ionisés du gaz
- l’entraı̂nement dû au plasma interstellaire
- l’effet photoélectrique
- la formation de H2

- l’émission de photons IR
Leurs résultats montrent que les processus dominant l’excitation rotationnelle sont les collisions
avec les ions et l’entraı̂nement du plasma. Ils supposent par ailleurs que la distribution de la vitesse
rotationnelle ω est Maxwellienne et obtiennent ainsi 〈ω 2〉. Cette hypothèse est vraie uniquement
dans le cas où l’émission dipolaire électrique et les moments suprathermiques sont négligeables.
Elle est fausse pour les plus petits grains pour lesquels on doit tenir compte de la nature impul-
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Figure 4.5 - Valeur moyenne de δω au carré (avec Iδω le moment angulaire d’un ion
impactant) relativement à la valeur moyenne du moment angulaire du grain, ω, au carré,
en fonction de la taille du grain dans le cas du CNM et du WNM. On voit que le processus
d’excitation rotationnelle peut être traité de manière continue pour a ≥ 10Å mais que
pour les plus petits grains, l’impact d’un seul ion peut modifier le moment angulaire de
manière importante. Pour ces petits grains, la distribution du moment angulaire sera donc
significativement différente d’une distribution Maxwellienne. D’après Draine et Lazarian
(1998b).

sionnelle de l’excitation rotationnelle (Fig. 4.5). Ali-Haı̈moud et Hirata (communication privée)
ont repris le modèle de Draine et Lazarian (1998b) et entrepris de résoudre l’équation de Fokker-
Planck au lieu de supposer une distribution Maxwellienne. Ils montrent que pour la distribution de
tailles utilisée par les auteurs précédents, le spectre de rotation final est alors peu affecté (∼ 2 GHz
vers le bleu).

4.2.4 Pourquoi un nouveau modèle ?

On voit donc qu’il existe différents modèles décrivant l’excitation rotationnelle et/ou l’émission
associée. Chacun d’entre eux fait appel à des hypothèses simplificatrices qui conduisent à des
résultats contradictoires lorsqu’on veut les comparer. Les raisons pour lesquelles nous avons décidé
de construire un nouveau modèle de rotation des PAH au cours de ma thèse sont détaillées ici.

1) Le premier constat lorsqu’on compare les modèles de Draine et Lazarian (1998b) et Rouan
et al. (1992) est que ces auteurs obtiennent des résultats contradictoires quant à la nature des
processus dominants pour l’excitation rotationnelle des grains. Pour les premiers, ce sont les
collisions avec les atomes du gaz (neutres et ionisés) qui dominent l’excitation alors que pour
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les seconds, c’est l’émission de photons IR rovibrationnels. Il était donc important de construire
un nouveau modèle dans le but de lever cette contradiction.

2) Rouan et al. (1992) font l’hypothèse qu’il est possible de faire les calculs d’émission IR en
considérant que la température des grains est constante et très élevée. Ils justifient ce raisonne-
ment en disant que la majorité des photons IR émis le sont quand les PAH ont une température
élevée et que par conséquent il est licite de négliger les périodes où le grain est froid. Mais
nous avons montré au §3.4.3 que si les photons émis pendant les courtes périodes où les PAH
sont très excités sont les plus énergétiques, ils ne sont en revanche pas les plus nombreux. Lors-
qu’on s’intéresse à la rotation des molécules, c’est le nombre de photons émis qui compte et
pas leur énergie. Le nouveau modèle que nous avons construit devait donc prendre en compte
de manière précise les émissions pendant les périodes où les PAH ont une énergie interne très
faible.

3) Face à ce constat, nous avons fourni un formalisme général pour dériver l’émission des PAH
dans l’IR lointain et traiter de manière pertinente et cohérente les émissions rovibrationnelle et
rotationnelle (voir le chapitre 3). Par ailleurs, notre modèle apporte également des améliorations
quant à la section efficace dans l’IR proche et moyen : Draine et Lazarian (1998b) utilisent la
section efficace du graphite et Rouan et al. (1992) une unique bande à 20 µm11. Nous avons
utilisé pour les PAH une section efficace plus récente, déduite des observations ISO et Spitzer
(voir §3.2.2).

4) Dans les modèles précédents, les transitions rovibrationnelles obéissant à la règle de sélection
∆v = −1 et ∆J = 0 ont été négligées. Bien qu’elles ne modifient pas le nombre quantique
rotationnel de la molécule, notre modèle montre que leur taux de transition est aussi élevé que
celui des transitions ∆J = ±1. Nous avons inclus ces transitions dans notre modèle.

5) Enfin, il nous semblait essentiel de fournir à la communauté un modèle de rotation des PAH qui
soit directement comparable aux données observationnelles. Nous avons étudié les variations
de l’émission de rotation en fonction des conditions astrophysiques (intensité du champ de
rayonnement §5.3.3, densité d’hydrogène §5.3.4), des propriétés des grains (distribution de
tailles Fig. 5.12, section efficace §5.3.2, taille minimale des PAH, abondance, moment dipolaire
électrique) et comment on peut les retrouver à partir des observations (voir chapitre 7).

11Cette bande effective à 20 µm est la longueur d’onde moyenne des photons IR émis après absorption d’un photon
UV dans le cas d’un PAH avec 90 atomes. Cette valeur est obtenue à partir de la section efficace décrite par Léger et al.
(1989) qui comprend 5 bandes à 3.3, 6.2, 7.7, 8.6 et 11.3 µm, et ils modélisent la section efficace dans l’IR lointain par
trois bandes à 25, 60 et 100 µm.
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5.1 Un nouveau modèle de rotation des PAH interstellaires

Toutes les grandeurs utiles pour la réalisation d’un modèle de rotation des PAH interstellaires
répondant au cahier des charges défini au §4.2.4 sont décrites ici. Cela passe dans un premier
temps par la définition de tous les opérateurs utiles pour décrire la rotation et par l’énoncé des
hypothèses simplificatrices que nous faisons. Dans un second temps les règles de sélection pour les
transitions rovibrationnelles et rotationnelles qui nous intéressent sont données. Dans un troisième
temps, le moment dipolaire électrique des PAH interstellaires −→µ est estimé, l’émission de photons
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rotationnels étant proportionnelle à µ 2. Finalement, nous décrivons la façon dont tous les processus
excitant ou ralentissant la rotation sont pris en compte pour le calcul de la distribution du moment
angulaire n(J).

5.1.1 Description de la rotation

J K

D

D

DA

B

C

Figure 5.1 - Définition des axes et opérateurs de rotation d’un PAH : DA, DB et DC sont

les axes principaux d’inertie et �J est le moment angulaire total de la molécule avec �K sa
projection sur DC .

Pour décrire la rotation d’une molécule, l’opérateur pertinent est le moment angulaire total
−→
J

qui inclut la contribution des électrons et des noyaux sans le spin. On considère que les PAH sont
des molécules planes de forme “toupie symétrique”, c’est-à-dire des disques fins. Ceci est une
bonne approximation pour des molécules très symétriques comme le coronène ou l’ovalène. Le
mouvement du PAH va donc être la combinaison de la rotation autour de l’axe de la molécule et
de la précession de cet axe autour du vecteur du moment angulaire total. On note DA, DB et DC les
axes principaux d’inertie avec DC perpendiculaire au plan de la molécule et parallèle à Oz. IC est
le moment d’inertie associé à DC et IA et IB ceux associés à DA et DB respectivement, avec DA et
DB parallèles à Ox et Oy (voir Fig. 5.1). L’hamiltonien de rotation pour un rotateur rigide s’écrit
alors :

H =
J2

x

2IA
+

J2
y

2IB
+

J2
z

2IC
(5.1)

où Jx, Jy et Jz sont les projections de
−→
J suivant les trois axes d’inertie. Nous supposons ici que les

PAH sont des disques uniformes donc IA = IB =
Ma2

4 =
IC

2 avec M la masse de la molécule. En
choisissant DC = Oz, on a :

H =
J2

2IB
+ J2

z

(
1

2IC
− 1

2IB

)
(5.2)

L’énergie rotationnelle est alors : Erot = BJ(J + 1) + (C − B)K2, où B/hc = �/4πcIB = 6.9 N−2
C

cm−1 et C sont les constantes rotationnelles1 associées à DB et DC . Le nombre quantique K est la
valeur absolue des valeurs propres de Jz (K = −J, ...,+J).

1En négligeant la contribution des atomes d’hydrogène qui représente moins de 5 % du total.
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Le modèle de rotation décrit dans ce chapitre a pour but de fournir des résultats comparables
aux observations disponibles. Ces dernières étant des observations en bande large, nous faisons ici
deux hypothèses simplificatrices :

1) On considère que la constante rotationnelle B est la même pour tous les niveaux vibrationnels
v (B = Béq). En réalité, la constante rotationnelle diffère légèrement de sa valeur à l’équilibre
B éq = h/8π2cIB (Herzberg 1968ab; Townes et Schawlow 1975) :

B(v) = Béq − αe

(
v +

1
2

)
+ γe

(
v +

1
2

)2

... (5.3)

Les constantes αe et γe sont négligeables comparées à Béq car la variation de la distance in-
ternucléaire due aux vibrations est très faible comparée à la distance internucléaire elle-même.
Ceci est d’autant plus vrai que la fréquence du mode de vibration est élevée, signe d’une liaison
rigide qui s’allongera moins sous l’effet de la force centrifuge.

2) On néglige les termes de distorsion centrifuge dans l’équation de l’énergie rotationnelle qui
sont petits pour les grosses molécules (Herzberg 1968ab; Lovas et al. 2005). Si on prend en
compte l’effet de la distorsion centrifuge, on peut écrire pour l’énergie rotationnelle :

Erot = BJ(J + 1) + (C − B)K2 − DJ J2(J + 1)2 − DJK J(J + 1)K2 − DKK4 (5.4)

avec les constantes de distorsion centrifuge DJ , DJK et DK proportionnelles à B 2/ω où ω est
la fréquence de vibration de la molécule. Les constantes de distorsion sont donc très petites
devant les constantes rotationnelles B et C.

5.1.2 Transitions radiatives

Lors de l’absorption ou de l’émission d’un photon par un PAH, un quantum � de moment
angulaire est échangé. Dans le milieu interstellaire cet échange se fait au cours de transitions
électroniques, rovibrationnelles2 ou rotationnelles qui peuvent modifier le nombre quantique ro-
tationnel J. Les transitions électroniques (qui ont surtout lieu en absorption) sont beaucoup moins
nombreuses que les rovibrationnelles : nous les négligerons pour l’excitation rotationnelle3. Nous
discutons donc dans la suite les règles de sélection pour les transitions rovibrationnelles et rota-
tionnelles.

Pour une toupie symétrique, les règles de sélection dipolaires électriques rovibrationnelles sont :{
∆J = 0,±1
∆K = 0,±1

en supposant que le moment dipolaire électrique vaut −→µ = −→µz +
−→µB avec −→µz la composante sur l’axe

de la molécule DC et −→µB la composante perpendiculaire à DC (Townes et Schawlow 1975).

On distingue deux types de transitions : les transitions parallèles avec ∆K = 0 pour lesquelles le
changement du moment dipolaire électrique est parallèle à D C lors de la transition et les transitions
perpendiculaires avec ∆K = ±1 pour lesquelles le changement du moment dipolaire est perpen-
diculaire à DC . Les transitions parallèles correspondent ainsi à des vibrations hors du plan de la

2Voir chapitre 3.
3Conservation de l’énergie : EabsNabs = EémNém ⇒ Ném/Nabs ∼ 40 dans le cas où le PAH est soumis à l’ISRF.
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molécule et les transitions perpendiculaires à des vibrations dans le plan. Pour les 18 bandes ro-
vibrationnelles décrites dans le chapitre 3, le caractère parallèle ou perpendiculaire des transitions
est indiqué dans les Tab. 3.1 et 3.2.

La partie angulaire des moments de transition est décrite par les facteurs de Hönl-London
que nous donnons ci-dessous avec les fréquences des transitions vibrationnelles correspondantes
(Herzberg 1968ab; Townes et Schawlow 1975). La fréquence centrale de la transition i est notée
ν i0 (voir Tab. 3.1, 3.2) :

- pour ∆J = 0,±1 et ∆K = 0 (transitions parallèles ou hors du plan) :⎧⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎩
AKJ+ =

2
(
(J + 1)2 − K2

)
(J + 1)(2J + 1)2

ν+i = νi0 − 2B(J + 1)

⎧⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎩
AKJ− =

2(J2 − K2)
J(2J + 1)2

ν−i = νi0 + 2BJ⎧⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎩
AKJ0 =

2K2

J(J + 1)(2J + 1)

ν0
i = νi0

- pour ∆J = 0,±1 et ∆K = ±1 (transitions perpendiculaires ou dans le plan) :

⎧⎪⎪⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎪⎪⎩
AKJ+ =

(J + 2 ± K)(J + 1 ± K)
2(J + 1)(2J + 1)2

ν+i = νi0 − 2B(J + 1) + (B − C)(1 ± 2K)

⎧⎪⎪⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎪⎪⎩
AKJ− =

(J − 1 ∓ K)(J ∓ K)
2J(2J + 1)2

ν−i = νi0 + 2BJ + (B − C)(1 ± 2K)⎧⎪⎪⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎪⎪⎩
AKJ0 =

(J + 1 ± K)(J ∓ K)
2J(J + 1)(2J + 1)

ν0
i = νi0 + (B −C)(1 ± 2K)

Les facteurs de Hönl-London donnés ici sont normalisés de telle sorte que :
∑

AKJ(∆K = 0) = 1
et

∑
AKJ(∆K = ±1) = 1. En effet, ces facteurs sont les poids assignés à chaque type de transition

rotationnelle (parallèle ou perpendiculaire) dans un même mode de vibration.

5.1.3 Moment dipolaire électrique des PAH

L’émission de rotation des PAH dépend de leur moment dipolaire électrique permanent, −→µ . Un
PAH symétrique, neutre et totalement hydrogéné aurait un moment dipolaire électrique nul. Les
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Espèces µ (D)
Naphtalène C10H+7 0.82-0.93 perte d’un H
Anthracène C14H+9 0.76-0.98 ”

Pyrène C16H+9 0.86-1.05 ”
Coronène C24H11 0.92 ”

C24H10 2.1 perte de deux H
Ovalène C32H13 0.85 perte d’un H

C31H14N 0.07 un N au centre
C31H14N+ 1.55 ”

Tableau 5.1 - Moments dipolaires calculés pour quelques PAH (T. Pino, communication
privée). Dans le cas de la perte d’un atome d’hydrogène, les valeurs sont données pour
l’éloignement minimum et maximum entre le centre de masse de la molécule et la liaison
C-H brisée. Pour le coronène, µ est également donné dans le cas de la perte de 2 atomes
d’H adjacents. L’effet d’une substitution azote/hydrogène à une position proche du centre
de masse est donné pour l’ovalène.

Figure 5.2 - Moment dipolaire électrique des PAH (1 D = 3.33564×10 −30 C.m = 10−18

c.g.s.) en fonction du nombre d’atomes de carbone.

analyses spectroscopiques de l’émission IR des PAH suggèrent qu’ils peuvent être ionisés, par-
tiellement hydrogénés (Le Page et al. 2003) voire substitués (Peeters et al. 2002, 2004). Pour des
tailles de 10 à 30 atomes de carbone, un PAH ayant perdu un atome d’hydrogène a un moment
dipolaire de quelques dixièmes de Debye à 1 D. Un PAH sous forme cationique où un atome de
carbone est substitué par un atome d’azote aurait µ ∼ 1 à 2 D (voir la table 5.1.3). De plus, Moutou
et al. (2000) ont proposé que des PAH non plans contenant des cycles pentagonaux pourraient exis-
ter dans le milieu interstellaire : de telles espèces possèdent également un moment dipolaire. Lovas
et al. (2005) ont mesuré le moment dipolaire électrique du corannulène4 (C20H10) : ils obtiennent
2 D. Le moment dipolaire électrique dépendant très fortement de la géométrie et de la composition

4Le corannnulène est une espèce non-plane composée d’un cycle pentagonal en son centre, entouré de 5 cycles
benzéniques.
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chimique des molécules, il est très difficile d’en faire une estimation pour les PAH interstellaires.
Dans la suite de cette thèse, on suppose que le moment dipolaire électrique d’un PAH peut être
décomposé en une partie intrinsèque (due à la géométrie de la molécule) et en une partie due à
l’état de charge du grain. On peut alors écrire :

µ = µi + εaZe (5.5)

où µi est la partie intrinsèque, Z est la charge du grain et εa est le déplacement entre le centre
de masse et le centre de charge. En accord avec Draine et Lazarian (1998b), on adopte ε = 0.01,
soit un déplacement de 1% entre le centre de masse et le centre de charge. Quant au moment di-
polaire électrique intrinsèque, on peut considérer qu’un PAH est constitué d’un réseau d’atomes
de carbone sur lequel sont placés aléatoirement des atomes d’hydrogène. Plus le réseau est grand,
plus le moment dipolaire est grand. De même, la liaison C-H ayant un moment dipolaire non nul
(0.4 D), le moment dipolaire peut augmenter avec le nombre d’atomes d’hydrogène disséminés
sur le squelette carboné. Un PAH peut être représenté comme un ensemble de n dipôles orientés
aléatoirement, le nombre de dipôles étant proportionnel au nombre total d’atomes dans la molécule.
Si on considère que la molécule n’est pas ordonnée, mais plutôt constituée d’un ensemble de
sous-structures disposées de manière aléatoire, on peut alors considérer que le moment dipo-
laire électrique augmente en suivant une marche au hasard et écrire : µ i = m

√
Nat, où m est une

constante positive et Nat le nombre d’atomes dans la molécule. On rappelle que Nat = NC + NH =

NC +
√

6NC pour les molécules du groupe D6h. En accord avec Rouan et al. (1992) et Draine et
Lazarian (1998b), on utilisera dans la suite de ce chapitre m = 0.4 D (moment dipolaire électrique
d’une liaison C-H). On obtient alors pour le moment dipolaire électrique (Fig. 5.2) :

µ = 0.4
√

Nat + 4.3 × 10−2
√

NCZ (en Debye) (5.6)

Il est à noter que tous les résultats concernant l’émission rotationnelle des PAH présentés dans la
suite de cette thèse dépendent de µ. Il sera un paramètre libre à ajuster lorsqu’on voudra comparer
le modèle aux observations. On peut également remarquer que le moment dipolaire électrique
des PAH est dominé par sa composante intrinsèque dans tous les environnements interstellaires
(µi � εaZe). Les ajustements seront donc obtenus en faisant varier la constante m (chapitre 7).
D’après le Tab. 5.1.3, cette constante devrait être comprise entre ∼ 0.1 et ∼ 0.6 D pour NC ≤ 50.

5.1.4 Marche au hasard

La distribution du moment angulaire des PAH interstellaires s’établit grâce aux interactions avec
les photons (absorption/émission) et avec les atomes du gaz. Dans le cas du milieu interstellaire
diffus, où le champ de rayonnement est l’ISRF (Mathis et al. 1983), un PAH composé de 50
atomes de carbone absorbe en moyenne un photon UV/visible tous les 70 jours. Ce temps est
comparable au temps moyen entre deux émissions de photons purement rotationnels et au temps
entre deux collisions PAH-hydrogène (pour une densité et une température du gaz de 100 cm −3 et
100 K respectivement). Cependant les photons UV/visible ne contribuent que peu à la modification
du moment angulaire. En effet, ces photons conduisent au maximum à l’échange d’un moment
angulaire � alors que les photons IR émis à chaque absorption d’un seul photon UV/visible sont
nombreux et dominent complètement l’influence du photon absorbé (cf §5.1.2). Pour estimer la
distribution du moment angulaire, les processus suivants sont pris en compte :

- émission de photons IR rovibrationnels (excitation et freinage)
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- émission de photons purement rotationnels (freinage)
- formation de H2 à la surface des PAH (excitation)
- collisions avec les atomes et les ions du gaz (excitation et freinage)
- entraı̂nement par les ions H+ et C+ du plasma (excitation et freinage)
- effet photoélectrique (excitation)

Tous ces processus sont décrits au §5.2 et conduisent à un changement du moment angulaire du
PAH. Rouan et al. (1997) ont montré que la construction de la distribution du moment angulaire
n(J) peut être traitée comme une marche au hasard stationnaire dans un puits de potentiel avec un
minimum pour J = J 0 (moment angulaire le plus probable). Quand J = J0, le taux de changement
de J est nul5 : ⎡⎢⎢⎢⎢⎢⎣∑

i

(τ−1∆J)i

⎤⎥⎥⎥⎥⎥⎦
J=J0

= 0 (5.7)

où∆J est la variation de J produite par le processus i et τ est le temps moyen entre deux évènements
i successifs. Dans le paragraphe suivant (§5.2), les taux de variation du moment angulaire (τ −1∆J)i

sont estimés pour tous les processus décrits précédemment.

5.2 Processus contribuant à l’excitation rotationnelle

Les différents processus intervenant dans la construction de la distribution du moment angulaire
n(J), soit en l’excitant soit en le désexcitant, sont décrits dans les paragraphes qui suivent. Les
interactions entre les grains et les atomes du gaz dépendent de la structure et de l’état chimique des
PAH, paramètres encore mal connus aujourd’hui. Dans le but d’obtenir des valeurs quantitatives
des (τ −1∆J) pour chaque processus, nous faisons des hypothèses simplificatrices. Dans le cas
de la formation du dihydrogène, nous dérivons uniquement une limite supérieure. Les résultats
concernant les collisions avec les atomes du gaz et l’entraı̂nement par le plasma sont directement
obtenus à partir des calculs de Draine et Lazarian (1998b).

1) Emission rovibrationnelle IR

Comme nous l’avons discuté précédemment dans le §5.1.1, les règles de sélection pour l’émis-
sion IR rovibrationnelle sont : ∆v = −1, ∆J = 0,±1 et ∆K = 0,±1 si on considère que les
PAH interstellaires sont de forme “toupie symétrique”. L’émission IR peut donc être un processus
excitateur (∆J = +1) ou désexcitateur (∆J = −1) pour la rotation. On appelle W+, W− et W0

les taux de transitions pour ∆J = +1, ∆J = −1 et ∆J = 0 respectivement. Pour une transition
rovibrationnelle (v, J,K)→ (v−1, J+∆J,K+∆K), le taux est proportionnel au coefficient d’Einstein
d’émission spontanée Ai f ∝ ν3AKJ où les AKJ sont les coefficients de Hönl-London donnés au
paragraphe 5.1.1. On exprime les taux de transitions en terme de section efficace :

Ai f =
8πhν3

c3
Bi f

or Bi f =
c

hν
(σ∆ν) ⇒ Ai f = 8πcE2(σ∆ν) (5.8)

avec E en cm−1. Si on appelle P(hν) le nombre de photons émis à la fréquence ν (voir §3.4.1), on

5Cette équation est résolue avec la fonction zbrent décrite dans au §9.1, du livre Numerical Recipes, intitulé Root
Finding and Nonlinear Sets of Equations : Bracketing and Bisection (Press et al. 1992).
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peut écrire :

W±/0
i = 8πc (σ∆ν)i

J∑
K=0

(ν±/0i )2 A±/0KJ P(hν±/0i ) (en s−1) (5.9)

avec P(hν±/0i ) =

⎡⎢⎢⎢⎢⎢⎣∑
u

Pu

u−1∑
l=0

gl

gu
∆Eu Gl→u(hν±/0i ) +

∑
u

Pu

⎛⎜⎜⎜⎜⎜⎝1 − hν±/0i

∆Eu

⎞⎟⎟⎟⎟⎟⎠
⎤⎥⎥⎥⎥⎥⎦ (5.10)

où les W±/0
i sont les taux de transition pour ∆J = 0,±1 et pour la transition numéro i de fréquence

ν ±/0i (voir §5.1.1). Comme les termes dépendant de J et de K dans l’expression de ν ±/0i sont
toujours beaucoup plus petits que ν 0

i , on les néglige et on considère donc que P(ν ±/0i ) ∼ P(hν0
i ).

Les taux de transitions totaux sont obtenus en sommant sur toutes les bandes : W ±/0 =
∑18

i=1 W±/0
i .

Finalement, le taux de variation du moment angulaire dû à l’émission IR rovibrationnelle est :

(τ−1∆J)IR = W+(J) −W−(J) (en s−1) (5.11)

2) Emission purement rotationnelle

L’émission spontanée de photons purement rotationnels modifie le moment angulaire des PAH.
Les règles de sélection pour ce type de transitions sont ∆J = −1 et ∆K = 0 (Townes et Schawlow
1975). En effet, en raison de la symétrie de la molécule considérée, il ne peut pas y avoir de
moment dipolaire électrique perpendiculairement à l’axe de symétrie. Aucun moment n’est donc
appliqué le long de cet axe par le champ électrique du rayonnement. Le principe de correspondance
indique donc que le moment angulaire le long de l’axe de symétrie de la molécule ne peut pas
changer quand un photon rotationnel est émis (⇔ ∆K = 0). Le moment dipolaire électrique de la
molécule est parallèle à l’axe de symétrie de la molécule qui précesse autour du moment angulaire,
de direction fixée6. Le taux de transition est simplement le coefficient d’émission spontanée AJ,J−1

et on peut donc écrire :

(τ−1∆J)rot = −1 × AJ,J−1 (5.12)

AJ,J−1 =
512π4

3h4c3
B3J3

∑
K

|µJ,J−1|2 (5.13)

∑
K

|µJ,J−1|2 = µ2
∑

K

AKJ−

= µ2
J∑

K=0

2(J2 − K2)
J(2J + 1)2

= µ2 (2J + 1)2 − (J + 2)
3(2J + 1)2

(5.14)

où µ est le moment dipolaire électrique de la molécule et AKJ− est le facteur de Hönl-London
correspondant aux règles de sélection données précédemment. Finalement, le taux de variation du
moment angulaire dû à l’émission purement rotationnelle est7 :

(τ−1∆J)rot = −1.8 × 10−14
(NC

50

)−6 (
µ

1 D

)2

× J3 (2J + 1)2 − (J + 2)
(2J + 1)2

(en s−1) (5.16)

6On voit donc que si aucun autre effet n’est pris en compte (comme l’étirement centrifuge), alors la fréquence de
rotation de la molécule ne dépend pas de K ou du moment d’inertie I C .

7On peut par ailleurs se demander si le principe de correspondance est respecté, c’est-à-dire si on retrouve l’expres-
sion classique dans le cas où J � 1. Pour un oscillateur harmonique classique, Rybicki et Lightman (1979) montrent
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3) Interactions gaz-grains

Nous traitons les collisions exactement comme Draine et Lazarian (1998b). On suppose qu’une
espèce qui arrive à la surface d’un PAH plan, avec un moment angulaire nul en moyenne, s’y colle
avant d’être évaporée sous forme neutre, quelle qu’ait été sa forme initiale, à partir du même point
que son point d’arrivée. Les collisions résultent donc en une contribution qui freine la rotation
et en une contribution qui l’accélère . On considère que toutes les espèces impactantes ont une
distribution de vitesse Maxwellienne f i(v) telle que :

fi(v) =

(
mi

2πkBTgaz

)3/2

exp

(
− miv2

2kBTgaz

)
et 〈v〉 =

√
8kBTgaz

πmi
(5.17)

Dans la suite, nous considérons trois cas : premièrement les collisions des PAH avec des atomes
neutres, deuxièmement avec des ions et enfin, nous considérons dans un troisième temps l’in-
fluence des rencontres non collisionnelles avec des ions (interactions électromagnétiques entre
le dipôle et les ions passant à proximité). On va donc estimer dans cette partie l’influence des
couples

−→
Mi appliqués par les particules du gaz interstellaire sur le moment angulaire des PAH. Les

contributions des différents types d’interactions sont additives. On utilise le théorème du moment
cinétique pour estimer le moment angulaire emporté par les particules qui quittent la surface du
grain :

d
−→
L

dt
=

∑
i

−→
Mi où ||−→L || = Iω = �J est le moment cinétique du grain (5.18)

Ce taux est directement proportionnel au taux auquel les espèces impactantes arrivent sur le grain.
Draine et Lazarian (1998b) normalisent leurs calculs par le couple appliqué par la collision avec
un atome d’hydrogène neutre divisé par ω. La probabilité P de quitter la surface du grain avec un
angle θ est détaillée au §4 qui traite de la formation de H 2. Ce couple s’exprime comme :

−→
MH = τ−1

H

(−→r ∧ −→p )
où τ−1

H est le taux de collisions par seconde

= nHvHσ (a × mHaω〈P(θ) sin(θ)〉)
= nH

(
8kBTgaz

πmH

)1/2

πa2 × amHaω × 2
3
⇒ −→

MH = nH

(
8kBTgaz

πmH

)1/2

πa2mH
2a2

3
ω (5.19)

que la puissance émise par un dipôle tournant est :

P =
2ω4µ2 sin2 θ

3c3
=

4
9
µ2ω4

c3
(5.15)

où θ est l’angle entre la vitesse angulaire ω et le moment dipolaire −→µ . Si on suppose que l’orientation de −→µ n’est pas
corrélée avecω alors 〈sin2 θ〉 = 2/3 et on obtient le membre de droite. Par ailleurs, l’expression exacte de la mécanique
quantique pour exprimer le coefficient d’Einstein d’émission spontanée de l’état supérieur j à l’état inférieur i est :

A ji =
64π4ν3

3hc3

∑
K

|µJ,J−1|2

ce qui donne pourla puissance émise : P = A ji × hν =
4
3
µ2ω4

c3

∑
K

AKJ− −→ 4
9
µ2ω4

c3
quand J � 1.

L’expression quantique est donc bien analogue à l’expression classique pour les nombres quantiques rotationnels
élevés.
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Ainsi la contribution au freinage d’une particule i ayant une vitesse v et arrivant avec un paramètre
d’impact b ≤ bmax(v) est :

Fi ∝
∫ ∞

0
4πv2dv fi(v)v

[
bmax(v)

a

]2

(5.20)

Le facteur Fi est égal à 1 dans le cas d’un grain neutre dans un gaz composé uniquement d’hy-
drogène atomique neutre. D’autre part, on utilise la variation d’énergie cinétique rotationnelle du
grain pour estimer la contrepartie excitatrice (par collage et évaporation) :

dEc

dt
=

d
dt

(
1
2

Iω2

)
=

∑
i

−→
Mi · −→ω =⇒ dL2

dt
= 2

∑
i

−→
Mi · −→L (5.21)

La normalisation est faite en considérant un atome d’hydrogène neutre quittant la surface avec une
température Tgaz et on obtient alors :

2
−→
MH · −→L = nH

(
8kBTgaz

πmH

)1/2

4πa4mHkBTgaz (5.22)

Et alors, la contribution à l’excitation des particules qui arrivent à la surface du grain est :

Gi ∝
∫ ∞

0
4πv2dv fi(v)v3

[
bmax(v)

a

]4

car kBTgaz ∝ v2 (5.23)

et celle des particules qui repartent (évaporation) avec une température Tév est :

Gév
i ∝ Fi

∫ ∞
0

4πv2dv f év
i (v)v3

[
bév

max(v)
a

]4

∫ ∞
0

4πv2dv f év
i (v)v

[
bév

max(v)
a

]2
(5.24)

où Draine et Lazarian (1998b) considèrent que les particules qui s’évaporent doivent avoir la même
distribution de moment angulaire que si elles arrivaient avec une température égale à la température
d’évaporation. Le paramètre à déterminer pour chaque type de collisions est donc le paramètre
d’impact maximal b max pour lequel la collision a lieu.

Avant d’entrer dans le détail des divers processus, les facteurs de conversion entre le formalisme
de Draine et Lazarian (1998b) et le nôtre sont donnés, ainsi que la façon dont la charge des PAH
est estimée.

♣ Facteurs de conversion

Dans le cas des collisions avec les atomes neutres et ionisés du gaz interstellaire et dans le
cas de l’entraı̂nement par le plasma, nous avons décidé d’utiliser les calculs faits par Draine et
Lazarian (1998b). Leur formalisme fait appel à des grandeurs sans dimension, normalisées au taux
de collisions avec les atomes d’hydrogène neutres, pour décrire les différents processus participant
à la construction de n(J) : les constantes Fi pour les processus qui ralentissent la rotation et les
constantes G i pour ceux qui l’excitent. Pour la partie freinage, Draine et Lazarian (1998b) écrivent :

− 1
ω

d
dt

(Iω) ∝ F ⇔ dJ
dt
∝ − J

I
× F avec Iω = �J

⇒ (τ−1∆J) = −J × F × 4.1 × 10−10

√
Tgaz

100 K

( nH

100 cm−3

)
(en s−1) (5.25)
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et pour la contrepartie excitatrice :

d
dt

(Iω)2 ∝ G ⇔ dJ
dt
∝ 1

J
×G

⇒ (τ−1∆J) =
1
J
×G × 3.1 × 10−5

(
Tgaz

100 K

)3/2 ( nH

100 cm−3

) (NC

50

)
(en s−1) (5.26)

où les constantes F et G peuvent être trouvées dans l’Annexe B de Draine et Lazarian (1998b).

♣ Charge moyenne des grains

Pour étudier les processus de collisions et l’effet photoélectrique, il est nécessaire de connaı̂tre
la charge des grains. La charge des grains est le résultat de l’équilibre entre l’éjection d’électrons
par effet photoélectrique, la recombinaison avec des ions positifs (H + et C+ essentiellement) et
la recombinaison d’électrons sur les grains. La charge des grains fluctue donc au cours du temps,
mais nous ne prendrons pas cet aspect en compte. Au lieu d’utiliser une distribution de charges,
nous allons calculer la charge moyenne pour chaque taille de grain considérée. D’après Draine et
Sutin (1987), on peut exprimer la charge moyenne des grains comme :

〈Z〉 = Zg = − 1

1 +
√
τ0/τ

+ ψτ (5.27)

où τ0 est la température caractéristique du gaz et τ sa température réduite :

τ =
akTgaz

e2
= 3.8 × 10−4

√
NC

50

(
Tgaz

100 K

)
(5.28)

Ensuite, on définit me f f la masse effective des ions : me f f =

(
nese

ni

)2 (
mi

mp

)

avec ne et ni les densités d’électrons et d’ions, mi et mp les masses des ions et des protons et se le
coefficient de collage des électrons qui atteignent la surface des grains. Dans le cas de grains plans,
Umebayashi et Nakano (1980) ont montré que se ∼ 1 et on obtient alors τ0 = 1.39×10−3m−1

e f f . Cette
température caractéristique τ0 est la température réduite pour laquelle le taux de collisions entre
les ions et un grain de charge Z = −1 est égale au taux de collisions entre les électrons et un grain
neutre. Ainsi, pour τ = τ 0, les probabilités d’avoir un grain dans l’état neutre ou avec une charge
Z = −1 sont égales. Pour τ < τ 0, la forte attraction coulombienne amène à une neutralisation
rapide des grains ayant Z = −1 et l’état de charge dominant est Z = 0. Dans le cas où τ > τ0,
l’état de charge dominant est Z < 0. Si on se place dans le cas d’un plasma composé d’électrons
et de protons (me f f = 1), Draine et Sutin (1987) montrent que le facteur ψ vaut -2.5. On peut ainsi
estimer la charge moyenne des grains en fonction de leur taille. Pour un PAH avec 50 atomes de
carbone, on trouve Z g = −0.3 dans le cas du CNM et Z g = −0.5 dans le cas de la Barre d’Orion8.

8Ces valeurs négatives pour la charge des PAH sont en contradiction avec les PAH cations utilisés pour reproduire
le spectre IR du milieu interstellaire au chapitre 3. Elles proviennent du coefficient de collage des électrons utilisé dans
le modèle de Draine et Sutin (1987). Nous avons choisi de conserver cette valeur élevée de s e dans le but de faire une
comparaison simple avec le modèle de Draine et Lazarian (1998b).
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♣ Collisions avec les ions

Pour estimer le paramètre d’impact bmax(v) dans le cas d’une collision proche PAH/ion, où v est
la vitesse de l’ion à l’infini, on commence par écrire la conservation de l’énergie en considérant
que le grain est statique :

1
2

miv
2 =

L2

2mia2
+

ZiZge2

a
(5.29)

et la conservation du moment angulaire : L = L∞ = bmax(v) miv. On obtient alors l’expression
suivante pour le paramètre d’impact :

bmax(v) =

⎧⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎩
0 si 1

2miv2 <
ZiZge2

a

a
(
1 − 2ZiZge2

amiv

)1/2

si 1
2miv2 >

ZiZge2

a

(5.30)

Dans le cas où bmax(v) = 0, la collision n’a pas lieu car l’énergie cinétique de l’ion n’est pas
suffisante pour lui permettre de surmonter la barrière coulombienne et de s’approcher du grain. La
contribution des collisions avec les ions au ralentissement de la rotation est alors (voir Eq. 5.25 et
5.26) :

(τ−1∆J)i = −J × 4.1 × 10−10
( ni

100 cm−3

) ( Tgaz

100 K

) 3
2
√

mi

mH
× g1(x) (en s−1) (5.31)

et la contribution à l’excitation est :

(τ−1∆J)i =
1
J
× 1.6 × 10−5

( ni

100 cm−3

) ( Tgaz

100 K

) 3
2
√

mi

mH

(NC

50

)2

(5.32)

×
⎡⎢⎢⎢⎢⎢⎣g2(x) + 11.6 g1(x)

(
Eé j

0.1 eV

) (
Tgaz

100 K

)−1 e−Z2
g ε

2
i + ZgεH

√
π erf(|Zg|εi)

e−Z2
g ε

2
e + Zgεe

√
π erf(|Zg|εe)

⎤⎥⎥⎥⎥⎥⎦ (en s−1)

où g1(x) =

{
1 − x si x < 0
e−x si x > 0

et g2(x) =

{
1 − x + x2/2 si x < 0
e−x si x > 0

avec x = 261.9 × ZiZg

(
NC

50

)− 1
2
(

Tgaz

100 K

)−1

où l’on prend en compte les collisions des PAH avec les ions H + et C+. La polarisabilité de
l’atome de carbone est αC = 1.76 Å3 (Furukawa et Douglas 1972). La fonction g1 est obtenue par
intégration de l’Eq. 5.20, g2 par intégration de l’Eq. 5.23 et les fonctions d’erreur de Gauss (erf)
dans le second terme de la partie excitatrice sont dues au fait que les intégrations sont tronquées
dans l’Eq. 5.24.

♣ Collisions avec les neutres

Dans le cas d’une collision entre un atome neutre du gaz et un PAH chargé, une force de Debye9

s’exerce, c’est-à-dire qu’il y a une interaction entre un dipôle permanent (le PAH) et un dipôle
induit (l’atome). La polarisabilité α de l’atome résulte de la déformation de son nuage électronique
par le champ électrique créé par le grain. Le potentiel d’interaction s’exprime alors de la façon
suivante (Osterbrock 1961) :

U(r) = −1
2
α

Z2
ge2

r4
(5.33)

9La force de Debye est une des forces de Van der Waals, celle qui exprime l’induction.
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où r est la distance entre le PAH et l’atome. La trajectoire d’une particule dans un potentiel en r −4

est hyperbolique. Osterbrock (1961) montre si le paramètre d’impact b de la collision est inférieur
à une certaine valeur b0 alors le potentiel U est perturbé et la trajectoire de l’atome aura une forme
de spirale. Finalement, on obtient pour le paramètre d’impact :

bmax(v) =

⎧⎪⎪⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎪⎪⎩
(

4Z2
g e2α

mv2

)1/4

si v ≤
(

Z2
g e2α

ma4

)1/2

a
(
1 +

Z2
ge2α

ma4v2

)1/2

si v ≥
(

Z2
ge2α

ma4

)1/2

(5.34)

On en déduit la contribution des collisions des PAH avec les atomes neutres du gaz au ralentisse-
ment de la rotation (Eq. 5.25 et 5.26) :

(τ−1∆J)H = −J × 10−10

√
Tgaz

100 K
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)
×
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⎤⎥⎥⎥⎥⎥⎥⎦ (en s−1) (5.35)

et la contribution à l’excitation :

(τ−1∆J)H =
1
J
× 1.6 × 10−5

(
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) 3
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√
e2αH

2a4kTgaz
et εe =

√
e2αH

2a4kTév
(5.37)

où Tév est la température de l’atome neutre qui s’évapore de la surface et αH la polarisabilité de
l’atome d’hydrogène, αH = 0.67 Å3 (Furukawa et Douglas 1972).

♣ Entraı̂nement par le plasma

On considère ici le couple exercé par le champ électrique créé par les ions du gaz interstellaire

sur le moment dipolaire électrique des PAH :
−→
M = −→µ ∧ −→E . C’est ce qu’on appelle l’entraı̂nement

par le plasma. En accord avec Anderson et Watson (1993) et Draine et Lazarian (1998b), cet
entraı̂nement peut ralentir ou exciter la rotation. Pour un PAH avec NC atomes de carbone et le
paramètre d’impact b, la contribution qui ralentit la rotation est :

(τ−1∆J)p = −J × 2 × 10−8
(NC

50

)−2 ( ni

100 cm−3

) √
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i
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)
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1
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(en s−1) (5.38)

et sa contrepartie excitatrice :

(τ−1∆J)p =
1
J
× 1.5 × 10−3
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)]
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où ni, mi et Zi sont la densité, la masse et la charge des ions considérés (H + et C+). λD est la lon-
gueur de Debye, longueur au-delà de laquelle la charge de l’ion est écrantée : λD =

√
kT / 4πnee2.

Ensuite, pour un PAH qui tourne sur lui-même avec la fréquence ω et un ion ayant la vitesse ther-
mique v i, si le paramètre d’impact b est plus grand que bω = vi/ω, alors on ne peut plus considérer
que la rencontre est lente. Le grain tourne suffisamment vite pour que le moment moyen appliqué
tende vers 0. Enfin, d’après Draine et Lazarian (1998b), comme l’excitation rotationnelle est quan-
tifiée, on s’attend à ce que l’interprétation classique de la rencontre ne soit plus valable quand
la fréquence caractéristique de variation du champ électrique de l’ion (∼ vi/b) est inférieure à la
fréquence de la transition rotationnelle. Cela donne la coupure quantique b q pour le paramètre
d’impact : bq ∼ Ivi/�.

Récemment, Ali-Haı̈moud et Hirata (communication privée) ont recalculé les trajectoires des
ions. En effet Draine et Lazarian (1998b), dont nous utilisons les résultats ici, considèrent que
la trajectoire des ions lors de la rencontre avec un grain chargé est rectiligne. Hali-Hamoud et
Hirata considèrent la forme hyperbolique de cette trajectoire et estiment l’excitation associée. Cette
amélioration n’est pas prise en compte dans nos travaux : ces auteurs ont en effet démontré que ce
raffinement ne modifie pas de manière significative les résultats.

4) Formation de H2

La formation du dihydrogène H2 à la surface des grains est un phénomène qui affecte la densité,
la température et l’évolution chimique du milieu interstellaire (Combes et Pineau Des Forets 2000).
Bien que le mécanisme de formation de H2 soit mal connu dans les milieux dilués comme le
milieu interstellaire (n H < 1011 cm−3), il est établi que H2 se forme à la surface des grains et
pas en phase gazeuse (Gould et Salpeter 1963; Hollenbach et Salpeter 1971). Si cette molécule
se forme préférentiellement par chimisorption sur des sites distribués de manière asymétrique à
la surface du grain, Rouan et al. (1992) ont montré que l’éjection du H 2 formé peut produire
une excitation rotationnelle du grain non négligeable et engendrer un moment “systématique” (le
moment appliqué au grain a une direction constante). Dans la suite, on suppose que H 2 est éjecté à
partir du bord des PAH suivant une loi en cosinus avec la probabilité dP de quitter la surface dans
l’angle solide dΩ :

dP(θ) =
dΩ
π

cos θ (5.40)

En considérant que le taux d’éjection est égal à 1 lorsque la molécule est déjà formée, le taux de
formation de H2 est exprimé de la façon suivante :

Rf = vH πa2 × (1 − fH) × constante (5.41)

où nH et vH sont la densité et la vitesse du gaz interstellaire, a le rayon du PAH, f H sa fraction
de déshydrogénation et la constante est ajustée d’après les travaux de Jura (1975) qui montre que
le taux de formation de H 2 est R f (cm−3.s−1) = 3 × 10−17(Tgaz/70 K)1/2. En effet, toutes les colli-
sions ne conduisent pas à la formation de H2. On suppose par ailleurs que tout le H 2 interstellaire
est formé sur les PAH. On considère que le PAH a une asymétrie d’un site et que ce site est tou-
jours situé au même endroit sur la molécule. Une limite supérieure est donc dérivée de toutes ces
hypothèses et la variation du moment angulaire pour une éjection de H 2 est :

(∆J)pe = a pH2 × 〈P(θ) sin θ〉 (5.42)

où −−→pH2 est la quantité de mouvement de la molécule éjectée. Cette réaction est exothermique et
libère 4.5 eV qui se répartissent entre l’excitation vibrationnelle et rotationnelle de H 2, le chauffage
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du grain et l’énergie cinétique de la molécule éjectée. On supposera que l’énergie est partagée
équitablement entre ces trois canaux, soit Eé j = 1.5 eV quel que soit l’environnement interstellaire
considéré. On obtient finalement pour le taux de variation du moment angulaire :

(τ−1∆J)H2 = 3.4 × 10−8
(NC

50

) 3
2
( nH

100 cm−3

) √
Tgaz

100 K

√
Eé j

1.5 eV
(1 − fH) (en s−1) (5.43)

5) Effet photoélectrique

Les photons UV provenant des étoiles peuvent arracher des électrons des grains. Les photo-
électrons émis emportent une partie non négligeable de l’énergie des grains sous forme d’énergie
cinétique de l’ordre de 1 eV. On appelle rendement photoélectrique la probabilité qu’un électron
soit éjecté après l’absorption d’un photon UV. On distingue deux cas d’éjections : l’éjection
photoélectrique d’électrons de la couche de valence et le photodétachement d’électrons en excès
sur le grain.

Pour les éjections dites photoélectriques, quand Zg > 0 (Zg est la charge moyenne du grain),
le niveau de plus haute énergie occupé est proche de la bande de valence puisque le nombre
d’électrons qui ont été arrachés est petit comparé au nombre total d’électrons dans le grain. Ainsi,
l’énergie seuil hν pe pour qu’il y ait émission photoélectrique pour Zg > 0 est le potentiel d’ioni-
sation : hνpe = IPZ . Dans le cas où Zg < −1, hνpe > IPZ car l’électron doit surmonter la barrière
coulombienne répulsive avant de pouvoir quitter le grain. On suppose que la probabilité de surmon-
ter cette barrière par effet tunnel devient non négligeable quand l’énergie de l’électron dépasse le
potentiel à l’infini d’un facteur E min = −(Zg+1)e2/a (Weingartner et Draine 2001; Bakes et Tielens
1994) :

hνpe =

{
IPZ(Zg,NC) si Zg ≥ −1
IPZ(Zg,NC) + Emin(Zg,NC) si Zg < −1

et IPZ (eV) = 4.4 +

(
Zg +

1
2

)
25.1√

NC

(5.44)

où la valeur 4.4 eV est celle valable dans le cas d’une feuille de graphite infinie et IPZ est cal-
culé dans le cas d’un PAH plan. Cette relation reflète le fait que plus la charge du grain est
élevée plus la barrière coulombienne augmente (IPZ élevé) et donc plus la probabilité d’éjection
de photoélectrons diminue.

Pour les éjections dites de photodétachement, quand Zg < 0, les Zg électrons attachés occupent
les niveaux d’énergie au-dessus de la couche de valence si cette dernière est remplie à l’état neutre.
L’énergie seuil hνpdt pour qu’un électron soit photodétaché est donc :

hνpdt(Z < 0) = −AE(Z + 1,NC) + Emin(Z,NC) (5.45)

où AE(Z + 1,NC) est l’affinité électronique du grain (Weingartner et Draine 2001) , c’est-à-dire
l’énergie libérée par le grain lorsqu’il capte un électron. C’est donc le processus inverse de l’arra-
chage d’électrons et on peut alors écrire : −AE(Z + 1,NC) = IP(Z + 1,NC).

Les valeurs seuils en énergie pour lesquelles on a éjection d’électrons étant connues, on peut
exprimer le taux d’émission photoélectrique comme (en électrons par seconde) :

τ−1
pe =

∫ νmax

νpet

Y(Zg,NC , ν)σabs(NC , ν)
cuν
hν

dν +
∫ νmax

νpdt

Y(Zg,NC , ν)σabs(NC , ν)
cuν
hν

dν (5.46)

où la première intégrale prend en compte les émissions dites photoélectriques et la seconde les
émissions dites de photodétachement (ce terme n’apparaı̂t que dans le cas où Zg < 0) ; νmax est la
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fréquence de Lyman et la fonction Y(Zg,NC , ν) est le rendement photoélectrique. Draine (1978) a
déterminé une expression semi-empirique pour Y :

Y(Zg,NC , ν) = Y∞
(
1 − IPZ

hν

)
fy(NC) (5.47)

où Y∞ est une constante et fy un facteur qui exprime le fait que le rendement est meilleur pour
les petits grains10. La forme de cette relation reproduit l’augmentation rapide du rendement pour
des énergies proches de l’énergie d’ionisation et le fait que le rendement reste constant pour des
énergies supérieures. Bakes et Tielens (1994) ont déterminé les valeurs de Y∞ et fy qui permettent
de reproduire les mesures expérimentales faites sur le coronène (Verstraete et al. 1990) : soit Y∞ =
0.14 et fy = 11. On obtient ainsi τ−1

pe = 1.6 × 10−8 s−1 pour NC = 50 dans le cas du milieu neutre et
froid.

Le taux d’émission de photoélectrons étant maintenant connu, il reste à calculer la variation
du moment angulaire induite par l’arrachage d’un électron. Le moment appliqué au grain quand
l’électron quitte la surface est : ∆J = (2π/h) ||−→r ∧ −→pe|| où −→r est la distance entre l’axe d’inertie et
le point de la surface d’où part l’électron et −→pe est sa quantité de mouvement. On montre que pour
un disque, la valeur moyenne de r est 2a/3π avec a le rayon du disque. Par ailleurs, pe =

√
2meEe

où me est la masse de l’électron et Ee son énergie cinétique. La fonction de partition de l’énergie
cinétique des photoélectrons g(N C , IPZ), définie comme la fraction d’énergie du photon incident
convertie en énergie cinétique du photoélectron, est donnée par Bakes et Tielens (1994) :

g(NC , IPZ) =
1
2

(
hν − IPZ

hν

)
(5.48)

Bakes et Tielens (1994) remarquent que cette valeur reste incertaine malgré quelques mesures
expérimentales la confortant. On peut donc maintenant exprimer l’énergie moyenne des électrons
éjectés :

〈Ee〉 = 1
2

∫ νmax

IPZ
(hν) × Y(Zg,NC , ν)σabs g(NC , IPZ) νIν

ν
dν∫ νmax

IPZ
Y(Zg,NC , ν)σabs g(NC , IPZ) νIν

ν
dν

(5.49)

Soit 〈Ee〉 ∼ 2 eV pour NC = 50 dans le cas où le grain est soumis à l’ISRF (Mathis et al. 1983). En
supposant que les électrons sont éjectés dans des directions suivant une loi en cosinus (Eq. 5.40),
on obtient finalement pour le taux de variation du moment angulaire :

(τ−1∆J)pe = τ
−1
pe × 0.15

√
NC

50

√
Ee−
1 eV

(en s−1) (5.50)

5.3 Moment angulaire le plus probable J0

La contribution de tous les processus participant à l’excitation rotationnelle des PAH interstel-
laires est maintenant connue. Il est donc possible de résoudre l’Eq. 5.7 pour déterminer le mo-
ment angulaire le plus probable J0. Dans la suite, les variations de J0 en fonction des différents
paramètres qui peuvent l’influencer sont décrites : le milieu dans lequel sont plongés les grains
(densité et température du gaz), la forme de la section efficace d’absorption, l’intensité et la forme
spectrale du champ de rayonnement incident. Les environnements interstellaires et le champ de
rayonnement sont définis dans le chapitre 1 (Tab. 1.1 et Fig. 1.4).

10Dans le cas des gros grains, qu’on ne peut plus considérer plans, le photoélectron peut perdre toute son énergie
par collisions avec les atomes de carbone avant d’atteindre la surface.
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5.3.1 Influence de l’environnement

La Fig. 5.3 montre le moment angulaire le plus probable J0 en fonction de la taille des PAH dans
le cas du milieu diffus (CNM, WNM et WIM), de la Barre d’Orion et des nuages moléculaires. On
constate que J0 augmente avec la taille des PAH dans tous les environnements considérés. En effet,
la section efficace augmentant avec la taille, le nombre d’événements dans la marche au hasard
augmente également. Pour le milieu diffus, les cas du CNM, du WNM et du WIM donnent des
résultats très proches. A champ de rayonnement constant (G0 = 1), une variation de la densité n’a
que peu d’influence sur J0 (nH = 0.1 à 30 cm−3). Par ailleurs, dans les cas de la Barre d’Orion et des
nuages moléculaires, où la densité et/ou l’intensité du champ de rayonnement sont beaucoup plus
importantes, le moment angulaire est plus élevé que pour le milieu diffus. Cela illustre à nouveau
l’augmentation du nombre d’événements dans la marche au hasard.

D’autre part, la Fig. 5.4 présente |τ−1∆J|i à J = J0 en fonction de NC , pour tous les processus
discutés précédemment. Dans tous les cas, les émissions rotationnelle et IR sont des processus ra-
lentisseurs très efficaces pour atteindre l’équilibre. La contrepartie excitatrice est dominée soit par
les collisions, soit par l’effet photoélectrique. Cette prépondérance est fonction de l’environnement
et de la taille des grains.

Un des buts de la réalisation de ce nouveau modèle de rotation des PAH était de comprendre les
différences entre les résultats de Rouan et al. (1992) et de Draine et Lazarian (1998b). Nos résultats
montrent que les processus radiatifs (rotation et IR) et les interactions avec le gaz sont d’importance
comparable. Il semble donc que Rouan et al. (1992) aient sous- estimé l’influence de ces dernières.
En outre, un des processus de freinage dominant est ici l’émission rotationnelle qui est un terme
strictement proportionnel au moment dipolaire électrique au carré. La valeur de J0 n’est donc pas
indépendante de µ. Diminuer µ revient à augmenter la valeur de J0 et le processus dominant pour
le ralentissement est alors l’émission IR. Il semble donc qu’on ne puisse pas apporter de réponse
définitive pour lever la contradiction entre les résultats de Rouan et al. (1992) et Draine et Lazarian
(1998b). Le freinage est assuré par l’émission IR dans le cas où le moment dipolaire est faible et/ou
dans le cas où G0 est grand. Il est assuré en grande partie par l’émission rotationnelle autrement.

5.3.2 Influence de la section efficace d’absorption

Les observations dans l’IR des PAH interstellaires montrent qu’ils peuvent être présents sous
forme neutre ou ionisée. Les sections efficaces d’absorption de ces deux types d’espèces étant très
différentes, les variations de J0 en fonction de NC dans les deux cas sont représentés sur la Fig. 5.5.
Les paramètres du gaz sont ceux du CNM. On constate que les valeurs de J0 sont très peu affectées
par l’état d’ionisation de la molécule. La différence est inférieure à 1% quelle que soit la taille
considérée. Cette figure montre également l’influence de la position du premier mode vibrationnel
sur J 0. Les différences sont négligeables pour NC < 100 et restent inférieures à 10% pour les tailles
supérieures. Par ailleurs, la position des deux autres modes de vibration dans l’IR lointain n’a pas
d’effet sur les valeurs de J 0 quelle que soit la taille considérée (dans la mesure où ceux-ci restent
positionnés dans les groupes d’énergie définis au §3.2.2).

Les profils de Lorentz que nous utilisons pour les bandes vibrationnelles varient en λ −2 à grande
longueur d’onde. Le moment angulaire le plus probable doit donc dépendre de la forme du profil de
bande adoptée pour la section efficace d’absorption. Pour tester cette influence, nous avons calculé
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Figure 5.3 - Moment angulaire le plus probable J0 en fonction de la taille des PAH. En
haut : les losanges représentent le cas du CNM, les disques celui du WNM et les triangles
celui du WIM. Au milieu : les losanges représentent le cas des nuages moléculaires. En
bas : les losanges représentent le cas de la Barre d’Orion.

le moment angulaire le plus probable J 0 en prenant comme profil de bande (voir Eq. 3.1) :

E0

E
D(E, E0,∆E) =

E0E ∆E2

(E2 − E2
0)2 + (E∆E)2

(5.51)

ce qui donne une variation en λ −1 à grande longueur d’onde. Les valeurs de J0 correspondantes
sont représentées par la courbe bleue sur la Fig. 5.5. On constate que pour NC < 100, il n’y a
aucune différence entre les deux modèles et que pour les tailles supérieures la variation ne dépasse
pas 6%. Le choix du profil des bandes d’émission IR n’est donc pas critique pour la détermination
de J0.

5.3.3 Influence du champ de rayonnement incident

On examine dans cette partie l’influence de l’intensité et de la couleur du champ de rayonne-
ment sur le moment angulaire des PAH. On a vu au chapitre 1 que modifier le champ de rayonne-
ment modifie les paramètres du gaz (nH, Tgaz, ne). Les valeurs utilisées pour ces paramètres dans la
suite de ce paragraphe sont celles calculées à l’équilibre thermique dans le §1.7.
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Figure 5.4 - Valeurs absolues du taux de changement du moment angulaire (à J = J0)
pour tous les processus en fonction de NC . La courbe bleue montre la contribution de
l’émission rotationnelle, les cercles et les triangles rouges le freinage et l’excitation par
l’émission IR respectivement, la courbe orange représente la contribution de la formation
de H2, la courbe noire l’excitation par collisions et entraı̂nement par le plasma, la courbe
verte l’excitation par collisions et entraı̂nement par le plasma.

Figure 5.5 - Influence de la section efficace IR des PAH dans le cas du CNM : le cas des
PAH cations est représenté par la courbe en trait plein et celui des neutres par les tirets.
Les cas extrêmes pour la position du premier mode vibrationnel 1596/NC et 2970/NC cm−1

sont représentés par la courbe en pointillés et la courbe en tirets-pointillés respectivement
(Fig. 3.2). La courbe bleue représente le cas où l’on a remplacé le profil de Lorentz des
bandes par des profils de Lorentz divisés par ν.
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♣ Influence de l’intensité du champ de rayonnement

On examine ici l’influence de l’intensité du champ de rayonnement incident sur l’excitation
rotationnelle des PAH. Le champ utilisé est un corps noir de température effective égale à 22 000
K qui a été normalisé de telle sorte que G0 varie de 10−2 à 105 (intégrale du corps noir de 5 à
13.6 eV, avec G0 = 1 pour l’ISRF). La couleur du champ de rayonnement est conservée alors que
l’énergie absorbée est proportionnelle à G 0. Ce calcul a été exécuté pour trois densités différentes :
n H = 0.1, 30 et 300 cm−3. La Fig. 5.6 montre les valeurs de J0 en fonction de G0. Quand nH

est faible, les interactions avec le gaz sont dominées par l’émission IR pour la construction du
moment angulaire. Or quand G0 augmente, le temps caractéristique entre deux absorptions de
photons diminue et la relaxation du PAH est interrompue. Il a alors une énergie interne plus grande
et les taux d’émission IR augmentent car le pic de la distribution d’énergie interne se déplace vers le
premier mode vibrationnel. Le nombre de pas dans la marche au hasard augmentant, J 0 augmente.
On remarque également que plus le PAH est grand, plus J0 augmente rapidement. L’énergie du
premier mode vibrationnel diminue avec la taille et nécessite donc des valeurs de G0 plus faibles
pour être excité. Par ailleurs, quand la densité augmente, on constate que l’émission IR ne devient
un processus influent que pour de grandes valeurs de G0. Pour G0 � 10 − 100, cette valeur seuil
dépendant de NC et de nH, la valeur de J0 est à peu près constante. Au-delà de ce seuil, J0 augmente
avec G0. Les conséquences de ce comportement de J0 avec G0 sur le spectre de rotation résultant
seront décrites au §5.6.

♣ Influence de la couleur du champ de rayonnement

La Fig. 5.7 montre l’influence de la couleur du champ de rayonnement sur les valeurs de J 0.
Le champ de rayonnement est composé du CMB et d’un corps noir de température Te f f comprise
entre 5 000 et 50 000 K. L’intensité de ce corps noir est normalisée de telle sorte qu’il corresponde
à G0 = 1. La puissance absorbée dans le domaine UV/visible est donc conservée quelle que soit
Te f f alors que la couleur change, c’est-à-dire l’énergie moyenne du photon absorbé. Pour un PAH
avec 50 atomes de carbone, elle passe de 2.4 eV à 5 000 K à 8.4 eV à 50 000 K, contre 3.16 eV
dans le cas de l’ISRF. On constate sur la Fig. 5.7 que pour Te f f ≥ 10 000 K, J0 est à peu près
constant. Le moment angulaire est plus élevé pour les températures inférieures car la contribution
de l’émission IR au freinage est trop faible. Pour les températures plus élevées, J0 ne varie pas.
En effet, la Fig. 3.7 montre que lorsque l’énergie moyenne du photon absorbé augmente mais que
G0 reste constant, l’importance de la queue de distribution de l’énergie interne est accentuée mais
reste cependant mineure par rapport au pic de la distribution. De plus, l’énergie du pic n’est pas
modifiée. Augmenter Te f f à G0 constant change donc peu la contribution de l’émission IR. Par
ailleurs, comme G0 reste égal à 1, la contribution des interactions avec le gaz n’augmente pas de
manière significative avec Te f f et J0 ne varie pas.

5.3.4 Influence de la densité du gaz nH

La Fig. 5.8 montre l’influence de la densité du gaz sur le moment angulaire le plus probable.
Le champ de rayonnement est un corps noir à 22 000 K avec G0 = 1. On considère que le gaz
est à l’équilibre thermique. Les paramètres du gaz sont donnés au §1.7. On constate que pour
0.1 � n H � 30 cm−3 la valeur de J0 est à peu près constante. Pour les environnements plus denses,
J0 augmente avec nH. Ce comportement pour les milieux les plus denses s’explique aisément. En
effet, les taux de changement du moment angulaire produits par les interactions avec le gaz sont
directement proportionnels à n H et dominent l’excitation. En revanche, pour les milieux moins
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Figure 5.6 - Moment angulaire le plus probable J0 en fonction de l’intensité du champ
de rayonnement G0. Le champ de rayonnement est un corps noir à 22 000 K. Sur chaque
figure, les trois courbes représentent les résultats pour NC = 20, 30 et 40 de bas en haut.
La figure en haut à gauche a été obtenue pour nH = 0.1 cm−3, celle en haut à droite pour
nH = 30 cm−3 et celle du bas pour nH = 300 cm−3. Les autres paramètres du gaz ont été
obtenus en se plaçant à l’équilibre thermique.

denses, l’excitation rotationnelle est dominée par l’émission IR et le freinage par l’émission ro-
tationnelle. Ces deux contributions ne dépendent pas directement de la densité (voir Eq. 5.11 &
5.16). La valeur de J0 n’est donc pas modifiée tant que la densité n’est pas suffisante pour que les
interactions avec le gaz prennent le pas sur les processus radiatifs. Ceci est vérifié pour n H � 30
cm−3 dans le cas où NC � 30.

5.3.5 Influence du moment dipolaire électrique µ

La Fig. 5.9 montre l’influence du moment dipolaire électrique des grains sur leur moment angu-
laire J0. Les résultats sont présentés dans le cas du CNM défini dans la Tab. 1.1. Le paramètre que
nous faisons varier est la constante m à laquelle le moment dipolaire intrinsèque est proportionnel.
On constate que pour toutes les tailles, le moment angulaire diminue quand m augmente. En effet,
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Figure 5.7 - Moment angulaire le plus probable J0 en fonction de la température effective
du champ de rayonnement Te f f pour nH = 30 cm−3. Le champ de rayonnement est un corps
noir de température Te f f dont l’intensité a été normalisée pour être telle que G0 = 1 dans
tous les cas. Les paramètres du gaz ont été obtenus en se plaçant à l’équilibre thermique
avec le logiciel CLOUDY (Ferland et al. 1998). A ce corps noir, on a ajouté le CMB. Les
résultats sont présentés pour trois tailles : NC = 20, 30 et 40 de bas en haut.

le freinage par émission de photons purement rotationnels est proportionnel à µ 2 ∼ µ2
i ∝ m2. Plus

m augmente, plus le freinage est efficace.

5.4 Distribution du moment angulaire n(J)

La connaissance du moment angulaire le plus probable permet d’estimer la distribution du
moment angulaire n(J,NC). Dans la mesure où la variation du moment angulaire ∆J est toujours
très inférieure au moment angulaire total le plus probable J0, on peut considérer que la distribution
des niveaux de populations des valeurs de J suit la loi “thermique” :

∆J � J0 ⇒ n(J) = n0 J 2 exp(−J 2/J 2
0 ) (5.52)

avec n0 =

[∫ ∞

0
J 2 exp (−J 2/J 2

0 )

]−1

qui décrit bien l’action de l’émission IR11 (Rouan et al. 1992; Mulas 1998) et des interactions
gaz-grains (Draine et Lazarian 1998b).

11En réalité, Rouan et al. (1992) trouvent une distribution pseudo-thermique de la forme suivante : n(J) ∝ (2J +
1)2exp(−AJ(J + 1)). Cette distribution diffère très peu de la relation 5.52 pour les valeurs de J qui nous intéressent.
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Figure 5.8 - Moment angulaire le plus probable J0 en fonction de la densité d’hydrogène
nH du milieu dans lequel les grains sont plongés. Le champ de rayonnement est un corps
noir à 22 000 K avec G0 = 1 auquel on a ajouté le CMB. Les paramètres du gaz ont été
obtenus en se plaçant à l’équilibre thermique avec le logiciel CLOUDY (Ferland et al.
1998). Les résultats sont présentés pour trois tailles de PAH : NC = 20, 30 et 40 de bas en
haut.

Figure 5.9 - Moment angulaire le plus probable J0 en fonction du moment dipolaire
électrique µ(NC) des grains. Les calculs ont été fait dans le cas du CNM. Les résultats
sont présentés pour trois tailles de PAH : NC = 20, 30 et 40 de bas en haut.
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Figure 5.10 - Température rotationnelle pour des PAH cations en fonction de leur taille,
pour trois environnements différents : le CNM (trait plein noir), le WNM (tirets gris), le
WIM (trait plein gris), les nuages moléculaires (pointillés noirs) et la Barre d’Orion (tirets
noirs).

5.5 Température rotationnelle

La température rotationnelle TJ est définie à partir du nombre rotationnel le plus probable J0 et
de la distribution du moment angulaire n(J). On obtient alors :

TJ (K) =
B J 2

0

k
= 10 × N−2

C J2
0 (5.53)

La Fig. 5.10 présente la température rotationnelle en fonction de la taille des PAH pour différents
environnements interstellaires. On constate que T J est subthermique dans le cas du milieu diffus
(CNM, WNM et WIM) alors qu’elle est suprathermique pour les nuages moléculaires et la Barre

d’Orion. Ces résultats sont en accord avec les résultats de Rouan et al. (1997). Ils montrent que
dans le Rectangle Rouge la température rotationnelle des PAH est suprathermique avec TJ ∼ 100
K pour NC = 40, et qu’elle est infrathermique dans le cas du milieu diffus et d’une nébuleuse par
réflexion.

5.6 Emission rotationnelle résultante

♣ Détermination de la puissance émise

La puissance émise par un PAH contenant NC atomes de carbone qui passe d’un niveau J à un
niveau J − 1 est :

P(J) = AJ→J−1 × 2BJ (5.54)
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Figure 5.11 - Spectre de rotation pour une distribution de tailles de PAH avec α = 3.5
(Mathis et al. 1977) et NC = 30−216, pour une densité de colonne d’hydrogène NH = 1021

cm−2 et une abondance du carbone dans les PAH [C/H] = 4.3 × 10−5. La courbe en trait
plein montre le cas du CNM, les tirets-pointillés celui du WIM, les tirets- triple pointillés
celui du WIM, les pointillés le cas des nuages moléculaires et les tirets le cas de la Barre
d’Orion.

avec AJ→J−1 le taux d’émission spontanée (Eq. 5.13) et 2BJ = hν l’énergie de la transition (∆K = 0
pour les transitions rotationnelles). On définit la distribution de tailles des PAH n PAH(NC)dNC

comme le nombre de PAH par proton du milieu interstellaire ayant un nombre d’atomes de carbone
compris entre NC et NC + dNC .Pour la distribution du moment angulaire n(NC , J) on peut alors
écrire :

P(hν) =
NH

4π

∫ Nmax

Nmin

AJ→J−1 n(NC , J)
2BJ
2Bc

nPAH(NC) dNC (5.55)

Dans la mesure où nous sommes intéressés par le spectre en bande large, la largeur de bande a été
posée égale à 2Bc : ∆ν = 2Bc est la bande passante du photon émis en Hz.

♣ Variations en fonction du milieu considéré et de la distribution de tailles

La Fig. 5.11 montre l’influence de l’environnement interstellaire dans lequel les PAH sont
plongés sur le spectre de rotation et la Fig. 5.12 celle de la distribution de tailles. On prend comme
distribution de tailles une loi de puissance en n(a) ∝ a−α ou n(NC) ∝ N−βC avec β = (α + 1)/2.
Augmenter la valeur de α revient donc à augmenter la fraction de petits PAH (NC � 70). On passe
de ∼30% à ∼90% de petits PAH quand α passe de 0 à 6 avec NC = 30 − 216. L’intensité varie
d’un facteur 5 alors que le pic est décalé vers le rouge d’environ 9 GHz. La valeur choisie pour
la plus petite taille de PAH trouvera sa justification au chapitre 7. La Fig. 5.12 montre également
un spectre de rotation obtenu avec une distribution de tailles de type log-normale, similaire à celle
utilisée par Draine et Lazarian (1998b) :

nPAH(NC) ∝ N−1
C exp

⎡⎢⎢⎢⎢⎣−1
2

(
ln(NC/N0)

σ

)2⎤⎥⎥⎥⎥⎦ (5.56)
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Figure 5.12 - Spectre de rotation pour une distribution de tailles des PAH n(a) ∝ a−α et
NC = 30 − 216. La courbe en trait plein montre le cas classique α = 3.5 (Mathis et al.
1977), les pointillés le cas α = 0 (autant de gros PAH que de petits PAH avec une taille
moyenne de 123 atomes de carbone) et les tirets le cas α = 6 (une majorité de petits PAH
avec une taille moyenne de 38 atomes de carbone). La courbe bleue montre un spectre
obtenu avec une distribution de tailles de type log-normale centrée en NC = 44.

où N0 = 44 et σ = 0.4. Le spectre de rotation pique dans la même gamme de fréquences que
pour α = 3.5 et 6 dont les tailles moyennes sont de 48 et 38 atomes de carbone respectivement. La
fréquence au maximum est légèrement supérieure au cas MRN car la loi log-normale est centrée
sur la taille N0 et défavorise ainsi les PAH plus grands.

♣ Variations en fonction de G0 et de Te f f

La Fig. 5.13 montre l’influence de G0 sur la position et l’intensité du spectre de rotation. On a
vu au §5.3.3 que J0 varie peu pour G0 � 10− 100 si la densité du gaz est suffisamment importante.
Nous examinons ici les conséquences de ce constat sur le spectre de rotation et cela dans quelques
bandes d’instruments utiles pour l’observation de l’émission anormale :

- WMAP : cet instrument est présenté au §6.2.1, nous utilisons ici la bande K à 23 GHz.
- GBT (Green Bank Telescope) : le GBT est situé dans le comté de Pocahontas en Virginie Oc-

cidentale, c’est le plus grand radio-télescope entièrement orientable. Il possède un diamètre
de 100 m environ et sa conception lui permet de voir tout le ciel au-dessus de 5 ◦d’élévation.
Le domaine de fréquences disponible s’étend de 290 MHz à 49 GHz. Nous utilisons ici la
bande Ku à 13.7 GHz. Ce test est illustratif pour comprendre le comportement du spectre
rotationnel à basse fréquence, car de telles observations sont difficiles. La sensibilité du GBT
est en effet insuffisante pour mesurer l’émission étendue à basse fréquence.

- Planck-LFI (Low Frequency Instrument) : LFI est l’instrument basse fréquence embarqué
sur le satellite Planck. Il est conçu pour couvrir la gamme de fréquences 30-70 GHz avec une
résolution angulaire de 33 à 10 arcmin. Nous utilisons ici les bandes à 30, 44 et 70 GHz de
LFI et la bande à 100 GHz de Planck-HFI (High Frequency Instrument).

On constate sur la Fig. 5.13 que la position du pic du spectre de rotation varie relativement peu
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pour les régions de forte densité (nH ≥ 30 cm−3) pour 0.01 ≤ G0 ≤ 10. En revanche, dans le
cas d’un champ de rayonnement plus intense ou d’une région moins dense, cette position peut
varier grandement. Par ailleurs, on peut noter que la puissance émise dans les bandes12 à basse
fréquence (GBT et WMAP) est relativement constante pour 0.01 ≤ G0 ≤ 10. Le spectre d’émission
rotationnelle devrait donc être peu variable dans le cas du milieu diffus (CNM, WNM, WIM). Pour
10 ≤ G0 ≤ 105, la puissance émise dans les bandes est constante pour ν ≥ 23 GHz quelle que soit
la densité du milieu considéré.

La Fig. 5.14 présente la position du pic d’émission rotationnelle et l’intensité dans les bandes
que nous venons de décrire en fonction de la couleur du champ de rayonnement. On constate que
pour Te f f ≥ 10 000 K la position et l’intensité du spectre sont conservées et cela pour toutes les
bandes.

♣ Variations en fonction de nH

La Fig. 5.15 montre l’influence de nH sur la position et l’intensité du spectre de rotation dans
les mêmes bandes que celles décrites précédemment. On a vu au §5.3.4 que J0 varie peu pour 0.1
� n H � 30 cm−3. On peut constater que la position du pic d’émission rotationnelle est assez stable
pour la même gamme de densités. Il se déplace vers les plus hautes fréquences pour les densités
plus importantes. Par ailleurs, l’intensité varie relativement peu dans les bandes à basse fréquence
pour 0.1 � n H � 30 cm−3.

L’étude des variations du spectre de rotation en fonction de G0 et de nH nous montre donc
que l’émission rotationnelle n’est proportionnelle à aucune de ces deux quantités. Elle est assez
peu sensible pour nH � 30 cm−3 et 0.01 � G0 � 10 à 23 GHz. G0 et nH influencent cependant
dans certains cas sa fréquence et son intensité. Ceci sera une information à retenir avant d’essayer
d’interpréter les observations de l’émission anormale.

♣ Variations en fonction de µ

La Fig. 5.16 montre l’influence du moment dipolaire électrique sur l’intensité et la position du
spectre rotationnel dans les mêmes bandes que celles décrites précédemment. On a vu au §5.3.5
que le moment angulaire diminue quand µ augmente. Ce résultat se répercute sur le spectre de la
manière suivante :

- le pic d’émission est décalé vers les basses fréquences quand µ augmente. Le freinage étant
de plus en plus efficace, les grains tournent moins vite. En multipliant m par un facteur 5, le
maximum d’émission est décalé de 15 GHz.

- l’émissivité dans les bandes à haute fréquence diminue, alors qu’elle augmente dans les
bandes à basse fréquence. La diminution reste cependant modérée dans la plupart de ces
bandes car l’émissivité des grains est proportionnelle à µ 2.

12On représente ici l’intensité intégrée dans les bandes instrumentales considérées qui ont des largeurs finies. Si on
appelle fν la fonction de transmission dans une bande donnée en fonction de la fréquence, l’intensité intégrée dans
cette bande est :

∫
P(hν) fνdν∫

fνdν
avec P(hν) définie par l′Eq. 5.55 (5.57)
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Figure 5.13 - Ces résultats ont été obtenus à partir des modèles décrits au §5.3.3 pour une
distribution de tailles MRN avec NC = 30 − 216 et pour trois densités nH = 0.1, 30, 300
cm−3 de haut en bas. A gauche : émissivité intégrée en fonction de G0 dans la bande
WMAP à 23 GHz (étoiles rouges), dans la bande GBT à 13.7 GHz (croix oranges), dans les
bandes LFI à 30, 44, 70 et 100 GHz (triangles, disques, carrés et losanges respectivement).
A droite : position du pic d’émission rotationnelle en fonction de G0. Les zones hachurées
montrent la position et la largeur des bandes citées précédemment.
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Figure 5.14 - Ces résultats ont été obtenus à partir des modèles décrits au §5.3.3 pour une
distribution de tailles MRN avec NC = 30 − 216 et nH = 30 cm−3. A gauche : émissivité
intégrée en fonction de Te f f . A droite : position du pic d’émission rotationnelle en fonction
de Te f f . La légende est la même que pour Fig. 5.13.

Figure 5.15 - Ces résultats ont été obtenus à partir des modèles décrits au §5.3.4 pour une
distribution de tailles MRN avec NC = 30 − 216 et pour G0 = 1. A gauche : émissivité
intégrée en fonction de nH dans la bande WMAP à 23 GHz (étoiles rouges), dans la bande
GBT à 13.7 GHz (croix oranges), dans les bandes LFI à 30, 44, 70 et 100 GHz (triangles,
disques, carrés et losanges respectivement). A droite : position du pic d’émission rotation-
nelle en fonction de nH. Les zones hachurées montrent la position et la largeur des bandes
citées précédemment.
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Figure 5.16 - Ces résultats ont été obtenus à partir des modèles décrits au §5.3.5 pour une
distribution de tailles MRN avec NC = 30 − 216 et pour G0 = 1. A gauche : émissivité
intégrée en fonction de m dans la bande WMAP à 23 GHz (étoiles rouges), dans la bande
GBT à 13.7 GHz (croix oranges), dans les bandes LFI à 30, 44, 70 et 100 GHz (triangles,
disques, carrés et losanges respectivement). A droite : position du pic d’émission rotation-
nelle en fonction de m. Les zones hachurées montrent la position et la largeur des bandes
citées précédemment.

5.7 Comparaison avec les modèles précédents

La partie innovante de notre modèle de rotation est le traitement détaillé de l’émission rovi-
brationnelle IR. Nous faisons donc ici la comparaison de nos taux de changement de J avec ceux
de Rouan et al. (1992) et ceux de Draine et Lazarian (1998b). Pour les premiers, nous utilisons
directement le taux fourni dans Rouan et al. (1997) :

(τ−1∆J)Rouan = W+ −W− = −7.4 × 10−8

[
J

270

(NC

78

)−1/3

− 405
J

(NC

78

)4/3]
(en s−1) (5.58)

Pour les seconds, en utilisant les facteurs de conversion donnés au §5.2, on obtient pour un PAH
plan avec NC = 50 :

(τ−1∆J)DL98 = W+ −W− =
1.2 × 10−5

J
− 1.75 × 10−10 J (en s−1) (5.59)

La Fig. 5.17 présente la comparaison de ces deux taux avec le nôtre pour un PAH plan de 50
atomes de carbone. Les taux pour ces trois modèles ont des valeurs comparables. Cependant, on
peut constater que le passage par zéro, c’est-à-dire W+ − W− = 0, est réalisé pour des valeurs
de J différentes. En effet, pour Draine et Lazarian (1998b), ce passage a lieu pour J ∼ 260, pour
Rouan et al. (1992) pour J ∼ 225 et pour notre modèle pour J ∼ 180. Lorsqu’on modifie le modèle
décrit dans ce chapitre pour considérer un unique mode vibrationnel, on constate que dans le cas de
Draine et Lazarian (1998b) le taux de changement est dominé par un mode effectif à 15 µm, dans
le cas de Rouan et al. (1992) à 20 µm et dans notre cas à 31 µm. Nos résultats montrent donc la
prédominance des modes à basse énergie pour la rotation. Ce résultat est illustré par la Fig. 5.17La
différence entre nos résultats et les résultats de Draine et Lazarian (1998b) provient de :
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Figure 5.17 - En haut à gauche : comparaison de la contribution de l’émission rovibra-
tionnelle IR de notre modèle |(τ−1∆J)IR| = |W+ − W−| (courbe en trait plein noir) aux
modèles de Rouan et al. (1992) (tirets) et Draine et Lazarian (1998b) (pointillés) dans
le cas du CNM avec NC = 50. En haut à droite : (W+ + W− + W0) × hν0 en fonction
de la longueur d’onde des 18 modes vibrationnels. Cette quantité est proportionnelle à
l’émissivité IR des PAH et on peut constater qu’on retrouve le résultat de la Fig. 3.12 où
l’on montrait que l’émissivité des PAH est dominée par les modes dans l’IR moyen. En
bas à gauche : taux de changement du moment angulaire en fonction de J pour les 18
modes vibrationnels. Les regroupements de bandes sont les mêmes que dans la Fig. 3.13.
En bas à droite : les cercles représentent W−, les triangles W+ et les croix W0 pour les 18
modes vibrationnels en fonction de leur longueur d’onde.

a) La section efficace d’absorption σabs : nous utilisons un spectre de modes et pas un continuum.
Draine et Lazarian (1998b) ont utilisé la section efficace du graphite soit une loi de puissance
en ν 2. Cela favorise les états à haute énergie interne face aux états à plus basse énergie.

b) La capacité calorifique C(T ) : en utilisant notre spectre de modes et en supposant que ceux-ci
sont harmoniques, on trouve que la capacité calorifique des PAH est plus grande que celle du
graphite pour T < 100 K et à peu près égale à elle à plus haute température (Fig. 3.5). Or si on
appelle P(T ) la puissance émise par un PAH de température T , la conservation de l’énergie au
cours d’une fluctuation de température donne : C(T )dT = −P(T )dt. Une capacité calorifique
plus grande à basse température augmente donc la contribution des modes à basse énergie qui
sont ceux qui dominent (τ−1∆J)IR.
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Enfin, le fait que des modes avec des forces d’oscillateur faibles puissent dominer les variations
de J s’explique grâce aux termes ν±,0(ν0, J,K). En effet, quand l’énergie du mode est grande, les
termes en J et en K sont négligeables et les taux W±,0 sont quasiment égaux. En revanche, quand
l’énergie du mode est faible, ces termes ne sont plus négligeables et la différence entre les trois
taux peut devenir importante. Les modes à 30 et 74 µm peuvent donc dominer (τ−1∆J)IR (voir Fig.
5.17).

5.8 Conclusions

Nous avons développé un modèle de rotation des PAH interstellaires avec des propriétés mo-
léculaires réalistes. Les interactions avec le gaz et les photons sont prises en compte. Ce modèle
détermine la distribution de moment angulaire des molécules et nous avons pu en déduire le spectre
rotationnel des PAH dans différents environnements interstellaires. Nous avons montré que les pro-
cessus radiatifs (émissions rotationnelle et IR) sont non négligeables comparativement aux inter-
actions avec le gaz. Le calcul détaillé du taux de variation du moment angulaire par émission IR
a permis de mettre en évidence la prédominance des modes vibrationnels à basse énergie pour la
construction de la distribution n(J). On a également pu montrer que l’émission IR est le proces-
sus dominant la désexcitation de la rotation dans les milieux peu denses, soumis à un champ de
rayonnement intense. Dans les milieux moins irradiés ou plus denses, c’est l’émission de photons
rotationnels qui domine le freinage. On notera que tous les résultats présentés dans ce chapitre sont
fonction du moment dipolaire électrique choisi pour la distribution de PAH. Une diminution de µ
entrainerait une augmentation de J0 et un décalage du spectre rotationnel vers les hautes fréquences
ainsi qu’une diminution de son intensité.

Nous avons également pu montrer que l’émission rotationnelle n’est proportionnelle ni à l’in-
tensité du champ de rayonnement incident ni à la densité du gaz dans lequel se trouvent les PAH.
Elle est même peu sensible à nH et G0 pour : nH ≥ 10 et 0.01 � G0 � 10 − 100 dans la bande
K de l’instrument WMAP. Ces résultats ont des conséquences observationnelles fortes qui sont
présentées et exploitées dans le chapitre 7.

Enfin, la connaissance du moment angulaire des PAH interstellaires permet de déduire leur
température rotationnelle. Ce résultat est également intéressant dans la mesure où il peut être
confronté aux largeurs des bandes diffuses observées dans le milieu interstellaire (§2.2). Cela
donne des informations sur la taille de l’émetteur de cette bande. L’élargissement de la largeur des
bandes est lié à la rotation des PAH puisque les bandes diffuses sont des transitions électroniques
avec une sous-structure de raies de rovibration de la molécule. Rouan et al. (1997), Mulas (1998);
Mulas et al. (2003) & Malloci et al. (2003) ont entrepris de faire ce travail dans le cas du Rectangle
Rouge en particulier : il serait intéressant de voir les résultats que l’on obtient avec notre modèle
pour ce même objet et d’autres objets du milieu interstellaire. Cette étude sera une des utilisations
possibles de notre modèle de rotation.
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6.2 Séparation de l’émission anormale et de l’émission synchrotron . . . . . . . 113
6.2.1 Les données . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 113
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6.1 L’émission Galactique

Nous faisons dans cette partie une revue des différents processus d’émissions Galactiques dans
le domaine micro-onde et submillimétrique. Ils sont connus sont le nom d’avant-plans ou fore-
grounds dans le contexte de l’étude du CMB. Cette appellation vient du fait que le domaine de
fréquences que nous considérons ici est le domaine optimal pour la mesure des fluctuations du
fond diffus cosmologique. L’émission thermique des gros grains, l’émission free-free et l’émission
synchrotron sont ici brièvement décrites ainsi que leur dépendance spectrale.

6.1.1 Emission thermique des gros grains

L’intensité émise par un ensemble de grains peut être exprimée par :

I(ν) =
∫

ε(ν)dl (6.1)
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où ε(ν) est l’émissivité à la fréquence ν et l’intégrale se fait le long de la ligne de visée. Cette
intensité peu également être exprimée en fonction de la loi de Planck Bν(T ) ou Bλ(T ) et de l’indice
spectral des gros grains β (voir §2.4.1) :

Bν(T ) =
2hν3

c2

1
exp(hν/kBT ) − 1

en W.m−2.Hz−1.sr−1 (6.2)

Bλ(T ) =
2hc2

λ5

1
exp(hc/λkBT ) − 1

en W.m−2.µm−1.sr−1 (6.3)

avec |dλ| = c
ν2
|dν| et |dν| = c

λ2
|dλ|

et I(ν) ∝ Bν(T ) ν−β (6.4)

Un des moyens de caractériser l’intensité spécifique à une fréquence donnée est de lui donner la
température du corps noir ayant la même brillance à cette fréquence. C’est la façon habituelle de
représenter la brillance des sources en cosmologie. Ainsi, pour toutes les valeurs de I(ν), on définit
la température de brillance1 TB :

I(ν) = Bν(TB) (6.5)

La température de brillance est surtout utilisée en radioastronomie où l’approximation de Rayleigh-
Jeans est généralement applicable :

hν� kBT ⇒ I(ν) =
2ν2

c2
kBTB

soit TB =
c2I(ν)
2ν2k

(6.6)

La température de brillance n’a de signification que si l’équilibre thermodynamique local est
réalisé. Elle permet cependant d’exprimer la brillance d’une source avec des unités très simples.
Cette équation est utilisée dans la suite pour faire la conversion intensité/température de brillance
pour tous les avant-plans dans le domaine radio (free-free et synchrotron). On a alors la relation :
TB ∝ ε(ν)ν−2.

Quand on veut modéliser l’émission de la poussière, il faut donc être capable de déterminer
l’émissivité et l’intensité du flux à toutes les fréquences. Or d’après Draine et Lee (1984) l’émis-
sivité des gros grains, assimilés à du graphite, est proportionnelle à ν2. L’indice spectral de l’émis-
sivité dépend de la nature du grain et il y a peu de mesures de laboratoire disponibles. Une mesure
observationnelle peut être faite à partir de la distribution spectrale d’énergie des gros grains et les
valeurs obtenues pour β sont comprises entre 1 et 2 (Lagache et al. 1999). Les régions illuminées
par l’ISRF de Mathis et al. (1983) présentent une température moyenne de 17.5 K pour le corps
noir. Une description détaillée de la nature des gros grains et de leur mécanisme d’émission est
faite au chapitre 2. Plusieurs missions spatiales ont permis d’observer l’émission des gros grains :
IRAS avec une bande à 100 µm ; COBE-DIRBE avec des bandes à 100, 140 et 240 µm ; COBE-
FIRAS un spectrophotomètre dans l’IR lointain de 0.1 à 10 mm ; WMAP avec une bande à 94 GHz
(3 mm) ; et enfin Spitzer2 avec une bande à 160 µm.

1Les radioastronomes ont l’habitude de mesurer l’énergie reçue en température d’antenne T A. C’est la température
à laquelle serait placé un corps noir qui entourerait complètement l’antenne pour donner le signal observé. Si l’antenne
était parfaite, une région étendue, de brillance uniforme, aurait T A = TB. Cependant les antennes ne sont pas parfaites
et il faut faire intervenir leur rendement (Lequeux 2002).

2Le télescope spatial Spitzer a été lancé par la NASA en août 2003. Il couvre une gamme de longueurs d’onde de
3.6 à 160 µm quasiment inaccessible depuis le sol à cause de l’atmosphère terrestre, opaque au rayonnement IR.
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6.1.2 Emission free-free

♣Mécanisme à l’origine de l’émission free-free

On appelle émission free-free (ou Bremsstrahlung) l’émission due à l’accélération d’une charge
dans le potentiel coulombien d’une autre charge. On estime cette émission à partir d’une approche
classique, dans un cadre relativiste, en apportant ensuite des termes de correction quantique. En
effet, les photons émis ont des énergies comparables à celles des particules les ayant émise. On fait
la simplification suivante : au cours d’une interaction électron/ion, seul l’électron émet un photon
free-free. En effet, comme l’accélération est inversement proportionnelle à la masse de la particule
et que l’ion est beaucoup plus massif que l’électron, on peut le considérer comme statique et donc
n’émettant pas. On va donc considérer le cas d’un électron qui se déplace dans un champ fixe.

Figure 6.1 - Schéma représentant le passage d’un électron de vitesse −→v et de charge −e au
voisinage d’une particule de charge Ze, avec le paramètre d’impact b.

a) Pour un ensemble d’électrons ayant une seule vitesse

Considérons dans un premier temps le cas d’un électron unique. Pour déterminer la fonction
décrivant son émission, on suppose que l’électron ne dévie quasiment pas de sa trajectoire pendant
l’interaction avec le champ créé par l’ion. Ceci est une bonne approximation si l’électron se déplace
rapidement : la variation de la vitesse −→v est alors principalement perpendiculaire à la trajectoire
de l’électron et on peut négliger les variations parallèles à ce chemin. Si donc on considère un
électron de charge −e, ayant une trajectoire rectiligne, qui passe près d’un ion de charge Ze avec le

paramètre d’impact b, le moment dipolaire associé est
−→
d = −e

−→
R et
−̈→
d = −e−̇→v où −→v est la vitesse

de l’électron. Dans le cadre de l’approximation dipolaire, on peut écrire que l’énergie émise par
unité de fréquence est (Rybicki et Lightman 1979) :

dW
dω
=

8πω4

c3
|d̂(ω)|2 (6.7)

où d̂(ω) est la transformée de Fourier du moment dipolaire qu’on peut obtenir en faisant la trans-

formée de Fourier de
−̈→
d = −e−̇→v :

−ω2 d̂(ω) = − e
2π

∫ ∞

−∞
v̇ eiωtdt (6.8)

L’ion et l’électron ne sont en interaction que pendant un cours intervalle de temps, le “temps de
collision” : τ = b/v. On peut donc simplifier l’équation précédente :

d̂(ω) � e
2πω2

∆v si ωτ � 1

� 0 si ωτ � 1 (6.9)
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où∆v est le changement de vitesse de l’électron pendant la collision. Avec l’hypothèse∆−→v = ∆−→v⊥+
∆−→v‖ ∼ ∆−→v⊥, on peut intégrer la partie perpendiculaire de l’accélération et en déduire l’émission
d’une interaction électron/ion :

∆v =
Ze2

m

∫ ∞

−∞

bdt
(b2 + v2t2)3/2

=
2Ze2

mbv
(6.10)

dW
dω

=
8Z2e6

3πc3m2v2b2
si b � v

ω

= 0 si b � v
ω

(6.11)

On étend maintenant ce résultat à une densité d’électrons ne, interagissant avec ni ions par unité de
volume : le flux d’électrons par unité de temps et de surface est donc simplement nev et la surface
élémentaire de collision pour un ion est 2πbdb. L’émission totale par unité de temps de fréquence
et de volume est alors :

dW
dω dV dt

= 2πvneni

∫ bmax

bmin

dW(b)
dω

b db (6.12)

et en substituant l’Eq. 6.10, le résultat final après intégration est :

dW
dω dV dt

=
16πe6

3
√

3c3m2v
neniZ

2gf f (v, ω) (6.13)

où les paramètres bmin et bmax sont inclus dans le facteur de Gaunt g f f (v, ω). Ce facteur dépend de
l’énergie de l’interaction et inclut les corrections quantiques nécessaires. Les valeurs de g f f sont
tabulées (Bressaard et Van de Hulst 1962; Karzas et Latter 1961).

b) Pour des électrons ayant une distribution de vitesse thermique

En réalité les électrons n’ont pas une vitesse de déplacement unique. On va donc considérer un
ensemble thermique de paires électron/ion en interaction. La probabilité dP qu’un électron ait une
vitesse dans l’intervalle d3−→v est :

dP ∝ e−E/kT d3v = exp

(
−mv2

2kT

)
d3v avec d3v = 4πvdv

∝ v2 exp

(
−mv2

2kT

)
dv (6.14)

On intègre donc l’Eq. 6.13 sur la distribution de vitesses, de vmin à l’infini. La vitesse vmin corres-
pond à la vitesse incidente minimale qui permet d’émettre un photon d’énergie hν : v ≥ vmin =

2hν/m. On obtient donc :

dW
dω dV dt

=

∫ ∞
vmin

dW
dω dV dt v

2exp
(
−mv2

2kT

)
dv∫ ∞

−∞ v2exp
(
−mv2

2kT

)
dv

(6.15)

Le résultat final pour l’émissivité du free-free est (avec ν = ω/2π) :

ε(ν) = 6.8 × 10−38Z2neniT
−1/2e−hν/kT g f f en erg/s/Hz/cm−3 (6.16)

où gf f est moyenné sur les vitesses. Aux fréquences GHz, les fréquences d’intérêt pour l’émission
anormale, on mesure ε(ν) ∝ ν−0.1 (soit un indice spectral de 2.1 en température).
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Figure 6.2 - Carte de l’émission Hα utilisant les observations de 3 surveys : le Wisconsin
H-Alpha Mapper (WHAM), le Virginia Tech Spectral-Line Survey (VTSS) et la Southern
H-Alpha Sky Survey Atlas (SHASSA). Cette carte composite a été obtenue par Finkbeiner
(2003), elle est en Rayleighs, avec une résolution de 6’.

♣ Observation de l’émission free-free Galactique

L’émission free-free n’étant dominante à aucune fréquence, elle est un des avant-plans les moins
connus car difficile à extraire. Comme la raie de Balmer Hα est produite par la recombinaison du
même gaz ionisé que l’émission free-free et que les deux processus dépendent du produit neni,
on peut utiliser les cartes d’émission Hα corrigées de l’extinction pour la déterminer. En faisant
quelques hypothèses, on peut déduire une relation entre les émissions Hα et free-free (Dickinson
et al. 2003) :

T f f
b

IHα
∝ ν−2T 0.5

e 10290/Te×
[
ln(0.05 ν−1) + 1.5 ln(Te)

]
en K/R avec Te en K et ν en GHz (6.17)

où Te est la température des électrons. La première incertitude lorsqu’on essaie de prédire l’émis-
sion free-free vient de l’incertitude sur la température des électrons. L’erreur correspondante dans
l’Eq. 6.17 est de 10 %. La seconde source d’erreur provient de l’estimation de l’absorption de
l’émission Hα par les nuages de poussières. La densité de colonne de ces dernières, estimée avec
EB−V , prend en compte toute la poussière présente sur la ligne de visée et pas seulement les nuages
se trouvant entre l’observateur et le gaz ionisé. Il faut corriger l’absorption d’un facteur fd rendant
compte du mélange gaz ionisé/poussières : pour un mélange uniforme, fd = 0.5. Dickinson et al.
(2003) estiment que fd ∼ 0.33 sur la plus grande partie du ciel. L’erreur sur la mesure d’absorption
peut donner une incertitude allant jusqu’à 30 % dans l’Eq. 6.17 dans les régions à haute latitude
Galactique où la densité de poussières est moindre. Par ailleurs, pour |b| < 5 ◦, la confusion sur
les lignes de visée est trop grande pour que l’estimation du free-free soit réellement fiable. Pour
extraire l’émission anormale des données WMAP, l’émission free-free est estimée par la méthode
que nous venons de décrire quand AV < 6. Pour les régions plus denses, la carte d’émission
free-free de l’équipe WMAP, obtenue par la méthode du maximum d’entropie, est utilisée. Ils
utilisent un indice spectral constant sur le ciel et égal à 2.15. Cette estimation ne dépend pas de la
température électronique.
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Les principaux relevés en Hα sont les relevés WHAM3, SHASSA4 et VTSS5. La première
observation de l’émission du gaz ionisé a été faite en 1962 par Hoyle et Ellis qui montrèrent
l’existence d’une couche de gaz ionisé dans le plan de la Galaxie. La brillance en Hα est dominée
par l’émission des régions HII denses qui ont une faible extension spatiale et sont distribuées dans
le plan de la Galaxie. Cependant, pour les galaxies spirales, 25 à 60% de la luminosité Hα provient
de leur WIM et pas de ces régions (Reynolds et al. 1973). Le WIM est généralement distribué
comme un disque épais de H+ ayant pour échelle de hauteur 1 à 3 kpc. La densité de ce milieu est
faible (ne = 0.1 cm−3) avec des températures électroniques de 6 000 à 10 000 K. Dans la Galaxie,
90% de la masse de H+ se trouve dans le WIM et 10% dans les régions HII (présentation orale de
M. Haffner à la conférence “CMB Foregrounds”, Pasadena, juillet 2008).

6.1.3 Emission synchrotron

♣Mécanisme à l’origine de l’émission synchrotron

a) Pour un électron solitaire

Quand une particule relativiste de masse m, de charge q et de vitesse −→v interagit avec un champ
magnétique

−→
B , elle va être accélérée et émettre des photons6. Les équations décrivant le mouve-

ment d’une particule chargée sont :

d
dt

(γm−→v ) =
q
c
−→v ∧ −→B (6.18)

d
dt

(γmc2) = q−→v · −→E (6.19)

La seconde équation implique que γ et donc |−→v | soient des constantes, seule la direction de la
particule est modifiée. On obtient donc :

d−→v
dt

=
q
γmc
−→v ∧ −→B (6.20)

soit
d−→v ‖
dt

= 0 et
d−→v ⊥

dt
=

q
γmc
−→v ⊥ ∧ −→B (6.21)

Comme −→v ‖ est constante, |−→v ⊥| est également une constante. La projection du mouvement dans le
plan perpendiculaire à la direction du champ magnétique est donc circulaire et uniforme (l’accé-
lération est constante et normale à ce plan) : le mouvement de la particule est donc hélicoı̈dal.
Dans le cas astrophysique, la particule chargée sera un électron. En raison de la vitesse relativiste
à laquelle l’électron se déplace autour du champ magnétique, son émission sera concentrée dans
un cône (voir Fig. 6.3). L’observateur verra donc une impulsion lumineuse de durée inférieure à
la période de giration. Le spectre sera donc étalé sur des fréquences autres que la fréquence de

3Wisconsin H Alpha Mapper, avec un champ de vue de 1 ◦ et une résolution angulaire de 60 arcmin, ce relevé
couvre la partie du ciel telle que δ ≥ −30◦.

4Southern H Alpha Sky Survey Atlas, avec un champ de vue de 13.6 ◦ et une résolution angulaire de 0.8 arcmin,
ce relevé couvre la partie du ciel telle que δ ≤ +15◦.

5Virginia Tech Spectral-line Survey, avec un champ de vue de 10 ◦ et une résolution angulaire de 1.6 arcmin, ce
relevé couvre la partie du ciel telle que δ ≥ −15◦.

6Dans le cas non relativiste, on parle d’émission cyclotron et la fréquence d’émission est la fréquence de giration
de la particule autour du champ magnétique.
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giration. Si on regarde la Fig. 6.3, on voit que l’observateur verra les impulsions provenant des
points 1 à 2 tels que les cônes d’émission incluent la direction d’observation. Avec l’Eq. 6.18, on
trouve que la fréquence de rotation et le rayon de courbure sont :

ωB =
qB
γmc

et a =
v

ωBsinα
(6.22)

où α est l’angle entre le champ et le vecteur vitesse (“pitch angle”). Pendant une impulsion ∆t =
t 2 − t 1, l’électron parcourt la distance ∆s = a∆θ et géométriquement, on voit que ∆θ = 2/γ, d’où :

∆s =
2v

γωBsinα
(6.23)

Par ailleurs, ∆s = v(t2 − t1). Le temps entre le début et la fin d’une impulsion lumineuse telle que
vue par l’observateur est inférieure à ∆t d’un facteur ∆s/c qui est le temps que met la lumière pour
parcourir la distance ∆s. Ainsi pour l’observateur :

∆t =
∆S
v
− ∆S

c
=

2
γωBsinα

(
1 − v

c

)
∼ 1
γ3ωBsinα

(6.24)

Ainsi la durée des impulsions lumineuses est inférieure d’un facteur γ3 à la période de giration. Le
spectre d’émission sera large avec une fréquence seuil égale à 1/∆t. On peut définir la fréquence
critique7 ωc :

ωc =
3
2
γ3ωBsinα (6.25)

au-delà de laquelle la puissance émise décroı̂t. Si la totalité des calculs relativistes est effectuée, on
peut montrer que la puissance totale émise est proportionnelle à ω/ωc.

Figure 6.3 - Cônes d’émission en différents points de sa trajectoire pour une particule
accélérée.

b) Pour un ensemble d’électrons

Pour un ensemble d’électrons ayant une distribution d’énergie de la forme (Longair 1992) :
N(E)dE = N0E−pdE ou N(γ)dγ = N0γ

−pdγ, la puissance émise est donnée par :

Ptot(ω) = N0

∫ γmax

γmin

P

(
ω

ωc

)
γ−pdγ (6.26)

7ωc est la fréquence d’émission pour une particule non-relativiste se déplaçant dans un champ magnétique.
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On pose x = ω/ωc :

Ptot(ω) ∝ ω−(p−1)/2

∫ x2

x1

P(x)x(p−3)/2dx (6.27)

Si on estime que les limites d’intégration sont suffisamment larges, on peut supposer que x 1 ∼ 0 et
x 2 ∼ ∞ et l’intégrale est alors une constante et on obtient :

Ptot(ω) ∝ ω− p−1
2 (6.28)

Comme les électrons qui émettent un rayonnement synchrotron perdent de l’énergie, le traitement
complet du problème devrait inclure une dépendance en temps dans la distribution d’énergie des
électrons (N(E, t)). Les électrons avec les plus grandes énergies émettent plus rapidement que ceux
à basse énergie : le spectre devrait donc se raidir à haute fréquence quand les sources vieillissent.
Ainsi, dans le plan Galactique où l’on trouve des sources assez jeunes, l’indice spectral typique
pour l’émission synchrotron est (p − 1)/2 ∼ 1 (3 en température). A plus haute latitude, l’indice
spectral du synchrotron augmente avec l’énergie (Lawson et al. 1987).

Par ailleurs, l’émission synchrotron sera polarisée linéairement, de manière partielle, dans la
direction perpendiculaire au champ magnétique Galactique, autour duquel les électrons spiralent.
On peut estimer le taux de polarisation linéraire intrinsèque fS à partir de la distribution d’énergie
des électrons (Rybicki et Lightman 1979) :

fS =
p + 1

p + 7/3
= 0.75 pour p = 3 (6.29)

Or le taux de polarisation observé est nettement inférieur à 75%. Cela est dû aux changements de
direction du champ magnétique sur la ligne de visée (forme spirale du champ à grande échelle et
turbulence à petite échelle) : si la ligne de visée n’est pas perpendiculaire au champ alors le taux
de polarisation diminue. On exprime cela à l’aide du facteur de diminution géométrique g (Page
et al. 2007) :

g × fS =
signal polarisé

signal non polarisé
(6.30)

♣ Observation de l’émission synchrotron Galactique

Figure 6.4 - Carte de l’émission synchrotron à 408 MHz d’après Haslam et al. (1981), en
Kelvins, avec une résolution de ∼ 1◦.
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La méthode habituelle pour déterminer l’émission synchrotron dans le domaine micro-onde est
d’extrapoler les cartes obtenues à plus basse fréquence à l’aide d’une loi de puissance. En général,
les relevés à 408 MHz (Haslam et al. 1981) et 1420 MHz (Reich et Reich 1986) sont utilisés
pour effectuer ce travail. Le relevé à 408 MHz a une résolution angulaire de 0.85◦et celui à 1420
MHz de 0.58◦. Ces deux relevés souffrent d’erreur dans la détermination du niveau zéro et du bruit
atmosphérique est présent dans les cartes finales. En dehors de ces problèmes inhérents aux cartes
elles-mêmes, il y a aussi le problème d’extrapolation discuter précédemment. On s’attend en effet
à ce que l’indice spectral augmente quand la fréquence augmente mais on ignore de combien.
La méthode d’extrapolation conduit donc systématiquement à des erreurs pour l’estimation de
l’émission synchrotron dans le domaine micro-onde. Miville-Deschênes et al. (2008) ont proposé
une nouvelle méthode basée sur l’analyse des données polarisées du satellite WMAP. Nous allons
décrire cette méthode dans les paragraphes suivants.

6.2 Séparation de l’émission anormale et de l’émission synchro-
tron

6.2.1 Les données

Les données utilisées sont les cartes à 3 ans de la mission WMAP, délivrées dans le format de
pixelisation sur la sphère HEALPix8 défini par Górski et al. (2005). Les cartes de température et
de polarisation (I, Q, U) dans les bandes K (23 GHz), Ka (33 GHz), Q (41 GHz), V (61 GHz) et
W (94 GHz) sont celles disponibles sur le site internet LAMBDA9. La résolution angulaire est de
0.82◦à 23 GHz à 0.21◦à 94 GHz : toutes ces cartes sont lissées à une résolution angulaire commune
de 1◦. Les détails concernant les caractéristiques de chaque bande sont donnés dans la Tab. 6.1.
Le fond diffus cosmologique est retiré en utilisant l’estimation faite par l’équipe WMAP d’après
la méthode dite ILC pour ”Internal Linear Combination” (Bennett et al. 2003) et le niveau zéro
des cartes est celui estimé par Eriksen et al. (2008) qui l’ont ajusté conjointement au FDC et aux
émissions d’avant-plans en supposant que l’indice spectral du synchrotron entre 408 MHz et 23
GHz est βS = −3 (Davies et al. 2006).

Tableau 6.1 - Caractéristiques des bandes du télescope WMAP.
Bande K Bande Ka Bande Q Bande V Bande W

λ (mm) 13 9.1 7.3 4.9 3.2
ν (GHz) 22.8 33 40.7 60.8 93.5
∆ν (GHz) 5.5 7 8.3 14 20.5

Bruit10, σ0 (mK) 1.424 1.449 2.211 3.112 6.498
Résolution (◦) 0.82 0.62 0.49 0.33 0.21

8http://www.eso.org/science/healpix, HEALPix = Hierarchical Equal Area isoLatitude Pixelization
9http://lambda.gsfc.nasa.gov/product/map/current/

10Avec σ(mK) = σ0N−1/2
obs .
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6.2.2 Principe de la méthode

Le but de l’étude menée par Miville-Deschênes et al. (2008) est de définir un modèle d’émission
Galactique à 23 GHz qui soit compatible à la fois avec les données en intensité et en polarisation du
satellite WMAP, avec les données Hα et avec ce que l’on sait du champ magnétique Galactique et
des rayons cosmiques. Aucune hypothèse n’est faite sur la nature de l’émission anormale, elle est
le résidu lorsque toutes les autres composantes sont soustraites. En particulier, aucune hypothèse
sur une corrélation avec la poussière n’est faite dans ce modèle.

Les mécanismes pris en compte lors de la séparation des composantes sont l’émission synchro-
tron, le free-free, l’émission des gros grains à l’équilibre thermique et l’émission dite anormale.
L’intensité totale lorsqu’on a soustrait le FDC peut-être exprimée comme la somme de toutes ces
composantes : Iν = S ν + Fν + BGν + Aν. La décomposition décrite ici est basée sur le fait que les
émissions free-free et anormale ne sont pas polarisées (Battistelli et al. 2006; Martin 2007) et on
peut alors exprimer l’intensité polarisée comme : Pν = S P

ν + BGP
ν . Or à 23 GHz, la fréquence

qui nous intéresse ici, la contribution des gros grains est négligeable et on peut donc écrire :
P23 GHz = S P

23 GHz. L’indice spectral du synchrotron βS sera donc estimé à partir des données en
polarisation puis les émissions thermique, free-free et synchrotron seront soustraites des cartes en
intensité, le résidu étant l’émission anormale. Ce travail montre également qu’il est impossible
de reproduire les taux de polarisation observés à 23 GHz si la composante anormale est négligée
(Miville-Deschênes et al. 2008).

6.2.3 Estimation de l’intensité synchrotron

Ce paragraphe décrit dans un premier temps la façon dont Miville-Deschênes et al. (2008)
prouvent l’existence d’une composante anormale non polarisée à partir des données en polarisation
WMAP. La méthode consiste à comparer deux modèles : un sans et un avec émission anormale
non polarisée. Dans un second temps, on donne l’estimation de l’émission synchrotron résultante.

♣Modèle 1 : sans émission anormale

Dans ce cas, on peut écrire : I23 GHz = S 23 GHz + F23 GHz et P23 GHz = S P
23 GHz. L’émission syn-

chrotron est donc simplement le résidu de l’intensité dans la bande WMAP à 23 GHz à laquelle
on a soustrait l’émission free-free et les fluctuations du CMB : S 23 GHz = I23 GHz − F23 GHz. Cette
première estimation de l’émission synchrotron donne la fraction de polarisation à 23 GHz sans
émission anormale illustrée par la Fig. 6.5.

♣Modèle 2 : avec émission anormale

Dans ce cas, on peut écrire : I23 GHz = S 23 GHz+F23 GHz+A23 GHz et P23 GHz = S P
23 GHz. Il n’est donc

plus possible de faire une simple soustraction car on a maintenant deux inconnues (les émissions
synchrotron et anormale). On va donc faire une hypothèse pour estimer l’émission synchrotron. On
a vu précédemment que l’indice spectral de l’émission synchrotron pour un ensemble d’électrons
ayant une distribution en loi de puissance, N(E)dE = N0E−pdE avec p = 3, est βS = −(p + 3)/2 =
−3 (voir Eq. 6.28). Pour estimer l’intensité à 23 GHz, on suppose que l’émission synchrotron a
un indice spectral constant sur le ciel, et égal à -3 (Davies et al. 2006). La meilleure estimation
possible de cette émission sur tout le ciel est la carte à 408 MHz de Haslam et al. (1981), c’est
donc à partir d’elle que l’intensité synchrotron est extrapolée :

S 23 GHz = S 408 MHz

(
ν

0.408

)βS

(6.31)
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Cette seconde estimation de l’émission synchrotron donne la fraction de polarisation à 23 GHz
avec émission anormale illustrée par la Fig. 6.5.

♣ Comparaison des deux modèles

On constate sur la Fig. 6.5 que les deux modèles avec et sans émission anormale donnent des
résultats très différents pour le taux de polarisation de l’émission synchrotron. La comparaison de
ces deux modèles doit donc à priori nous permettre d’invalider l’un des deux. Pour effectuer cette
invalidation, on compare ces deux modèles à l’émission synchrotron estimée à partir du champ
magnétique Galactique.

♣ Estimation de la fraction de polarisation de l’émission synchrotron à partir du champ
magnétique

Les paramètres de Stokes Q et U (voir annexe 7.5) de l’émission synchrotron polarisées intégrés
le long de la ligne de visée z sont (Miville-Deschênes et al. 2008) :

I(ν) = εS (ν)
∫

z
neB (1+p)/2

⊥ dz

Q(ν) = fS εS (ν)
∫

z
neB (1+p)/2

⊥ cos (2Φ) sin (α) dz

U(ν) = fS εS (ν)
∫

z
neB (1+p)/2

⊥ sin (2Φ) sin (α) dz

(6.32)

avec cos (2Φ) =
B2

x − B2
y

B2⊥
, sin (2Φ) = −2

BxBy

B2⊥
et sinα =

√
1 − B2

z

B2

avec εS ∝ νβS l’émissivité synchrotron, Φ l’angle entre la direction de polarisation du champ
électrique et un méridien Galactique, B⊥ = (B2

x + B2
y)1/2 la projection du champ magnétique Galac-

tique sur le plan du ciel (perpendiculaire à la ligne de visée), fS le taux de polarisation intrinsèque
défini précédemment et ne la densité d’électrons (Drimmel et Spergel 2001) :

ne(z, r) = n0e−r/hr sech2(z/hz) avec hr = 5 kpc et hz = 1 kpc (6.33)

Le modèle bisymétrique spiral (BSS, §1.8) est utilisé pour le champ magnétique Galactique
(Han et al. 2006) :

B(r, θ, z) = B0(r) cos

(
θ − ψ ln

(
r
r0

))
cos (χ) (6.34)

avec ψ =
1

tan (p)
et χ(z) = χ0 tanh

(
z

1 kpc

)
où p est l’angle entre une tangente aux bras spiraux et un rayon de la Galaxie (“pitch angle” ou
angle de “tangage”) et χ la composante verticale de

−→
B . Localement le champ magnétique a une

composante turbulente due aux mouvements turbulents du gaz. Pour les échelles inférieures à 100
pc, le spectre de puissance du champ magnétique suit une loi de puissance en -5/3 ; pour les plus
grandes échelles, il est dominé par la structure spirale (Minter et Spangler 1996). Les résultats sont
en accord avec ceux provenant de mesures de rotation sur des pulsars (Han et Qiao 1994; Han et al.
2006) pour l’angle p et pour l’amplitude de la partie turbulente du champ magnétique (0.57 pour
ce travail) l’accord est bon avec les mesures d’extinction polarisée à 2.2 µm (Jones et al. 1992).
La partie turbulente du champ magnétique ainsi que la longueur de la ligne de visée vont diminuer
le taux de polarisation de l’émission synchrotron. Cette diminution du taux de polarisation est
représentée par le facteur de dépolarisation g (Eq. 6.30) qu’on estime comme :√

Q2 + U2

I23 GHz
= g × fS (6.35)
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Cette estimation de la fraction de polarisation de l’émission synchrotron est représentée sur la Fig.
6.5.

On constate que si on considère qu’il n’y a pas de composante anormale non polarisée lorsqu’on
calcule S 23 GHz, les valeurs de g doivent être plus élevées pour pouvoir reproduire la carte du taux
de polarisation et l’amplitude du champ turbulent nécessaire pour augmenter g est trop élevée (Fig.
6.5). Le modèle AVEC émission anormale reproduit mieux, à la fois en structure et en valeur, la
fraction de polarisation de l’émission synchrotron estimée à partir de nos connaissances sur le
champ magnétique Galactique. Ce résultat confirme l’existence d’une composante anormale forte,
non polarisée, à 23 GHz.

♣ Estimation finale de l’émission synchrotron

L’indice spectral du synchrotron βS peut alors être estimé à partir du modèle de champ magné-
tique Galactique et de la carte WMAP en polarisation :

βS =
log(M23/S 408)
log(23/0.408)

avec M23 =
P23

g fS
⇒ βS = −3 ± 0.06 (6.36)

Et l′intensité synchrotron non polarisée est simplement : S 23 GHz = S 408 MHz

(
ν

0.408

)βS

.

(6.37)

6.2.4 Emission anormale

L’émission anormale à 23 GHz peut alors être estimée :

A23 GHz = I23 GHz − S 408 MHz

(
ν

0.408

)βS − F23 GHz − BG23 GHz (6.38)

avec βS déterminé par l’Eq. 6.36 et BG23 GHz le modèle de Finkbeiner et al. (1999). On constate
que la carte d’émission anormale ainsi obtenue est bien corrélée avec la carte de E(B−V) (Fig. 6.8)
alors qu’aucune hypothèse n’a été faite au départ sur la corrélation du résidu avec la poussière. Par
ailleurs, on voit sur la Fig. 6.8 que l’émission anormale domine le signal par rapport à l’émission
synchrotron dans les régions où la densité de colonne d’hydrogène est importante. Elle domine
dans le plan Galactique et jusqu’aux latitudes moyennes, les nuages de la ceinture de Gould et du
North Celestial Loop sont également visibles en émission anormale (Fig. 6.7).

6.3 Conclusions

A partir d’un modèle de champ magnétique Galactique contraint par les mesures de pulsars,
radio et proche IR, l’analyse des données à 23 GHz en polarisation indique la présence d’une com-
posante forte, non polarisée. Cette composante anormale est très fortement corrélée avec l’émission
des gros grains ou de manière équivalente avec l’excès de couleur standard EB−V (avec un coef-
ficient de corrélation de Pearson égal à 0.94). Aucune hypothèse n’a été faite sur la nature de
l’émission anormale, en particulier sur une quelconque corrélation avec l’émission des poussières
interstellaires. Cette composante anormale est dix fois plus forte que l’intensité synchrotron dans
le plan Galactique et trois fois plus faible dans les régions les plus diffuses de la Galaxie.
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Figure 6.5 - La figure à gauche montre le taux de polarisation prédit à partir du modèle de
champ magnétique Galactique. La figure en haut à droite montre le taux de polarisation
pour les données WMAP si on suppose qu’il n’y a pas de composante anormale non pola-
risée. La figure en dessous inclut cette composante. On remarque que les résultats ne sont
compatibles que si on inclut la composante anormale non polarisée. Les trois cartes sont
lissées à une résolution angulaire de 20˚.

Figure 6.6 - Structure et direction (flèches rouges) du champ magnétique Galactique
déduites à partir de mesure de rotation sur des pulsars (Han et al. 2006).
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!t

Figure 6.7 - Emission anormale à 23 GHz en MJy/sr, avec une résolution angulaire de 1◦.

Figure 6.8 - A gauche : résidu de la carte WMAP à 23 GHz quand l’émission free-free
et l’émission synchrotron (βS = −3) sont soustraites, en fonction de E(B − V). Pour les
régions diffuses avec E(B−V) < 0.5, l’équation de la droite de corrélation est A23 = (0.65±
0.01) E(B − V) + (0.03 ± 0.01). A droite : rapport entre l’émission anormale et l’émission
synchrotron à 23 GHz en fonction de la colonne de densité NH = 5.8 × 1021E(B − V). Les
barres d’erreur représentent l’écart-type du rapport.
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7.1 Le nuage moléculaire G159.6-18.5 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 120
7.2 La région HII [LPH96]201.663+1.643 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 123
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Dans ce chapitre, une comparaison du modèle de rotation décrit au chapitre 5 avec les données
en émission anormale est effectuée. Certaines régions du ciel, pour lesquelles les caractéristiques
physiques sont plus ou moins bien connues, ont été observées sur une gamme de fréquences per-
mettant de déterminer le spectre d’émission anormale. Deux régions sont présentées ici : le nuage
moléculaire G159.6-18.5 et la région HII diffuse [LPH96]201.663 +1.643. Par ailleurs, le modèle
est également testé avec les cartes d’émission anormale extraites des données WMAP (voir cha-
pitre 6). Les questions posées ici sont les suivantes :
• Peut-on ajuster le spectre d’émission anormale avec des PAH en rotation ?
• Le résultat est-il compatible avec le spectre IR des PAH (abondance, distribution de tailles) ?
• Les cartes d’émission anormale sont-elles bien corrélées avec les cartes d’émission IR ?
• Les cartes d’émission anormale sont-elles mieux corrélées avec l’émission IR des PAH qu’avec

celles des VSG et des BG ?
• La prédiction concernant la variation de l’émission rotationnelle avec G0 est-elle compatible

avec l’émission anormale ?
• Les moments dipolaires électriques déduits des observations sont-ils compatibles avec ceux

mesurés en laboratoire (Tab. 5.1.3) ?
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7.1 Le nuage moléculaire G159.6-18.5

L’expérience COSMOSOMAS (COSMOlogical Structures On Medium Angular Scales), loca-
lisée à l’Observatoire du Teide à Ténérife, a produit des cartes du ciel d’environ 10 000 degrés
carrés, avec une résolution angulaire de 1◦, dans quatre bandes : 10.9, 12.7, 14.7 et 16.3 GHz.
Watson et al. (2005) ont cherché dans ce relevé des sources brillantes à 13 GHz et présentant un
spectre croissant entre 10 et 15 GHz. Parmi les sources ainsi détectées, l’une d’elle est la région
G159.6-18.5 située dans le complexe moléculaire de Persée. La Fig. 7.3 montre le spectre de cette
région entre 3 et 4 000 GHz. Le complexe moléculaire de Persée est composé d’une suite de nuages
moléculaires longue de 30 pc, connue en particulier pour ses deux régions de formation d’étoiles :
IC 348 et NGC 1333. Cependant, quand on l’observe de l’IR moyen à l’IR lointain, il est dominé
par un anneau ayant un rayon d’environ 0.75◦ : c’est cet anneau qu’on connaı̂t sous le nom de
G159.6-18.5. La Fig. 7.1 présente les cartes d’extinction et d’émission Hα pour cette région.

Figure 7.1 - A gauche : carte d’extinction de G159.6-18.5. L’étoile HD 278942 se trouve
au centre de l’anneau hachuré. Les boı̂tes grises représentent les régions de formation
d’étoiles IC 348 et NGC 1333. A droite : carte d’émission Hα de G159.6-18.5 les contours
représentent l’émission IRAS à 100 µm. D’après Ridge et al. (2006).

Cette région, connue depuis une quinzaine d’années, a fait l’objet d’un certain nombre d’études
dont le but était de déterminer sa nature exacte (Fiedler et al. 1994; de Zeeuw et al. 1999; Anders-
son et al. 2000; Ridge et al. 2006). L’anneau, quasiment complet dans la bande IRAS à 100 µm,
est centré sur l’étoile HD 278942, de type B0 V (Andersson et al. 2000; Ridge et al. 2006). C’est
le vent stellaire de cette étoile qui est à l’origine de la géométrie de la région. La partie centrale de
l’anneau est remplie d’émission Hα, signe de la présence d’une région HII en expansion. Elle est
due à l’interaction des photons UV de l’étoile centrale avec ce qui reste du nuage moléculaire pa-
rent. Pour modéliser le nuage G159.6-18.5, on va donc utiliser une contribution de type WIM pour
représenter la région HII centrale et une contribution de type nuage moléculaire pour représenter
l’anneau. La Fig. 7.2 présente une vision simple de la structure de cet objet. La résolution de l’ins-
trument COSMOSOMAS ne permet de séparer les contributions de la région HII et de l’anneau
moléculaire.
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Figure 7.2 - Schéma présentant un vision simplifiée de la structure de G159.6-18.5.

Avant de pouvoir ajuster et tester notre modèle de rotation sur le spectre d’émission anormale de
G159.6-18.5, un certain nombre de paramètres physiques doivent être déterminés. D’après Ridge
et al. (2006), l’étoile HD 278942 est une étoile de type B0V : ce type d’étoile a une température
effective de l’ordre de 30 000 K et à partir des cartes IRIS à 12 µm, on trouve G0 = 1.6. On
utilise donc comme champ de rayonnement un corps noir à 30 000 K dont l’intensité est telle
qu’à une distance égale au rayon de l’anneau, elle correspond à G0 = 1.6. A ce corps noir nous
ajoutons le CMB. Le rayon apparent de l’anneau étant de 0.75◦, connaissant la distance de G159.6-
18.5 (∼ 260 pc d’après Ridge et al. 2006 et Andersson et al. 2000), le rayon de l’anneau est
d’environ 2.75 pc. Pour qu’une étoile du type de HD 278942 puisse creuser une région HII de
cette taille avec son vent stellaire, Ridge et al. (2006) montrent que la densité locale doit être de
l’ordre de nH ∼ 1 cm−3. Cette densité est celle que nous utilisons pour modéliser la contribution
de type WIM dans G159.6-18.5. Les autres paramètres du gaz (Tgaz, ne, nH+, nC+) sont déterminés à
l’équilibre thermique avec le logiciel CLOUDY (Ferland et al. 1998). Pour la contribution de type
nuage moléculaire provenant de l’anneau, Andersson et al. (2000) ont déterminé la température
et la densité du gaz à partir d’observations spectroscopiques de la molécule C2. Cette molécule
est particulièrement importante car les populations relatives des ses niveaux rotationnels dans le
fondamental électronique sont mesurables et directement liées à la densité et à la température des
atomes du gaz dans lequel elle se trouve (van Dishoeck et Black 1982). A partir de ces résultats
théoriques, Federman et al. (1994) et Andersson et al. (2000) ont pu montré que la température
du gaz dans l’anneau moléculaire de G159.6-18.5 est de (20±10) K et que n/G0 = 350 cm−3

soit nH = 560 cm−3. Les autres paramètres du gaz (ne, nH+, nC+) sont déterminés à l’équilibre
thermique avec le logiciel CLOUDY (Ferland et al. 1998). Par ailleurs, Watson et al. (2005) ont
estimé la densité de colonne à l’aide de l’expression canonique : 2.31 × 1024 H.cm−2 = τ100 µm et
ils ajustent l’émission des gros grains avec un corps noir à 19 K avec β = 1.55 (ajustement de
données DIRBE et WMAP). Ils obtiennent NH = 1.3 × 1022 cm−2. L’abondance des PAH a pu
être estimée en comparant la carte IRIS à 12 µm et notre modèle d’émission IR rovibrationnelle :
[C/H] = (2.4 ± 0.4) × 10−5. Connaissant ainsi les paramètres physiques décrivant le champ de
rayonnement et l’état du gaz dans les deux phases, l’émission micro-onde de G159.6-18.5 a pu
être ajustée à l’aide de notre modèle de rotation (Fig. 7.3). Le meilleur ajustement en considérant
que [C/H] = 2.4 × 10−5, obtenu par la méthode des moindres carrés1, est :

1La fonction minimisée est χ2 =
∑

i (S mod
i − S obs

i )2/σ2
i où S obs

i et σi sont le flux et l’incertitude correspondante, et
S mod

i est le flux modélisé.
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- le moment dipolaire intrinsèque est multiplié par 1.5 (voir Eq. 5.6) soit µ = 0.6
√

Nat + 4.3 ×
10−2
√

NCZ
- pour l’anneau moléculaire : NC = 50 − 216 avec NH = 4.6 × 1021 cm−2

- pour la région HII : NC = 25 − 216 avec NH = 8.1 × 1021 cm−2

ce qui donne une densité de colonne totale pour la région égale à 1.3+0.3
−0.2×1022 cm−2 en accord avec

la mesure de Watson et al. (2005). On constate que les PAH nécessaires pour expliquer l’émission
anormale dans l’anneau moléculaire sont plus gros et moins abondants que ce qui est trouvé pour
la région HII. Cette variation de la taille minimale requise en fonction du milieu peut s’expliquer
de deux façons. La première serait que les plus petits PAH sont présents dans l’anneau moléculaire
mais que leur moment dipolaire électrique est nul : µ(NC < 50) ∼ 0. La seconde serait que les
grains les plus petits sont absents de l’anneau : les plus petits grains coagulent à la surface des plus
gros dans les milieux denses et l’indice spectral des gros grains diminue (β = 1.55 < βgraphite = 2).

Cependant, on peut s’interroger sur la pertinence de l’absence et/ou d’un moment dipolaire
électrique nul pour les plus petits PAH (NC < 50) dans l’anneau moléculaire alors que ce dernier
est brillant dans l’IR moyen. Si on part de l’hypothèse que les petits PAH (NC ≤ 49) sont présents
dans l’anneau avec µ � 0, on s’attend à une contribution à plus haute fréquence de ces derniers
(voir chapitre 5). Cela suppose que la contribution des gros grains à 61 et 94 GHz soit plus faible :
n’ayant aucune information particulière sur la nature de ces grains, on peut supposer que leur
indice spectral est celui du milieu interstellaire diffus soit β = 2 et ainsi diminuer leur émissivité à
basse fréquence. Il est alors possible d’ajuster le spectre de G159.6-18.5 de la façon suivante :

- émission des gros grains : corps noir à 18 K avec β = 2
- abondance des PAH : [C/H] = 2.8 × 10−5

- pour la région HII : NC = 25 − 216 avec NH = 7.5 × 1021 cm−2 et µi = 0.6
√

Nat D
- pour l’anneau moléculaire : une population de petits PAH avec NC = 24−49, NH = 1.25×1021

cm−2 et µi = 0.1
√

Nat D ; et une population de PAH plus gros avec NC = 50 − 216, NH =

4.25 × 1021 cm−2 et µi = 0.6
√

Nat D
On peut donc ajuster le spectre de G159.6-18.5 en ajoutant une population de petits grains dans
l’anneau moléculaire, peu abondants et avec un moment dipolaire électrique faible. La faible abon-
dance des petits PAH est en accord avec la croissance par coagulation des grains dans les milieux
denses. Par ailleurs, d’après les travaux de Le Page et al. (2003), la plupart des petits PAH avec
20 à 30 atomes de carbone sont déshydrogénés et neutres alors que les plus gros sont quasi-
totalement hydrogénés et ionisés. Ce résultat s’accorde avec la variation du moment dipolaire
électrique constatée entre les deux populations de PAH de l’anneau moléculaire.

On obtient donc deux ajustements aussi compatibles l’un que l’autre avec les observations mais
donnant des informations très différentes sur les PAH. Il ne nous est cependant pas possible de
discriminer ces deux modèles avec les données dont nous disposons. Cette question pourrait être
tranchée avec des informations sur la polarisation de la région. En effet, d’après Lazarian et Draine
(2000), l’émission rotationnelle des PAH ne devrait pas être polarisée. Une mesure du taux de
polarisation à 61 et 94 GHz devrait donc être en mesure de nous renseigner sur les grains qui
dominent l’émission : si ce sont des gros grains à l’équilibre thermique, le taux de polarisation
devrait être de l’ordre de 5 à 10 % (Benoı̂t et al. 2004). Si ce sont de petits PAH en rotation, ce
taux devrait être plus faible, car l’émission rotationnelle des PAH n’est pas polarisée. Dans le cas
du nuage moléculaire G159.6-18.5, l’émissivité des gros grains représenterait environ un tiers de
l’émissivité totale : le taux de polarisation devrait donc diminuer et être inférieur à 3 %.

Enfin, G159.6-18.5 a aussi été observé en polarisation à 11 GHz avec l’instrument COSMO-
SOMAS dans deux directions de polarisation orthogonales. Des cartes des paramètres de Stokes
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Q et U ont été obtenues avec une résolution de 0.9◦sur une région de 30◦ × 30◦. Battistelli et al.
(2006) ont mesuré un taux de polarisation de 3.4 +1.5

−1.9%. Ce résultat est en accord avec ce qui est
attendu pour des PAH en rotation.

Figure 7.3 - Comparaison du modèle de rotation à l’émission anormale dans le nuage
G159.6-18.5 (Watson et al. 2005). Les tirets représentent l’émission free-free (basses
fréquences) et l’émission des gros grains (hautes fréquences, les tirets noirs montrent le
cas d’un corps à 19 K avec β = 1.55 et les tirets violets un corps noir à 18 K avec β = 2).
L’émission rovibrationnelle des PAH est représentée par la courbe en tirets-pointillés. La
courbe en pointillés noirs montre un modèle d’émission rotationnelle avec pour la compo-
sante HII NC = 25− 216 et pour la composante moléculaire NC = 50− 216. Les pointillés
violets montrent un modèle de composante moléculaire pour une distribution de tailles
NC = 24 − 49. La courbe noire montre la somme de toutes les contributions “noires”. Et
la courbe violette représente la somme de toutes les composantes noires et violettes. Pour
les détails, voir le texte (§7.1).

7.2 La région HII [LPH96]201.663+1.643

La découverte de la région HII diffuse Galactique [LPH96]201.663+1.643 est le résultat d’un
relevé opéré avec le télescope de 140 pieds (ou 43 m) du NRAO (National Radio Astronomy
Observatory) à Green Bank en Virginie (Lockman et al. 1996) à une longueur d’onde de 9 cm (ou
3.3 GHz). La Fig. 7.4 montre le spectre d’émission anormale obtenu par Dickinson et al. (2006b)
pour cette région avec une résolution angulaire de 6’. Aucune information sur l’état du gaz n’est
disponible pour LPH96 et les observations faites par Dickinson et al. (2006b) l’ont été à trop
petite échelle pour que l’on puisse faire des estimations d’abondance ou de densité de colonne
avec les données IRIS. Cependant, il est possible d’estimer le champ de rayonnement incident
pour cette région HII. Le spectre de l’émission free-free pour cette région est compatible avec une
température électronique de Te = 9 100 K d’après Dickinson et al. (2006b) et on peut estimer sa
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distance au Soleil à environ d = 3.1 kpc. D’après Kurtz et al. (1994), il est possible d’estimer le
flux de photons Lyman émis par l’étoile associée à la région HII, nécessaire pour maintenir le taux
d’ionisation observé de la façon suivante :

NLyC ≥ 8.04 × 1046 T−0.85
e U3 (photons.s−1) (7.1)

où U ≡ d n2/3
e

soit U = 4.553

[
1

a(ν, Te)

(
ν

GHz

)0.1 (Te

K

)0.35 (
S ν

Jy

) (
d

kpc

)]1/3

Les valeurs de a(ν, Te) ont été tabulées par Burton et Gordon (1978) et on obtient ainsi la limite
inférieure pour l’intensité du flux ionisant, soit NLyC ≥ 5.82 × 1047 photons.s−1 dans le cas qui
nous intéresse. Nous avons donc affaire à une étoile de type O. Le champ de rayonnement est
modélisé par une étoile de température effective égale à Te f f ∼ 35 000 K avec une luminosité
L ∼ 3250L� à laquelle nous ajoutons le fond diffus cosmologique. Les paramètres du gaz sont
calculés à l’équilibre thermique avec le logiciel CLOUDY (Ferland et al. 1998) en supposant que
la densité de cette région HII est égale à la densité de notre WIM idéalisé (Tab. 1.1). On constate
alors l’impossibilité d’ajuster le spectre de LPH96 avec le moment dipolaire électrique défini par
l’équation 5.6. En effet, le spectre pique à trop haute fréquence : la solution pour obtenir un spectre
à plus basse fréquence est d’augmenter le moment dipolaire dans le but de favoriser le freinage
par émission purement rotationnelle. 0n suppose qu’on a la même abondance de carbone dans les
PAH que dans le milieu diffus, soit [C/H] = 4.3 × 10−5 (voir Fig. 3.10). La Fig. 7.4 montre deux
ajustements possibles pour cette région :

- µ = 0.8
√

Nat + 4.3 × 10−2
√

NCZ avec NC = 70 − 216 et NH = 2.2 × 1023 cm−2

- µ = 1.2
√

Nat + 4.3 × 10−2
√

NCZ avec NC = 50 − 216 et NH = 6.3 × 1022 cm−2

L’absence de mesures entre 10 et 30 GHz ne permet pas de conclure. On peut cependant noter que
dans cette région soumise à un champ de rayonnement intense et dur, il est nécessaire d’augmenter
le moment dipolaire électrique des molécules et la taille minimale des PAH présents dans le milieu.
La dureté du champ peut expliquer des valeurs de µ plus élevées ainsi que la destruction des
plus petits PAH par photo-dissociation. Dickinson et al. (2006b) ont par ailleurs mesuré la limite
supérieure du taux de polarisation à 31 GHz à l’aide de l’instrument CBI. Ils trouvent 2% en accord
avec les résultats de Lazarian et Draine (2000).

7.3 Corrélation émission IR/émission anormale

Lorsqu’on cherche à montrer que l’émission anormale est produite par les grains interstellaires,
on essaye en général de prouver l’existence d’une corrélation spatiale entre cette émission et
l’émission IR des grains. Or on sait que l’émission IR des grains est proportionnelle au facteur
G0 au moins au premier ordre (voir Fig. 7.5), ceci n’est pas vérifié pour l’émission rotationnelle
(voir §4.1.1). Si l’émission anormale est effectivement de l’émission de rotation, on doit s’attendre
par conséquent à une moins bonne corrélation entre l’émission IR et l’émission anormale. On doit
également s’attendre à ce que cette corrélation soit améliorée lorsqu’on divise l’émission IR par G0

dans les régions où ce facteur varie significativement. L’application de cette proposition est testée
dans la suite de ce chapitre.
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Figure 7.4 - Comparaison du modèle de rotation aux observations de l’émission anor-
male dans la région HII diffuse [LPH96]201.663+1.643 (Dickinson et al. 2006b). La zone
hachurée montre l’émission free-free avec le plus grand et le plus petit indice spectral pos-
sible pour cette région. Les tirets bleus montrent un modèle de rotation avec NC = 70−216
et m = 0.8 D ; les tirets violets montrent un modèle avec NC = 50 − 216 et m = 1.2 D.
Les zones de couleurs correspondantes montrent la somme des ces deux modèles avec
l’émission free-free.

7.3.1 Les données IRIS

Le satellite IRAS (InfraRed Astronomical Satellite) a été lancé en janvier 1983 et opérationnel
jusqu’en décembre de la même année. Ce télescope est le résultat d’une coopération entre les Etats-
Unis, le Royaume-Uni et les Pays-Bas. Il a effectué un relevé de 98% du ciel à 4 longueurs d’onde :
12, 25, 60 et 100 µm. IRAS a été conçu et optimisé pour la détection et la photométrie des sources
ponctuelles mais la stabilité de ses détecteurs a permis de cartographier l’émission étendue. On
a ainsi pu mettre en évidence pour la première fois l’émission IR des poussières dans les cirrus
Galactiques (Low et al. 1984). La dernière version des cartes délivrées par l’équipe IRAS (les
cartes ISSA, IRAS Sky Survey Atlas délivrées en 1991 et 1992) souffre d’un mauvais étalonnage
des sources ponctuelles, d’un niveau zéro mal défini et de stries dues au mode d’observation.
Miville-Deschênes et Lagache (2005) ont corrigé tous ces problèmes et ont par ailleurs amélioré
la soustraction de la lumière zodiacale. L’amélioration apportée aux cartes est illustrée par la Fig.
7.6. Nous utiliserons les cartes IRIS corrigées de l’émission zodiacale pour étudier la corrélation
entre l’émission IR des poussières interstellaires et l’émission anormale.

7.3.2 Intensité du champ de rayonnement G0

Nous avons pu voir au §5.3.3 que le spectre rotationnel n’est pas proportionnel à l’intensité du
champ de rayonnement incident G0 et qu’il est indépendant de la couleur de ce champ. Dans toute
la suite de ce chapitre, on va supposer qu’il est possible de représenter le champ de rayonnement
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Figure 7.5 - La figure du haut montre l’émission IR des PAH en fonction de G0, la figure
du milieu celle des très petits grains et la figure du bas celle des gros grains. La courbe en
trait plein montre l’émission intégrée dans la bande IRAS à 12 µm, les tirets dans la bande
à 25 µm, les tirets pointillé dans la bande à 60 µm et les pointillés dans la bande à 100 µm.
Tous ces résultats ont été obtenus avec le logiciel CLOUDY (voir Annexe 7.5, Ferland et
al. 1998).

partout dans la Galaxie avec un champ ayant la même distribution spectrale d’énergie que l’ISRF
(Mathis et al. 1983). L’intensité de ce champ sera la seule variable. On pose χ = 1 quand le
champ de rayonnement à 1000 Å est égal à l’ISRF et pour notre cas particulier : G0 = χ. En effet,
comme le champ utilisé a toujours la même forme, les facteurs G0 et χ sont équivalents. L’intensité
du champ de rayonnement peut être déterminée à partir de la température des gros grains TBG -
leur émissivité est proportionnelle à χ. Les énergies absorbée et émise par les gros grains peuvent
s’exprimer de la manière suivante (voir chapitre 2) :

Eabs =

∫ ∞

0
4πa2Qa(ν)π

cuν
4π

dν (7.2)

Eém =

∫ ∞

0
4πa2Qa(ν)πBν(T )dν où Qa(ν) = Q0

(
ν

ν0

)β ( a
a0

)
(7.3)

où Bν(T ) est la fonction de Planck pour le corps noir et Qa la section efficace du grain, d’indice
spectral β. Si ce dernier est à l’équilibre thermique avec le champ de rayonnement, on peut alors
écrire :

W1 =

∫ ∞

0
Qa(ν)

cuν
4π

dν =
∫ ∞

0
Qa(ν)Bν(T )dν =W2 (7.4)
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Figure 7.6 - En haut : on peut voir la comparaison de la même région de 250×250 pixels
avec à gauche la carte ISSA et à droite la carte IRIS à 12 µm. En bas : on peut voir des
cartes de tout le ciel à 12 µm où la carte de droite est ce qu’on obtient après soustraction de
l’émission zodiacale dans la carte de droite grâce à la méthode de M.A. Miville-Deschênes
(communication privée).

et en posant y = hν/kT avec β = 2, le membre de droite devient

W2 =
2h
c2

(
kT
h

)4+β ⎛⎜⎜⎜⎜⎜⎝Q0

ν
β
0

⎞⎟⎟⎟⎟⎟⎠
(

a
a0

) ∫ ∞

0

y3+β

ey − 1
dy

= 4.6 × 10−11

(
a

0.1µm

)
T 4+β erg.cm−2s−1 (7.5)

Si on suppose maintenant que le champ de rayonnement en question est l’ISRF (Mathis et al. 1983)
et qu’on l’augmente d’un facteur G0 (ou χ) alors :

W1 = G0 ×
∫ ∞

0
Qa(ν)

cuν
4π

dν

W2 = cste × T 4+β

∫ ∞

0

y3+β

ey − 1
dy

⇒ G0 =
cste∫ ∞

0
Qa(ν) cuν

4π dν
×

(∫ ∞

0

y3+β

ey − 1
dy

)
T 4+β (7.6)
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Figure 7.7 - Carte de l’intensité du champ de rayonnement G0 pour l’ISRF (Mathis et al.
1983) : G0 = 0.4 − 6 avec 〈G0〉 ∼ 1.1.

Pour β = 2 et G0 = 1, la température est de 17.5 K, on peut donc en déduire pour G0 :

1
G0

=

∫ ∞
0

y3+2

ey−1 dy∫ ∞
0

y3+β

ey−1 dy
× 17.54+2

T 4+β

⇒ G0 =

( TBG

17.5K

)6

si β = 2 (7.7)

La température des gros grains est estimée à partir des résultats de Schlegel et al. (1998) : ces
auteurs ont produit une carte du rapport 100 sur 240 µm dans les données DIRBE. Cette carte est
lissée2 à environ 1◦et la carte de G0 résultante pour tout le ciel est présentée sur la Fig. 7.7.

7.3.3 Comparaison sur tout le ciel

La Fig. 7.8 montre la corrélation de l’émission anormale à 23 GHz avec l’émission IR de 12
à 100 µm (colonne de gauche). Un résultat important de ce travail est la bonne corrélation de
l’émission anormale avec l’émission caractéristique des PAH à 12 µm. Jusqu’ici, cela n’avait pu
être mis en évidence que dans le nuage sombre LDN 1622 (Casassus et al. 2006b). De plus, la
Fig. 7.8 montre la corrélation entre l’émission anormale et l’émission IR divisée par G0 (colonne
de droite). A “l’œil”, on a l’impression très nette que la corrélation est améliorée par la division
dans tous les cas, et que cette corrélation est significativement meilleure avec la bande à 12 µm
qu’avec les autres bandes3. Résultats tous deux prévus par le modèle de rotation décrit au chapitre
5. Pour illustrer ce résultat de façon quantitative, nous déterminons les équations des droites de
corrélation correspondantes. On en fait une première estimation, y = atempx + btemp, puis on retire

2En réalité, la résolution de cette carte n’est pas constante sur le ciel. Elle a été adaptée en fonction de la latitude,
de manière à conserver un rapport signal sur bruit constant sur le ciel. Dans le plan Galactique, la résolution est
effectivement de 1◦mais elle est supérieure à haute latitude.

3Dans le cas de la bande à 100 µm, on constate sur la Fig. 7.8 la présence de points alignés “horizontalement”. Ils
correspondent à 72 pixels localisés dans la direction du centre Galactique et dans la direction (l = 30 ◦, b = 0◦).
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Tableau 7.1 - Coefficients de corrélation de Pearson entre l’émission anormale dans les
bandes K, Ka, Q, V et W (Miville-Deschênes et al. 2008) et l’émission IR dans les bandes
IRAS (Miville-Deschênes et Lagache 2005), divisées ou non par l’intensité du champ
de rayonnement G0, pour tout le ciel. Les figures de corrélations correspondantes sont
regroupées dans la Fig. 7.8.

K Ka Q V W
(23 GHz) (33 GHz) (41 GHz) (61 GHz) (94 GHz)

12 µm 0.88 0.88 0.86 0.40 -0.47
12 µm / G0 0.94 0.94 0.92 0.49 -0.42
25 µm 0.81 0.81 0.80 0.38 -0.43
25 µm / G0 0.91 0.91 0.89 0.46 -0.43
60 µm 0.75 0.75 0.73 0.32 -0.42
60 µm / G0 0.86 0.85 0.83 0.38 -0.45
100 µm 0.82 0.82 0.80 0.35 -0.48
100 µm / G0 0.91 0.90 0.88 0.43 -0.47

tous les points situés à plus de 3σ de la valeur médiane4 de la relation K −
[
atempIR(/G0) + btemp

]
.

Une nouvelle estimation est alors faite et on obtient la droite de corrélation finale : y = a + bx. Si
la corrélation était parfaite, l’histogramme de K − [aIR(/G0) + b] serait une gaussienne centrée en
0. Les histogrammes pour les quatre longueurs d’onde sont représentés sur la Fig. 7.9. On constate
que la division par G0 tend à les rendre plus symétriques autour de 0 mais que le résultat n’est
vraiment probant que pour les bandes à 12 et 100 µm. Une autre façon d’illustrer quantitativement
la corrélation est de calculer le coefficient de corrélation de Pearson. Pour deux vecteurs x et y, il
s’exprime de la façon suivante :

P(x, y) =

∑N
i=1(xi− < x >) (yi− < y >)√∑N

i=1(xi− < x >)2

√∑N
i=1(yi− < y >)2

(7.8)

Les résultats sont donnés dans le Tab. 7.1. Les coefficients de corrélation sont aussi grands avec
la bande caractéristique des gros grains qu’avec celle représentative des PAH. Il n’est donc pas
possible de conclure quant à la nature des émetteurs et donc du mécanisme produisant l’émission
anormale à ce stade de notre étude. Il n’est pas étonnant d’obtenir ce résultat car les PAH et les
BG sont bien corrélés à grande échelle quand on les observe dans l’IR. Une étude sur des nuages
interstellaires bien ciblés est donc nécessaire. Elle est détaillée dans les paragraphes suivants. Par
ailleurs, les observations WMAP ont été faites dans cinq bandes de 23 à 94 GHz. L’émission IR
est bien corrélée avec les trois premières bandes (K, Ka, Q, voir Tab. 7.1). La corrélation est moins
bonne avec la bande V à 61 GHz. Dans la suite, cette bande ne sera incluse dans notre étude que
si les observations à cette fréquence sont bien corrélées avec l’émission IR. Quant à l’émission
anormale en bande W, elle n’est pas corrélée avec l’émission IR. A cette fréquence où l’émission
thermique des gros grains domine, l’émission anormale est très difficile à extraire. Nous excluons
donc cette bande de notre étude.

La corrélation entre les émissions anormale et IR est donc globalement améliorée par la divi-
sion par G0. Cette amélioration concerne environ 60 % de la surface du ciel à 12 µm. Les zones
concernées sont 40 à 60 % plus brillantes que les régions pour lesquelles la division n’apporte pas

4Cela revient à exclure 1 à 2 % des pixels.
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d’amélioration. Dans les régions où la division n’améliore pas la corrélation, elle ne la dégrade pas
non plus dans la grande majorité des cas. La division dégrade la corrélation sur environ 5 % de la
surface du ciel (découpage du ciel en régions ayant des tailles de 3◦ × 3◦ à 10◦ × 10◦). Cela montre
l’indépendance de l’émission anormale par rapport à l’intensité du champ de rayonnement.

7.3.4 Comparaison dans une sélection de champs

♣ Critères de sélection

Afin de tester notre modèle de rotation, les champs sélectionnés doivent répondre à un certain
nombre de critères qui sont détaillés ici.

1) Ils doivent se trouver hors du plan Galactique. Cette limitation est due à l’imperfection de notre
connaissance de l’émission free-free dans cette zone (voir §6.1.2).

2) Ils doivent être brillants dans la bande K à 23 GHz et dans l’IR moyen à 12 µm.

3) Les variations de G0 doivent être les plus grandes possibles à l’échelle du degré. Si ce facteur
est constant, la division est sans effet.

4) Si possible, les émissions à 25, 60 et 100 µm ne doivent pas être bien corrélées avec l’émission
à 12 µm. On espère ainsi trouver des régions où il sera possible de savoir si l’émission anormale
est mieux corrélée avec les petits qu’avec les gros grains.

A l’aide de ces critères, nous avons pu sélectionner 27 champs de quelques degrés carrés qui
répondent tous aux trois premiers critères ; 5 d’entre eux répondent au dernier. La position de
ces régions est visible sur la Fig. 7.11. La méthode de sélection des champs est décrite dans le
paragraphe suivant.

♣Méthode de sélection

Avant de décrire la méthode de sélection, nous devons noter qu’elle est biaisée. En effet, nous
ne sélectionnons que les régions pour lesquelles la division par G0 améliore significativement la
corrélation. Nous avons déjà montré l’indépendance de l’émission anormale par rapport à l’in-
tensité du champ de rayonnement G0 dans le §7.3.3. Les régions que nous sélectionnons pour la
suite de l’étude ont donc pour but d’illustrer au mieux cette indépendance et également de nous
permettre d’obtenir des informations sur les porteurs de l’émission anormale.

La sélection des champs est faite de façon automatique. La méthode consiste à déplacer une
boı̂te de taille l × b sur le ciel. Le déplacement se fait d’abord en longitude avec ∆l = 1◦puis
en latitude avec ∆b = 1◦. Trois tailles de boı̂tes ont été utilisées : 10◦× 10◦, 5◦× 5◦et 3◦× 3◦.
A l’intérieur de chaque boı̂te, on teste la corrélation entre l’émission anormale en bande K et
l’émission IR dans les 4 bandes IRAS, puis avec l’émission IR divisée par G0. On cherche ainsi
dans nos différentes boı̂tes les régions répondant aux critères décrits précédemment. On obtient
ainsi deux jeux cartes découpées en N zones de l × b degrés carrés, dont les valeurs sont les
coefficients de corrélation de Pearson de chaque zone. On compare ensuite toutes les cartes : les
zones pour lesquelles le coefficient de corrélation de Pearson augmente avec la division par G0 sont
sélectionnées. A ce stade elles correspondent à une superposition et/ou juxtaposition des zones des
différentes cartes. On traite ensuite chaque zone séparément. On cherche la région optimale en
agrandissant ou en rétrécissant légèrement la zone sélectionnée dans toutes les directions. Les
champs ainsi obtenus sont ceux retenus pour l’étude.

Nos cartes ayant une résolution angulaire d’environ 1◦, l’intensité du champ de rayonnement
varie peu. Par conséquent, les régions pour lesquelles la corrélation est améliorée significative-
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ment par la division sont peu nombreuses. On sélectionne celles pour lesquelles le coefficient de
corrélation de Pearson est amélioré d’au moins 0.1 et qui répondent à tous les critères donnés dans
le paragraphe précédent. On obtient ainsi les 27 champs présentés dans cette thèse.

♣ Discussion

Les Fig. 7.13 à 7.25 illustrent les résultats pour 13 régions (l’annexe 7.5 résume les résultats
pour les 27 régions). Pour tous ces champs, on constate comme prévu que la division par G0

améliore la corrélation entre l’émission IR et l’émission anormale de manière significative. Pour
les régions 1 et 24 (Fig. 7.13 & 7.24), les figures de corrélation illustrent particulièrement bien
la différence de comportement des émissions IR et anormale avec G0. Quand on trace l’émission
en bande K en fonction de l’émission à 12 µm, on constate dans les deux champs l’existence de
“deux” droites de corrélation. Celle du bas correspond à la zone du champ considéré où G0 est
le plus faible et celle du haut où il est le plus élevé. Cette séparation des champs en deux zones
se retrouve également dans les histogrammes qui présentent deux maxima. En opérant la division
par G0, on n’obtient plus qu’une seule droite5. Cela illustre bien l’indépendance de l’émission
anormale par rapport à G0.

Le deuxième test pour prouver l’origine de l’émission anormale est maintenant de regarder si
la corrélation est meilleure avec les petits grains qu’avec les gros. Pour les 5 champs dans lesquels
la corrélation entre les différents types de grains est imparfaite, on constate que la corrélation de
l’émission anormale avec l’émission à 12 µm divisée par G0 est manifestement meilleure qu’avec
les émissions à 60 et 100 µm divisées par G0 (régions 1, 17, 20, 24 et 25). Ensuite, pour trois
de ces régions, elle est également meilleure que la corrélation avec la bande à 25 µm divisée par
G0. Cela montre donc que l’émission IR caractéristique des gros grains et des très petits grains
est bien corrélée avec l’émission anormale uniquement si elle est bien corrélée avec l’émission IR
caractéristique des PAH. Tout cela va donc dans le sens de l’hypothèse de la rotation des PAH à
l’origine de l’émission anormale. Cependant si cette étude semble être très prometteuse, aucune
conclusion ferme ne pourra être donnée tant que des données avec une meilleure résolution spatiale
ne seront pas disponibles. L’idéal serait d’observer un nuage dense entre 10 et 100 GHz comme
ceux décrits par Bernard et al. (1993) qui ont observé le Taureau, la région de ρ-Ophiucus et le
Caméléon dans l’IR. Ils montrent que le maximum d’émission des gros grains à 100 µm coı̈ncide
avec le maximum d’extinction au centre des nuages. En revanche, l’émission à plus courte longueur
d’onde présente un minimum local au centre et des maxima sur les bords. Les plus petites particules
sont donc présentes uniquement dans un halo entourant le nuage (les petits grains coagulent au
cœur du nuage et sont désorbés de la surface des gros sur les bords). Il serait donc tout à fait
intéressant de voir si les variations d’abondance des petits grains constatées dans l’IR se retrouvent
sur des cartes d’émission anormale.

5Dans le cas de la région 1, deux pentes différentes semblent encore coexister. Cela pourrait être dû à une légère
variation de la distribution de tailles et/ou de moment dipolaire électrique entre les zones à G 0 faible et à G0 élevé.
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Figure 7.8 - Emission anormale dans la bande K (23 GHz) en fonction de l’émission IR de
la poussière dans la colonne de gauche et de l’émission IR divisée par G0 dans la colonne
de droite. La ligne du haut montre la bande IRIS à 12 µm, la deuxième ligne celle à 25
µm, la troisième celle à 60 µm et la ligne du bas celle à 100 µm.
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Figure 7.9 - Histogrammes des cartes d’émission anormale dans la bande K (23 GHz)
d’où on a soustrait l’ajustement linéaire K = a × IIR + b en noir et l’ajustement linéaire
K = a × IIR/G0 + b en violet. Les histogrammes sont normalisés. L’histogramme obtenu
avec la bande à 12 µm est représenté dans la figure en haut à gauche, celui avec la bande à
25 µm en haut à droite, celui avec la bande à 60 µm en bas à gauche et celui avec la bande
à 100 µm en bas à droite.

Figure 7.10 - Illustration de la méthode de sélection des champs utilisés pour l’étude de
la corrélation entre l’émission anormale et l’émission IR des grains.
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Figure 7.11 - Localisation des régions sélectionnées pour mener cette étude sur une carte
en projection Galactique. Les champs sont numérotés par longitude croissante.

Figure 7.12 - Légende des Fig. 7.13 à Fig. 7.25 : l’unité commune des cartes est le MJy/sr.
La figure présentant la corrélation entre l’émission à 12 µm divisée par G0 et l’émission
anormale montre également l’ajustement linéaire entre ces deux cartes (droite bleue).
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Figure 7.13 - Région 1 : (l = 6.9◦, b =19.9◦).
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Figure 7.14 - Région 2 : (l = 15.3◦, b = 9.7◦).
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Figure 7.15 - Région 3 : (l = 29.2◦, b =22.7◦).
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Figure 7.16 - Région 4 : (l = 31◦, b =17.2◦).
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Figure 7.17 - Région 5 : (l = 94.8◦, b =7.2◦).
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Figure 7.18 - Région 6 : (l = 106.2◦, b =17.2◦).
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Figure 7.19 - Région 15 : (l = 176.8◦, b = -13◦).
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Figure 7.20 - Région 16 : (l = 186◦, b = -18.8◦).
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Figure 7.21 - Région 17 : (l = 199◦, b = -13◦).
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Figure 7.22 - Région 19 : (l = 297.8◦, b = -17.3◦).
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Figure 7.23 - Région 20 : (l = 304.8◦, b = -18.3◦).
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Figure 7.24 - Région 24 : (l = 343.6◦, b = 22.4◦).
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Figure 7.25 - Région 25 : (l = 355.5◦, b = 13.6◦).
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7.4 Contraindre les PAH à partir de l’émission anormale

Le but de cette partie est de déduire la gamme de tailles et le moment dipolaire électrique des
PAH interstellaires à partir des cartes d’émission anormale dans les 27 champs décrits précédem-
ment. On estime au préalable la densité de colonne d’hydrogène et l’abondance du carbone dans
les PAH pour chacun des champs.

7.4.1 Densité de colonne et abondance

♣ Densité de colonne NH

A l’aide d’observations du satellite COPERNICUS6, Bohlin et al. (1978) ont estimé la densité
de colonne totale de l’hydrogène en fonction de l’excès de couleur standard E(B − V) :

NH = NHI + NH2 = 5.8 × 1021E(B − V) atome.cm−2 (7.9)

On mesure la densité de colonne dans nos 27 régions à partir des cartes d’excès de couleur de
Schlegel et al. (1998). Il a été démontré que leur estimation de E(B − V) surestime l’extinction
dans les régions pour lesquelles E(B − V) > 0.5. Cette surestimation s’explique par le fait que
Schlegel et al. (1998) assignent une unique température par ligne de visée lorsqu’ils convertissent
l’extinction dans l’IR lointain en excès de couleur. Or des travaux montrent que certaines régions
ont deux composantes : une “froide” et une “chaude” (Lagache et al. 1998). La froide peut contri-
buer de façon non négligeable à l’émissivité des grains dans l’IR lointain. La carte d’excès de
couleur de Schlegel et al. (1998) reste cependant un estimateur relativement précis de la densité
de colonne pour les régions diffuses (E(B − V) ≤ 0.5). Quatre de nos 27 régions ont des excès de
couleur légèrement supérieurs à 0.5 (régions 1, 4, 5 et 13), on estimera donc dans leur cas unique-
ment des limites supérieures pour NH et inférieures pour le moment dipolaire électrique des grains
(l’émissivité rotationnelle des PAH est proportionnelle à la densité de colonne et au moment dipo-
laire au carré). On obtient alors des densités de colonne comprises entre 6 × 1020 et 6 × 1021 cm−2

pour les 27 champs considérés.

♣ Abondance [C/H]

Bernard et al. (1994) et Boulanger et al. (1996b) ont montré qu’il est possible d’utiliser la
brillance dans la bande IRAS à 12 µm pour estimer l’émission totale des PAH entre 2 et 15 µm :

IPAH = 1.5 × νIν(12µm) (7.10)

L’émissivité des PAH, EPAH, normalisée par l’intensité du champ de rayonnement G0 s’exprime
alors comme :

EPAH =
1.5νIν(12µm)

G0NH
(7.11)

En supposant que l’énergie absorbée par les PAH se retrouve intégralement dans leur émission IR7,
on peut estimer leur abondance : [C

H

]
PAH
=

EPAH

PPAH
abs

(7.12)

6Le satellite COPERNICUS, fruit d’une collaboration entre la NASA, le Science and Engineering Research Coun-
cil et deux universités anglaises, a été lancé en août 1972 et opérationnel jusqu’en février 1981. Il a fourni des spectres
d’étoiles, de galaxies et de planètes dans les domaines UV et X.

7Les autres voies de relaxation de l’énergie absorbée par les PAH (effet photoélectrique, photodissociation...) ont
une contribution de quelques pourcents.
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où PPAH
abs est la puissance absorbée par atome de carbone pour la distribution de tailles considérées.

Dans le cadre du modèle décrit au chapitre 3, avec une distribution de tailles telle que n(a) ∝ a−3.5,
PPAH

abs = 3 × 10−27 W/C pour G0 = 1. On obtient alors des abondances comprises entre 2.8 × 10−5

et 4.6 × 10−5 pour les 27 champs considérés.

7.4.2 Contrainte sur la taille et le moment dipolaire des PAH

D’après notre modèle de rotation, nous savons que la position du maximum du spectre rotation-
nel dépend de la taille minimale des PAH, Nmin, et de leur moment dipolaire électrique au carré,
µ2. Plus Nmin est petit et plus le spectre pique à haute fréquence ; inversement, plus on augmente µ
et plus il se décale vers les basses fréquences. Dans la suite, la distribution de tailles sera toujours
de type MRN avec : n(a) ∝ a−3.5. La taille maximale des PAH est quant à elle fixée à NC = 216.

Pour ajuster les spectres des 27 régions sélectionnées, nous fixons la densité de colonne et
l’abondance aux valeurs déterminées dans le paragraphe précédent. Nous laissons deux paramètres
libres : la taille du plus petit PAH, Nmin, et la constante m (µi = m

√
Nat). On suppose à priori que les

champs observés sont composés d’un mélange de deux phases : le CNM et le WNM. Les spectres
résultants de ces ajustements pour les régions 1, 5, 6, 15, 17, 20, 24 et 15 sont visibles sur la Fig.
7.27. Les résultats pour les 27 champs sont résumés dans l’Annexe 7.5. Il est possible d’ajuster les
spectres des 27 régions avec notre modèle en utilisant les paramètres suivant :

- la constante m est comprise entre 0.3 et 1.1 D ; m = 0.3 D pour 7 champs et 0.4 D pour 17
champs ; 3 régions ont des valeurs de m supérieures avec m = 0.5, 0.6 et 1.1 D

- pour la composante CNM, la taille minimale requise est inférieure à 100 atomes de carbone ;
la taille médiane est Nmin = 24 et la moyenne 〈Nmin〉 = 30

- pour la composante WNM, 50 ≤ Nmin ≤ 100 ; la taille médiane est Nmin = 54 et 〈Nmin〉 = 55
Cependant, la validité des ajustements peut encore être questionnée à ce stade. En effet, la couver-
ture spectrale des bandes WMAP n’est pas assez large pour contraindre le maximum et la partie
basse fréquence des spectres d’émission anormale. De plus, dans le cas de neuf régions (3, 4, 6,
7, 8, 9, 19, 20, 22), la bande V à 61 GHz n’a pas pu être utilisée. On rappelle que les critères
d’exclusion pour cette bande sont les suivants : soit la corrélation avec l’émission IR divisée par
G0 est très mauvaise, soit des intensités négatives ont été assignées à des pixels du champ à cette
fréquence. Dans les deux cas, on considère que la soustraction n’est pas satisfaisante dans cette
bande et on la retranche de notre étude. Deux spectres illustrent cela dans la Fig. 7.27. Il faut donc
trouver un moyen de confirmer les résultats obtenus.

La pertinence des ajustements peut être testée à partir des droites de corrélation entre l’émission
IR à 12 µm/G0 et l’émission anormale à 23 GHz. En effet, on peut établir une relation entre les
ajustements et la pente de ces droites. L’ajustement de l’émission IR s’exprime comme :

Fν

G0
= NH

[C
H

]
PAH
× f (Nmin, λ = 12 µm) (7.13)

La fonction f est une constante qui dépend de la distribution de tailles des PAH, de la fréquence
λ, de la section efficace d’absorption des PAH et de la probabilité qu’un photon d’énergie hc/λ
soit émis. On a choisi pour effectuer ce calcul la distribution de taille de Mathis et al. (1977) et
les propriétés optiques des PAH cations définis au chapitre 3. On pose Nmin = 18 qui est la valeur
utile pour reproduire le spectre IR du milieu diffus et d’une PDR (Fig. 3.10). Si on suppose que
l’émission anormale observée à 23 GHz est due à des PAH en rotation, on peut alors l’exprimer
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comme :

Pν = NH

[C
H

]
PAH
×

[
α1CNM(N1

min,m) + α2WNM(N2
min,m)

]
(7.14)

Les fonctions CNM et WNM sont des constantes qui dépendent de la distribution de taille des
PAH, de leur distribution de moment angulaire et du taux de transitions purement rotationnelles.
Les constantes (N 1

min, α1) et (N 2
min, α2) sont les tailles minimales et les contributions des com-

posantes CNM et WNM respectivement, telles que déduites de l’ajustement des spectres décrit
précédemment.

La pertinence de nos ajustements peut être vérifiée en combinant les équations 7.13 et 7.14 dont
le rapport doit être égal à la pente des droites de corrélation :

Pν

Fν/G0
=
α1CNM + α2WNM

f
= pente de corrélation (7.15)

L’équation des droites de corrélation entre l’émission IR divisée par G0 et l’émission anormale
est estimée avec la fonction fitexy (Press et al. 1992) : K = a × 12 µm/G0 + b. La fonction à
minimiser est :

χ2(a, b) =
N∑

i=1

(K(i) − ab × 12 µm/G0)2

σ2
K + b2σ2

12/G0

(7.16)

Cette fonction prend en compte l’erreur sur les abscisses et les ordonnées dans la recherche de a
et de b. La méthode utilisée pour la minimisation est décrite dans le livre Numerical Recipes in
Fortran : the art of computing (Press et al. 1992). L’intérêt de se servir de fitexy est le suivant :
si on inverse les abscisses et les ordonnées, la pente est alors inversée8. Il n’y a en effet aucune
raison pour que la façon de présenter les données influe sur le résultat. On constate sur la Fig. 7.26
que l’égalité 7.15 est bien vérifiée pour la majorité des champs. Cela confirme donc les paramètres
physiques obtenus grâce aux ajustements. Le rapport des modèles d’émission IR et d’émission
rotationnelle s’éloigne significativement de la pente de corrélation pour un seul champ. C’est la
région 3 : il semble que dans ce cas, les bandes K, Ka et Q seules ne permettent pas un ajustement
satisfaisant de (m,Nmin).

7.5 Discussion

L’étude effectuée avec les données WMAP et les régions G159.6-18.5 et [LPH96]201.663+1.643
montre que l’émission anormale est bien expliquée avec l’émission rotationnelle des PAH inter-
stellaires tant au niveau de la distribution spectrale que de la corrélation spatiale avec l’émission
rovibrationnelle. Les tailles requises pour reproduire l’émission anormale sont supérieures à celles
requises pour reproduire l’émission IR (en particulier la bande à 3.3 µm). Or nous avons pu consta-
ter qu’il est également possible d’ajuster le spectre de l’anneau G159.6-18.5 avec une distribution
de tailles bimodale. Cette solution fait appel à deux composantes de grains, la première avec des
moments dipolaires faibles et la seconde avec des moments dipolaires plus importants. La première
composante pique vers 20-30 atomes de carbone et la seconde vers NC = 50-60. Ces résultats sont
en accord avec les résultats théoriques de Le Page et al. (2003) qui montrent la bimodalité de la
distribution de tailles en se basant sur des critères de stabilité des molécules. Cette question pourra

8Par exemple, les fonctions linfit et robust-linefit de IDL et astron donnent par exemple des différences de
20 à 40 % sur la pente.
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Figure 7.26 - Pente de la droite de corrélation entre l’émission IR divisée par G0 et
l’émission anormale à 23 GHz en fonction du rapport défini par l’Eq. 7.15 pour les
27 champs sélectionnés. Les erreurs sur les pentes de corrélation ont été obtenues par
la méthode du bootstrap. La droite matérialise la relation idéale : pente = rapport des
modèles.

être abordée à l’aide des données Planck. En effet, l’émission des gros grains qui domine à 100
GHz est polarisée. Cela indique que ces grains sont alignés sur le champ magnétique local (Benoı̂t
et al. 2004). En revanche, les PAH, à cause des fluctuations de température qu’ils subissent, sont
peu alignés, ce qu’indique également le faible taux de polarisation observé dans l’UV où les PAH
dominent l’extinction (Cecchi-Pestellini et al. 2008; Martin 2007; Lazarian et Draine 2000; Jo-
blin et al. 1992). La mesure du taux de polarisation dans les bandes de HFI permettra donc de
rechercher l’émission rotationnelle des petits PAH dont l’existence est une question importante
pour l’étude du milieu interstellaire.

Par ailleurs, l’étude menée à partir des cartes d’émission anormale extraites des données WMAP
(Miville-Deschênes et al. 2008) a également apporté des informations. Tout d’abord, on a pu
constater que l’émission anormale est corrélée avec l’émission IR des poussières. Cette corrélation
est sensiblement meilleure avec la bande à 12 µm sur tout le ciel et possède le comportement
attendu : l’émission anormale est indépendante de l’intensité du champ de rayonnement G0. Ce
résultat est confirmé à plus petite échelle. On a également montré sur quelques régions que la
corrélation de l’émission anormale est meilleure avec l’émission à 12 µm, caractéristique des PAH,
qu’avec celle à 100 µm, caractéristique des gros grains. Les spectres d’émission anormale des 27
champs que nous avons sélectionnés sont très bien reproduits par des spectres d’émission rotation-
nelles avec des PAH ayant des tailles et une abondance en accord avec l’émission IR. Ces résultats
suggèrent que l’émission anormale est due aux PAH. Cela reste à confirmer à l’aide d’observations
à plus haute résolution spatiale.
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Figure 7.27 - Spectres d’émission anormale pour les champs 1, 5, 6, 15, 17, 20, 24 et
25. Les barres sont l’écart-type pour les pixels des régions sélectionnées. La composante
CNM est représentée par la courbe en pointillés et la composante WNM par les tirets.



CONCLUSIONS ET PERSPECTIVES

♣ Conclusions

L’objectif de ma thèse était de modéliser l’émission à grande longueur d’onde des PAH inter-
stellaires dans le but de mieux contraindre leurs propriétés et de préparer l’analyse des données
Planck et Herschel. Cette modélisation a ensuite pu être confrontée aux observations disponibles.
Dans le contexte de la préparation scientifique à la mission Planck, les résultats obtenus permet-
tront d’analyser les observations faites par les instruments LFI (Low Frequency Instrument) et
HFI (High Frequency Instrument) et contribueront au développement d’un modèle physique de
séparation des composantes, nécessaire à l’étude du fond diffus cosmologique.

La première partie du travail de modélisation effectué au cours de ma thèse concerne l’émission
rovibrationnelle des PAH, de l’IR proche jusqu’au domaine centimétrique. Nous avons adopté une
section efficace déduite des observations ISO et Spitzer pour λ ≤ 20 µm. A plus grande longueur
d’onde, trois modes vibrationnels ont été ajoutés à partir des résultats théoriques de Malloci et al.
(2007). Ce modèle permet de reproduire de façon satisfaisante le spectre d’émission d’un cirrus
Galactique (le Caméléon) et de la Barre d’Orion à l’aide d’un mélange de PAH neutres et io-
nisés. Nous avons pu montrer que si l’émissivité est dominée par l’IR moyen d’un point de vue
énergétique, la majorité des photons sont émis lorsque les PAH sont à faible énergie interne. Ces
photons peu énergétiques sont souvent négligés quand on modélise l’émission IR mais ils sont
importants quand on étudie l’émission à grande longueur d’onde des PAH (rovibration et rotation).
Nous montrons qu’elle pourrait avoir une contribution non négligeable dans l’IR lointain, com-
parativement à celle des gros grains et ainsi participer à la variation de l’indice spectral β pour
ν ≤ 500 GHz.

Dans un deuxième temps, le spectre rotationnel des PAH a été modélisé. Nous avons utilisé des
propriétés moléculaires réalistes et traité les interactions des PAH avec les atomes et les ions du
gaz interstellaire. L’excitation et le freinage de la rotation par les photons émis ont également été
inclus. L’émission rotationnelle en bande large a été estimée pour une large gamme de conditions
astrophysiques (G 0, nH) et de propriétés des grains (distribution de tailles et de moment dipolaire,
section efficace, abondance). Nous avons ainsi pu montrer que l’émission de photons rotationnels et
rovibrationnels est le processus dominant le freinage de la rotation, quelle que soit la taille du PAH
considéré et le milieu dans lequel il se trouve. L’indépendance du spectre d’émission rotationnelle
par rapport à G 0 et nH a également été mise en évidence (pour G0 ≤ 10 et nH ≤ 30 cm −3). Ces
résultats apportent des contraintes observationnelles fortes qui ont été exploitées au cours de ma
thèse.

Dans un troisième temps, nous avons confronté les résultats de cette modélisation aux observa-
tions disponibles. La première étape a été d’extraire l’émission anormale des données WMAP. Ce
travail a posé le problème de la séparation des composantes, une étape indispensable à l’extrac-
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tion du fond diffus cosmologique à ces fréquences. A partir d’un modèle de champ magnétique
et des données en intensité et en polarisation, nous avons pu mettre en évidence l’existence d’une
composante anormale forte, non polarisée à 23 GHz. Pour la première fois, nous avons montré que
l’émission anormale est bien corrélée avec l’émission IR des poussières et que cette corrélation
est meilleure avec l’émission à 12 µm caractéristique des PAH qu’avec l’émission à 100 µm ca-
ractéristique des gros grains. Ces corrélations montrent également l’indépendance de l’émission
anormale par rapport à l’intensité du champ de rayonnement G 0, une des prédictions du modèle
d’émission rotationnelle. Les caractéristiques des grains déduites de ces observations sont en ac-
cord avec celles déduites de l’IR (abondance, distribution de tailles). Ces résultats suggèrent for-
tement que l’émission anormale non polarisée trouve son origine dans la rotation des PAH inter-
stellaires. Par ailleurs, l’étude effectuée sur la région moléculaire G159.6-18.5 dans Persée montre
que son spectre d’émission anormale est bien reproduit avec notre modèle d’émission rotation-
nelle. Les tailles requises pour reproduire l’émission anormale sont supérieures à celles requises
pour reproduire l’émission IR. Nous avons montré qu’il est également possible d’ajuster le spectre
de cette région avec une distribution de tailles bimodale. La première composante est centrée sur
des PAH avec 20-30 atomes de carbone ayant des moments dipolaires faibles (µ(D) ∼ 0.1

√
Nat)

et la seconde vers NC = 50-60 avec des moments dipolaires plus élevés (µ(D) ∼ 0.6
√

Nat). Ces
résultats sont en accord avec les travaux théoriques de Le Page et al. (2003). La question de la
bimodalité ne peut cependant être tranchée avec les données dont nous disposons actuellement.

♣ Perspectives

Les résultats de mon travail de thèse ouvrent un certain nombre de perspectives dans l’utilisation
de l’émission anormale pour étudier les PAH interstellaires.
• L’analyse de l’émission anormale dans les bandes WMAP pourra être poursuivie. Le but de

cette analyse sera de mener une comparaison systématique des données micro-onde avec
les données IR dans des nuages interstellaires cibles dont les conditions physiques sont
bien connues. La comparaison de l’émission anormale à l’émission HI et Hα permettra de
décrire de façon quantitative les variations de l’émission de rotation en fonction de la phase
interstellaire considérée. Une combinaison des données WMAP avec des données à plus
basses fréquences (COSMOSOMAS, VSA ou CBASS par exemple) permettra également de
déterminer le spectre de rotation et d’en déduire des gammes de tailles, l’abondance et la
distribution du moment dipolaire électrique des PAH.
• La connaissance du milieu interstellaire de notre Galaxie passe aussi par l’étude de celui de

galaxies extérieures. Il serait très intéressant de savoir si l’on observe de l’émission anormale
extragalactique. Le travail de C. Bot dans ce domaine est très prometteur (communication
privée). Elle a pu reconstituer la distribution spectrale d’énergie (SED) du Petit Nuage de
Magellan de 0.1 à 10 6 GHz. Cette SED présente un aplatissement entre 200 et 600 GHz
qui ne peut être expliqué ni par un mélange de températures, ni par la physique des grains
à basse température (Meny et al. 2007), ni par la fluctuation du fond diffus cosmologique.
La présence de PAH en rotation dans un champ de rayonnement intense ou une densité de
gaz élevée ou bien encore un moment dipolaire électrique important pourrait participer à
l’aplatissement observé. Une modélisation de cette SED pourrait nous apporter beaucoup
d’informations sur les PAH du Petit Nuage de Magellan.
• La bimodalité de la distribution de tailles des PAH, discutée au chapitre 7, pourra être testée

à l’aide des données en polarisation des instruments LFI et HFI du satellite Planck. En effet,
l’émission des gros grains qui domine à 100 GHz est polarisée. En revanche les PAH sont
peu alignés sur le champ magnétique. Cela est indiqué par le faible taux de polarisation
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observé dans l’UV où les PAH dominent l’extinction. La mesure du taux de polarisation
dans les bandes HFI et LFI permettra donc de rechercher l’émission rotationnelle des petits
PAH. Leur existence est une question importante pour la physique du milieu interstellaire
(émission IR, chauffage du gaz).
• Pour interpréter les observations des satellites Planck et Herschel et suivre l’évolution des

grains dans le milieu interstellaire, il est indispensable de disposer d’un outil de modélisation
flexible et rapide de l’émission des grains dans une série de bandes photométriques de l’infra-
rouge jusqu’au domaine centimétrique. Un tel outil est en cours de développement (collabo-
ration IAS, CESR, CITA) et s’appuie sur le modèle d’émission des grains DUSTEM qui est
une version mise à jour du travail de Désert et al. (1990). Ce modèle vient d’être incorporé
dans le code PDR du LUTH qui décrivait jusqu’à présent la physique et la chimie du gaz
ainsi que le transfert de rayonnement. Le traitement de l’émission rovibrationnelle des PAH
interstellaires à basse température et dans le cadre d’un modèle thermique est actuellement
développé dans ce contexte (thèse M. Gonzalez, IAS-LUTH). Ce nouveau modèle PDR +
DUSTEM est le contexte idéal puisqu’il permettra d’inclure de façon cohérente l’effet des
collisions gaz-grains sur la rotation des PAH. Je compte donc travailler à l’incorporation de
la physique de l’émission rotationnelle des PAH dans ce modèle afin de disposer d’un outil
complet décrivant l’émission des PAH à grande longueur d’onde.
• Dans le chapitre 7, nous avons montré que l’émission anormale est bien corrélée avec l’émis-

sion IR des gros grains uniquement si elle est bien corrélée avec l’émission IR des PAH.
Cependant, aussi prometteuse que soit cette étude, aucune conclusion ferme ne pourra être
avancée tant que des données avec une meilleure résolution spatiale ne seront pas disponibles.
L’idéal serait d’observer un nuage dense comme ceux décrits par Bernard et al. (1993). Ils
montrent que le maximum d’émission des gros grains à 100 µm coı̈ncide avec le maximum
d’extinction au centre des nuages. Quant à l’émission à plus courte longueur d’onde, elle
présente un minimum local au centre et des maxima sur les bords des nuages. Les plus petites
particules sont donc présentes majoritairement dans un halo entourant les nuages. Il serait
donc intéressant de voir si les variations d’abondance ainsi constatées dans l’IR se retrouvent
dans le domaine micro-onde.
• Notre modèle de rotation donne accès à la température rotationnelle des PAH. Ce résultat

pourrait être confronté aux largeurs des bandes diffuses observées dans le milieu interstel-
laire. Les bandes diffuses sont des transitions électroniques avec une sous-structure de raies
rovibrationnelles de la molécule émettrice : leur largeur est donc liée à la rotation des PAH.
On pourrait ainsi avoir une source d’information supplémentaire sur la taille des PAH inter-
stellaires et un test de plus pour la validité de notre modèle.
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A. Polarisation : le formalisme de Stokes

Etudier la polarisation de la lumière stellaire est une source d’information importante quand
on étudie le milieu interstellaire : elle apporte des indications sur l’orientation et l’intensité du
champ magnétique et sur la nature des grains (sont-ils capables de s’aligner sur

−→
B ou non ?). Nous

définissons dans cette annexe le formalisme de Stokes, qui est celui que nous utilisons à chaque fois
que nous parlons de polarisation dans cette thèse. Ce formalisme a été introduit par Sir Georges
Stokes en 1852.

La polarimétrie permet d’étudier la polarisation de la lumière, c’est-à-dire la direction du vec-
teur champ électrique

−→
E , qui peut être influencée par différents processus physiques à l’œuvre dans

le milieu interstellaire. Le formalisme de Stokes fait appel à quatre grandeurs : I, Q, U et V que
nous décrivons ci-après. Soient

−→
l et −→r les vecteurs unitaires caractérisant l’espace dans lequel se

déplace une onde plane et monochromatique, tels que
−→
l ∧ −→r soit dans la direction de propagation

de l’onde. En astrophysique, le vecteur
−→
l est généralement dans le plan méridien du système de

coordonnées équatoriales et dirigé vers le nord.

On considère le cas d’une onde polarisée elliptiquement. On peut exprimer le vecteur champ
électrique

−→
E , transverse, de la façon suivante :

−→
E = Re(El

−→
l + Er

−→r )

avec El = E0
l sin(ωt − εl)

et Er = E0
r sin(ωt − εr)

où ω est la fréquence de l’onde et E0
l , E0

r , εl et εr sont des constantes positives.

L’angle Φ défini dans la Fig. 28 est appelé “ angle de polarisation” : c’est l’angle entre le
vecteur unitaire

−→
l et le grand axe de l’ellipse. L’angle β a pour tangente le rapport des deux axes

de l’ellipse. On peut alors exprimer les paramètres de Stokes comme :

I = (E0
l )2 + (E0

r )2 = (Q2 + U2 + V2)1/2 intensité totale de l′onde
Q = (E0

l )2 − (E0
r )2 = I cos(2β) cos(2Φ) composante polarisée linéairement

U = −2E0
l E0

r cos(εl − εr) = I cos(2β) sin(2Φ) composante polarisée linéairement
V = 2E0

l E0
r sin(εl − εr) = I sin(2β) composante polarisée circulairement

(17)
On définit le taux de polarisation linéaire P et l’angle de polarisation Φ comme :

P =
(Q2 + U2)1/2

I
(18)

Φ =
1
2

arctan

(
U
Q

)
(19)
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Le taux de polarisation est compris entre 0 et 1 suivant que l’onde est non polarisée ou totalement
polarisée.

Figure 28 - Plan de référence pour une onde plane monochromatique. La direction de
propagation de l’onde est perpendiculaire à la figure, dirigée vers le lecteur.



B. Le logiciel CLOUDY

Les simulations numériques permettent de comprendre des environnements physiques com-
plexes en partant d’un certain nombre de principes de base. Le logiciel CLOUDY a été conçu dans
ce but. Il permet de définir les conditions physiques d’un nuage (gaz + poussières), exposé ou
non à un champ de rayonnement externe et prédit le spectre qui en résulte. Cela rend possible de
comprendre de nombreuses observables simplement en spécifiant les propriétés d’un nuage et le
champ de rayonnement incident. Un des intérêts de l’utilisation de ce logiciel est qu’il permet de
modéliser aussi bien la partie ionisée que la partie neutre du milieu interstellaire.

Les entrées nécessaires à CLOUDY pour fonctionner sont :
- la couleur et l’intensité du champ de rayonnement incident
- l’épaisseur du nuage
- la composition du gaz et la présence ou l’absence de grains
- la densité d’hydrogène nH = n(H0) + n(H+) + 2n(H2)

La géométrie est sphérique par défaut mais des modèles plans-parallèles ou cylindriques sont
réalisables. Par ailleurs, on peut donner un taux de remplissage f (r) du nuage et ainsi préciser
s’il est homogène ou non. Le nuage est alors divisé en différentes “zones”, choisies de manière à
ce que les conditions physiques à l’intérieur d’une même zone soit relativement constantes. Le taux
d’ionisation est déterminé en équilibrant les processus d’ionisation (par les photons, les collisions,
le transfert de charge...) et les processus de recombinaison (radiative, à trois corps, par transfert
de charge...). L’hypothèse est faite que les électrons libres ont une distribution de vitesse Max-
wellienne avec une température cinétique résultant de l’équilibre entre les processus de chauffage
et les processus de refroidissement (voir §1.4 et 1.6). Une fois données toutes ces hypothèses et
ces entrées, le code peut déterminer la température, l’ionisation, l’état chimique du nuage, et le
spectre résultant qui peut inclure des milliers de raies atomiques et moléculaires. Si une population
de grains a été incluse, on obtient également leur spectre d’émission et la courbe d’extinction du
nuage. Lorsqu’on décide d’inclure des grains, on peut choisir leur distribution de tailles, leur abon-
dance et leur composition. Une commande permet de dépléter automatiquement dans le gaz les
éléments présents dans grains (par rapport aux abondances solaires). Le code suppose par ailleurs
que l’abondance des PAH varie avec le rapport n(H0)/nH. En effet, les PAH semblent être présents
principalement à l’interface entre les régions HII et les nuages moléculaires : ils sont détruits par
les photons ionisants et les collisions avec H+ dans les premières et disparaissent en coagulant sur
les gros grains dans les seconds (Sellgren et al. 1990).

HAZY est le nom de la documentation permettant de comprendre le fonctionnement de CLOU-
DY et est téléchargeable à l’adresse suivante : http://viewvc.nublado.org/index.cgi/tags/
release/c08.00/docs/?root=cloudy. La partie I donne toutes les commandes disponibles ; la
partie II décrit la physique utilisée dans les simulations ; et la partie III décrit toutes les sorties du
code et leur format.
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Quand nous utilisons CLOUDY pour déterminer les paramètres physiques du gaz en fonction de
l’intensité du champ de rayonnement G0 ou de la densité nH, on utilise les différentes populations
de grains définies par Weingartner et Draine (2001). Les gros et les très petits grains sont inclus
sous forme de deux populations séparées : une de composition graphitique et l’autre silicatée. La
distribution de tailles est de type MRN (Mathis et al. 1977) avec 50 Å ≤ a ≤ 0.25 µm. Une
population de PAH interstellaires est également incluse avec 3.5 Å ≤ a ≤ 50 Å. La distribution de
tailles est dans ce cas de type “log-normale” (voir Eq. 5.56). Les abondances des éléments sont
données dans le Tab. 2. Ce modèle de grains permet de reproduire de façon satisfaisante la courbe
d’extinction et le spectre d’émission du milieu diffus Galactique (Fig. 29).

Tableau 2 - Abondances des éléments du modèle de grains que nous utilisons avec le
logiciel CLOUDY (Weingartner et Draine 2001).

Eléments Abondances
He 0.1
C 1.3 × 10−4

N 7.5 × 10−5

O 3.2 × 10−4

S 1.8 × 10−6

Si 1.7 × 10−6

Mg 1.1 × 10−6

Fe 1.7 × 10−7

Figure 29 - A gauche : courbe d’extinction pour le milieu diffus obtenue avec le logiciel
CLOUDY. A droite : spectre d’émission IR pour le milieu IR. Ce spectre comprend les
contributions des PAH interstellaires, des VSG et des BG carbonés et silicatés.



C. Le magnétisme des matériaux

D’après du Trémolet de Lacheisserie (1999).

C.1 Le paramagnétisme

Un matériau paramagnétique contient des atomes magnétiques (sous-couche électronique in-
complète) dont le moment dipolaire magnétique peut s’orienter dans toutes les directions (la dis-
tance entre les atomes est suffisamment grande pour qu’ils n’interagissent pas) : l’aimantation
totale du matériau est donc nulle. Si on applique un champ magnétique, les moments magnétiques
ont tendance à s’aligner avec ce dernier. C’est ce qui se passe à température nulle. En revanche,
si la température augmente, l’agitation thermique s’oppose à cet effet : l’alignement des moments
magnétiques n’est alors que partiel et la susceptibilité du matériau reste faible. En augmentant la
température, elle décroı̂t, en accord avec la loi de Curie : χ = C/T où C est une constante. On
appelle matériaux paramagnétiques seulement ceux qui ont une aimantation non nulle jusqu’à très
faible température. Il existe un autre paramagnétisme que celui de Curie, le paramagnétisme de
Pauli, qui est dû aux électrons de conduction dans les métaux. Leur susceptibilité est peu sensible
à la température et plus faible que celle du paramagnétisme de Curie.

C.2 Le ferromagnétisme

On appelle ferromagnétique tout matériau dont les moments magnétiques sont alignés pa-
rallèlement les uns aux autres et spontanément à l’intérieur d’un même domaine de Weiss9, c’est-
à-dire même en l’absence de champ magnétique extérieur. Cela est dû au fait que les moments
magnétiques ne sont pas libres mais interagissent entre eux. A haute température, l’agitation ther-
mique finit par l’emporter et on observe un comportement paramagnétique. Lorsqu’on applique
un champ magnétique extérieur à un matériau ferromagnétique, la taille des domaines croı̂t avec
l’intensité de ce dernier. Le Fer, neuvième élément en terme d’abondance dans l’Univers, est un
matériau ferromagnétique (voir Fig. 30).

C.3 L’antiferromagnétisme

Les matériaux antiferromagnétiques ont des moments magnétiques qui peuvent être divisés
en deux sous-réseaux, en-deçà d’une température TN , dont les aimantations sont égales et op-
posées : l’aimantation totale est donc nulle (voir Fig. 31). De manière générale, on appelle anti-
ferromagnétique tous les matériaux qui sont magnétiquement ordonnés mais dont l’aimantation
résultante est nulle. En-dessous de TN , l’aimantation varie faiblement et linéairement quand on

9Les domaines de Weiss sont les plus petits domaines microscopiques continus d’un matériau ferromagnétique
contenant une aimantation homogène, c’est à dire pour laquelle tous les spins sont orientés dans une direction donnée
(avec des sens parallèles ou antiparallèles).
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Figure 30 - Evolution des domaines de Weiss dans un matériau ferromagnétique soumis à
l’action d’un champ magnétique extérieur d’intensité croissante (de gauche à droite).

applique un champ magnétique. Quand on augmente ce champ au-delà d’un certain seuil, on ob-
serve un retournement brutal de l’aimantation d’un des deux sous-réseaux, initialement opposé au
champ, qui s’oriente parallèlement à ce dernier. Au-dessus de TN , le composé est paramagnétique.

Figure 31 - Exemple d’un réseau carré où les moments magnétiques des premiers voisins
sont antiparallèles et ceux des seconds voisins parallèles.

C.4 Le superparamagnétisme

Les matériaux ferromagnétiques ou antiferromagnétiques de très petite dimension peuvent se
comporter comme un moment magnétique géant (ou “macrospin”) au-delà d’une température dite
température de blocage. La température de blocage varie avec l’échelle de temps de la mesure
et du volume de la particule considérée car c’est un phénomène de relaxation qui fait passer le
matériau de l’état bloqué à l’état superparamagnétique. Le superparamagnétisme caractérise donc
le comportement d’un ensemble de ferromagnétiques monodomaines au-delà de la température de
blocage.

C.5 Le ferrimagnétisme

On appelle ferrimagnétiques les matériaux ferromagnétiques dans laquelle les différents sous-
réseaux ne se compensent pas exactement. Cela peut-être dû à un nombre d’atomes différents
dans les sous-réseaux où à la présence d’hétéroatomes. Ces matériaux ont donc une aimantation
spontanée.



D. HEALPix

HEALPix est un acronyme pour “Hierarchical Equal Area isoLatitude Pixelization” sur la
sphère. Comme son nom l’indique cela signifie que la surface sphérique observée (le ciel pour
nous) est divisée en un certain nombre de pixels Npix qui ont tous la même aire. Les centres des
pixels sont situés sur un nombre fini d’anneaux de latitude constante, le nombre de ces anneaux
dépendant de la résolution choisie pour la grille HEALPix. La Fig. 32 illustre cela. HEALPix
a été créé en 1997 par Krzysztov M. Gòrski (Jet Propulsion Laboratory) et Eric Hivon (Institut
d’Astrophysique de Paris) dans le but de répondre au besoin créé par les missions satellites pro-
duisant des cartes de tout le ciel dans le domaine micro-onde (missions ayant pour but de mesurer
le fond diffus cosmologique). L’analyse de ces données nécessitait une structure mathématique
supportant la discrétisation des fonctions sur la sphère à haute résolution et permettant une ana-
lyse statistique et astrophysique rapide d’un grand nombre de données. Par exemple, le fait que les
centres des pixels soit sur des lignes de même latitude est essentiel pour toutes les analyses im-
pliquant des harmoniques sphériques : le temps de calcul est proportionnel à

√
Npix alors que une

distribution des pixels qui ne respecte pas l’isolatitude, il est proportionnelle à N pix. Une librairie
d’algorithmes à usage astrophysique et des logiciels de visualisation des cartes sont disponibles
sur le site http://healpix.jpl.nasa.gov/.

Trois relations utiles pour travailler avec HEALPix (Górski et al. 2005) :
- on appelle résolution la quantité Nside qui est reliée aux nombres de pixels par : Npix = 12N 2

side
- le nombre d’anneaux d’isolatitude est Nring = 4Nside − 1

- la taille angulaire d’un pixel est θpix =

√
3
π
× 3600 ′

Nside

Figure 32 - Vue orthographique de la division HEALPix des pixels sur la sphère.
Différentes résolutions sont illustrées ici : Nside = 1, 2, 4, 8 qui correspondent à Npix = 12,
48, 192, 768. Les centres des pixels sont situés sur 4Nside−1 anneaux de latitude constante.
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E. Résumé des résultats du chapitre 7

Les Tab. 3, 4, 5 et 6 donnent les positions et le résumé des résultats pour les 27 champs
sélectionnés pour mener notre étude (voir §7.3.4). Les quantités l et b sont les coordonnées Galac-
tiques des régions (longitude et latitude respectivement) ; G0 est l’intensité du champ de rayonne-
ment ; NH est la densité de colonne d’hydrogène ; [C/H] est l’abondance du carbone piégé dans
les PAH ; Nmin est la taille minimale de la distribution de tailles de PAH nécessaire pour ajuster le
spectre d’émission anormale avec notre modèle de rotation (donnée pour la composante CNM et
la composante WNM) ; m est la constante définie dans l’Eq. 5.6 du moment dipolaire électrique ;
α1 et α2 sont les fractions de la densité de colonne de PAH (NH × [C/H]) qu’on place dans le CNM
et le WNM respectivement ; P(x, y) est le coefficient de corrélation de Pearson entre les vecteurs x
et y qu’on définit comme suit :

P(x, y) =

∑N
i=1(xi− < x >) (yi− < y >)√∑N

i=1(xi− < x >)2

√∑N
i=1(yi− < y >)2

(20)

Les barres d’erreur données pour la densité de colonne d’hydrogène et l’abondance des PAH sont
les écarts-types des mesures sur les pixels sélectionnés.
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Tableau 3 - Caractéristiques et résumé des résultats pour les champs 1 à 8.
Région 1 Région 2 Région 3 Région 4 Région 5 Région 6 Région 7 Région 8

l (2.5, 11.3) (12.7, 18) (27, 31.5) (27, 35) (91, 98.5) (102.5, 110) (115, 122.3) (115.5, 125)

b (14.8, 25) (6.9, 12.5) (21.1, 24.2) (14.3, 20) (4.5, 10) (14.8, 19.5) (23.8, 28) (11.3, 16.5)

G0 0.77-1.67 0.76-1.39 0.93-1.19 0.81-1.42 0.59-1.15 0.58-0.88 0.57-0.83 0.60-0.82

NH (cm−2) 3.3×1021 5.0×1021 7.6×1020 1.2×1021 6.0×1021 3.4×1021 1.0×1021 2.2×1021

±0.4 × 1021 ±0.6 × 1021 ±0.5 × 1020 ±0.2 × 1021 ±3.9 × 10−5 ±0.4 × 1021 ±0.2 × 1021 ±0.3 × 1021

[C/H] 4.6×10−5 3.0×10−5 3.7×10−5 3.3×10−5 3.9×10−5 4.0×10−5 2.9×10−5 3.7×10−5

±0.2 × 10−5 ±0.2 × 10−5 ±0.1 × 10−5 ±0.2 × 10−5 ±0.2 × 10−5 ±0.2 × 10−5 ±0.4 × 10−5 ±0.2 × 10−5

Nmin (CNM) 20 19 40 36 23 31 66 40

Nmin (WNM) 56 40 63 56 52 66 54 96

m (D) 0.4 0.4 0.4 0.4 0.3 0.6 0.4 1.1

α1 0.05 0.05 0.1 0.1 0.05 0.05 0.65 0.05

α2 0.95 0.95 0.9 0.9 0.95 0.95 0.35 0.95

P
(

12
G0
, 25

G0

)
0.69 0.98 0.88 0.98 0.97 0.98 0.84 0.95

P
(

12
G0
, 60

G0

)
0.40 0.84 0.74 0.83 0.92 0.93 0.84 0.94

P
(

12
G0
, 100

G0

)
0.92 0.91 0.91 0.94 0.95 0.95 0.80 0.91

P(12, K) 0.54 0.77 0.57 0.79 0.83 0.71 0.65 0.71
P
(

12
G0
, K

)
0.80 0.94 0.79 0.90 0.93 0.87 0.81 0.82

P(25, K) 0.23 0.80 0.82 0.81 0.78 0.69 0.33 0.81
P
(

25
G0
, K

)
0.60 0.94 0.84 0.88 0.93 0.87 0.61 0.87

P(60, K) -0.15 0.59 0.38 0.16 0.80 0.48 0.90 0.73
P
(

60
G0
, K

)
0.18 0.92 0.71 0.79 0.97 0.80 0.95 0.90

P(100, K) 0.16 0.74 0.53 0.48 0.90 0.81 0.96 0.81
P
(

100
G0
, K

)
0.70 0.94 0.88 0.89 0.98 0.94 0.96 0.92

P(12, Ka) 0.60 0.75 0.33 0.68 0.83 0.52 0.63 0.58
P
(

12
G0
, Ka

)
0.75 0.90 0.59 0.81 0.89 0.70 0.75 0.70

P(25, Ka) 0.32 0.79 0.73 0.69 0.80 0.47 0.34 0.71
P
(

25
G0
, Ka

)
0.62 0.91 0.75 0.78 0.91 0.67 0.58 0.77

P(60, Ka) 0.05 0.61 0.35 -0.02 0.84 0.32 0.78 0.60
P
(

60
G0
, Ka

)
0.38 0.92 0.65 0.62 0.97 0.63 0.81 0.79

P(100, Ka) 0.32 0.74 0.33 0.29 0.91 0.64 0.81 0.70
P
(

100
G0
, Ka

)
0.72 0.94 0.70 0.76 0.96 0.79 0.80 0.82

P(12, Q) 0.49 0.73 0.48 0.66 0.81 0.22 0.44 0.49
P
(

12
G0
, Q

)
0.47 0.82 0.59 0.73 0.85 0.32 0.52 0.58

P(25, Q) 0.37 0.77 0.65 0.65 0.79 0.18 0.28 0.59
P
(

25
G0
, Q

)
0.51 0.84 0.64 0.70 0.87 0.29 0.45 0.63

P(60, Q) 0.27 0.64 0.40 0.09 0.85 0.11 0.56 0.48
P
(

60
G0
, Q

)
0.48 0.90 0.55 0.59 0. 95 0.30 0.58 0.63

P(100, Q) 0.38 0.75 0.52 0.34 0.91 0.32 0.59 0.55
P
(

100
G0
, Q

)
0.50 0.88 0.67 0.68 0.93 0.40 0.58 0.65
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Tableau 4 - Caractéristiques et résumé des résultats pour les champs 9 à 16.
Région 9 Région 10 Région 11 Région 12 Région 13 Région 14 Région 15 Région 16

l (120, 125.3) (153, 160) (157, 161) (157, 164) (157.2, 164) (162, 169) (172.5, 181) (182, 190)

b (-11, -5) (-21, -11.5) (-35, -31) (-15.4, -10) (-24, -18) (-14, -5) (-15.5, -10.5) (-22.5, -15)

G0 0.88-1.48 0.60-1.98 0.53-0.75 0.69-2.10 0.59-1.22 0.54-1.20 0.45-0.78 0.66-1.00

NH (cm−2) 2.3×1021 2.6×1021 2.6×1021 2.7×1021 3.1×1021 4.2×1021 4.6×1021 2.6×1021

±0.3 × 1021 ±0.7 × 1021 ±0.4 × 1021 ±0.6 × 1021 ±1. × 1021 ±0.9 × 1021 ±1.2 × 1021 ±0.3 × 1021

[C/H] 3.7×10−5 3.6×10−5 3.1×10−5 3.8×10−5 3.2×10−5 3.7×10−5 2.8×10−5 3.6×10−5

±0.2 × 10−5 ±0.3 × 10−5 ±0.4 × 10−5 ±0.3 × 10−5 ±0.3 × 10−5 ±0.6 × 10−5 ±0.3 × 10−5 ±0.2 × 10−5

Nmin (CNM) 39 19 24 20 19 27 23 23

Nmin (WNM) 66 50 52 52 46 56 50 54

m (D) 0.4 0.4 0.4 0.4 0.3 0.3 0.4 0.4

α1 0.1 0.05 0.05 0.05 0.05 0.05 0.05 0.05

α2 0.9 0.95 0.95 0.95 0.95 0.95 0.95 0.95

P
(

12
G0
, 25

G0

)
0.89 0.91 0.96 0.91 0.91 0.95 0.95 0.96

P
(

12
G0
, 60

G0

)
0.86 0.86 0.88 0.81 0.90 0.81 0.82 0.92

P
(

12
G0
, 100

G0

)
0.95 0.93 0.85 0.98 0.96 0.91 0.75 0.92

P(12, K) 0.66 0.76 0.71 0.74 0.78 0.64 0.68 0.75
P
(

12
G0
, K

)
0.80 0.88 0.84 0.87 0.89 0.82 0.90 0.85

P(25, K) 0.52 0.62 0.79 0.62 0.63 0.59 0.80 0.80
P
(

25
G0
, K

)
0.64 0.76 0.87 0.85 0.74 0.68 0.88 0.83

P(60, K) 0.50 0.57 0.92 0.35 0.56 0.32 0.91 0.86
P
(

60
G0
, K

)
0.65 0.75 0.94 0.76 0.70 0.55 0.93 0.94

P(100, K) 0.63 0.69 0.96 0.58 0.67 0.64 0.93 0.85
P
(

100
G0
, K

)
0.82 0.85 0.95 0.88 0.81 0.91 0.88 0.93

P(12, Ka) 0.57 0.71 0.63 0.71 0.78 0.61 0.67 0.61
P
(

12
G0
, Ka

)
0.65 0.83 0.75 0.77 0.87 0.77 0.81 0.72

P(25, Ka) 0.46 0.59 0.68 0.62 0.63 0.58 0.80 0.66
P
(

25
G0
, Ka

)
0.55 0.73 0.76 0.79 0.73 0.66 0.85 0.70

P(60, Ka) 0.48 0.55 0.81 0.42 0.57 0.34 0.89 0.76
P
(

60
G0
, Ka

)
0.59 0.73 0.85 0.74 0.70 0.53 0.83 0.85

P(100, Ka) 0.58 0.66 0.87 0.61 0.67 0.62 0.85 0.73
P
(

100
G0
, Ka

)
0.72 0.83 0.87 0.81 0.80 0.83 0.76 0.83

P(12, Q) 0.43 0.67 0.49 0.60 0.77 0.52 0.56 0.40
P
(

12
G0
, Q

)
0.50 0.76 0.62 0.57 0.84 0.65 0.62 0.50

P(25, Q) 0.34 0.57 0.56 0.57 0.64 0.50 0.71 0.44
P
(

25
G0
, Q

)
0.41 0.69 0.65 0.66 0.73 0.57 0.71 0.47

P(60, Q) 0.36 0.54 0.74 0.46 0.58 0.30 0.78 0.60
P
(

60
G0
, Q

)
0.46 0.70 0.78 0.65 0.69 0.46 0.64 0.68

P(100, Q) 0.45 0.64 0.78 0.59 0.68 0.55 0.68 0.55
P
(

100
G0
, Q

)
0.57 0.78 0.79 0.64 0.78 0.71 0.56 0.65
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Tableau 5 - Caractéristiques et résumé des résultats pour les champs 17 à 22.
Région 17 Région 18 Région 19 Région 20 Région 21 Région 22

l (190, 208) (210, 217) (295.5, 300) (302, 307.5) (310.5, 316.7) (314, 320)

b (-16, -10) (-25.3, -13.6) (-21, -13.6) (-21.5, -15.1) (-31.4, -26.7) (-22.6, -17.6)

G0 0.79-3.00 0.58-2.07 0.49-0.94 0.59-1.25 0.68-0.98 0.95-1.70

NH (cm−2) 3.4×1021 3.5×1021 2.1×1021 1.7×1021 1.6×1021 6.0×1020

±0.8 × 1021 ±1.6 × 1021 ±0.7 × 1021 ±0.4 × 1021 ±0.2 × 1021 ±0.3 × 1020

[C/H] 3.9×10−5 3.0×10−5 4.5×10−5 3.2×10−5 3.7×10−5 3.3×10−5

±0.3 × 10−5 ±0.4 × 10−5 ±0.5 × 10−5 ±0.4 × 10−5 ±0.2 × 10−5 ±0.3 × 10−5

Nmin (CNM) 24 25 96 42 33 30

Nmin (WNM) 54 58 56 66 55 52

m (D) 0.3 0.4 0.3 0.5 0.4 0.4

α1 0.05 0.05 0.6 0.15 0.1 0.1

α2 0.95 0.95 0.4 0.85 0.9 0.9

P
(

12
G0
, 25

G0

)
0.84 0.85 0.92 0.96 0.94 0.98

P
(

12
G0
, 60

G0

)
0.74 0.89 0.87 0.79 0.85 0.94

P
(

12
G0
, 100

G0

)
0.95 0.96 0.90 0.78 0.88 0.94

P(12, K) 0.48 0.65 0.81 0.70 0.76 0.56
P
(

12
G0
, K

)
0.76 0.90 0.91 0.90 0.86 0.82

P(25, K) 0.27 0.50 0.90 0.89 0.80 0.64
P
(

25
G0
, K

)
0.52 0.75 0.87 0.95 0.87 0.79

P(60, K) 0.17 0.45 0.87 0.55 0.77 0.46
P
(

60
G0
, K

)
0.34 0.77 0.84 0.78 0.90 0.89

P(100, K) 0.31 0.69 0.91 0.79 0.90 0.78
P
(

100
G0
, K

)
0.65 0.95 0.87 0.76 0.92 0.92

P(12, Ka) 0.51 0.72 0.50 0.65 0.66 0.44
P
(

12
G0
, Ka

)
0.74 0.91 0.59 0.84 0.75 0.72

P(25, Ka) 0.32 0.60 0.64 0.84 0.64 0.51
P
(

25
G0
, Ka

)
0.56 0.83 0.65 0.91 0.72 0.67

P(60, Ka) 0.23 0.55 0.57 0.47 0.63 0.31
P
(

60
G0
, Ka

)
0.39 0.84 0.60 0.72 0.76 0.78

P(100, Ka) 0.37 0.78 0.60 0.72 0.79 0.65
P
(

100
G0
, Ka

)
0.66 0.96 0.62 0.71 0.81 0.83

P(12, Q) 0.48 0.74 -0.17 0.61 0.61 0.37
P
(

12
G0
, Q

)
0.68 0.89 -0.17 0.72 0.66 0.60

P(25, Q) 0.31 0.63 -0.11 0.74 0.54 0.40
P
(

25
G0
, Q

)
0.53 0.84 -0.09 0.77 0.59 0.54

P(60, Q) 0.22 0.59 -0.15 0.42 0.51 0.25
P
(

60
G0
, Q

)
0.36 0.85 -0.11 0.57 0.61 0.64

P(100, Q) 0.36 0.80 -0.16 0.60 0.66 0.52
P
(

100
G0
, Q

)
0.61 0.94 -0.11 0.55 0.66 0.68



ANNEXE . E. RÉSUMÉ DES RÉSULTATS DU CHAPITRE 7 169

Tableau 6 - Caractéristiques et résumé des résultats pour les champs 23 à 27.
Région 23 Région 24 Région 25 Région 26 Région 27

l (332, 340.5) (338.5, 349) (352.5, 358.5) (354, 360) (357.8, 1)

b (8, 16) (19.8, 25) (10.6, 16.6) (17, 26) (-25, -19.5)

G0 0.81-1.66 1.05-3.60 0.94-1.99 0.87-2.49 0.76-1.11

NH (cm−2) 2.4×1021 1.4×1021 4.0×1021 3.1×1021 1.2×1021

±0.5 × 1021 ±0.2 × 1021 ±0.3 × 1021 ±0.7 × 1021 ±0.3 × 1021

[C/H] 4.4×10−5 4.6×10−5 4.8×10−5 4.8×10−5 3.7×10−5

±0.2 × 10−5 ±0.2 × 10−5 ±0.3 × 10−5 ±0.4 × 10−5 ±0.4 × 10−5

Nmin (CNM) 19 19 20 19 21

Nmin (WNM) 48 42 48 40 50

m (D) 0.4 0.3 0.4 0.3 0.4

α1 0.05 0.1 0.05 0.05 0.05

α2 0.95 0.9 0.95 0.95 0.95

P
(

12
G0
, 25

G0

)
0.99 0.88 0.98 0.96 0.86

P
(

12
G0
, 60

G0

)
0.95 0.23 0.90 0.84 0.83

P
(

12
G0
, 100

G0

)
0.97 0.81 0.96 0.91 0.84

P(12, K) 0.76 0.49 0.70 0.71 0.84
P
(

12
G0
, K

)
0.87 0.85 0.89 0.91 0.93

P(25, K) 0.81 0.45 0.70 0.70 0.82
P
(

25
G0
, K

)
0.87 0.70 0.86 0.90 0.83

P(60, K) 0.66 -0.18 0.46 0.54 0.88
P
(

60
G0
, K

)
0.81 0.18 0.65 0.81 0.92

P(100, K) 0.69 0.07 0.60 0.64 0.91
P
(

100
G0
, K

)
0.84 0.75 0.80 0.93 0.93

P(12, Ka) 0.63 0.38 0.72 0.71 0.84
P
(

12
G0
, Ka

)
0.76 0.75 0.89 0.86 0.92

P(25, Ka) 0.69 0.35 0.72 0.71 0.84
P
(

25
G0
, Ka

)
0.76 0.61 0.87 0.88 0.86

P(60, Ka) 0.51 -0.23 0.48 0.58 0.77
P
(

60
G0
, Ka

)
0.69 0.09 0.67 0.83 0.82

P(100, Ka) 0.54 -0.00 0.82
P
(

100
G0
, Ka

)
0.72 0.64 0.82 0.92 0.83

P(12, Q) 0.59 0.19 0.71 0.65 0.62
P
(

12
G0
, Q

)
0.72 0.68 0.89 0.82 0.70

P(25, Q) 0.64 0.22 0.71 0.65 0.66
P
(

25
G0
, Q

)
0.71 0.57 0.86 0.84 0.68

P(60, Q) 0.47 -0.39 0.47 0.52 0.62
P
(

60
G0
, Q

)
0.63 -0.10 0.65 0.78 0.65

P(100, Q) 0.49 -0.19 0.61 0.62 0.66
P
(

100
G0
, Q

)
0.67 0.47 0.81 0.88 0.66
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3.7 Distribution de l’énergie interne des PAH, P(E) . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 51

3.8 Distribution de température P(T ) . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 52



172 TABLE DES FIGURES
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3.11 Comparaison avec le modèle de Mulas et al. (2006a) et Joblin et Mulas (2008). . . 56
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4.3 Emission dipolaire électrique (Draine et Lazarian 1998b) . . . . . . . . . . . . . . 68
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5.4 Contributions des processus à l’état stationnaire pour la construction de n(J) . . . . 91

5.5 Influence de la section efficace d’absorption sur J0 . . . . . . . . . . . . . . . . . . 91
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4.1 Aperçu des données en émission anormale disponibles . . . . . . . . . . . . . . . 66
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7.1 Corrélation entre l’émission anormale et l’émission IR sur tout le ciel . . . . . . . 129
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F. Combes et G. Pineau Des Forets, éds. Molecular Hydrogen in Space, nov. 2000.

R. D. Davies, C. Dickinson, A. J. Banday, T. R. Jaffe, K. M. Górski et R. J. Davis : A determination
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C. Moutou, L. Verstraete, A. Léger, K. Sellgren et W. Schmidt : New PAH mode at 16.4 mu m.
A&A, 354:L17–L20, fév. 2000.

G. Mulas : A MonteCarlo model of the rotation of a big, isolated molecule in the ISM. A&A,
338:243–261, oct. 1998.

G. Mulas, G. Malloci et P. Benvenuti : Testing the “strong” PAHs hypothesis. II. A quantitative
link between DIBs and far-IR emission features. A&A, 410:639–648, nov. 2003.

G. Mulas, G. Malloci, C. Joblin et D. Toublanc : A general model for the identification of specific
PAHs in the far-IR. A&A, 460:93–104, déc. 2006a.

G. Mulas, G. Malloci, C. Joblin et D. Toublanc : Estimated IR and phosphorescence
emission fluxes for specific polycyclic aromatic hydrocarbons in the ¡ASTROBJ¿Red Rec-
tangle¡/ASTROBJ¿. A&A, 446:537–549, fév. 2006b.

P. C. Myers, A. A. Goodman, R. Gusten et C. Heiles : Observations of magnetic fields in diffuse
clouds. ApJ, 442:177–185, mars 1995.

A. Omont : Physics and chemistry of interstellar polycyclic aromatic molecules. A&A, 164:159–
178, août 1986.
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